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Resumen

En esta tesis se presenta un estudio de las propiedades magnéticas de las regiones de Sol
en calma, mds concretamente de las zonas denominadas internetwork. Estas regiones se
encuentran en el interior de la red fotosférica (network, en inglés). En los magnetogramas
del disco entero del Sol (tales como los de MDI! a bordo del satélite SOHO?) se observa
claramente como las estructuras magnéticas que conforman la red fotosférica trazan los
bordes de las celdas supergranulares, pero el interior de éstas aparentemente son zonas no
magnetizadas.

Gracias al avance de la instrumentacién (la nueva generacién de polarimetros de alta
sensibilidad) y de las técnicas de diagnéstico, se ha podido observar la presencia de un buen
numero de acumulaciones de flujo magnético en regiones de internetwork. Este hecho ha
abierto un campo de estudio en torno a las propiedades magnéticas de estas regiones que
ocupan aproximadamente el 90 % de la superficie visible del Sol. La mayor parte de los
estudios llevados a cabo se basan en técnicas espectropolarimétricas. El principal problema
que tienen estas técnicas es que las senales polarimétricas que se detectan son muy pequenas,
del orden del 0.1 %, es decir, unas 100 veces menores que las que se observan en la umbra de
una mancha solar. Este hecho puede deberse a que la resolucién espacial actual (0.5 — 1)
no es aun lo suficientemente buena como para resolver los elementos magnéticos.

Las dificultades que entrana el estudio de las regiones de internetwork en la superficie
solar ha frenado considerablemente el conocimiento de las caracteristicas magnéticas de
estas regiones. En el transcurso de los 10 — 15 afios en los que se lleva estudiando el
magnetismo de la internetwork atin no se conoce con seguridad la distribucién del campo
magnético ni la topologia de las estructuras magnéticas que pueblan estas regiones o su
origen.

El estudio de la internetwork se ha realizado, en su mayoria, independientemente en
dos rangos espectrales distintos. Por un lado, algunos autores (Sdnchez Almeida & Lites
2000, Socas-Navarro & Sanchez Almeida 2002, 2003, Dominguez Cerdena et al. 2003a,
Socas-Navarro et al. 2004, Socas-Navarro & Lites 2004, Lites & Socas-Navarro 2004) re-
alizan observaciones en el rango éptico, usando las lineas de Fel en 630 nm, llegando a
la conclusién que la mayor parte de los campos magnéticos detectados en esta longitud
de onda son del orden de kG. Por otro lado, hay varios estudios que se basan en obser-
vaciones tomadas en el rango infrarrojo, en las lineas de Ferl en 1.5 pm (Lin 1995, Lin &
Rimmele 1999, Khomenko et al. 2003). Estos tultimos estudios llegan a la conclusién de
que la distribucion de intensidades de campo en la internetwork estd dominada por campos
de unos pocos cientos de G. Por tanto, los diversos estudios en los dos rangos espectrales
llevan a resultados aparentemente incompatibles. Para intentar resolver esta controversia,
se realizaron observaciones de una regién de internetwork simultdneamente en los dos ran-
gos espectrales (Sanchez Almeida et al. 2003). En este estudio se presenta una posible
solucién al problema basada en que si campos de kG y de hG coexistieran en el mismo
elemento de resolucion el rango visible seria sensible a las estructuras magnéticas de kG y
el infrarrojo a los campos mas débiles. Este argumento habia sido sugerido préviamente por
Socas-Navarro (2003). El problema de estas observaciones es que se realizaron mediante dos
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telescopios distintos, de modo que los dos conjuntos de datos tenfan muy distinta calidad
de imagen.

El principal objetivo de esta tesis es buscar una respuesta a la aparente incompatibilidad
de las distribuciones de campo magnético que se deducen de las observaciones en 1.5 ym y
en 630 nm. Para ello, realizamos observaciones simultaneas y coespaciales en una regién de
internetwork en el centro del disco. Estas observaciones se tomaron con dos instrumentos
distintos en el mismo telescopio (VTT en el observatorio del Teide), con lo cual no tenemos
el problema de la distinta calidad de la imagen en los dos conjuntos distintos de datos.
Después del alineamiento de las imagenes y el filtrado del ruido, tenemos un conjunto de
observaciones con buena resolucién espacial (= 1”) y con la mejor sefial a ruido obtenida
hasta ahora en este tipo de observaciones (15 — 20). Esto nos permite bajar el umbral
impuesto a la amplitud de las sefiales para ser consideradas en el andlisis. En nuestro caso
aproximadamente el 40 % de la superficie que observamos tiene amplitudes en polarizacién
circular 10 veces por encima del valor del ruido. Por tanto, los resultados del andlisis
de esta muestra de senales (que se reparten bastante uniformemente en el campo) son
representativos de toda la regién observada.

El analisis por separado de las lineas en 630 nm y en 1.5 pum muestra la misma dis-
tribucién espacial y de valores de la densidad de flujo magnético. Ademads, las senales de
polarizacién circular situadas en el mismo pixel en ambas observaciones tienen la misma
polaridad. De esto concluimos que las medidas de las senales de polarizacién en el infrarrojo
y en el visible son compatibles. Es decir, que tanto observando en 630 nm como en 1.5 pm
trazamos la misma estructura magnética en el Sol. Pero las distribuciones de la intensidad
del campo magnético que recuperamos del andlisis por separado son muy distintas: el visible
muestra una clara tendencia por los valores de kG y el infrarrojo por los hG. En particular,
con las lineas en 1.5 pm recuperamos una distribucién muy similar a la encontrada por
Khomenko et al. (2003) y con las lineas de 630 nm una distribucién centrada en 1400 G.

i Por qué si las medidas en los dos rangos espectrales son compatibles encontramos dos
distribuciones de campo tan diferentes? Para resolver esta pregunta, realizamos un estudio
de las propiedades fisicas de las lineas en 1.5 ym y en 630 nm. Anteriormente ya se habia
sugerido (por parte de Bellot Rubio & Collados (2003)) que el hecho de que el infrarrojo y
el visible den lugar a dos distribuciones de campo tan diversas no es una incompatibilidad
intrinseca de los dos rangos espectrales, sino que es debido a que el ruido de las observaciones
afecta de manera distinta en 630 nm y en 1.5 pm. Para llegar a obtener la discrepancia que
se observa en nuestro analisis y en el de Sdnchez Almeida et al. (2003), la relacién senal a
ruido de las observaciones debe ser 10 o ligeramente menor. Este no es nuestro caso, con
lo cual, debemos buscar otra explicacién. Por ello, hemos realizado sintesis espectrales de
las lineas en los dos rangos espectrales para estudiar como se comportan ante la variacion
de los parametros fisicos que intervienen en la formacién de las lineas espectrales. La
conclusién a la que llegamos es que, en el caso de las lineas en 630 nm, no hay informacién
suficiente sobre el campo magnético (en las condiciones de la internetwork) en el perfil de
polarizacién circular. Esto significa que la intensidad de campo magnético no se puede
inferir de los observables en el caso de estas lineas espectrales en particular (y no del rango
6ptico). En el caso particular que hemos considerado en esta tesis, podemos conseguir el
mismo efecto que produce un campo magnético en el perfil de polarizacién circular con
ligeras variaciones en la estratificacion de la temperatura y en el valor de la velocidad



microturbulenta. En un caso mas complejo que el que hemos considerado el problema
estarfa mucho més degenerado. Esto no ocurre en las lineas en 1.5 pm, principalmente
porque el desdoblamiento magnético es muy evidente y desacopla este parametro del resto
que caracterizan la atmédsfera solar. Por tanto, la conclusion a la que llegamos es que las
distribuciones de campo en el infrarrojo y el visible no son necesariamente discrepantes: lo
que ocurre es que la distribucién que se obtiene del andlisis teniendo en cuenta tinicamente
las lineas en 630 nm no es fiable. Esto no significa que las lineas de 630 nm no se puedan
utilizar para el estudio del magnetismo del Sol en calma, ni que no haya kG en la atmésfera
solar. Nuestra conclusion es que para obtener una distribucién de campos fiable con las
lineas en 630 nm se necesitan ligaduras adicionales. Una posible ligadura son las lineas
infrarrojas, las cuales determinan la intensidad del campo de manera fiable. Lo que se
sugiere en esta tesis es que, para obtener resultados fiables de la distribucién de campos
de la internetwork, hay que observar muchas lineas espectrales y hacer el analisis conjunto
para imponer el maximo nimero de ligaduras posible.

La compatibilidad de los dos rangos espectrales nos permite hacer un analisis conjunto
de las lineas espectrales en 1.5 pm y 630 nm. La distribucion de campos resultante de
este andlisis simultaneo infrarrojo-visible es muy similar a la que obtuvimos en el analisis
por separado de las lineas infrarrojas. Esto tiene sentido ya que, si las lineas visibles no
llevan informacién sobre el campo magnético en regiones de internetwork, el resultado viene
practicamente dictado por las lineas infrarrojas. Pero las ligaduras impuestas en velocidad,
temperatura, etc., por el hecho de hacer el andlisis conjunto, ayudan a que la distribucién
que obtenemos sea mas fiable.

Todas las observaciones de internetwork que se han analizado hasta la fecha estaban
situadas en el centro del disco. En esta tesis presentamos también los primeros resultados
del andlisis de observaciones espectropolarimétricas en regiones de internetwork (en 1.5 pm)
en distintas posiciones del disco solar. Esto nos permite estudiar si existen o no variaciones
del magnetismo de estas regiones en distintos lugares de la superficie solar. Pero, ademas,
como observar lejos del centro del disco significa también que estamos trazando capas de la
superficie solar més altas que en el centro del disco, el andlisis de estas observaciones nos
permite estudiar la variacion del magnetismo de la internetwork con la profundidad en la
atmosfera. Nuestros resultados apuntan a que no hay variacién importante del magnetismo
de las regiones de internetwork en distintos lugares de la superficie solar. Un hecho intere-
sante que hemos observado en este conjunto de datos es la presencia bastante frecuente
de estructuras magnéticas en forma de lazo. Es decir, hemos dado un paso adelante para
conocer la topologia de los elementos magnéticos que pueblan las regiones de internetwork.
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Introducciéon

n la radiacion que recibimos del Sol se encuentra la informaciéon de las condiciones

fisicas de las capas atmosféricas de las que proviene. La mayor parte de la luz que
nos llega del Sol proviene de una regién de la atmoésfera muy estrecha, de unos 400 km
de espesor, que se denomina fotosfera. La temperatura efectiva en la fotosfera es de unos
5800 K y el principal medio de transporte de energia es radiativo. Muchos de los fenémenos
fisicos que tienen lugar en esta capa conllevan escalas menores que la resolucion espacial
que podemos alcanzar en la actualidad, y muchos de ellos implican complicadas interac-
ciones entre el plasma y la radiacién. Toda la informacién referente a estos mecanismos se
encuentra codificada en las propiedades de polarizaciéon de muchas lineas espectrales, o, en
su mas comun representacion, los pardmetros de Stokes. Por este motivo, se ha hecho un
enorme esfuerzo, tanto en la mejora de la resolucion espacial de las observaciones como en el
desarrollo de potentes técnicas de diagndstico que deben sustraer la informacién contenida
en las observaciones en un problema altamente no lineal. Pero nuestro conocimiento sobre
la estructura de nuestra estrella mas cercana aun es limitado.

De todas las variables fisicas, el campo magnético es el que juega un papel més impor-
tante en la estructura y en la dindmica solar. Uno de los aspectos méas impactantes del
magnetismo solar son los fenémenos a gran escala, que pueden afectar directamente a la
Tierra. Un ejemplo son las eyecciones de masa coronales, que provocan desde tormentas
eléctricas que afectan principalmente a los satélites geoestacionarios hasta las auroras bo-
reales que se observan en los polos. A menor escala, la actividad magnética se presenta
también en forma de manchas solares, faculas, puntos brillantes o espiculas. En la figura
1.1 se muestra una foto espectacular de un grupo de manchas. Ante la impresionantes
acumulacién de campo magnético que forman la compleja estructura de las manchas, la
calma es la caracteristica dominante en la granulaciéon que las rodea. Lejos de las manchas
solares y demds manifestaciones de la actividad magnética, la superficie solar presenta la
misma calma aparente, llenando hasta el 90 % de la superficie visible.
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Figura 1.1: Grupo de manchas solares en el centro del disco fotografiadas por el NSST en el Roque de los
Muchachos. Cada marca corresponde a 1000 km en la superficie del Sol.

1.1 El magnetismo del Sol en calma

En luz visible, la superficie solar caracterizada por la granulacién no presenta sefias evidentes
de actividad magnética. Pero, en los magnetogramas, podemos apreciar cierta actividad
magnética que se estructura en forma de red. En la figura 1.2 mostramos un magnetograma,
del disco solar, donde las regiones blancas y negras representan polaridades opuestas de
los campos magnéticos. Podemos identificar claramente el patrén formando una red de
las senales debido a la concentracion de los campos magnéticos en los bordes de las celdas
supergranulares por los movimientos convectivos que tienen lugar a estas escalas (Livingston
& Harvey 1975).

Dentro de las celdas supergranulares, la superficie solar parece no magnética incluso en
los magnetogramas. Estas zonas de aparente inactividad se denominan Internetwork. Pero,
cuando se consigue aumentar la sensibilidad y la resolucién espacial de las observaciones,
se llegan a detectar campos magnéticos en casi todo el disco solar, incluidas las regiones
de internetwork. Actualmente, estos campos magnéticos son accesibles con la mayoria de
espectropolarimetros.

1.1.1 La complejidad de su topologia

La resolucién espacial actual no es suficiente para resolver espacialmente las estructuras
magnéticas del Sol en calma, puesto que las propiedades fisicas de los campos magnéticos
varfan a escalas muy pequenas, por debajo de 0.5”. Este hecho es una evidencia observa-
cional y es algo aceptado mayoritariamente. En cambio, la organizacion y la naturaleza de
esas estructuras es una cuestién abierta. El andlisis de las observaciones mediante el efecto
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MDI Magnetogram

Figura 1.2: Magnetograma del disco solar tomado el 4 de Octubre de 2002 por el instrumento MDI a bordo
del satélite SOHO.

Zeeman, cuyos detalles se daran en capitulos posteriores, concluyen que debe existir una
porcién pequena del elemento de resolucién magnetizada (= 2 %) mientras que el resto del
elemento de resolucién estarfa libre de campo magnético. El porcentaje de area magneti-
zada sobre el total es lo que se denomina factor de llenado. A la vista de que las senales
que se detectan con el efecto Zeeman muestran claras evidencias de mezcla de campos
magnéticos de diversas intensidades y polaridades, parece mas razonable pensar que toda
la superficie estd llena de campos magnéticos de todo tipo, de manera que, tanto los més
débiles como los que tengan polaridades opuestas serfan invisibles para el efecto Zeeman,
ya que, o bien las sefiales estarian muy por debajo del limite de deteccién o bien las senales
se cancelarian entre si. Para detectar estos campos magnéticos debemos recurrir a otras
técnicas de diagnéstico en las que no ocurran dichas cancelaciones o que sean sensibles a
campos muy débiles. Recientemente se han hecho avances importantes para medir campos
turbulentos en el Sol mediante el efecto Hanle. Los resultados usando esta técnica apuntan
a un Sol lleno de estructuras magnéticas (Manso Sainz et al. 2004, Trujillo Bueno et al.
2004).

1.1.2 La intensidad de sus campos magnéticos

La intensidad del campo magnético de las concentraciones magnéticas de la red se encuen-
tran entre 1 y 2 kG. La situacién es muy diferente en la internetwork; se han medido
campos magnéticos con valores que ocupan un rango de hasta tres 6rdenes de magnitud.
Las medidas basadas en el par de lineas de Fel en 630 nm tienden a medir campos del
orden de 1 kG (Socas-Navarro & Sénchez Almeida 2002, Dominguez Cerdena et al. 2003b,
Socas-Navarro et al. 2004, Lites & Socas-Navarro 2004), mientras que el par de lineas
de Fel en 1.5 pum tienden a medir campos de varias centenas de Gauss (Lin 1995, Lin &
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Rimmele 1999 y Khomenko et al. 2003). Finalmente, los analisis de la polarizacién lineal
por dispersion basados en el efecto Hanle sugieren campos incluso méas débiles, entre unas
decenas de Gauss y una centena (Trujillo Bueno et al. 2004). Esta variedad podria deberse
a la inadecuacién de algunos de estos procedimientos de medida o pudiera ser debido a que
los campos magnéticos que llenan la superficie solar podrian seguir una distribucién que
abarcase un rango amplio de valores.

El conocimiento de las estructuras magnéticas que configuran la superficie del Sol en
calma es crucial para entender el balance de flujo magnético total del Sol, debido, princi-
palmente, a que representa la mayor parte de la superficie solar. Con medidas en 1.5 ym
se obtiene una densidad de flujo sin signo de 8 Mx/cm? (Khomenko et al. 2003) y una
densidad de flujo con signo de 0.4 Mx/cm?. En 630 nm, las medidas de la densidad de flujo
sin signo dan valores apreciablemente mayores, entre 17 y 21 Mx/cm? (Dominguez Cerdena
2003). También la densidad de flujo con signo en este rango espectral es mayor, entre 2 y
3 Mx/cm?. Medidas realizadas mediante el efecto Hanle en la linea de Sr I en 460.7 nm
(Trujillo Bueno et al. 2004) obtienen una densidad de flujo magnético de 130 Mx/cm?,
suponiendo la existencia de un campo turbulento que llena por completo el elemento de
resolucién.

., Cémo es posible que diferentes técnicas de medida arrojen resultados tan distintos?
. Por qué los diferentes rangos espectrales miden intensidades de campo aparentemente
incompatibles? Responder a esta pregunta es el objetivo principal de esta tesis. En capitulos
posteriores se analizan observaciones simultaneas en los dos rangos espectrales y se da una
explicacién a la aparente incompatibilidad entre la magnetometria en 1.5 pym y en 630 nm.

1.1.3 El origen de sus campos

Hasta la fecha, el origen de los campos magnéticos presentes en regiones de Sol en calma,
tanto en la red como en la internetwork, es desconocido. Una de las posibles respuestas
que se han sugerido es que estos campos son el resultado del decaimiento de las regiones
activas. Esta podria ser una explicacién convincente para los campos que llenan los bordes
de las celdas supergranulares. Dado el alto valor del niimero de Reynolds magnético (=~ 104
en la fotosfera), es 16gico pensar que los movimientos convectivos a escalas supergranulares
arrastran las estructuras magnéticas resultado del proceso de decaimiento de las regiones
activas. Es una explicacién razonable puesto que, tanto en lo que se refiere a la intensidad
de campo (1 — 2 kG) como a la naturaleza de estas estructuras (tubos de flujo predomi-
nantemente verticales) son caracteristicas comunes a los campos magnéticos que se esperan
en las regiones activas. Otro efecto que puede observarse es que la red es generalmente
unipolar a gran escala, conservando la polaridad dominante de la regién activa més cercana
o de los restos de ésta.

Si la red es consecuencia del arrastre de estructuras magnéticas debido a los movimientos
de conveccién a escalas supergranulares, estos campos magnéticos también son ”transporta-
dos” a través de la internetwork. Pero los campos que se observan en estas regiones parecen
ser de una naturaleza completamente distinta a los de las regiones activas. Para intentar ex-
plicar la presencia de estos campos que parecen ser turbulentos y con intensidades de campo
muy variables se han desarrollado varias simulaciones numéricas intentando escenificar las
condiciones fisicas y magnéticas de la internetwork. Las simulaciones de magnetoconveccién
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de Cattaneo (1999), Emonet & Cattaneo (2001) y Cattaneo et al. (2003) generan las es-
tructuras magnéticas mediante un proceso de dinamo local: los movimientos convectivos de
la granulacién podrian generar y mantener una cantidad importante de energia magnética
a partir de la energia cinética. Asi, la mayoria de campos de la internetwork podrian
generarse localmente. Las distribuciones de campo que se obtienen con el mecanismo de
la dinamo local tiene un comportamiento exponencial, detalle que se corresponde con los
resultados obtenidos con observaciones en 1.5 ym. Las simulaciones de Vogler et al. (2005),
en cambio, introducen un campo magnético inicial y dejan evolucionar el sistema, de tal
manera que el flujo magnético decae por recombinaciones de las lineas de campo.

Esta tesis se divide en dos partes. En la primera de ellas, realizamos un anélisis profundo
de las propiedades magnéticas de las regiones de internetwork con medidas simultdneas en
el infrarrojo (1.5 pum) y en el rango 6ptico (630 nm). Con esto pretendemos dar respuesta
a por qué las magnetometrias infrarroja y visible dan lugar a resultados aparentemente
incompatibles. Para ello nos centramos en las propiedades fisicas particulares de los dos
pares de lineas en cuestién en busca de una explicacién de las causas de esta controversia.
Adelantando nuestra conclusién: las medidas en 1.5 um y en 630nm son compatibles, pero
el andlisis de estas lineas visibles no es fiable.

En la segunda parte de la tesis, estudiamos regiones de Sol en calma observadas en
distintas posiciones del disco solar en 1.5 pm. Hasta la fecha, no hay estudios referentes
a la variacion centro-borde de las propiedades magnéticas de las regiones de internetwork.
Los grupos de datos que poseemos pertenecen al cuadrante noreste solar. Aunque las
observaciones son pocas, pretendemos sacar la maxima informacién posible para dar unas
pinceladas del magnetismo de la internetwork lejos del centro del disco: estas regiones
parecen estar pobladas por lineas de campo formando pequenos lazos de modo que las
propiedades magnéticas de la internetwork son las mismas en cualquier lugar de la superficie
solar.
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as medidas més precisas de campos magnéticos en el Sol se basan en la interpretacion

de la polarizacion de la luz. En este capitulo hacemos una breve introduccién a los
conceptos fisicos relacionados con estas mediciones. En primer lugar, definimos los estados
de polarizacién de la luz y el efecto Zeeman en lineas atémicas. La tultima seccion se dedica
a tratar de manera fenomenoldgica el efecto de un campo magnético sobre la polarizacién de
la luz. Seguidamente tratamos el transporte de la luz polarizada a través de una atmosfera
magnetizada. Si se desean mas detalles se puede acudir a Landi degl’Innocenti & Landolfi
(2004).

2.1 La polarizacién de la luz y los parametros de Stokes

Las ecuaciones del electromagnetismo de Maxwell tienen una soluciéon ondulatoria transver-
sal. Es decir, el vector campo eléctrico es perpendicular al vector campo magnético y
la propagacion de la onda es en una direccién perpendicular a ambos. La luz, como
cualquier fenémeno ondulatorio, puede definirse como una superposicién de ondas planas
monocromaticas, cada una de ellas con una frecuencia bien definida. En un punto dado
del espacio, la descripcion de cada una de las ondas monocromaéticas en funcién del vector
campo eléctrico es la siguiente:

~—

El (t €1€7iwté’1 = Alei(d)li(*)t) =l

Eg(t) = Egefwté’QIAgei(d)inﬂé’g, (2.1)

donde Ay, As, ¢1 y ¢2 son constantes reales (amplitudes y fases de las ondas respectiva-
mente). € y € son dos vectores que, junto a €3 en la direccién de propagacién, forman
un sistema cartesiano de coordenadas. w es la frecuencia angular. Si nos situamos en una
posicion fija y dejamos evolucionar el vector campo eléctrico en el tiempo, la trayecto-
ria que éste sigue en el plano determina los estados de polarizacién de la luz. Las ondas
monocromaticas estan totalmente polarizadas y, dado que las fases y las amplitudes de las
dos componentes del vector campo eléctrico son distintas, la figura mas general que éste
dibuja en el plano es una elipse, la denominada elipse de polarizacién. En el caso de super-
posicién de ondas monocromaticas, el grado de polarizaciéon varia. La luz natural, es decir,
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R e A N
e O

Figura 2.1: Definicién operativa de los parametros de Stokes.

una onda electromagnética compuesta por infinitas ondas monocrométicas con todas las
combinaciones posibles de A1, As, ¢1 y ¢2, tiene un grado de polarizacién nulo, es decir, el
vector campo eléctrico evoluciona de manera aleatoria.

La polarizacion de la luz suele representarse mediante los parametros de Stokes, que no
son mas que combinaciones de los parametros que definen la elipse de polarizacion:

(< ejer >+ < ezeg >)
= (<ejep > — <ezeg >)
(<elea >+ <ejer >)
= (< elea > — < g5e1 >). (2.2)

< O ~
|

Stokes I es la intensidad, es decir, la suma de dos estados de polarizaciéon ortogonales
cualquiera. Stokes Q y Stokes U son los pardametros que dan cuenta de la polarizacién
lineal y que deben definirse en referencia a un eje que escogemos libremente. Stokes Q) seria
la diferencia entre el estado de polarizacién lineal paralelo a ese eje escogido y el estado
de polarizaciéon vibrando libremente perpendicular al eje. Stokes U es la diferencia de dos
estados de polarizacion rotados 45° con respecto a los anteriores. Si rotamos el sistema de
referencia, los inicos pardmetros que se veran modificados son Stokes QQ y U. El parametro
Stokes V es invariante frente a rotaciones del sistema de referencia ya que es la diferencia
entre la luz circularmente polarizada a derechas y a izquierdas. En la Figura 2.1 mostramos
una representacion grafica de la manera en la que calculamos los parametros de Stokes. Los
p%rémetros de Stokes pueden escribirse en forma vectorial, definiéndose el vector de Stokes

(S) de la siguiente manera:
S=(1,Q,U V). (2.3)

El superindice 1 denota la operacién transposicion.

2.2 El efecto Zeeman en lineas atomicas

Las lineas espectrales se producen por transiciones entre distintos niveles atémicos carac-
terizados cada uno de ellos por la configuracién de los electrones en el atomo. El estado
de cada electrén puede caracterizarse mediante sus niimeros cudnticos, que no son mas que
cantidades conservadas del Hamiltoniano que describe el sistema. El estado del electrén se
divide en una parte orbital y una de spin. La parte orbital se divide a su vez en una parte
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radial y una angular. El nimero cuantico principal N es el autovalor del Hamiltoniano y
da cuenta del nivel primario de energia en el que se encuentra el electron. Este niimero
toma cualquier valor natural. La cantidad de nimeros cudnticos depende del sistema en
cuestién, es decir, depende basicamente del ntimero de variables conservadas del sistema.
En el caso de un sistema atémico podemos describir su estado de manera analoga al atémo
de un electrén. En este caso, debido a las simetrias del Hamiltoniano, las cantidades fisicas
conservadas son el momento angular de spin (S2), el momento angular total (J2; siendo
J =L+ § la suma de los momentos angulares orbital y de spin) y su proyeccién en un eje
arbitrario de cuantizacién (p. €j. J,). Los nimeros cudnticos asociados a estos operadores
son S, J y M respectivamente. La energia asociada a cada nivel atémico, en ausencia de
una fuerza externa, depende de los niimeros cudnticos N, J y S. La energia de cada nivel no
depende pues del nimero cuantico M, también denominado niimero cuantico magnético. Es
decir, la energia de cada nivel atémico estd degenerada en un cierto nimero de subniveles.

La presencia de un campo magnético introduce un término adicional de acoplamiento
entre éste y el momento angular total:

H = Hy + pgp(J + S)B, (2.4)

—

donde Hy es el Hamiltoniano del sistema cuantico en ausencia de fuerzas externas, B es
el vector campo magnético y up es el magnetéon de Bohr. Si suponemos que el campo
magnético es lo suficientemente pequeno, de tal manera que la energia magnética es pequena
comparada con la energia del sistema no magnético (Hy), podemos tratar el efecto del campo
magnético seguin la teoria de perturbaciones. En este caso, las correcciones a la energia se
obtienen evaluando los elementos de matriz del Hamiltoniano Zeeman (H p):

(aJM|Hg|aJM') = ppla M|(J + S)|aJ M), (2.5)

donde la expresién (||) no es mds que un producto escalar en la notacién de Dirac. Los
autovectores se han escrito en la forma |aJM) ya que, al ser el Hamiltoniano sin perturbar
invariante ante rotaciones, el momento angular total J y su proyeccién M a lo largo del eje
del campo magnético son buenos nimeros cuanticos. « es el conjunto de niimeros cuanticos
que describen Hy. Los autovalores para cada uno de los estados son:

(aJM|HglaJM'y = upBgMéy e, (2.6)

donde dpsps es la funcién delta de Kronecker y g es lo que se denomina factor de Landé,
cuya expresion, en términos de un acoplamiento L-S es la siguiente:

1J(J+1)+8(S+1)— L(L+1)

=1+ . 2.7
gLs =15 J(J+1) 27)

Por tanto, la energia de cada estado viene dada por:
E=FE,;+ upgBM. (2.8)

Como vemos, la energia asociada a cada nivel depende ahora explicitamente del nimero
cuantico magnético. Esto significa que, en presencia de un campo magnético, se rompe la
degeneracién entre los subniveles M de cada nivel J. La separacion en energia de cada uno
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de estos subniveles depende de la intensidad del campo magnético y del factor de Landé de
cada nivel.

Cuando un atomo no esté aislado, sino que se encuentra en interacciéon con mas atomos
y/o radiacién, se producen fenémenos como las transiciones atémicas. Estos procesos ge-
neralmente involucran un fotén y un cambio en el estado energético del atomo. El cambio
en la energia del 4tomo se produce por un reajuste en la configuracién electrénica, es decir,
la migracién de un electrén de un nivel atémico J a otro J’. En presencia de un campo
magnético, la transicién entre dos niveles se subdivide en distintas componentes (distintos
valores de M y M') con energias ligeramente distintas. Este hecho da lugar a un patrén
de varias transiciones separadas en longitud de onda, en una cantidad que depende de la
intensidad del campo magnético, del factor de Landé y del niimero cuantico magnético.

Cada transicion entre dos niveles atémicos tiene asociada una probabilidad de ocurren-
cia. Esta probabilidad se calcula mediante la mecdnica cudntica evaluando el operador que
describa la transicién entre los estados inicial y final. La mayoria de transiciones radiativas
(cuando el atomo es perturbado por un fotén) son explicables aproximando el operador
de la transicién al operador dipolo eléctrico. Por tanto, la probabilidad de ocurrir de una
transicién (W) vendrd dada por:

W o (o MlerE|a’ J' M')|?, (2.9)

donde e es la carga del electrén, r el vector de posicién del electréon y E el campo eléctrico
externo (fotén). ((aJM]) es el nivel superior y ({(a/J'M’|) el nivel inferior. Vemos que
el operador momento dipolar es proporcional a r. Eso significa que es un operador anti-
simétrico. Por tanto, para que la probabilidad de ocurrencia de las transiciones radiativas
en la aproximacién de dipolo eléctrico sea no nula, los estados inicial y final deben cambiar
su paridad. Esta norma estricta es lo que se denomina regla de seleccion. Las transiciones
en las que no haya cambio de paridad entre el estado inicial y el final seran transiciones
prohibidas (por dipolo eléctrico). Si se desarrolla esta regla seleccién en funcién de los
numeros cuanticos, se obtiene, para el caso del nimero cudntico magnético:

AM =0, +1. (2.10)

Las transiciones con AM=0 se denominan 7 y las transiciones con A = £1 se denominan
componentes 0. La energia de la transicion es la diferencia de energias entre el nivel superior
y el inferior de la transicién. De la ecuacién 2.8, deducimos la siguiente expresion para la
energia de la transicion:

AE = AEy .0y + upB(gM — ¢ M'). (2.11)
Supongamos que el factor de Landé es el mismo en los dos niveles de la transicion y que es
positivo. En este caso, para cada una de las transiciones, tenemos:
T — AE=AF,j.a5
o — AE= AEon;o/J’ —gupB
gy, —— AE = AEaJ;a’J’ + 9M337 (212)

donde 0, (AM = —1) y 0 (AM = +1) son las componentes o roja y azul respectivamenete.
La componente 7 se centra en la misma energia que la transicion sin perturbar. En general,
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la componente roja se denomina asi precisamente porque ocurre para energias menores que
la diferencia de energias en el caso sin perturbar. Esto significa que se centra en longitudes
de onda mayores, es decir, desplazada hacia el rojo con respecto a la componente 7. Por
contra, la componente azul se centra, por norma general, en longitudes de onda desplazadas
hacia el azul con respecto al centro de la transicion.

El aspecto méds interesante de las nuevas componentes es que estan polarizadas. La
componente w estd polarizada linealmente paralela a la direccién del campo magnético,
mientras que las componentes o estan circularmente polarizadas en el plano perpendicular
a la direccién del campo siendo sus estados de polarizacién ortogonales entre si. De este
modo, podremos obtener informacién del campo magnético mediante los cuatro pardametros
de Stokes de la transicion.

2.3 El transporte de radiacion polarizada en una atmésfera magnetizada

2.3.1 Ecuaciones basicas

La presencia de un campo magnético complica la forma de la ecuacion de transporte radia-
tivo, ya que tenemos los cuatro parametros de Stokes dandonos informacién de la atmdésfera.
La ecuacién de transporte de la radiacion polarizada se formula de la siguiente manera:

—

as .=

— =KS-¢ 2.13
“ ¢ (213)
donde 7 es la profundidad éptica, la cual se define a partir del coeficiente de absorcion del
continuo (k.) de la siguiente forma:

dr = —Kcdz, (2.14)

siendo z la profundidad geométrica. K es la matriz de absorcién, S es el vector de Stokes
y € es el vector de emisién. La funcién fuente se define como el cociente entre la emision y
la absorcién. Suponiendo condiciones de equilibrio termodindmico local (ETL), la funcién
fuente es la funcién de Planck (B, ). Con esto, la ecuacién de transporte se reescribe como
sigue:
s . = .
— = K(S - B,S,), (2.15)
dr
donde §o = (1,0,0, O)T. La matriz de absorcién estd compuesta por los siguientes términos
que dan cuenta de la absorcién (1) y de los efectos magneto-6pticos (p):

nooonQ nu nv
nuvo —pv. NI PQ
nwvooopu —PQ NI

Los coeficientes de la matriz de absorcién, para el caso del efecto Zeeman, tienen la siguiente
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expresion:
n = 1+ % [¢Osin29 + %(1 + cos? 0)
ng = o ¢o — M] sin? 6 cos 2
2| 2
v = o P — $11 ¢ ¢1] sin? f sin 2y
2 | 2
o= % [p—1 — ¢1] cos b
pQ = % Yo — Y1ty 4-2101} sin? @ cos 2
oy = o Py — M sin? 0 sin 2
2 | 2
o
Vo= [h_1 — 1] cos O , (2.17)

donde 7y es el cociente entre el coeficiente de absorcion de la linea y el del continuo.
Las variabes 77 son absorciones, mientras que las variables p son los denominados términos
magneto-Opticos, que son absorciones selectivas que mezclan los parametros de Stokes entre
si. ¢ y ¢ definen los perfiles de absorcion y de dispersion de las lineas espectrales y 6 y x son
la inclinacién y el azimut del vector campo magnético respectivamente. Los subindices de
los perfiles de la linea espectral representan el valor de AM vy, a su vez, el tipo de transicién
(m, op 0 o). En el caso méas general, estos perfiles se definen de la siguiente manera:

/ 1
bav = Y WAN(M,M")—=H(w—vs+vp(gM — g'M'),a)
MM’ ﬁ
/ 1
dav = Y WETH(M, M')—=L(v —va +vp(gM — g'M’), ), (2.18)
MM’ ﬁ

donde H y L son las funciones de Voigt-Faraday y Wans es la fuerza de la transicién. Si
se desarrolla la ecuacién 2.9 (ver Landi degl’Innocenti & Landolfi 2004), la fuerza de la
transicién tiene la siguiente expresion:

, 2
S ] > (2.19)

Esta operacién se denomina coeficiente 3-j. Las variables v, v4, vp y a son variables
adimensionales que se definen de la siguiente manera:

v — A— )\0 VA — )\o’wA
~ AN AT AN
Alp AT
_ 8B _ , 2.20
YB = AN, “T AN (2.20)

El coeficiente I' es la anchura natural del nivel que tiene en cuenta tanto la vida media de
éste como los efectos colisionales. Ag es la longitud de onda central de la transicién, w4 la
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componente en la linea de visién de la velocidad macroscépica del medio, ¢ la velocidad de
la luz en el vacio y AAp el ensanchamiento Doppler, que tiene en cuenta el ensanchamiento
de la linea espectral por movimientos térmicos del material definido de la siguiente manera:

Adp = Aow—cT, (2.21)

donde wr es la velocidad térmica del material en la linea de visién. El pardmetro AAp
tiene la siguiente expresion:

NeB

Arp = ; = 4.6686 x 107 3AZB, (2.22)

Tmc?

donde m es la masa del electron. La expresiéon numérica es consistente si AAp se da en
A, la longitud de onda central de la linea espectral (A\g) en A y B en G. Las funciones de
Voigt-Faraday tienen la siguiente expresiéon matematica:

H(z,y) y/oo - . d
T,y) = = e —————dz
V=T e (x — 2)2 + y?
1 [ 2 T —z
L = — B —— 2.23
O B =m0 (223

siendo H el perfil de Voigt y L el perfil de dispersién asociado. = e y son las variables de
las que dependen estos perfiles y z una variable de integracién.

Para resolver la ecuacién de transporte de la radiacién polarizada, debemos integrarla
entre 7 = 0o (centro de la atmoésfera) y 7 = 0 (superficie). La condicién de contorno que
usamos para la resolucién supone que en 7 = oo la radiacién viene dada por la funcion de
Planck:

S(r = x0) = B,S). (2.24)

Esto significa que en el fondo de la atmédsfera la materia esta en equilibrio termodindamico
con la radiacién, y se cumple siempre que las atmésferas sean lo suficientemente densas
como para que las colisiones termalicen la atmédsfera. Por tanto, lo que estamos suponiendo
para resolver la ecuacién de transporte es que la radiacién incidente (antes de la atmdsfera)
no tiene signos espectrales.

Supongamos una atmdsfera con un campo magnético con una geometria dada (ver
Figura 2.2). Si la linea de visién estd dirigida en la direccién del campo magnético los
coeficientes de la matriz de absorcién se reducen a los siguientes:

nr 0 0 nv
- 0 nr pv O
K = . 2.25
0 —pv nr O (2:25)
nv 0 0 ns

Con lo cual, si la radiacién incidente no esté polarizada, la presencia del campo magnético
en esta geometria precisa solamente genera dos ecuaciones de transporte, una para Stokes
I y otra para la polarizacién circular.
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Figura 2.2: Geometria de un campo magnético. Los ojos representan el observador o la direccién en la que
estd definida la linea de visién y las lineas gruesas indican el vector campo magnético.

En el caso de una observacion en el plano perpendicular al campo magnético y que el
azimut sea cero, la matriz de absorciéon toma la siguiente forma:

n ng 0 0

ko= | e 0 0 (2.26)
0 0 nr pg
0 0 —po mr

Del mismo modo, si la radiacién incidente no esta polarizada, solamente transporta Stokes
Iy Q.

Si nos desplazamos cuarenta y cinco grados en azimut, observamos en este caso el perfil
de Stokes U. La matriz de absorcién en este caso es:

nt 0 nu 0
> 0 nr 0 —py
K = . 2.27
nw 0 nr 0 (227)
0 puv 0 ng

En un caso general, situados en una inclinaciéon y un azimut arbitrarios, los cuatro parame-
tros de Stokes seran no nulos. La geometria del campo magnético se encargard de generar
ciertos estados de polarizacién y los términos magneto-6pticos de mezclarlos.

2.3.2 Efecto del campo magnético en los perfiles de Stokes de lineas atémicas

Las formas tipicas de los perfiles de los cuatro parametros de Stokes se muestran en la
Figura 2.3. Como vemos, en el caso del efecto Zeeman, los perfiles de polarizacion circular
son antisimétricos, mientras que los de polarizacién lineal son simétricos. Tomemos estos
cuatro paneles como un ejemplo concreto para ver ahora las modificaciones que se producen
en los parametros de Stokes cuando varia la intensidad del campo magnético presente en
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la atmosfera. Los perfiles que se muestran son el resultado de una sintesis de la linea
espectral de Fe1 en 1.5648 pm suponiendo un modelo HSRA (Gingerich et al. 1971) de Sol
en calma. El modelo supone una velocidad microturbulenta de 0.6 km/s y una velocidad
macroturbulenta de 2 km/s.

En cuanto a Stokes I, en presencia de campos débiles (100 — 200 G) el patrén Zee-
man queda perfectamente escondido bajo la anchura de la linea espectral debida a otros
feébmenos (térmicos, colisionales, etc.). A medida que el campo magnético es més intenso,
el desdoblamiento de las componentes Zeeman se hace cada vez més evidente frente al en-
sanchamiento propio de la linea espectral en la atmésfera. Para un campo magnético de
900 G el patrén Zeeman domina claramente el perfil de la linea.

Si nos fijamos ahora en Stokes V, vemos dos comportamientos diferenciados. Para
campos magnéticos comprendidos entre 100 y 200 G, a medida que la intensidad de campo
aumenta, los dos l6bulos del perfil crecen en amplitud. El caso de 300 G muestra cémo
el desdoblamiento Zeeman empieza a ser evidente frente a la anchura debida a fenémenos
térmicos y colisionales. Para campos mayores de 900, la amplitud de perfil de V ha saturado
por completo mientras que las componentes Zeeman de los dos l6bulos siguen separandose
en longitud de onda.

Las senales de polarizacién lineal tienen un comportamiento parecido al de Stokes V. Si
nos fijamos en las componentes o, observamos cémo la amplitud de éstas aumenta hasta un
valor de la intensidad de campo magnético en la que la amplitud se satura y las componentes
se separan claramente. Ademads, en estos perfiles, la componente 7 aumenta la amplitud al
intensificarse los campos.

Estos dos comportamientos observacionales diferenciados en las senales de polarizacién
circular se asocian a dos rangos para las intensidades de campo. Asi, los campos deno-
minados débiles son aquéllos para los que Stokes V aumenta de amplitud en presencia
de éstos. Cuando la senal de polarizacién circular satura y observamos el desdoblamiento
Zeeman, los campos magnéticos asociados se denominan fuertes. Se puede calcular de
manera aproximada el valor para el cual una linea espectral se aleja del régimen débil y
entra en el régimen de campo fuerte si imponemos que el ensanchamiento debido al campo
magnético es del orden del ensanchamiento Doppler (g AAp ~ AAp). g es el factor de
Landé efectivo, que se define a partir de los factores de Landé de los niveles de la transicion
y de la siguiente manera:

1 1
§=350+9)+ 79 -9JJ +1) = J(J + 1)) (2.28)
Por tanto, teniendo en cuenta las ecuaciones 2.21 y 2.22, este campo magnético limite,

vendra dado por:

drmewr 1

Biim ~ (2.29)

geXo > Ao’
De esta ecuacion se ve claramente que la transicién entre los dos regimenes depende de la
linea espectral. En general, como depende de la longitud de onda, las mayores diferencias
se van a ver entre rangos espectrales, mas que entre lineas espectrales situadas en una
misma regién de longitudes de onda. Es decir, segin esta ecuacién, las lineas espectrales
situadas en longitudes de onda mas largas tienen valores méas pequenos de la intensidad
de campo magnético limite entre los dos regimenes que las longitudes de onda maés cortas.
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Por ejemplo, esto implica que las lineas espectrales en el rango infrarrojo entran, por lo
general, en el régimen de campo fuerte antes que las lineas situadas en el visible. Las
lineas espectrales que usaremos en este estudio se encuentran en 1.5 ym y en 630 nm. Para
temperaturas de la fotosfera solar (T' ~ 5800 K), podemos calcular la velocidad térmica

mediante la siguiente expresion:
[2kT
wp =4/ — + &2, (2.30)
m

donde k (J/K) es la constante de Boltzmann, m la masa del dtomo y ¢ el valor de la velocidad
microturbulenta. En nuestro caso, las lineas son de Hierro neutro, asi que m es la masa de
este elemento. Para realizar un calculo aproximado del campo magnético que separa los dos
regimenes en nuestras lineas de estudio el ensanchamiento por microturbulencia usamos un
valor tipico de la microturbulencia en la fotosfera solar de 0.6 km/s. Por tanto, si tenemos
en cuenta esto y aplicamos la férmula 2.29, tenemos los siguientes valores aproximados de
los campos magnéticos limite:

1.5 um — By, =~ 300G
630 nm — By, ~ 870G. (2.31)

En la Figura 2.4 mostramos la amplitud y la separacién de los 16bulos de los perfiles
de polarizacion circular de las lineas que vamos a utilizar en este trabajo frente a la in-
tensidad de campo magnético. Estas se han obtenido mediante la sintesis espectral de
las lineas en cuestién con una componente magnética con un factor de llenado del 100 %
cuyas propiedades fisicas vienen dadas por un modelo de HSRA. En ellas podemos apreciar
claramente el régimen débil y el régimen fuerte pero sobre todo la dependencia clara con
la linea espectral. En la grafica de la amplitud de Stokes V se puede ver crho las lineas en
1.5 pm alcanzan mucho antes que las lineas en 630 nm el régimen fuerte, es decir, cémo las
amplitudes dejan de crecer linealmente con la intensidad del campo magnético. También
podemos ver como para el mismo rango espectral, la linea con mayor factor de Landé aban-
dona antes el régimen débil (630.2 nm y 1.5648 pm). En la grifica de la separacién de los
l6bulos se observa lo mismo: las lineas en 630 nm no presentan una evidente separacién
de los 16bulos mientras que las lineas en el infrarrojo muestran claramente esta separacion
para campos con intensidades muy débiles.
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Figura 2.3: Sintesis ETL de los cuatro pardmetros de Stokes con un modelo de Sol en calma en la linea
espectral Fe I 1.5648 um. La direccién de observacion es 6 = 45° y x = 20°; pintamos los perfiles de Stokes
para diferentes valores del campo magnético segin se indica en el pequeno recuadro insertado en una de las
figuras.
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Figura 2.4: A la izquierda representamos la amplitud de los perfiles de polarizacién circular en 630.1 nm,
630.2 nm, 1.5648 pum y 1.5652 pm frente a la intensidad de campo magnético. A la derecha mostramos
la variacién con la intensidad de campo de la separacién entre los 16bulos de Stokes V en las mismas
lineas espectrales. Los calculos se han realizado mediante sintesis espectrales suponiendo una componente
magnética que llena el elemento de resolucién por completo cuya estratificaciéon viene dada por un modelo
HSRA con distintos valores del campo magnético.






Diagnostico del campo magnético

Las medidas de campos magnéticos en el Sol se basan en la comparacién de las ob-
servaciones con los resultados obtenidos resolviendo el problema del transporte de luz
polarizada. En este capitulo mostramos las dos técnicas que se utilizan en este trabajo
para el analisis de las observaciones y el diagnéstico de los campos magnéticos en regiones
de internetwork. La mds simple de ellas, la técnica del cociente de lineas (line ratio), se
desarrollé para el estudio de seniales magnéticas provenientes de estructuras no resueltas.
Las técnicas de inversién son los métodos actuales mas sofisticados para la obtencién de los
parametros atmosféricos a partir de las observaciones.

3.1 Técnica del cociente de lineas

En el caso en el que podamos suponer que el campo magnético es débil en la region de
formacion de la linea espectral podremos tratarlo como una perturbacién y disenar una
solucién aproximada haciendo un desarrollo de Taylor de los perfiles de absorcién y dis-
persién. Es decir, supondremos que los efectos del campo magnético son despreciables
frente al ensanchamiento Doppler:

Por tanto, si hacemos un desarrollo de Taylor de los perfiles de absorcion y de dispersién
de la matriz de absorcién y cortamos el desarrollo en primer orden (ver célculo detallado
en Landi degl’Innocenti & Landolfi 2004):

O (v —
dam (v —v4 +vp,a) & gf)(v—vA,a)—Gg}V[A)\Bw
o _
Yap (v —va +vp,a) = ¢(v—vA,a)—G(AlgwA)\Bw, (3.1)
donde se ha definido:
b= ——H(v—va,0)
=7 V— VA, Q
1
P = \/—EL(’U —v4,a), (3.2)
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)

y la variable G(A1 ) toma los siguientes valores:
1 1 _ 1y
Gy =0 aV=-g Y=g (33)
Entonces tenemos, para los coeficientes de la matriz de absorcién (ver 2.17), que:

n ~ 1+mne(v—va)
ng = nu=pQ=pry=>0

dp(v —wv
n = —TlogAAB COS 0%
py = —nmogAlp cos OW ) (3.4)

Con esto, las ecuaciones de transporte de radiacién polarizada se desacoplan parcialmente
y adquieren la forma:

dl

— = I-B,

= nr( )+ vV
d

d—Q = mQ+pvU

-

dU

= ntU — py@Q

-

dVv

P itV +nv(I — B,). (3.5)

Si cogemos la ecuacién para la intensidad y la sumamos a la de Stokes V obtenemos la
siguiente relacion:
d(I+V)
dr
Seguidamente construimos la ecuacién para la resta de la ecuacion diferencial de Stokes I
y de Stokes V:

= +nv)(I +V = B,). (3.6)

WV — gy )=V = B,). 1)

Como vemos, tanto la variable I+V como la variable I-V tienen formalmente la misma
ecuacion diferencial. La tnica diferencia esta en el coeficiente ny 4+ ny. Si calculamos este
coeficiente, obtenemos que, segin la ecuacion 3.4, es:

Op(v —v4)

e (3.8)

nrE£ny =14+ n9p(v —va) F nogAAp cos

que no es méas que el desarrollo en serie de Taylor de la funcién ¢ desplazada una cantidad
gGAApB cos 0:
nrEtny =1+ T]ogf)(v —vA F gAAp cos (9) (39)

Por tanto, las soluciones de las ecuaciones 3.6 y 3.7 son el mismo perfil f sélo que desplazado:

I+V = f(v—gAipcosb)
I-V = f(v+gAlpcosh). (3.10)
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Si hacemos el desarrollo en serie de Taylor, las variables I+V y I-V quedan de la forma:

I+V =~ f(v)—gAlp COSG%

I-V =~ f(v)—i—gA)\BCOSG%. (3.11)

Para recuperar I y V, hacemos la semi-suma y la semi-resta las dos ecuaciones de 3.11:

=T+ V)+ (- V)] = fO)
V= %[(I +V)—(I-V)]=—-gA\p cos@%. (3.12)

Por tanto, obtenemos una ecuacién que nos permite calcular facilmente el perfil de V
Unicamente teniendo en cuenta la derivada del perfil de intensidad:

I
V &~ —gAlp COSQ%. (3.13)
Y si tenemos en cuenta la definiciéon de AAp (ecuacién 2.22):
1V
¢ 22

donde C' = 4.67-10713g\2. Esta ecuacién nos da el valor de la componente a lo largo de la
linea de vision del vector campo magnético, B).

A partir de la ecuacién 3.13, se deduce una técnica de diagnédstico de campos magnéticos
denominada cociente de lineas (line ratio; Howard & Stenflo 1972). Supongamos un par
de lineas espectrales que cumplan las siguientes condiciones: muy proximas en el espectro;
coeficientes de absorcién del continuo y ensanchamiento térmico iguales (para asegurarnos
que los perfiles de intensidad (I()\)) de las dos lineas son muy parecidos) y distinto factor
de Landé. Entonces, segin la ecuacién 3.13, el cociente de los perfiles de Stokes de estas
dos lineas seré:

A 5

Va(A) g2

Este es el valor que se esperaria cuando ambas lineas se encontrasen en el régimen de
campo débil. El interés del método se centra cuando una de las dos lineas entra en el
régimen de saturacién. En este caso, el cociente varia lineal o inversamente con el campo
magnético. Si la linea nimero 1 fuera la de mayor factor de Landé, el cociente disminuiria,
ya que la primera en saturar seria la linea 1 mientras que la linea 2 seguiria aumentando la
amplitud proporcionalmente al campo magnético. Para intensidades del campo magnético
suficientemente grandes, cuando ambas lineas han entrado en el régimen de saturacién, el
cociente toma otro valor constante que depende las dos transiciones involucradas. Las ca-
racteristicas impuestas a estas lineas espectrales aseguran que la termodindamica no influye
en el valor que toma el cociente en cada caso, con lo cual, dado un cociente hay una corres-
pondencia univoca con el campo magnético, independientemente del factor de llenado y la
termodinamica. Debido a las condiciones tan restrictivas que se imponen a las transiciones

=

(3.15)
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para usar adecuadamente esta técnica, hay que tomar muchas precauciones al escoger el
par de lineas espectrales. Si hay una pequena diferencia entre los parametros fisicos, el
cociente de las lineas es el siguiente:

Vi(\,p) ?71%

~

Bhp) - g2’

(3.16)

donde p son el conjunto de pardmetros que determinan la formacién de las lineas espectrales.
Supongamos que calculamos tedricamente el valor de este cociente frente a la intensidad
del campo magnético mediante un modelo de atmdsfera determinado con el cual obtenemos
el cociente de las derivadas del perfil de intensidad. Tendriamos una curva de calibracion
para este modelo determinado que nos relaciona el cociente de amplitudes de V con la
intensidad del campo magnético. Los datos experimentales provienen de una atmésfera
que tiene sus parametros caracteristicos. Si usamos la curva de calibracién que hemos
generado con el modelo supuesto podemos introducir un error en el calculo de la intensidad
de campo magnético, ya que, para las propiedades de la atmosfera real, esta curva de
calibracién puede ser distinta. Dependiendo del caso, la dependencia del modelo es pequena,
y podemos tener una buena estimacién del campo magnético mediante el cociente de lineas,
pero, en otros casos en los que este cociente sea criticamente dependiente de las condiciones
atmosféricas, el error que tengamos en la determinacién de la intensidad de campo puede
ser muy importante.

3.2 Técnicas de inversion

Dada una funcién f que transforma un espacio de parametros x en un espacio de observables
1y, se entiende un problema matemaético inverso como el hecho de determinar x, conocidos
f e y. Las ciencias observacionales se ven obligadas a reconstruir la estructura interna
de un objeto sin poder alterarlo o perturbarlo. En nuestro caso particular, derivamos las
propiedades fisicas de la atmodsfera solar interpretando las senales de polarizacién en lineas
espectrales. Extraer esta informacién no es sencillo, ya que la dependencia de los perfiles
observados con los parametros atmosféricos es altamente no lineal. Con este objetivo, se
han desarrollado técnicas de inversién para encontrar el mejor ajuste a una observacion a
partir de una solucién analitica aproximada o numérica de la ecuacién de transporte.

3.2.1 Inversiones con SIR: Stokes Inversions based on Response functions

Las lineas espectrales en las cuales se centran este trabajo (1.56 ym y 630 nm) se forman
en la fotosfera solar. En estas capas, los espectros observados de estas transiciones se
reproducen fielmente suponiendo equilibrio termodinamico local. Esta aproximacion se
basa en suponer que los ritmos de colisién son lo suficientemente frecuentes como para
que las poblaciones atémicas dependan solamente de la temperatura y la presién, por
lo que los subniveles atémicos estan igualmente poblados. FEn este caso, las poblaciones
atémicas vendran dadas por las distribuciones de Saha y Boltzmann. Asi mismo, se supone
redistribuciéon completa. Es decir, que un fotén emitido por un dtomo no guarda memoria
de la frecuencia ni de la direccién que lo caracterizaba al ser absorbido.
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El cédigo de inversién SIR (Ruiz Cobo & del Toro Iniesta 1992) resuelve la ecuacién de
transporte en la aproximacién de ETL y realiza la inversion segin un esquema de Levenberg-
Marquardt. El efecto del campo magnético se trata segin el efecto Zeeman. Para reducir
el niumero de parametros libres, las perturbaciones a las variables de partida se calculan
solamente para unos cuantos puntos en la malla en los que la atmdsfera estd discretizada,
los llamados nodos. Las perturbaciones en el resto de puntos espaciales se calculan me-
diante interpolaciones. Por ejemplo, seleccionar un solo nodo equivale a considerar una
perturbacién constante con la altura, es decir, a sumar una constante a todos los puntos;
dos nodos significa que las interpolaciones son lineales; tres nodos permite interpolaciones
parabdlicas, etc.

Estrategias para la inversiéon de perfiles de regiones de internetwork

Los parametros fisicos necesarios para el cdlculo de la matriz de absorcién se especifican en
una tabla que se denomina ”"modelo de atmodsfera”. Estos modelos estan discretizados en el
eje equiespaciado del logaritmo de la opacidad del continuo en 5000 A(IOng,). Las variables
atmosféricas que componen los modelos de SIR son la temperatura, la presién electrénica, la
velocidad microturbulenta, la intensidad del campo magnético, la velocidad macroscépica,
la inclinacién y el azimut del campo magnético, la altura geométrica, la presién del gas y
su densidad. El modelo se completa con tres parametros que no tienen estratificacién: la
velocidad macroturbulenta, el porcentaje de contaminacién por luz difusa y el factor de
llenado. Este ultimo solamente es necesario en el caso de dos componentes. A continuacion
detallamos las caracteristicas mas importantes de las inversiones con SIR realizadas para
este trabajo en concreto:

o Inversion con dos componentes. La existencia de una componente magnética que
llena solamente una pequena fraccién del elemento de resolucién es una evidencia
observacional: si de algin modo se calcula la intensidad del campo magnético con los
perfiles de polarizacién, (p. €j., en el caso del infrarrojo, puede hacerse directamente
con la separacion de los dos 16bulos de Stokes V) las amplitudes de éstos solamente son
compatibles si suponemos que provienen de una fraccién muy pequena del elemento
de resolucién (1 — 2 %). Por ejemplo, en la Figura 3.1 a la que més tarde nos
referiremos, el perfil en 1.5652 pum de los paneles de la derecha tiene una separacion
entre los lobulos de aproximadamente 0.38 mA. Si comparamos con la Figura 2.4
que esta calculada suponiendo que la componente magnética llena el elemento de
resolucién, la intensidad de campo debe ser de =~ 1150 G. Para esa intensidad del
campo magnético, la amplitud de esta linea deberfa estar entorno al 12 % si nos
fijamos en el otro panel de la misma figura. Pero la amplitud real de esta linea
espectral es ~ 0.35 %. Por tanto, la estructura magnética que ha dado lugar a este
perfil ocupa solamente un 3 % del elemento de resolucidn.

Por este motivo, las inversiones que vamos a llevar a cabo van a consistir en una
componente magnética y una no magnética. Esta segunda componente que llena
el resto de fraccién de pixel suponemos que es no magnética, porque si tuviéramos
campos magnéticos intensos de tal manera que se cancelaran completamente en V,
éstos serfan detectados en I como un ensanchamiento importante en la linea. En
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cambio, el perfil de intensidad no presenta componentes Zeeman desdobladas. Ks
decir, o bien la segunda componente es no magnética o bien los campos son tan
intrinsecamente débiles que tratarla como no magnética es una buena aproximacion.

Con este modelado de la atmosfera se reproducen fielmente los perfiles regulares,
es decir, aquellos perfiles que tienen dos l6bulos en Stokes V. Con una componente
magnética somos capaces de ajustar un perfil de polarizacién circular con estas carac-
teristicas y con una componente no magnética ajustar el perfil de intensidad. Estos
perfiles resultan ser la inmensa mayoria de los perfiles que analizamos en esta tesis.
Por tanto, esta aproximaciéon parece muy adecuada a nuestro objeto de estudio.

No obstante, no vamos a ser capaces de reproducir bien aquellos perfiles que correspon-
den a perfiles con mezcla de varias componentes en el mismo elemento de resolucion.
En la Figura 3.1 se muestran dos ejemplos de los datos en las lineas de 1.5 pm, donde
se aprecia claramente la presencia de varias estructuras magnéticas en el elemento de
resolucién. Los perfiles de Stokes V han perdido la forma antisimétrica. La presencia
de més de dos l6bulos en los perfiles de V no puede ser debida a gradientes en las
variables atmosféricas ya que éstos deberian ser muy fuertes y con variaciones poco
realistas. Esto puede significar que estos perfiles de V irregulares se han generado
como composicién de varios perfiles antisimétricos producidos individualmente por
varias componentes magnéticas presentes en el elemento de resoluciéon. Aunque estos
casos son muy claros, son muy poco frecuentes, pues la mayoria de los perfiles pre-
sentan formas antisimétricas un poco deformadas por la presencia de gradientes de
campos magnéticos y de velocidad. La eleccion de una sola componente magnética
para describir las seniales de polarizacién en los casos levemente deformados es bas-
tante adecuada.

Intensidad del campo magnético y velocidad del plasma magnetizado. Debido a la
estratificacion de presiones de la atmosfera solar, la mayoria de pardmetros fisicos
tienen también una variacion con la profundidad geométrica. Los gradientes de campo
magnético y velocidad en la linea de vision generan las asimetrias tipicas de los perfiles
observados fuera de manchas (Bellot Rubio 1998). Estas asimetrias consisten en un
ensanchamiento del l6bulo de Stokes V que estd desplazado al rojo debido a la cor-
relacién entre los campos més intensos (que ensanchan el perfil) y el movimiento hacia
el rojo del material (regiones intergranulares). Con valores constantes a lo largo de
la profundidad 6ptica del campo magnético y de la velocidad no podemos reproducir
este tipo de asimetrias, pero preferimos esta aproximacion para poder interpretar los
resultados. En primer lugar, un modelo que permitiese reproducir las asimetrias de
Stokes V necesitaria un campo magnético creciendo con la altura y una velocidad
decreciendo. Sabemos que esto no corresponde a la estratificacion real en el Sol, sino
a la presencia de estructuras magnéticas como los tubos de flujo (Bellot Rubio 1998).
Y en segundo lugar, si en el Sol en calma existe un gradiente de campos magnéticos
en el elemento de resolucién (gradiente horizontal de campos), la estratificaciéon que
recuperamos en las inversiones no puede no tener una correspondencia directa con
la profundidad geométrica. Asi pues, preferimos suponer que las dos variables at-
mosféricas son constantes.
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Figura 3.1: Ejemplos extraidos de los datos en 1.5 pm donde se puede ver claramente como el perfil de
Stokes V muestra la presencia de al menos dos componentes magnéticas coexistiendo en el mismo elemento
de resolucién.

o Geometria del campo magnético. La inclinacién y el azimut del vector campo magnético
se suponen también constantes por consistencia con el resto de variables atmosféricas.

o Temperatura. Dejamos libertad suficiente a la temperatura para poder calentar y
enfriar zonas independientes de la atmdsfera. Por ello, asignamos un méximo de 5
nodos a la variacién de la temperatura con la profundidad éptica. La presencia de
un campo magnético modifica, por medio del efecto de la presion magnética y por
tanto de la densidad, el coeficiente de absorcién de la linea, con lo que el eje de
opacidades no es el mismo en ausencia y en presencia de un campo magnético. Por
tanto, la componente magnética y no magnética pueden tener distintas temperaturas
a la misma profundidad éptica. Por este motivo invertimos la temperatura de ambas
componentes independientemente.






Técnicas experimentales en
espectropolarimetria

Para medir los pardmetros de Stokes de la luz proveniente del Sol se necesitan instrumen-
tos especificos llamados polarimetros. En este capitulo describimos brevemente en qué
consisten estos dispositivos épticos y detallamos las caracteristicas de los dos polarimetros
que utilizaremos en nuestras observaciones. Una vez obtenemos los perfiles se Stokes de
la luz, debemos realizar un tratamiento posterior a los datos para descontaminarlos de los
efectos introducidos por la instrumentacion utilizada, para corregir (en la medida de lo
posible) de los efectos introducidos por la atmdsfera terrestre y para reducir el ruido de
las observaciones. Todos estos procedimientos se detallan en este capitulo ya que son fun-
damentales para tener datos de muy buena calidad que nos permitan realizar un analisis
riguroso de las senales de polarizacién provenientes de regiones de internetwork.

4.1 Instrumentaciéon utilizada: polarimetros

Los detectores no son sensibles a la polarizacién de la luz, solamente miden intensidades
(Stokes I). Para medir el resto de pardmetros de Stokes necesitamos un sistema éptico
especifico: los polarfmetros. Con estos instru-men-tos transformamos la polarizacién de la
radiacién incidente en intensidad que iluminard el detector.

En la practica, los parametros de Stokes se miden mediante diferentes técnicas e in-
strumentos. De manera ilustrativa, puede definirse un polarimetro tipico que engloba las
caracteristicas esenciales de la mayoria de los instrumentos que se han creado para medir los
parametros de Stokes de la radiacién solar. Para ello se introducen dos tipos de dispositivos:
el polarizador y el retardador. Un polarizador ideal es un dispositivo 6ptico caracterizado
por un eje de transmision. La radiacién cuyo campo eléctrico vibre paralelamente a ese
eje serd transmitida, mientras que serd completamente opaco a la radiacién cuyo campo
eléctrico vibre perpendicularmente a ese eje. Un retardador ideal es un dispositivo 6ptico
que se caracteriza por dos ejes con distinto indice de refraccion: el eje lento y el eje rdpido.
Conceptualmente, divide la radiacién incidente en dos componentes polarizadas en dos di-
recciones ortogonales. A una de ellas le introduce un desfase y seguidamente vuelve a
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eje de
transmision

eje rapido

eje lento

Figura 4.1: Esquema de un polarimetro tipico compuesto por un retardador y un polarizador. El retardador
introduce un desfase entre las proyecciones del campo eléctrico en el eje lento y rdpido y el polarizador
solamente deja pasar el estado de polarizacion que vibre palalelamente a la direccién de su eje de transmision.

unirlas sin alterar sus amplitudes. Mediante una combinaciéon adecuada de ellos, tenemos
un prototipo de polarimetro que mostramos en la Figura 4.1. En esta figura los vectores
€1 y & definen el plano de polarizacién de la luz, mientras que el eje de propagacién de la
onda electromagnética es el perpendicular a ambos (€3). La luz, después de pasar por el
retardador (con su eje réapido formando un dngulo « con €7) y el polarizador (con su eje
de transmisién inclinado una cantidad (3 con respecto a £7) llega al detector. Las cdmaras
solamente son sensibles a variaciones de intensidad, con lo cual, debemos ingeniar una
estrategia para poder obtener los pardmetros de Stokes. A modo de ilustraciéon, a continua-
cién realizamos un célculo detallado (ver Landi degl’Innocenti 1992) de la intensidad que
recibiriamos en el detector al pasar por el sistema 6ptico de un prototipo de polarimetro
como el que mostramos en la Figura 4.1.

Teniendo en cuenta la definiciéon de una onda monocromaética en funcién del vector
campo eléctrico en un punto dado del espacio (ver ecuacién 2.1), a la entrada del retardador,
las componentes del campo eléctrico a lo largo de los vectores unitarios €7 y €5 son las
siguientes:

El — Elef’iwt

By = ege ™t (4.1)
Si proyectamos estas componentes en las direcciones de los ejes rapido y lento del retardador,
tenemos:

E, = (ejcosa+egsina)e ™t

E, = (—eisina+egcosa)e” ™, (4.2)
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Los subindices r y | se refieren a las componentes rapida y lenta, respectivamente. A la
salida del retardador, la fase de la componente lenta habré variado en una cantidad § con
respecto a la componente rapida:

E, = (eicosa+ eysina)e
E, = (—e;sina+eycos a)ei‘se_i“’t. (4.3)
El desfase 0 se define de la siguiente manera:
A
5= 27rzT”, (4.4)

donde [ es el grosor geométrico del retardador, An es la diferencia entre los indices de
refraccién de la componente rapida y lenta y A es la longitud de onda de la radiacion. Valores
negativos para d retardaran la oscilacién, mientras que valores positivos la acelerardan. A
continuacion, la radiacién atraviesa el polarizador. En este caso, la tnica componente del
campo eléctrico que serd transmitida va a ser la paralela al eje de transmision:

E; = cos(f—a)E, +sin(8—a)E =e !
X (cos(ﬁ —a)(e1cosa + egsina) + sin(8 — @) ( — e sina + e cos a) ei‘;), (4.5)

donde F; es la componente del campo eléctrico paralela al eje de transmisién del polarizador
lineal y 3 es el dngulo que forma éste con la direccién €7 del sistema de referencia (ver figura
4.1).

El detector mide sélo la intensidad, con lo que nos va a dar informacién mediante una canti-
dad proporcional a I; =< EfE; > (ver Ecuacién 2.2). Si hacemos este cdlculo, obtenemos:

Ii(a,3,0) = %(I + (Q cos(2a) 4+ U sin(2a)) cos(2(8 — )
— (@sin(2a) — U cos(2ar)) sin(2(5 — a))cosd + V sin(2(5 — «)) sin 5) (4.6)

donde hemos sustituido los productos entre las amplitudes complejas de las dos componentes
de vibracién del campo eléctrico por los pardmetros de Stokes (I, Q, U y V), segin la
ecuacién 2.2. Como vemos, la intensidad recibida, en general, depende linealmente de los
cuatro parametros de Stokes. Los coeficientes son conocidos, por tanto, para obtener la
informacién del vector de Stokes, solamente tenemos que hacer cuatro medidas indepen-
dientes con distintas configuraciones de los dispositivos. Si nos fijamos en la ecuacién 4.6,
el parametro Stokes I es siempre no nulo, independientemente de la configuracion de los
ejes del retardador y el polarizador lineal. Generalmente, para tener un eje de referencia
en el que definir los parametros de Stokes Q y U, se suele fijar el angulo del polarizador
lineal, mientras que la fase que introduce el retardador es distinta para cada una de las
medidas. Lo que generalmente se tiene en el detector son combinaciones lineales de Stokes
I con otro parametro de Stokes (p. €j., [+V, I4+Q, etc.). Por tanto, para determinar I, Q, U
y V por separado, en cada uno de los casos necesitaremos dos medidas. Para determinar I
vy V necesitamos, por ejemplo, I+V e I-V. De este modo haciendo la semi-suma obtenemos
Stokes I y haciendo la semi-resta obtenemos Stokes V. Es importante realizar cada par de
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medidas simultdneamente, ya que la atmdsfera tiene cambios muy rapidos (=~ 50 ms). Para
separar los dos estados de polarizacién (I+V de I-V, etc.) en lugares distintos del detector
y evitar que se solapen se suele introducir un divisor de haz.

En nuestras observaciones utilizamos dos polarimetros distintos: TIP, un polarimetro
sintonizable en el infrarrojo cercano y POLIS un polarimetro que trabaja en una serie de
longitudes de onda concretas situadas en el rango 6ptico del espectro. A continuacion,
detallamos el funcionamiento particular de estos dos polarimetros que, ain siguiendo la
misma filosofia que el prototipo de polarimetro que hemos detallado anteriormente, usan
distintas técnicas (y distintos materiales) para obtener los pardmetros de Stokes de la luz
que nos llega del Sol.

4.1.1 POLIS: Polarimetric Littrow Spectrograph

El disenio éptico de POLIS esta basado en superficies reflectantes para evitar aberraciones
cromaticas. La unidad de polarimetria consta de un modulador, un polarizador y un di-
visor de haces. El modulador es un retardador que cambia la orientacién de su eje rapido
rotando continuamente a una frecuencia determinada. Las imédgenes se toman con una fre-
cuencia de hasta 15 Hz (puede variarse siendo equivalente a variar el tiempo de exposicién),
sincronizadas con la rotacién del retardador. Debido a que las distintas imédgenes que se
toman para medir los estados de polarizacién no son simultdneas y que las condiciones de
la atmosfera pueden haber cambiado apreciablemente, hay un cierto riesgo de introducir
senales de polarizacién que no son reales. Estas sefiales son las que se denominan cross-talk
inducido por el seeing. La frecuencia de 15 Hz es lo suficientemente rdpida como para mi-
nimizar los efectos de la atmoésfera. En conjunto, POLIS puede conseguir una sensibilidad
polarimétrica de 10~* en unidades de la intensidad del continuo (I.).

El diagnéstico de los campos magnéticos en la fotosfera solar se hace mediante el par de
lineas de Hierro neutro localizadas en 630.1 y 630.2 nm. La linea de 630.2 nm es una de las
mas sensibles al campo magnético de todo el espectro visible; se caracteriza por un factor
de Landé efectivo de 2.5. POLIS también tiene la posibilidad de usar simultaneamente
la linea K de Calcio II, que da informacion de la actividad magnética cromosférica. Més
informacién en Beck et al. (2005).

4.1.2 TIP: Tenerife Infrared Polarimeter

TIP abarca el rango de longitudes de onda del infrarrojo cercano, entre 1 — 1.8 pym. Este
polarimetro consta de dos retardadores y un divisor de haz. Los retardadores no rotan como
en el caso de POLIS: son dos cristales liquidos ferroeléctricos que cambian la orientacion
de su eje rapido en dos posiciones ante un voltaje externo aplicado. Mas informacién en
Martinez Pillet et al. (1999).

4.2 Tipo de observaciones: barridos temporales

El tipo de observaciones en las que estamos interesados para el desarrollo de este trabajo
de tesis consisten en mapas de la superficie solar. Esto nos permite tener una estadistica
de la distribucién espacial de las propiedades de la atmdsfera solar. Estas observaciones se
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obtienen de la siguiente forma: primero se coloca la rendija del telescopio en una posicién
determinada sobre la superficie solar y se realiza el analisis de la polarizaciéon de la luz
proveniente de esa regién. Seguidamente, se mueve la rendija una cierta cantidad en la
direccién perpendicular a ésta y se realiza el mismo tipo de medida. De este modo, después
de un numero de repeticiones tenemos un barrido de la superficie solar que consiste en
un mapa bidimensional en cada punto del cual tenemos los cuatro parametros de Stokes.
Este barrido es un barrido temporal, ya que, mientras se toman los datos en una posicién
concreta de la rendija hasta que se mueve para realizar la siguiente medida ha pasado un
cierto lapso de tiempo. Es decir, no tenemos una imagen bidimensional de la superficie
solar instantdnea, pero medimos cada una de las longitudes de onda de la regién espectral
simultaneamente. El hecho de que haya una cierta evolucion temporal al realizar el barrido
se genera un gradiente de luminosidad a lo largo de la direccién del barrido. Esto es porque
la radiacién solar varia a medida que avanza el dia.

Por tanto, para cada pardmetro de Stokes, nuestros datos consistirdn en una imagen
tridimensional de la superficie solar; una de las direcciones coincidiendo con la direccién
paralela a la rendija, otra con la direccién perpendicular (direccién del barrido o direccién
temporal) y otra en la direccién espectral.

4.3 Tratamiento de los datos

4.3.1 Reduccién automatica

El procedimiento usual en la reduccién de los datos consiste en lo siguiente: en primer
lugar, se corrigen las imagenes de corriente de oscuridad. Esto se hace ya que debido a
la agitacion térmica, los pozos de potencial de las cdmaras se cargan de electrones y, en
ausencia de luz, la intensidad que se mide es no nula. Para corregir de este efecto, se hacen
medidas previas a las observaciones (con el mismo tiempo de exposicién que los datos de
interés) en las que se cierra la entrada de luz al detector. A continuacién, esta contribucién
se resta de las iméagenes.

El segundo paso consiste en la correccion de ganancia. Esta correccién es debida a la
variaciéon de la sensibilidad a la luz de los distintos pixeles del detector. Para eliminar
este efecto, se mide la respuesta del detector cuando ha sido iluminado homogéneamente.
Conseguir esta iluminacién homogénea con el tipo de datos que estamos tomando no es
sencillo. Primero debemos eliminar los rasgos espaciales de la granulacién, y lo hacemos
tomando muchas imagenes moviendo rapidamente el telescopio sobre una regién claramente
no magnética de la superficie solar. Después nos queda eliminar la informacién espectral.
Esto lo conseguimos promediando los espectros y dividiendo la imagen por este espectro
promedio. Si el nimero de imdgenes promediadas es suficientemente grande (nosotros
tipicamente usamos 200), éste puede ser considerado como el espectro real promedio con el
que ha sido iluminada cada fila de el detector. Las medidas de la variaciéon de la ganancia
se toman antes de cada observacién y, preferiblemente, también al finalizarla lo cual nos
permite interpolar la correccién a cada uno de los instantes de tiempo de la observacién.
Una vez obtenida la imagen de ganancia, se divide la intensidad medida en el detector por
esta variacién pixel a pixel.

Muchas veces nos encontramos con franjas de interferencia. Generalmente éstas pueden
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eliminarse también con la correccién de ganancia, pero a veces vemos que quedan restos
de franjas. Las eliminamos ajustando una senal sinusoidal a cada espectro en las regiones
donde no hay sefial de polarizacién. El periodo de esta senial sinusoidal se calcula con el
maximo del espectro de potencias del espectro promedio, y la fase se calcula mediante un
ajuste por minimos cuadrados de cada espectro de cada posicién de la rendija a la senal
sinusoidal con el periodo préviamente calculado.

Una vez hemos corregido la intensidad observada de los efectos anteriores, nos interesa
obtener los pardametros de Stokes. Podemos calcularlos sabiendo la secuencia de com-
binaciones entre parametros de Stokes que ha realizado el polarimetro. Por ejemplo, si
suponemos que la secuencia es [+Q (I-Q), I+U (I-U), I4+V (I-V), para obtener I basta con
sumar cualquier pareja de estados de polarizacion ortogonales, por ejemplo:

= I+Q)+ (- Q)

Del mismo modo, para obtener Stokes QQ, U y V solamente hace falta restar cada pareja de
estados de polarizacion.

Las reflexiones en espejos planos modifican el grado de polarizacién de la luz incidente,
aunque ésta no esté polarizada. Por tanto, en el recorrido de la luz del Sol a través del
sistema, 6ptico del telescopio también cambian los estados de polarizacién. Para eliminar
estos efectos necesitamos conocer de qué manera modifica el sistema 6ptico del telescopio y
del polarimetro los estados de polarizacién. Para ello usamos un sistema de calibracién que
afecta a todo el sistema 6ptico comprendido entre éste y el detector. Esta correccién estéd
incluida en el software de la reduccién de datos. La parte que nos queda por calibrar es todo
el sistema éptico comprendido entre los espejos del celostato y el sistema de calibracién.
Esta correccién es suplida por una correccion estadistica basada en correlaciones entre los
distintos pardametros de Stokes (Collados 2002). Los restos de cross-talk, principalmente de
IaQ, U, V, pueden eliminarse restandole a cada uno de ellos una cantidad proporcional a
la intensidad.

X' =X —~I. (4.7)
Donde X (X’) son en este caso Q, Uy V y v es una constante de proporcionalidad. Para
calcular el valor de esta constante, forzamos que el continuo de X’ sea cero, ya que, mediante

el efecto Zeeman, no conseguimos polarizacién en el continuo. Por tanto, el coeficiente de
proporcionalidad es:

v=—. (4.8)

Siendo X, e I, los valores del continuo de las senales de polarizacién y de intensidad res-
pectivamente.

4.3.2 Calibracién en longitud de onda

Para calibrar en longitud de onda, es decir, asignar a cada pixel la longitud de onda corres-
pondiente, se usa la posicion en pixeles de los minimos de las lineas espectrales y los valores
de sus respectivas longitudes de onda en reposo. Suponemos ahora que la correspondencia
entre los pixeles y las longitudes de onda es lineal:

X =af+b, (4.9)
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Figura 4.2: Ejemplo del coeficiente de correlacién para
obtenida al desplazar cinco columnas de TIP alrede-
dor de la posiciéon 10 del barrido de POLIS. El eje
horizontal son los desplazamientos de las cinco colum-
nas de TIP en la direccién del barrido. En la posicién
central las cinco columnas estan situadas en las mis-
mas posiciones de barrido en ambas iméagenes. El eje
vertical representa el desplazamiento a lo largo de la
rendija (en este caso solamente hacia arriba) de las
cinco columnas de TIP sobre la imagen de POLIS.
El maximo de la correlacién destaca claramente en la
posicién [2,16].

desp. dir. rendija (pixel)

-4-20 2 4
desp. dir. barrido (pixel)

donde Z representa el vector de pixeles y X el de longitudes de onda. La pendiente a da la
informacién de la dispersién espectral de cada uno de los dos instrumentos. Como tenemos
dos lineas espectrales en cada rango espectral (630 nm y 1.5 pm), resolvemos un sistema
de dos ecuaciones lineales para obtener la dispersién espectral y la longitud de onda en el
inicio del detector (b).

4.3.3 Alineamiento de los mapas de granulacién

El alineamiento de im&agenes solamente es necesario cuando se hacen observaciones si-
multaneas en dos longitudes de onda distintas. Esta correccién se hace principalmente
para corregir la refraccion diferencial, es decir, el hecho de que la refraccién atmosférica
dependa de la longitud de onda. Este efecto es més notable a medida que la diferencia de
las longitudes de onda de las observaciones es mayor y durante las primeras horas de la
manana (o a ultimas horas de la tarde).

Para realizar una correccion precisa de la refraccién diferencial y para alinear los datos
tomados con TIP y POLIS usamos un método basado en la correlaciéon de las imagenes de
continuo. En observaciones de Sol en calma, la granulacién nos servird como patrén para las
correlaciones. Nos interesa calcular cuanto debemos desplazar una imagen respecto a la otra
en cada una de las direcciones para que se solapen perfectamente. Este desplazamiento nos
lo da el maximo de la correlacién. En principio, este calculo es muy sencillo si usamos las
propiedades de la transformada de Fourier. El problema es que la refraccion diferencial no
produce un desplazamiento constante a lo largo del barrido, ya que ésta varia con el tiempo.
Por tanto, debemos buscar otro modo de calcular el desplazamiento instantaneo. Lo que
hacemos es seleccionar un trozo pequeno de una imagen (pero lo suficientemente grande
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Figura 4.3: Mostramos el méximo de la correlacién (punto negro central) con un punto anterior y uno
posterior a lo largo de la direccién del barrido (izquierda) y de la rendija (derecha). La linea continua es la
parabola calculada analiticamente con estos tres puntos. Se toma como maximo de la correlacién el maximo
de la parabola, sefialado con un punto rojo. De esta manera conseguimos precisiéon subpixel.

como para que haya estructuras y las correlaciones sean estables) y compararlo con la otra
imagen. Escogemos comparar cinco columnas en las dos imédgenes. Una de las imagenes se
mantiene (la de mayor tamano si se da el caso), mientras que la otra la desplazamos sobre
la primera. En cada desplazamiento en las dos direcciones (di, dj) calculamos el coeficiente
de correlacion usando las cinco columnas:

S SN (CL( + diy  + dj) — C1)(Cali 5) — Ca)

\/Za Uy SN (Culi + di j + dj) = C) \/Z o SN (Cali, g) — Co)?
(4.10)

siendo Cy y C] las columnas que estamos correlacionando de las imagenes 1 y 2 respec-
tivamente y Co y Cj los promedios de las regiones que se solapan, para cada uno de los
desplazamientos. El desplazamiento 6ptimo en las dos direcciones serd aquel que haga
maximo el coeficiente de correlacién r(d;,d;). En la figura 4.3.2 mostramos un ejemplo de
una de las correlaciones. Podemos ver que el maximo de la correlaciéon destaca claramente
sobre cualquier otro maximo secundario. Una vez encontrado la posicion del méaximo,
conseguimos precision subpixel ajustando una parabola que pasa por los tres puntos més
préximos al maximo de la correlacién tales que éste sea el del centro. Esto debemos hacerlo
primero en una direccién y con este nuevo maximo repetir el procedimiento en la otra. En
la Figura 4.3 mostramos un ejemplo de este procedimiento.

r(di,dj) =

Este proceso lo hacemos para todas las posiciones del barrido y obtenemos el desplaza-
miento de una imagen (tanto en la direccién del barrido como en la direccién de la rendija)
frente a la otra en funcién de la posicién del barrido. Es decir, obtenemos las correcciones
en funcién del tiempo. De este modo eliminamos tanto el efecto de un mal alineamiento
de las imégenes (porque se toman con instrumentos diferentes y no estaban apuntando
exactamente al mismo lugar en el Sol, etc.) como el efecto de la refraccién diferencial.
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4.3.4 Filtrado de ruido y senales espurias mediante un Analisis en Compo-
nentes Principales (PCA)

El método PCA pertenece a una familia de algoritmos utilizados para la estadistica de
multivariables. Imaginemos que tenemos n datos u observaciones (con n muy grande) que
dependen de p pardmetros y queremos estudiar cémo se relacionan estos p pardmetros
entre ellos. PCA es un algoritmo dedicado a la buisqueda de un grupo de pardmetros que
siempre se correlacionen juntos. Si dos o mas parametros estan correlacionados, la nube de
puntos de la representacion de las observaciones en el espacio p-dimensional serfa alargada
en alguna direcciéon en este hiperespacio. Estas direcciones de méaxima correlacién entre
los parametros son las que se denominan componentes principales y son el conjunto de p
vectores propios de la matriz de correlacién de las observaciones. En realidad, esto no es
mas que una busqueda de patrones. Los vectores propios de una matriz forman una base, es
decir, son un conjunto completo de vectores ortogonales. Por tanto, podemos describir las
observaciones en esta nueva base de vectores propios de la matriz de correlacién que contiene
informacién sobre las correlaciones entre los distintos parametros. Es decir, describimos las
observaciones en una base que estd compuesta por vectores que dan cuenta de los patrones
hallados en el conjunto de observaciones. Para ampliar informacién sobre PCA, se puede
acudir a las siguientes referencias: Casini & Lépez Ariste (2003), Rees & Ying (2003).

La idea de usar este procedimiento para el filtrado del ruido de las observaciones y la
eliminacion de senales espurias se basa en lo siguiente: los perfiles de polarizacién tienen
un patrén caracteristico mientras que el ruido es, en principio, aleatorio. Por contra, otra
fuente de ruido en las observaciones son las franjas interferenciales, residuos del proceso de
reduccién, etc., un conjunto de cosas que tienen también un cierto patrén. Si podemos se-
parar las contribuciones en nuestros datos observacionales tanto del ruido aleatorio como de
sefiales espurias, seremos capaces de bajar los niveles de ruido de nuestros datos eliminando
estas aportaciones. El procedimiento que seguimos es el que detallamos a continuacién.

Lo primero que debemos hacer es construir la matriz de correlacién a partir de los datos
y diagonalizarla para obtener la base de vectores propios. El hecho de escoger la matriz
de correlacién para calcular la base en la que vamos a proyectar nuestras observaciones no
es casual. En primer lugar, la bisqueda de patrones en un conjunto de observables exige
que tengamos un gran numero de ejemplos en los que buscar. En nuestro caso significa
que debemos tener un numero importante de perfiles para intentar detectar patrones en
longitud de onda. Por tanto, tenemos el problema de diagonalizar una matriz rectangular
y de un tamaio considerable. Para evitar este hecho podemos recurrir a otra matriz. Y, en
este caso, puesto que lo que buscamos son precisamente correlaciones entre los parametros
de los que dependen las observaciones, la matriz ideal es la de correlaciéon. Esta matriz
lleva informacion de la relacién entre los pardmetros y ademads es cuadrada. La matriz de
correlacién C' la construimos a partir de la matriz de las observaciones (ﬁ) de la siguiente
manera:

C=D"D. (4.11)
La matriz de la observaciones (15) es una matriz n X p y contiene una observaciéon en
cada una de sus filas y la matriz de correlacién (C’) tiene dimensiones p X p. Una vez
hemos calculado la matriz de correlacién, la diagonalizamos para obtener el conjunto de
vectores propios que formaran la base con la que podremos reconstruir exactamente las
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observaciones. Los coeficientes (A) de la representacién de las observaciones en la nueva

base de datos (B) se obtienen de la siguiente forma:
A=D-B, (4.12)

donde la matriz de coeficientes A es una matriz n x p en la cual el elemento A;; es el coefi-
ciente que corresponde al pardmetro j para la observacién i. La base B es una matriz PXDp
que contiene en cada una de sus columnas los vectores propios de la matriz de correlacion
ordenados por orden decreciente del valor propio.

El conjunto de vectores propios de la matriz de correlaciéon forman una base, asi que,
en principio, podemos reconstruir los datos exactamente solamente invirtiendo la ecuacion
anterior:

D=A.B7L (4.13)

La matriz B es una matriz ortogonal, por lo tanto, su inversa es igual a su transpuesta. De
este modo, la ecuacién se simplifica a:

D=A.Bf (4.14)

Si la base B solamente se construye con los p’ vectores que son realmente significativos deja
de ser un conjunto completo de vectores ortogonales. Pero esta nueva base cuasi-completa
sigue reproduciendo las observaciones en muy buena aproximacién por el siguiente motivo:
los autovalores asociados a cada uno de los vectores propios de la base da una idea de la
importancia de ese patrén en las observaciones. A medida que la importancia del patréon es
menor, el autovalor decrece. Y lo particular en el caso de los autovectores de la matriz de
correlacién es que los autovalores decrecen muy réapidamente. Es decir, que para un niimero
p' < p de pardmetros podemos reconstruir las observaciones en muy buena aproximacion
de la siguiente manera:

DA Bl (4.15)

Donde ahora las dimensiones de A’ y B’ son n x p/ y p x p' respectivamente. D’ es el
nuevo conjunto de datos reconstruido. En este tltimo paso eliminamos los vectores propios
con menor autovalor, es decir, los autovectores que basicamente contienen informacién del
ruido. Por tanto, hemos filtrado y disminuyendo el nivel de ruido en nuestras observaciones.



Observaciones

Las distintas observaciones de las lineas de Hierro neutro en 630 nm y en 1.5 um de re-
giones de internetwork llevan a distribuciones de campo aparentemente contradictorias.
Mientras trabajos en 1.5 pm (Lin 1995, Lin & Rimmele 1999, Khomenko et al. 2003) sugie-
ren que las intensidades de los campos magnéticos en estas regiones son del orden de hG,
otros trabajos en 630 nm (Socas-Navarro & Sanchez Almeida 2002, Dominguez Cerdena
et al. 2003b, Socas-Navarro et al. 2004, Lites & Socas-Navarro 2004) dan valores de kG.
Esta controversia podria resolverse si realizamos observaciones simultdneas y coespaciales
de regiones de internetwork en los dos rangos espectrales. El primer trabajo en esta di-
reccién fue el de Sénchez Almeida et al. (2003) usando dos telescopios distintos (THEMIS?
y VIT? en el Observatorio del Teide). Nosotros realizamos el mismo tipo de observaciones
pero usando dos intrumentos distintos instalados en el mismo telescopio. La primera parte
de este capitulo se dedica a la descripcién de las observaciones simultdneas y coespaciales
de las antes mencionadas lineas espectrales en los rangos visible e infrarrojo. Describimos
también el posterior alineado de las observaciones y la reduccién del ruido para un anélisis
6ptimo de las senales de polarizacion extremadamente débiles del Sol en calma.

Hasta la fecha no existen estudios dedicados a la variacion de las propiedades magnéticas
de las regiones de internetwork en la superficie solar. En la segunda parte de este capitulo
se describen una serie de observaciones de regiones de internetwork en distintas posiciones
del disco solar. Estas observaciones se realizaron tinicamente en 1.5 pym.

5.1 Observaciones simultaneas en 1.5 ym y 630 nm de una regién de
internetwork en el centro del disco

5.1.1 Estrategia de observacion

Para utilizar simultdneamente los dos polarimetros (TIP y POLIS) se realizé un montaje
especial en el telescopio VI'T en el observatorio del Teide. La luz se dividia en dos haces
antes de llegar a los dos instrumentos. Seguidamente, ésta iluminaba los dos polarimetros.

!Télescope Héliographique pour I'Etude des champs Magnétiques et les Instabilités Solaires
2Vacuum Tower Telescope
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Figura 5.1: Imagen de campo en Ca II K.
Las zonas brillantes corresponden a re-
giones en las que el campo magnético cro-
mosférico es mas intenso. Las dos lineas
negras horizontales y la vertical muestran
aproximadamente la posicién de la rendija.
El rectangulo azul representa mas o menos
la region de la superficie solar en la que se
realizé el barrido.

A continuacion, uno de los dos polarimetros empezaba a tomar los datos y le mandaba la
senial al otro para que empezara la toma de medidas. Para realizar el barrido se usé un
espejo que se encontraba antes de la divisién de los haces hacia los dos instrumentos. De
este modo asegurabamos que el paso del barrido fuera exactamente el mismo para los dos
rangos de longitudes de onda.

Los datos fueron tomados el 17 de Agosto de 2003. Se barrié una regién de Sol en
calma situada en el centro del disco, evitando regiones de red fotosférica haciendo uso de la
imagen del campo en la linea K del Ca II, asequible simultdneamente a las observaciones.
La figura 5.1.1 muestra la imagen en este filtro donde podemos ver la zona barrida durante
la observacién comprendida aproximadamente en el rectangulo azul. La linea vertical y las
dos horizontales delimitan la posicién de la rendija. Como vemos, la zona donde se realizd
la observacion, es una regién en la que no hay actividad magnética importante.

Las condiciones atmosféricas fueron buenas y la imagen se mantuvo estable gracias a un
correlador que compensaba los movimientos de alta frecuencia de la imagen del Sol intro-
ducidos por la atmésfera o por el celostato al ser golpeado por el viento (Ballesteros et al.
1996). El contraste de la imagen de granulacién en el correlador se mantuvo por encima
del 4%, es decir, la calidad de la imagen fue muy buena debido a las buenas condiciones
atmosféricas.

Cada conjunto de datos tomados con los dos instrumentos se compuso de los cuatro
parametros de Stokes. El barrido se realizé con pasos de 0.35”, teniendo al final de la
observacién una extensién 42” (120 pasos). En la direccién de la rendija el tamanio de la
imagen de TIP fue de 33.25” y la de POLIS de 45.64”. El tiempo de exposicién fue de
aproximadamente 25 s, el mismo para los dos instrumentos.

5.1.2 Descripcion de los datos

En la figura 5.2, a la izquierda, mostramos el mapa de continuo de los datos de POLIS y a
la derecha el de los de TIP. La rendija de POLIS es mayor que la de TIP. Por tanto, aparte
de alinear las imagenes para corregir de la refraccion diferencial, también tendremos que
encajar la imagen de continuo de TIP con la de POLIS. A simple vista se puede observar la
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Figura 5.2: A la izquierda, la imagen de continuo de POLIS y, a la derecha, la imagen de continuo de TIP
tras haberles sustraido los gradientes de luminosidad en la direccién del barrido. Las imdgenes de TIP las
hemos desplazado una cantidad aproximada en la direccién de la rendija para que las dos idgenes estén
practicamente alineadas en esa direccién. Todas las estructuras son claramente identificables en la misma
posicién en ambas imédgenes. En los recuadros mostramos algunas de las estructuras mdas evidentes que
pueden comprobarse.

extraordinaria coincidencia de las dos imédgenes ya que podemos identificar claramente la
mayoria de estructuras. Para mayor claridad se resaltan algunas de ellas con un recuadro.
En la figura 5.3 mostramos los cuatro parametros de Stokes en una posiciéon de barrido.
Si nos fijamos en el espectro de intensidad de POLIS, vemos cuatro lineas espectrales.
La primera empezando por la izquierda es la de Fe I A 630.1 nm y la pentltima es la de Fe I
A 630.2 nm. Las dos lineas intercaladas son lineas teliricas, que pueden identificarse debido
a que no presentan desplazamiento al azul y al rojo como es el caso de las lineas solares. El
espectro de las observaciones de TIP muestra las dos lineas de Fe I en 1.5648 y 1.5652 pm.
La zona oscurecida a la derecha de la primera linea espectral es una banda de origen
desconocido. Este rasgo espectral varfa su morfologia y su intensidad en el tiempo por lo
que se supone que muy probablemente sea telturico, aunque ain no ha sido identificado con
ninguna especie atémica o molecular. Si nos fijamos en el resto de pardmetros de Stokes,
vemos que aun queda algin resto de las lineas teliricas en los espectros de las observaciones
de POLIS. La contribucién de estos restos de teliricas a las senales de polarizacién es
despreciable en los datos finalmente filtrados. En la tabla 5.1 mostramos el valor del ruido
en polarizacién circular calculado con la desviaciéon estandar en una regién libre de rasgos
espectrales, asi como la dispersion espectral y la resolucién espacial de ambas observaciones.
El célculo de la resoluciéon espacial lo obtenemos del espectro de potencias de las
imédgenes de granulacién (habiéndoles sustraido el gradiente de luminosidad a lo largo del
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Figura 5.3: Imdagenes espectrales en una posicién de barrido de los cuatro pardmetros de Stokes en 630 nm
(derecha) y 1.5 pum (izquierda). La direccién espectral se encuentra en horizontal. La posicicién a lo largo
de la rendija es la direccién perpendicular.
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Figura 5.4: A la izquierda, mostramos el espectro de potencias para la imagen de continuo de TIP y a
la derecha el de la imagen de continuo de POLIS. Ambos han sido promediados azimutalmente. La linea
horizontal discontinua negra marca el nivel de ruido, supuesto constante para todas las frecuencias. La linea
roja discontinua en horizontal establece el nivel seleccionado (diez veces superior al ruido) y en vertical la
frecuencia que hemos escogido para estimar la resolucién espacial de nuestros datos.

barrido) mediante la transformada de Fourier. Como las propiedades estadisticas de la
granulacion son isétropas en el centro del disco, promediamos azimutalmente el espectro de
potencias para reducirlo a una dimension. La potencia asociada a la frecuencia de corte la
extrapolamos como ruido blanco a todas las frecuencias del espectro. Para la estimacion
de la resolucién espacial debemos escoger una frecuencia para la cual el valor del espectro
de potencias se encuentre por encima del ruido. Si nos fijamos, la distribucién de potencias
se asemeja bastante a una Gaussiana, con lo cual, para tener un criterio objetivo, escoge-
mos dos valores de la frecuencia: uno para el cual la potencia estd 3 veces por encima del
valor del ruido (30) y otro 100 por encima. El valor de 30 nos asegura que el 99.7 % de
las potencias estdn por encima del ruido, y el valor de 100 nos asegura practicamente la
totalidad de ellas. En la figura 5.4 se muestran los dos espectros de potencias promediados
y las frecuencias escogidas. La resolucion espacial de cada uno de los dos instrumentos es
la inversa de estas frecuencias. Los datos de TIP tienen una resolucién espacial promedio
de 1.14” y los de POLIS de 1.31".

En la figura 5.5 mostramos los mapas de polarizacién circular (integral del valor absoluto
de Stokes V) para cada uno de los instrumentos y los espectros individuales provenientes
de las posiciones marcadas con un punto en los mapas. Los datos de POLIS tienen un nivel
de ruido bajo, pero, al promediar todos los perfiles de polarizacién circular, aparece una
sefial que no se asemeja a ningun residuo de polarizacion. El segundo perfil de la figura
5.5 tiene una estructura muy parecida a ese promedio, que se muestra més adelante en
la Figura 5.12. La contribucién a cada uno de los perfiles individuales puede verse en el
mapa de polarizacién circular como un halo blanco. Esta varfa a lo largo de la rendija,
siendo practicamente nula en las posiciones centrales. En el primer espectro de POLIS de
la Figura 5.5 senalamos con una flecha roja una serie de picos que no ocupan mas de 2 6 3
pixeles en la camara. Estos picos son coherentes en la posicién espectral y a lo largo de la
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Figura 5.5: A la izquierda los mapas del logaritmo del valor absoluto de Stokes V (I.), arriba POLIS y
abajo TIP. A la derecha, cuatro espectros individuales situados en las posiciones marcadas con un punto
rojo sobre los mapas de la izquierda.

‘ instrumento ‘ disp. espectral ‘ res. espacial ‘ ruido (Stokes V) ‘

TIP 29.83 mA /pixel | 1.02 —1.25" | 1.9-1074 I,
POLIS | 14.85 mA/pixel | 1.16 — 1.45" | 2.5-107* I,

Tabla 5.1: Dispersién espectral, resolucion espacial y ruido de los datos originales de los dos instrumentos.
Los dos valores de la resolucion espectral corresponden a los valores que se obtienen si la potencia estd por
encima de 30 o 100 respectivamente.

rendija; son los responsables de las lineas verticales que aparecen en los mapas de pola-
rizacién circular de POLIS. Estos también debemos eliminarlos de nuestros datos, ya que
algunos se encuentran situados en medio de los perfiles de V. Los datos de TIP son de buena
calidad: la mayoria de senales son claras y coherentes en cuanto a la forma para ambas
lineas. Los niveles de ruido son bajos y no hay rastro de senales espurias, salvo un pequeno
resto de franjas interferenciales que seran facilmente eliminadas. En el caso de TIP, la tinica
caracteristica problemética con la que nos encontramos es un salto en el perfil de Stokes V;
lo senialamos con una flecha roja vertical en el espectro superior de TIP. En este caso, puede
parecer pequeiio, porque estd enmascarado por el ruido, pero después del filtrado de ruido
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‘ instrumento ‘ disp. espectral (a) ‘ Ao (b) ‘ Al Ae2
TIP 29.83 mA /pixel | 15646.686 A | 15648.492 A | 15652.857 A
POLIS 14.85 mA /pixel | 6300.4009 A | 6301.4974 A | 6302.4904 A

Tabla 5.2: Parametros de la calibracién en longitud de onda de cada uno de los instrumentos. La dispersién
espectral y la longitud de onda inicial (\,) son las variables a y b de la recta de la ecuacién 4.9. Ac1 y Ac2
son las longitudes de onda de los minimos de cada par de lineas espectrales.

(que explicamos en el apartado 2.3.2), estos saltos van a ser importantes y vamos a tener
que corregirlos para poder analizar los datos. En el mismo espectro, la flecha roja diagonal
muestra unos pixeles afectados por unos valores de ruido excesivos. Esta caracteristica se
repite en todos los espectros. Lo que hacemos es eliminar esos primeros pixeles, los cuales
no son importantes para nuestro estudio, ya que las senales de polarizaciéon de 1.5648 pum
no ocupan nunca esas posiciones.

5.1.3 Reduccion de los datos

Todo el procedimiento de reduccién automaética detallado en el capitulo anterior se realiza
con un programa especifico para cada instrumento. Los valores de la calibracién en longitud
de onda para las dos lineas en ambos rangos espectrales se presentan en la Tabla 5.2.

Alineamiento de los datos

Para alinear los datos, primero tenemos que calcular los desplazamientos de las imédgenes
de continuo. Una vez los hemos calculado podemos aplicar el mismo desplazamiento a cada
una de las longitudes de onda, ya que todas ellas se observan simultdneamente. El proceso
para obtener los desplazamientos con las imagenes de granulacién lo hemos detallado en el
capitulo anterior, pero en esta seccién lo aplicamos a nuestras observaciones.

La resolucién espacial (ver Tabla 5.1) en el infrarrojo y en el visible no es muy distinta,
con lo cual no van a surgir problemas a la hora de hacer las correlaciones. Antes de calcular
éstas, debemos tener en cuenta que los pixeles de TIP son mayores que los de POLIS en
la direccién de la rendija (en la direccién del barrido tienen el mismo tamano, que viene
dado por el paso de éste)3. La relacién de tamaifios de los pixeles de ambos polarimetros
no es un numero entero, es 2.448. Por tanto, para convertir los pixeles de POLIS al mismo
tamano que los de TIP vamos a tener que sumar dos pixeles enteros y una fraccién de pixel.
Este proceso disminuye ligeramente el ruido de los datos. Esto puede verse aplicando la
propagacién de errores:

AJ:‘Q
2.448

0.448Ax5
2.448

)%+ ( )2+ ( )2 = 0.61Az; < Azy.
(5.1)
Donde z es el nuevo pixel de POLIS con el tamano del de TIP y 1,22 y 23 son los pixeles

originales de POLIS. En el desarrollo hemos supuesto que el ruido es el mismo en todos los

1 + x9 + 0.448x3 A \/( Axq
o — e
T 2.448 v 2.448

3Los pixeles de POLIS tienen un tamafio de 0.143" a lo largo de la rendija, mientras que los de TIP
tienen un tamaiio de 0.35”. Ambos ocupan 0.35” en la direccién del barrido.
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Figura 5.6: La grafica de la izquierda nos muestra la correspondencia entre la posicién de barrido en POLIS
y en TIP. Vemos que el acercamiento a la diagonal de la grafica es progresivo. A la derecha se muestran los
valores del desplazamiento de TIP sobre POLIS a lo largo de la rendija para cada posicién de barrido de
TIP.

pixeles individuales. En este caso, hemos reducido ligeramente el ruido de los datos pero
hemos empeorado el muestreo espacial, aunque 0.35” es un muestreo adecuado teniendo en
cuenta que la resolucion espacial de los datos es ligeramente mayor que un segundo de arco.

Una vez hemos alineado los mapas de continuo mediante correlaciones, obtenemos los
desplazamientos que se muestran en la figura 5.6. En la gréifica de la izquierda se muestra
la posicion de barrido de POLIS que equivale a una de TIP. La linea discontinua es la
diagonal de la gréafica. Observamos que en los primeros barridos, la grafica esta ligeramente
desplazada de la diagonal. Eso quiere decir que hay un pequenio desplazamiento entre
las dos imégenes en la direccion del barrido. A medida que pasa el tiempo la diferencia es
cada vez menos apreciable. En la gréifica de la derecha mostramos los desplazamientos en la
direccién de la rendija. En promedio, debemos desplazar la imagen de TIP unos 15.5 pixeles
hacia arriba para que encaje con la de POLIS (linea discontinua). Pero para cada posicién
del barrido el desplazamiento no es exactamente el mismo, hay pequenas variaciones de
no mas de 2 pixeles. Esto significa que la refraccion diferencial no estaba dirigida en la
direccién dnicamente del barrido. La refraccién diferencial de la atmosfera deberia ser un
efecto con una forma funcional suave, asi que hacemos un ajuste lineal (linea roja en ambas
representaciones) y usamos este valor para el alinear los mapas de granulacién.

Una vez tenemos los valores de los desplazamientos, reconstruimos las iméagenes de
TIP interpolando linealmente a esas posiciones. La interpolacion consiste en otorgar a un
punto z12 (que no pertenece al muestreo) el valor que le corresponderia si la variacién de
estos valores fuera lineal en el intervalo [z, x2] (los puntos anterior y posterior a 12 en el
muestreo). Por el mismo motivo que cuando variamos el tamano de los pixeles de POLIS,
este procedimiento no aumenta el ruido de los datos. El resultado lo mostramos en la
figura 5.7. Podemos observar claramente que en los dos casos se trata de la misma regién
de estudio, ya que si nos fijamos en los mapas de intensidad de la figura 5.7, las estructuras
se corresponden en cada una de las cuadriculas. Si nos fijamos en los mapas del valor
absoluto de V, vemos que son muy similares, sobre todo en las sefiales fuertes, aunque se
ven diferencias en las senales débiles.
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Figura 5.7: A la izquierda arriba, el mapa de continuo de TIP y, a la derecha arriba, el de POLIS. A la
izquierda abajo, el mapa del logaritmo del valor absoluto de V de TIP y, a la derecha abajo, el de POLIS.

Una vez tenemos los desplazamientos a lo largo de la rendija y del barrido a partir de las
imédgenes de continuo, los aplicamos a cada uno de los mapas en cada una de las longitudes
de onda. En la figura 5.8 tenemos varios ejemplos de perfiles de V coespaciales. En estos
casos presentados las polaridades y las asimetrias son las mismas en los dos rangos. Si nos
fijamos en los desplazamientos con respecto al centro de la linea, vemos que también son
compatibles en los cuatro casos. En el ultimo caso, el del barrido nimero 65 y la posicién

de la rendija nimero 22, vemos que en ambos instrumentos la sefial de Stokes V tiene tres
l6bulos.

5.1.4 Reduccion del ruido con PCA

El procedimiento que seguimos para el filtrado del ruido en nuestros datos es el mismo que
el que detallamos en el capitulo anterior. Nuestra matriz de observaciones es una matriz
Nperf X Niam, donde nype, ¢ es el nimero total de perfiles y 14, €l nimero de longitudes de
onda. Calculamos la matriz de correlacion de nuestras observaciones que serd una matriz
cuadrada nyg;, X niem v la diagonalizamos para obtener los vectores propios que formarin
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Figura 5.8: Varios ejemplos de perfiles coespaciales en las dos regiones espectrales: a la izquierda los perfiles
de las observaciones de TIP y a la derecha los de las de POLIS. La linea vertical discontinua representa la
posicién del minimo de la linea en intensidad.
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Figura 5.9: A la izquierda mostramos el mapa de la integral del valor absoluto de Stokes V de las obser-
vaciones de POLIS con el propésito de facilitar la comparaciéon visual. En el centro arriba, el mapa del
coeficiente que acompana al autovector nimero cuatro de la descomposicién PCA de las observaciones de
POLIS y debajo el del nimero 15. A la derecha los mismos habiéndoles sustraido los gradientes suaves (las
rayas). Vemos cémo los de la derecha solamente tienen estructuras que se correlacionan muy bien con la
senal.

la base en la que podremos descomponer las observaciones. El algoritmo que utilizamos
para diagonalizar la matriz de correlacién es SVD (Press et al. 1988). Una vez tenemos
los vectores propios, calculamos, para cada uno de los perfiles originales, los coeficientes
correspondientes de su proyeccion en cada uno de los vectores propios. Filtramos de ruido
los perfiles de Stokes Q, U y V, aunque a partir de ahora solamente pondremos ejemplos
del filtrado en polarizacién circular. Los perfiles de intensidad no los filtramos, ya que
la relacion senal a ruido en éstos ya es lo suficientemente buena. Los datos de TIP eran
de buena calidad, pero en los datos de POLIS tuvimos que hacer pequenias correcciones
adicionales que detallaremos a continuacién. En la Figura 5.9 mostramos el coeficiente
asociado al autovector nimero 4 para cada posicién de la rendija y del barrido (fila superior)
y el que acompana al nimero 15 (fila inferior) de la descomposicién en vectores propios de
las observaciones de POLIS. La columna de la derecha muestra el mapa de polarizacién
circular, para poder comparar estas senales con las estructuras que se observan en los
coeficientes (que se representan en la columna central).

En el mapa del coeficiente que acompana al autovector niimero 4, es decir, al de autovalor
mayor y de méas importancia en las observaciones, se ve claramente una correspondencia
entre las estructuras que aparecen en el mapa del coeficiente y las senales de polarizacion.
Esto indica que el patrén que determina el autovector 4 se correlaciona directamente con
las zonas donde hay senal de polarizacion circular. En el caso del autovector 15, la dis-
tribucién espacial del coeficiente ya no estd tan claramente relacionada con la senal, es
mé&s bien homogénea. Eso significa que ese autotovector contiene més informacién sobre el
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ruido. En ambos casos observamos también una serie de rayas, coherentes muchas veces
con una posicién a lo largo de la rendija y en la direccién del barrido. Esas estructuras se
corresponden a las mismas rayas que se ven en el mapa de polarizacién circular debidas a
pixeles en mal estado. Por tanto, sustraemos esa contribucién a los perfiles eliminando las
variaciones suaves en el mapa del coeficiente. El resultado de esta correcciéon son los mapas
que se muestran en la columna de la derecha.

La decisién crucial en el procedimiento consiste en la adecuada eleccién del niimero de
componentes de la base con la cual vamos a reconstruir los espectros para eliminar el ruido.
La idea es quedarse con los vectores propios que den cuenta mayoritariamente de la senal,
evitando los que solamente aporten ruido. Para escoger la base de vectores propios, nos
quedamos con aquellos vectores propios que tengan un autovalor importante y que ademas
el mapa de los coeficientes muestre correlacion con el mapa de sefiales de polarizacion. Con
esta inspeccion visual, escogemos los 16 primeros vectores propios de TIP y los 31 primeros
de POLIS. En la gréfica de la figura 5.1.4 se representan los autovalores de los ochenta
primeros autovectores para la descomposicién PCA de los datos de TIP y de POLIS en
escala logaritmica. Podemos ver (lineas discontinuas) que cortamos la base en un autovector
para el cual su autovalor ha caido en un factor entre 200 y 300 respecto al de mayor valor.

Una vez tenemos la nueva base solamente tenemos que reconstruir los datos (ver Ecuacién
4.15). Los resultados de los datos filtrados se muestran en las figuras 5.11 y 5.12. Los es-
pectros superiores de las figuras 5.11 y 5.12 son el perfil promedio de los datos originales en
todo el mapa. En el caso de TIP podemos ver los restos de las franjas interferenciales (las
cuales eliminamos previamente al filtrado, como hemos explicado en la seccién 4.1.6) y en
el caso de POLIS la senal espuria de la que hemos hablado en la seccién 4.1.1 (jnétese la
amplitud de esta senal promedio!). Los espectros debajo de éstos son el perfil promedio de
los datos filtrados mediante PCA. En ambos casos podemos ver que solamente nos queda
el rastro de una pequena senal de polarizacion. Esto es algo bastante comin en los datos
de Sol en calma. El espectro inferior es el mismo promedio pero con los datos reconstruidos
con los autovectores que hemos desechado. Podemos ver que solamente se trata de ruido.
Si miramos los residuos en los mapas no vemos ninguna correlacién apreciable con la senal.
El filtrado de las sefales de polarizacién con PCA reduce el ruido a 5.0-1075 I.. en los datos
de TIP y 6.5-107° I, en los de POLIS. En la figura 5.13 mostramos los mismos perfiles que
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Figura 5.11: Resultado del filtrado de ruido y la sustracciéon de seniales espurias mediante la descomposicién
PCA para los datos de Stokes V de TIP. En la columna de la izquierda mostramos: arriba el mapa de la
integral del valor absoluto de Stokes V original, en la fila central el mapa filtrado y en la fila inferior el mapa
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del residuo. En la columna de la derecha mostramos el perfil promedio de cada uno de los mapas.

en la figura 5.8 superponiendo el resultado del filtrado. Observamos como en algunos de

ellos, la correccion aplicada es significativa pero adecuada.
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Figura 5.12: Resultado del filtrado de ruido y la sustracciéon de sefiales espurias mediante la descomposicién
PCA para los datos de Stokes V de POLIS. En la columna de la izquierda mostramos: arriba el mapa de
la integral del valor absoluto de Stokes V original, en la fila central el mapa filtrado y en la fila inferior el
mapa del residuo. En la columna de la derecha mostramos el perfil promedio de cada uno de los mapas.

5.2 Observaciones infrarrojas en distintas posiciones del disco solar

5.2.1 Descripcién de las observaciones

En Julio-Agosto del 2000 se tomaron en 1.5 ym (usando el polarimetro TIP) varias observa-
ciones que barrian regiones de internetwork en distintas posiciones del disco. Las distintas
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Figura 5.13: Varios ejemplos de perfiles coespaciales superponiendo los mismos tras haberlos filtrado con
PCA (linea roja). La linea vertical discontinua representa la posicién del minimo de la linea en intensidad.
Los perfiles representados son los mismos de la figura 5.8.



52 Observaciones 5.2

Figura 5.14: Posiciones en el disco solar de
W las observaciones en 1.5 ym tomadas a dis-
tintos dngulos heliocéntricos.

S

posiciones se caracterizan mediante el coseno del dngulo heliocéntrico (dngulo entre la ver-
tical del lugar de la observacién y la linea de visién). Este pardmetro, yu, es 1 en el centro
del disco y disminuye a medida que nos alejamos de éste. En la Figura 5.14 mostramos las
posiciones aproximadas de las observaciones realizadas a distintos angulos heliocéntricos.

5.2.2 Observacién en p =1

El 29 de Julio de 2000 se barrié una zona de internetwork en el centro del disco. Para
evitar regiones de red fotosférica se hizo uso de la imagen simultdnea en la linea K del
Ca II. El tiempo de exposiciéon fue de aproximadamente 1 min y el campo barrido tenia
un tamano de 40.8” x 21.6” en la direccién de la rendija y del barrido respectivamente.
El contraste en el correlador se mantuvo siempre por encima del 4 %, llegando a tener
valores excepcionales del 6 — 7 %. La reduccién de estos datos se realizé de la misma
forma que la detallada para las observaciones simultdneas, salvo por el alineamiento, que
en este caso no procede. El ruido de los datos en polarizacion circular después de haberlos
filtrado con PCA es de 6.5 x 107° I.. En la figura 5.16 mostramos el mapa de continuo
y de polarizacién circular. Como vemos, la imagen de granulacién es de buena calidad.
Calculamos la resolucién espacial con el mismo procedimiento detallado anteriormente y
obtenemos que estéd comprendida en el intervalo 1.11”-1.33" siguiendo el criterio expuesto
anteriormente.

5.2.3 Observacién en p = 0.88

Esta observacion se tomo el 30 de Julio de 2000. Los datos consisten en un mapa de
Sol en calma en una regién a unos 27° hacia el norte solar en el meridiano central. Para
evitar regiones de actividad magnética intensa usamos la imagen en Ca II K, asequible
simultdnemente a la observacién. El barrido se realizé en una zona de 40.4” x 9.6” a lo
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largo de la rendija y del barrido respectivamente, con un tiempo de exposicion de alrededor
de 1 min. Las condiciones atmosféricas en este caso no fueron tan excepcionales como las de
la observacién en el centro del disco. El ruido de los perfiles de polarizacién lineal después
del filtrado es de 9.0 x 107° I.. En la Figura 5.17 mostramos la imagen de continuo y de
polarizacién circular de estas observaciones. Aunque el barrido es mucho mas pequeno que
en el caso anterior, vemos que la calidad de la imagen es similar. Como estamos muy cerca
del centro del disco, calculamos la resolucién espacial de la misma manera. En este caso el
valor est4 en torno a 1.16” — 1.38".

5.2.4 Observacién en =04

Esta es la observacion situada mas al norte del disco solar, a unos 64° sobre el meridiano
central, la cual fue tomada el 30 de Julio de 2000. Del mismo modo evitamos regiones de
evidente actividad magnética usando la imagen de Ca II K. El tamano de este mapa fue de
37.2" x16.8"” a lo largo de la rendija y del barrido respectivamente. El tiempo de exposicién
fue en torno a 1 min. La calidad de las condiciones atmosféricas fue regular. El ruido final
en polarizacién circular, después del filtrado mediante PCA es de 1.2 x 10~ 1., ligeramente
mayor que el obtenido en las observaciones anteriores. En la Figura 5.18 se muestran
las imégenes de granulaciéon y de polarizacion circular. Esta observacién estd ya bastante
alejada del centro del disco, pero aun seguimos viendo claro el patrén de la granulacién.
Para el cédlculo de la resolucion espacial, no podemos proceder como anteriormente, ya
que las propiedades estadisticas de la granulacion al alejarnos del centro del disco no las
conocemos. Ademads, los granulos se ven ahora alargados. Para intentar dar un nimero que
nos de cierta idea de la calidad de imagen, hacemos lo siguiente. Calculamos el contraste
(como la desviacion estandar) de las imagenes de continuo de la observacién infrarroja en el
centro del disco de las observaciones simultédneas, de la del 29 de Julio también en y =1y
de la imagen en p = 0.88. De estas imagenes conocemos su resolucién espacial. Suponemos
que existe una relacién lineal entre el contraste de una imagen y su resolucién espacial.
Calculamos la recta haciendo un ajuste a los tres tinicos puntos que tenemos con la que
extrapolamos el valor de la resolucion espacial de las observaciones fuera del centro del
disco. Este ajuste se muestra en la Figura 5.2.4, donde representamos como rombos los tres
puntos que tenemos de las observaciones en el centro del disco y como circulos los valores
calculados a partir de la recta que determina el ajuste lineal a los tres rombos. Segun este
célculo aproximado, la resolucién de estos datos en = 0.4 es del orden de 1.17”. Con este
procedimiento subestimamos la resolcuién espacial de las observaciones, ya que, atribuimos
la pérdida de contraste al seeing despreciando el hecho de que el contraste disminuye a
medida que nos alejamos del centro del disco y nos acercamos al limbo. Aun asi, este
procedimiento nos sirve para tener una idea e la resolucién espacial de las observaciones.

5.2.5 Observacién en p = 0.28

Estas observaciones se tomaron el 1 de Agosto de 2000. Estan situadas muy cerca del limbo
este del disco solar. En esta regién la imagen en Ca II K mostraba ciertos abrillantamientos
que coincidian también con abrillantamientos en luz visible, es decir, zonas faculares, que
adquieren més contraste cuanto mas hacia el limbo nos movemos. El barrido se hizo de
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Figura 5.15: Relaciéon entre la resolucién
espacial de una imagen de continuo y su
contraste. Los tres rombos representan la
relacion encontrada para las dos observa-
ciones infrarrojas en el centro del disco (una
de ellas es la perteneciente a las observa-
ciones simultdneas) y para la observacién
en p = 0.88. El contraste de estos tres
rombos se ha calculado como la desviacién
estandar y la resolucién espacial mediante
transformadas de Fourier. La linea es el
ajuste lineal por minimos cuadrados a los
R T tres rombos. Los puntos representan los
4 6 8 10 12 14 valores de la resolucién espacial extrapo-

contraste (a) (%) ladaopzaga las observaciones en y = 0.4 y
w=0.28.
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manera que se evitara esas regiones, muestreando una region sin actividad magnética de
importancia. El tiempo de exposicién fue también de 1 min y la zona barrida fue 39.6” x 16”
a lo largo de la rendija y del barrido respectivamente. El ruido en polarizacion circular es de
1.1x 1074 I, después del filtrado, también ligeramente mayor al obtenido en las dos regiones
més cercanas al centro del disco. En la Figura 5.19 mostramos el mapa de continuo y de
polarizacién circular para estas observaciones. En la posicién en la que se encuentran estas
observaciones es normal que se pierda ya bastante la granulacion en la imagen de continuo
porque estamos observando una region en el Sol con mucha perspectiva. La resolucién
espacial es del orden de 1.17”.
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Figura 5.16: A la izquierda: mapa de continuo observado en 1.5 pum en el centro del disco. A la derecha:
mapa de polarizacién circular correspondiente calculado como la integral del valor absoluto de Stokes V.
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Figura 5.17: A la izquierda: mapa de continuo observado en 1.5 ym en el y = 0.88. A la derecha: mapa de
polarizacién circular correspondiente calculado como la integral del valor absoluto de Stokes V.
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Figura 5.18: A la izquierda: mapa de continuo observado en 1.5 ym en el ;1 = 0.4. A la derecha: mapa de
polarizacién circular correspondiente calculado como la integral del valor absoluto de Stokes V.
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Figura 5.19: A la izquierda: mapa de continuo observado en 1.5 pm en el 4 = 0.28. A la derecha: mapa de
polarizacién circular correspondiente calculado como la integral del valor absoluto de Stokes V.



Distribucion del campo magnético de la
internetwork en el centro del disco

Este capitulo lo dedicamos al andlisis de las observaciones simultdneas en 1.5 pym y
en 630 nm. Primero procedemos con la técnica del cociente de lineas y después con
inversiones usando el codigo SIR. El andlisis estd enfocado en las propiedades magnéticas
de esta region de internetwork en ambos rangos espectrales, mas particularmente en el
estudio de la compatibilidad de las medidas en las dos longitudes de onda distintas. Es
decir, estamos interesados en ver si las observaciones en 1.5 pm y en 630 nm trazan las
mismas estructuras en la superficie solar y qué tipo de distribuciones de campo magnético
se obtienen tanto de un andlisis por separado como simultdneo de los dos conjuntos de
datos.

6.1 Seleccion de los perfiles

Aunque el 99.85% de los perfiles de Stokes V en las observaciones de TIP y en las de POLIS
tienen amplitudes por encima del ruido (30), necesitamos mejores valores de la senal a ruido
para hacer un anilisis preciso.

En ambos rangos espectrales, vamos a imponer una cota inferior para el valor de la
amplitud de la linea menos sensible al campo magnético (la de menor factor de Landé).
Esta cota es un compromiso entre el ruido presente en las observaciones después del filtrado
con PCA y las senales méas débiles pero interesantes. En la tabla 6.1 se muestran los valores
de cotas y el porcentaje de los perfiles que las sobrepasan simultaneamente en ambos rangos
espectrales.

‘ instrumento ‘ cota ‘ perfiles sobre cota ‘

TIP 5-107% 1, 38.29%
POLIS 8- 10771, (4131 perf).

Tabla 6.1: Porcentaje de perfiles seleccionados segtun la amplitud de la sefial de la linea menos sensible al
campo magnético (630.1 nm y 1.5652 um). Entre paréntesis se muestra el nimero de perfiles que correspon-
den al tanto por ciento.
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‘ instrumento ‘ dif. en vel. ‘ perfiles seleccionados ‘

TIP < 1.7 km/s 33.70 %
POLIS < 2.1 km/s (3636 pert.)

Tabla 6.2: Porcentaje de los perfiles seleccionados segun los desplazamientos de las lineas con respecto a la
posicién central. Los porcentajes estdan referidos al nimero total de espectros de la observacién.

6.2 Andlisis mediante la técnica del cociente de lineas

6.2.1 Clasificacién segin el niimero de l6bulos

En las observaciones existen perfiles de V regulares (con dos l6bulos) y perfiles que presen-
tan tres e incluso cuatro 16bulos. La seleccion de los perfiles que presentan un determinado
numero de l6bulos no es sencilla de realizar mediante procedimientos automaticos. Nuestro
método para el cdlculo de los 16bulos de cada perfil consiste en encontrar los maximos o
los minimos entre dos puntos consecutivos donde el perfil de polarizacion circular se anula.
Para seleccionar los ceros del perfil de Stokes V, seleccionamos la regién donde se encuentra
la linea espectral lo més ajustada posible. Una vez tenemos localizadas las lineas espec-
trales, interpolamos los perfiles con un muestreo de 0.01 pixeles (0.29 mA) Seguidamente,
buscamos los puntos donde la amplitud de polarizacién sea menor que 3 x 107> I,. Con
esto localizaremos los ceros de los perfiles. El problema es que no encontraremos sola-
mente un punto, sino que encontraremos un conjunto de ellos en la regién donde el perfil
de Stokes V cruza el valor cero. Entonces, lo que hacemos es separar los grupos de puntos
alrededor de un cero que hemos detectado utilizando la distancia entre cada uno de los
puntos y quedarnos con el valor central de cada grupo. Para calcular los l6bulos, buscamos
el maximo o el minimo del perfil entre dos ceros consecutivos. En este punto debemos
también imponer una cota superior a la amplitud de los l6bulos para descartar aquéllos
que tengan amplitudes menores (0.13 — 0.15 veces el valor maximo). Una vez encontrados
los 16bulos de cada perfil, hay que seleccionar cuales de ellos son reales y eliminar los que
sean debidos al ruido de los datos. Para ello calculamos el desplazamiento de cada uno de
estos l6bulos con respecto al minimo del perfil de intensidad. Seguidamente exigimos que
estos desplazamientos sean coherentes en ambas lineas de cada rango espectral. La maxima
diferencia permitida entre los desplazamientos de ambas lineas (en cada rango espectral)
es de 3 pixeles, los cuales corresponden aproximadamente a una diferencia de velocidades
de 1.7 km/s para el infrarrojo y de 2.1 km/s para el visible. Cada par de lineas se forma
en un rango de alturas no muy distinto en la atmédsfera solar, con lo que, una diferencia de
velocidades como la cota de 3 pixeles o mayor, produciria enormes gradientes de velocidad
en la atmoésfera, que no esperamos que estén presentes en el Sol en calma. Después de esta
segunda seleccién nos quedamos con un 88.02 % de los espectros que teniamos por encima
de las cotas. El tanto por ciento respecto al campo entero es ahora del 33.7 % (ver Tabla
6.2).

Una vez hemos seleccionado los mejores perfiles para el analisis, basdandonos en que
tengan una sefial a ruido buena y que tengan velocidades compatibles en cada par de lineas
espectrales, clasificamos estos perfiles segiin el nimero de 16bulos que posean. En la Tabla
6.3 mostramos los porcentajes de los perfiles respecto al nimero total de espectros observa-
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‘ instrumento ‘ separados ‘ coespaciales
lobulos = 1 2 3 4 1 2 3 4
TIP 0.17% | 29.12% | 4.34% | 0.07% | 0.00% 23.94% 1.44% 0.00%

POLIS 0.51% | 28.15% | 4.86% | 0.15% | 0 perf. | 2583 perf. | 155 perf. | 0 perf.

Tabla 6.3: Porcentaje de los espectros clasificados segin el nimero de 16bulos que tengan en los perfiles de
V. El porcentaje hace referencia al nimero total de espectros en los datos.

dos en dos casos: clasificamos los espectros segin el nimero de l6bulos independientemente
en TIP y en POLIS (en la tabla, etiquetado como ”separados”) y hacemos también una
clasificacién de los perfiles que tienen el mismo nimero de l6bulos en ambos rangos espec-
trales (en la tabla, etiquetado como ”coespaciales”). Esta divisién es muy 1til para dirigir el
andlisis de los perfiles. Es decir, los perfiles de dos 16bulos pueden ser muy bien reproduci-
dos con una sola componente magnética, mientras que, los perfiles raros necesitan mas de
una componente magnética para ser explicados. Tanto si usamos la técnica del cociente de
lineas (que supone la existencia de un inico campo magnético) como si hacemos inversiones
con una Unica componente magnética, solamente podemos reproducir perfiles de Stokes V
antisimétricos. Por tanto, en este trabajo nos cefiimos solamente al analisis de los perfiles
regulares. Estos perfiles de dos l6bulos son mayoritarios, con lo cual, los resultados van a
ser representativos de la regién de estudio.

Los perfiles con formas irregulares representan una fraccion pequena del campo de estu-
dio. En nuestros datos encontramos que un 4.58 % de los perfiles observados en el infrarrojo
tienen un lébulo o méds de dos. En el visible el porcentaje no es mucho mayor, un 5.52 %
de los espectros observados. La diferencia encontrada con el nimero dado por Khomenko
et al. (2003) (30 %) es debida a que solamente dos (que suman el 8 % de los perfiles obser-
vados) de las cuatro clases identificadas por PCA por estos autores son claramente de tres
16bulos. Por tanto, los valores que se dan en nuestro trabajo y en Khomenko et al. (2003)
son compatibles.

En la figura 6.1 mostramos la localizacién en el campo de estudio los perfiles selec-
cionados, tanto en el mapa de intensidad (de TIP) como en el de polarizacién circular (de
TIP). Si miramos el mapa de la senial de polarizacién circular, vemos que nos quedamos
con las sefiales mas fuertes y también con una parte importante de las sefiales mas débiles
e intermedias.

6.2.2 Histograma de los cocientes de amplitudes

Como hemos visto en el capitulo 3, mediante el cociente de las amplitudes de los l6bulos de
Stokes V podemos averiguar el régimen en el que se encuentran las senales de polarizacion
circular de nuestras observaciones segin el comportamiento y las desviaciones que tengan
respecto al régimen de campo débil. Los dos pares de lineas en 1.5 pm y en 630 nm no son
estrictamente iguales, hecho que puede deducirse de la distinta profundidad de los perfiles
de intensidad (ver p. ej. la Figura 6.7). Por tanto, el cociente de las amplitudes va a
depender del modelo de atmédsfera que supongamos.

Para poder interpretar los perfiles de V, en nuestras observaciones, necesitamos previa-
mente una curva de calibracién que nos dé el campo magnético en funcién del cociente de
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Figura 6.1: Localizacién de los espectros seleccionados superpuestos, a la izquierda, al mapa de continuo de
TIP y, a la derecha, el mapa del valor absoluto de Stokes V de TIP.

‘ cociente rég. débil ‘ cociente f. Landé efectivos ‘ cociente rég. fuerte ‘

1.5648/1.5652 0.38 0.49 0.83
630.1/630.2 0.65 0.67 0.98

Tabla 6.4: Cocientes de las amplitues de Stokes V en los regimenes de campo débil y de campo fuerte.
Estos valores han sido calculados suponendo una microturbulencia de 0.6 km/s y una macroturbulencia de
2 km/s y un modelo HSRA de Sol en calma con un campo magnético de hasta 2000 G. Si variamos estos
parametros, cambian los valores de los cocientes en el régimen débil y fuerte.

las amplitudes de V. Para ello, hemos realizado sintesis espectrales con SIR tanto en 630 nm
como en 1.5 pym con un modelo de atmdsfera de Sol en calma (HSRA!, Gingerich et al.
1971). Los valores de la velocidad macro y microturbulenta son 2 y 0.6 km/s respectiva-
mente. El campo magnético se supuso constante a lo largo del eje de la profundidad optica.
Los valores obtenidos para los cocientes en el régimen de campo débil y en el régimen de
campo fuerte (2000 G) se muestran en la tabla 6.4

En ausencia de ruido, el cociente de amplitudes es independiente del factor de llenado.
En las observaciones, la presencia del ruido hace que el cociente de amplitudes se vuelva
dependiente del factor de llenado, provocando una dispersion en los valores. Esto es asi
porque tenemos ruido aditivo en las observaciones, de modo que el cociente de amplitudes
es:

sin ruido — a_V1 = E
O[VQ V2

con ruido — M E
aVo+o ' Vo’

donde « es el factor de llenado, es decir, la fraccion del elemento de resolucién que ocupa
el campo magnético y o es el ruido de los datos. Para comparar la curva de calibracién
generada con sintesis espectrales y las observaciones debemos anadir ruido a los perfiles
sintéticos. La distribucion que suponemos para el ruido es una distribucién aleatoria gaus-
siana con media 0 y desviacién estdndar igual al ruido de nuestros datos: 5x 107° I, en TIP

!Harvard-Smithsonian Reference Atmosphere



6.2 Analisis mediante la técnica del cociente de lineas 61

w 1
EEREE ]
§ e
‘ I ‘ A
3 T E & RN
2 7 || L = | |-
Z B ‘ 3 R 1
S P S - | \
N > | _— | } v 7
8 S _— i ‘ |
@ 8 || I
e > i
F = | ]
L L L L
1000 1500 2000 1000 1500 2000
B (G) B (G)

Figura 6.2: Relacién de amplitudes tras sintetizar con SIR las lineas infrarrojas y visibles para distintos
valores del factor de llenado. En negro se representa la sintesis sin ruido, que es independiente del factor
de llenado. Las barras verticales en color son un indicativo de la dispersion de valores en nuestros datos.
Cada una de ellas se ha obtenido aplicando a cada valor de la intensidad del campo magnético un factor de
llenado determinado para conseguir amplitudes de 0.001 I. (roja), 0.002 I. (azul), 0.003 I. (rosa), 0.005 I.
(amarillo). Los perfiles de Stokes V en nuestras observaciones tienen amplitudes del orden de 0.001 I. (ver
grafica 6.4).

y 6.5 x 107° I. en POLIS. En la figura 6.2 representamos los cocientes de las amplitudes de
los l6bulos de V para nuestras lineas de estudio frente a la intensidad de campo magnético.
La linea negra es la sintesis sin ruido. Si aniadimos ruido a los perfiles e introducimos un
factor de llenado en la sintesis de tal modo que reproduzcamos amplitudes de 0.001 1., 0.002
I, 0.003 I. 6 0.005 I. tenemos las representaciones que muestran los puntos rojos, azules,
rosas o amarillos respectivamente. Como ya habiamos mencionado, el ruido hace que el
cociente de amplitudes sea dependiente del factor de llenado. Vemos en la grafica que las
distintas representaciones con distintos factores de llenado tienen dispersiones diferentes
aln y teniendo el mismo ruido en los perfiles de polarizacion circular.

En los dos casos, para valores pequenos de la intensidad de campo magnético el valor
del cociente entre amplitudes es constante con el campo magnético con un valor ligeramente
distinto al del cociente de factores de Landé. La dispersién en los valores de los cocientes
de amplitudes aumenta a medida que los factores de llenado son més pequenos (amplitudes
mas pequenas). También observamos que el mismo ruido afecta notablemente més al par
de lineas en 630 nm que al par en 1.5 pm.

Si suponemos que el modelo de atmosfera escogido reproduce las condiciones fisicas
de las regiones de internetwork en buena aproximacion, podemos estimar la intensidad
del campo magnético de los datos experimentales calculando el cociente de amplitudes y
comparandolo con esta curva de calibracién. En el caso de las observaciones, las asimetrias
son la nota predominante en los perfiles. Por este motivo, cogemos el valor promedio del
valor absoluto de las amplitudes de los dos lébulos para realizar la comparaciéon con la
curva de calibraciéon. Calculamos el histograma de los cocientes de amplitudes para las dos
parejas de lineas espectrales y obtenemos lo que se muestra en la figura 6.3.

Valores de los cocientes de amplitudes sintéticos mayores de aproximadamente 0.98 y
menores de 0.62 en 630 nm y mayores de 0.9 y menores de 0.3 en 1.5 pm no son posi-
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Figura 6.3: Histogramas de los cocientes entre las amplitudes promedio de los l6bulos de los datos observa-
cionales. Los porcentajes son respecto al total de espectros observados. Las lineas discontiinuas corresponden
a los valores estimados para los cocientes en el régimen débil y fuerte.

bles segiin el modelo HSRA que hemos considerado. Por tanto, los datos observacionales
fuera de este rango de valores solamente son compatibles con el ruido. La distribucién de
valores en el visible dentro de ese rango tiene un pico en 0.75 (que es aproximadamente
el punto medio del histograma) y en 0.45 en el infrarrojo. Dentro del mismo rango, el
histograma es sustancialmente mas simétrico en el caso visible que en el infrarrojo en el que
el valor méximo estd cerca del limite inferior y cae rapidamente a valores mayores de los
cocientes. Esta forma de campana gaussiana que tiene el histograma de los cocientes en el
visible es un indicio que apunta a que la medida del cociente de amplitudes en este rango
espectral estd dominada por el ruido.

Si comparamos los valores de los cocientes de amplitudes correspondientes a los méximos
de los histogramas (0.45 en el infrarrojo y 0.75 en el visible) con la curva de calibracién
(figura 6.2) vemos que la mayoria de las senales son compatibles con B < 450 G en el
infrarrojo y B <1900 G en el visible. Los valores de las amplitudes a la derecha y a la
izquierda a mitad de altura de la distribucién muestran campos respectivamente B < 900 G
y B <100 G en el infrarrojo y B < 2000 G y B < 1400 G en el visible. jLas senales en el
visible ven campos que son compatibles con cualquier valor entre 1 y 2000 G!.

Las senales mas abundantes se encuentran en un rango de amplitudes entre 0.0005 I,
y 0.0015 I. (ver Figura 6.4). El histograma de los cocientes de amplitudes para este rango
estrecho de amplitudes se muestran en la figura 6.5. En el histograma de los cocientes los
datos observacionales en 1.5 um observamos un pico aproximadamente entre 0.4 y 0.5; la
mayoria de perfiles indican la presencia de campos débiles. En cambio, en el histograma
observacional en 630 nm el maximo lo encontramos aproximadamente en 0.8, un valor
intermedio entre los valores para los dos regimenes. Noétese también que el histograma
observacional en el rango visible tiene un alto grado de simetria, lo que nos hace sospechar
que la mayor contribucion a este histograma puede ser debida al ruido.
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Figura 6.4: Histogramas de las amplitudes de los l6bulos de Stokes V en 1.5 p y en 630 nm. Las lineas
continuas son los histogramas de las amplitudes de las lineas con mayor factor de Landé (1.5648 ym y
630.2 nm). Las lineas discontinuas son los histogramas de las lineas menos sensibles al campo magnético.
El porcentaje se da respecto al nimero total de espectros observados.
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Figura 6.5: Histogramas de los cocicientes de las amplitudes promedio de de cada pareja de lineas seleccio-
nando sé6lo aquellos casos en los que la amplitud de Stokes V de la linea menos sensible al campo magnético
esté en el rango [5 X 107* 1.,1.5 x 1073 I.]. El porcentaje se da con respecto al nimero total de espectros
observados. Las lineas discontinuas corresponden a los valores estimados para los cocientes en el régimen
débil y fuerte.

6.2.3 Estudio coespacial

En este estudio tratamos solamente con seniales de V que tienen dos l6bulos simultaneamente
en los dos rangos espectrales. En la figura 6.6 representamos las cuatro combinaciones
posibles de las amplitudes de uno de los l6bulos de una linea visible frente a una infrarroja.
El 3.68 % de los perfiles seleccionados para el andlisis presentan polaridades opuestas en
los dos rangos espectrales. Este valor que puede interpretarse en términos de la dispersion
presente en nuestros datos. Este porcentaje dista del 25 % calculado por Sdnchez Almeida
et al. (2003).
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Figura 6.6: Amplitudes de los 16bulos rojos y azules de la linea visible més y menos sensible al campo frente
a las mismas en el infrarrojo.

6.3 And&lisis mediate inversiones con SIR

En esta seccién vamos a realizar el andlisis de los datos mediante inversiones utilizando el
cédigo SIR. Para ajustar los cuatro parametros de Stokes suponemos un escenario de dos
componentes, una magnética que ocupa una cierta porcién del elemento de resolucion y
una no magnética que llena el espacio restante. Las restricciones a las variables que com-
ponen el modelo de atmésfera son las siguientes: el vector campo magnético y la velocidad
macrdscopica y microturbulenta son constantes a lo largo del eje de profundidad éptica. Los
gradientes de temperatura en ambas componentes tienen suficiente libertad para calentar y
enfriar zonas independientes de la atmosfera. La velocidad macroturbulenta de ambas com-
ponentes estd ligada, es decir, forzamos a que sea la misma en ambas atmésferas. El hecho
de tener solamente una componente magnética restringe el andlisis a las sefiales con dos
l6bulos. Ademads, suponiendo velocidad y campo magnético constantes con la profundidad
Optica, tampoco podemos generar asimetrias en los perfiles. Esto empeora ligeramente los
ajustes que podemos obtener pero es una buena aproximacién para reproducir la mayoria
de los perfiles de polarizaciéon que encontramos en las regiones de internetwork.

El analisis se realiza primero separadamente en ambos rangos espectrales y después si-
multdneamente. En la Figura 6.7 se muestra un ejemplo de las inversiones separadas de
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los datos experimentales y en la Figura 6.8 otro ejemplo de las inversiones simultaneas. En
el ejemplo de las inversiones separadas podemos ver que los ajustes realizados a los datos
infrarrojos y visibles son buenos teniendo en cuenta que solamente utilizamos una compo-
nente magnética. Tanto los perfiles de polarizacién circular como Stokes I se reproducen
fielmente en ambos rangos espectrales. Los perfiles de polarizacién lineal en este caso son
muy ruidosos, pero el ajuste reproduce bien la amplitud de estas senales. Las inversiones
simultaneas también llevan a muy buenos ajustes en las cuatro lineas, incluso teniendo
también una sola componente magnética, en contra de lo que apunta el trabajo de Sanchez
Almeida et al. (2003) y, posteriormente, Dominguez Cerdena et al. (2006). Estos ejemplos,
tanto de la inversién separada como de la simultianea, son representativos de la bondad de
los ajustes para todos los perfiles que hemos seleccionado para el andlisis (buena senal a
ruido y dos 16bulos). Hay ajustes un poco peores y también ajustes mucho mejores, pero,
en promedio, y teniendo en cuenta las restricciones que hemos hecho en las inversiones, la
calidad de los ajustes es tan buena como la de los ejemplos mostrados.

6.3.1 Inversién separada de los datos

Los campos magnéticos que obtienen algunos autores haciendo uso de las lineas de Fel en
630 nm son del orden de kG (Socas-Navarro & Sanchez Almeida 2002, Dominguez Cerdena
et al. 2003b, Socas-Navarro et al. 2004, Lites & Socas-Navarro 2004), mientras que los
valores que se obtienen en el rango infrarrojo, en 1.5 pum, son siempre del orden de varias
centenas de Gauss (Lin 1995, Lin & Rimmele 1999, Khomenko et al. 2003). Esta incompa-
tibilidad entre los resultados sigue estando presente en el anélisis de datos simultaneos y co-
espaciales (Sanchez Almeida et al. 2003). Estos autores realizan observaciones simultdneas
en 630 nm y en 1.5 um utilizando dos telescopios distintos; el instrumento TIP para los
datos infrarrojos en la VI'T y THEMIS para los datos en el dptico. Ambas instalaciones
se encuentran en el Observatorio del Teide. Sin embargo, la aparente incompatibilidad de
las medidas de ambas observaciones tal vez puede explicarse, en este caso particular, por
la distinta calidad de imagen de los datos de los dos telescopios (Khomenko et al. 2005).
Nuestras observaciones se tomaron en el mismo telescopio y tienen la misma resolucion
espacial. Por este motivo, vamos a realizar un estudio separado para ver si realmente existe
tal discrepancia entre las medidas de campo magnético en el rango visible y en el infrarrojo.

En la Figura 6.9 se muestran los mapas de la intensidad del campo magnético que
resultan de la inversién separada de las lineas visibles e infrarrojas y en la Figura 6.10
los histogramas. A los puntos no seleccionados para este andlisis se les ha asignado una
intensidad de campo nula en los mapas y no se han tenido en cuenta en los histogramas.
Las intensidades de campo inferidas de las inversiones de las lineas en 630 nm siguen una
funcién que muestra una importante acumulacién alrededor de 1400 G. También presenta
un maximo secundario alrededor de 150 G. Las inversiones de las lineas infrarrojas, al
contrario, muestran una funcién con un méximo en unos 50 G y una caida importante
hacia campos mas intensos. En este caso, la importancia de los kG se reduce a unos
pocos por ciento (= 8 % para B > 900G). En la misma distribucién puede verse un
segundo pico en 500 G que rompe la caida exponencial. Por tanto, ambos rangos espectrales
miden distribuciones de campo aparentemente incompatibles. Es decir, suponiendo que
en cada elemento de resolucién existe una distribucién de campos, ambos pares de lineas
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Figura 6.7: Ejemplos de las inversiones por separado de los datos reales. Las cuatro graficas superiores son
los cuatro parametros de Stokes del par de lineas en 1.5 pm y las cuatro inferiores del par visible en 630 nm.
Observamos que las amplitudes de los perfiles de polarizacién circular son del orden de 5 x 10™% —2 x 1073
I., caracteristicas de las regiones de internetwork. La asimetria de los perfiles de Stokes V es pequeiia y es
la misma en ambos rangos espectrales: la amplitud del 16bulo rojo es ligeramente menor que la del 16bulo

azul.
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Figura 6.8: Ejemplo de la inversion simultdnea de los datos reales. Las lineas infrarrojas son el par de lineas
mas hacia la izquierda y las visibles el par mas hacia la derecha.

parecen estar muestreando distintas zonas de esa distribucion. Esta es la hipotesis supuesta
por Socas-Navarro (2003), Sénchez Almeida et al. (2003), Socas-Navarro & Lites (2004),
Dominguez Cerdena et al. (2006).

6.3.2 Distribucién de campos en zonas granulares e intergranulares

Para asegurarnos de la fiabilidad de las inversiones realizadas, separamos los resultados
segin provengan de zonas granulares o intergranulares. Segin la magnetohidrodinamica,
los intergréanulos deberian tener una acumulacién mayor de campos intrinsecamente més
fuertes que los granulos. KEsto es debido a que los movimientos de conveccién arrastran
las lineas de campo hacia los bordes de las celdas convectivas, que, tratdndose de la granu-
lacion, coinciden con las zonas intergranulares. Hacer la divisién de granulos e intergranulos
no es sencillo. Las condiciones atmosféricas emborronan la imagen mezclando las dos es-
tructuras. Sila imagen no tiene una resolucién espacial lo suficientemente buena, no vamos
a ser capaces de hacer esta distinciéon. En nuestro caso, en la imagen de continuo podemos
distinguir la granulacién perfectamente. El criterio que escogemos para hacer la divisién
entre granulos e intergranulos se basa en la intensidad del continuo. Pero, para asegu-
rarnos de que estamos realmente separando zonas granulares e intergranulares, calculamos
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Figura 6.9: A la izquierda: mapa de la intensidad de campo magnético obtenido mediante la inversion de
las lineas infrarrojas. A la derecha: mapa de la intensidad de campo magnético resultado de la inversién de
las lineas visibles. Los puntos que aparecen en negro son perfiles que no tienen una sefial apreciable para
realizar una inversion.
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la velocidad del plasma en los puntos seleccionados y vemos si tiene una correlacién con
la intensidad del continuo. Lo que esperariamos es que las zonas mas brillantes, que cor-
responden a los granulos, tuvieran velocidades hacia el azul, mientras que las zonas més
oscuras (intergranulos) tuvieran velocidades hacia el rojo. Es decir, los granulos se identi-
fican con material caliente que asciende a la superficie y los intergranulos con plasma frio
que desciende hacia el interior. En la Figura 6.11 representamos los valores de la inten-
sidad de continuo en las dos longitudes de onda frente a la velocidad de la componente
no magnética obtenida mediante las inversiones. Aunque con més dispersién en 630 nm,
en ambos casos existe una correlaciéon entre la velocidad del plasma y la intensidad del
continuo el sentido esperado. Esto nos permite hacer la distincién entre granulos (I, > 1)
e intergranulos (I, < 1). Con este criterio, el porcentaje de pixeles, con perfiles de V con
dos lobulos, clasificados como gréanulos o intergranulos con respecto al total de espectros
observados es de 11.1 % y 18.1 % respectivamente para los datos de TIP y 13.6 % y 14.6
% para los de POLIS. En la Figura 6.12 mostramos las distribuciones de la intensidad de
campo para granulos e intergranulos. En el infrarrojo, ambas estructuras tienen distribu-
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Figura 6.11: Intensidad del continuo frente a la velocidad macroscépica de la componente no magnética. A
la izquierda para el infrarrojo y a la derecha para el visible.
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Figura 6.12: Histogramas de las intensidades del campo magnético en zonas granulares (linea negra e
intergranulares (linea roja). A la izquierda para los datos en el infrarrojo y a la derecha para los datos en
el visible. El porcentaje se da respecto al nimero total de espectros observados.

ciones distintas, tanto en los valores de la intensidad de campo como en la forma funcional.
La distribucién de intensidad de campo en los granulos presenta un maximo en 50 G y una
caida exponencial hacia campos mas intensos. El campo en los intergranulos tienen valores
con una probabilidad parecida desde 50 hasta alrededor de unos 500 G. En el visible, las dos
distribuciones de intensidad de campo son practicamente idénticas, mostrando un maximo
en torno a 1400 G: no hay distincién entre granulos e intergranulos. Este resultado no es
esperable desde el punto de vista de la magnetohidrodindmica. Por tanto, el resultado que
obtenemos para las lineas visibles de nuevo nos hace pensar que la determinacién de la
intensidad del campo magnético mediantes este par de lineas puede no ser del todo fiable.

6.3.3 Compatibilidad de los dos rangos espectrales

Aunque las distribuciones de campo obtenidas mediante la magnetometria infrarroja y visi-
ble son aparentemente incompatibles, vamos a estudiar la compatibilidad de ambos rangos
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espectrales para ver si existe algun sesgo en las medidas al utilizar dos longitudes de onda
tan diferentes. Si esto no es asi, y las sefiales que miden ambos rangos espectrales son
compatibles, podemos realizar inversiones simultaneas de los dos pares de lineas espec-
trales con una sola componente magnética. Si este no fuera el caso, y el infrarrojo y el
visible estuvieran trazando distintas estructuras magnéticas que coexisten en el mismo ele-
mento de resolucién, entonces, una sola componente magnética no seria capaz de explicar
simultaneamente los perfiles de polarizacion observados en los dos rangos espectrales. Este
es el argumento que defienden algunos autores (p. ej. Sdnchez Almeida et al. 2003). Estos
argumentan que los rangos visible e infrarrojo son intrinsecamente incompatibles basandose
en la densidad de flujo magnético sistematicamente mas intensos en el visible y la presencia
en el mismo elemento de resolucién de polaridades opuestas en ambos rangos espectrales.
Vamos a analizar estas dos propiedades en nuestros datos simultaneos. En la Figura 6.13
mostramos la densidad de flujo calculada a partir de las inversiones con la siguiente relacién:

¢ = aB cosb, (6.1)

donde « es el factor de llenado del elemento magnético, B la intensidad de campo y 6 su
inclinaciéon. Si el campo magnético se mide en Gauss, la densidad de flujo ¢ se expresa
en Mx/cm?. Como se ve en la Figura 6.13, la distribucién y los valores de la densidad de
flujo obtenida es muy similar en ambas regiones espectrales. La tnica diferencia aprecia-
ble corresponde a aquellos pixeles en los que el infrarrojo muestra valores intensos: en el
visible, éstos ocupan una regién ligeramente mas extendida. En cuanto a las polaridades,
ya habfamos demostrado en la seccién 7.2.3 que no hay polaridades opuestas sistematicas
en perfiles coespaciales en el infrarrojo y el visible. De esto concluimos que los dos rangos
espectrales miden la misma densidad de flujo y presentan la misma polaridad en Stokes V.
Eso significa que las medidas en ambos rangos espectrales son compatibles. La aparente
disyuntiva entre las distribuciones de campo debe tener una explicacién lejos de un sesgo
en la medida. Es decir, la explicaciéon de que, si existe una mezcla de campos de kG y
campos de hG en el elemento de resolucion, el infrarrojo mide sistematicamente la compo-
nente mas débil y el visible los campos de kG no parece una explicaciéon razonable ante la
compatibilidad de los dos rangos espectrales.

6.3.4 Inversién conjunta de los datos

Una vez hemos argumentado la compatibilidad de las medidas de los dos rangos espectrales
realizamos una inversién conjunta de los datos. Las inversiones se realizan de la misma ma-
nera que las anteriores, manteniendo dos componentes (una magnética y otra no magnética),
el campo magnético y las velocidades microturbulenta y macroscépica constantes a lo largo
del eje de opacidades y las temperaturas independientes en ambas componentes. El hecho de
invertir simultaneamente los dos pares de lineas introduce ligaduras adicionales, acotando
de este modo los valores de los pardametros atmosféricos, pues ahora obligamos que ambos
conjuntos de datos observados sean reproducidos por un tnico modelo de atmésfera.

FEn la Figura 6.15 se muestra la distribucién de campos que recuperamos con la inversiéon
simultanea de las lineas en 630 nm y en 1.5 pym. Curiosamente, la acumulacion de campos de
kG que resultaban de la inversién de las lineas visibles no aparece en esta nueva distribucion.
Solamente se intuye un ligero aumento de la probabilidad de los campos mayores de 700 G,
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Figura 6.13: Mapas de densidad de flujo magnético. A la izquierda la densidad de flujo obtenida a partir
de la inversién de las lineas en 1.5 ym y a la derecha la de la inversién del par de lineas en 630 nm. Del
mismo modo que en los mapas de la intensidad de campo magnético, a los puntos no seleccionados se les ha
asignado una densidad de flujo nula.
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Figura 6.14: Izquierda: histograma de las intensidades de campo recuperadas mediante la inversién si-
multdnea de las lineas de Fe en 630 nm y 1.5 um (linea negra). En el mismo grafico se puede comparar
esta distribucién con las provenientes de la inversién por separado de los dos rangos espectrales, en rojo el
infrarrojo y en azul el visible. Derecha: Histograma de las intensidades de campo en zonas granulares (linea
negra) e intergranulares (linea roja). El porcentaje se da respecto al nimero total de espectros observados.

pero la caida de campos débiles a fuertes sigue siendo muy parecida a la que encontrabamos
en la inversién del infrarrojo. De hecho, la distribucién de la inversién simultdanea sigue
teniendo un valor maximo en campos muy débiles (150 G), una predominancia de campos
de hG y una acumulaciéon en campos alrededor de 500 G.

Realizamos la divisién entre granulos e intergranulos del mismo modo que hicimos para
las inversiones separadas, solamente que ahora exigimos la condicion para el valor del
continuo simultdneamente para los datos de TIP y para los de POLIS. En este caso, el
porcentaje de grénulos con respecto al total de perfiles observados es del 7.19 % y el de
intergréanulos del 12.4 % (hay un 3.8 % de los perfiles que no cumplen la condicién del con-
tinuo en ambas observaciones). Las distribuciones de la intensidad del campo magnético
para las dos estructuras se representan en el panel derecho de la Figura 6.15. Al igual que
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en la inversién separada del infrarrojo, obtenemos dos distribuciones claramente diferencia-
das. Los campos mas débiles se concentran en las zonas granulares, mientras que campos
con intensidades del orden del de equiparticién (400 — 500 G) se encuentran en las zonas
intergranulares. Hay que tener en cuenta que la resolucion espacial no permite diferenciar
exactamente las dos zonas, pero, si cada vez hacemos més estricto el umbral del continuo
para diferenciar ambas estructuras, parece que la distribucién de campos en los granulos
tiende a ser una exponencial decreciente, mientras que la de los intergranulos se asemeja
a una funcién maxwelliana. Por este motivo, hemos ajustado la distribuciéon de campos
total a una suma de ambas funciones, pesada cada una de ellas por un factor. Es decir,
ajustamos la siguiente funcion:

e—B/Bo B2 B?/B?

N(B)=c N, +(1—-¢) N

(6.2)
N, y Ni son constantes de normalizacién, B es la intensidad del campo magnético y B,,
B1 y ¢ son los pardmetros del ajuste. Para este caso particular, el valor promedio de la dis-
tribucién exponencial es B, = 114.24 G, el pardmetro de la maxwelliana es B; = 563.998 G
y el factor de llenado es ¢ = 0.25. El porcentaje de granulos con respecto al nimero de per-
files seleccionados para el andlisis es del 30 %. El peso de la exponencial en la distribucién
total no se aleja demasiado de este porcentaje. O sea que, en principio parece aceptable
asignar dos distribuciones distintas a granulos e intergranulos, aunque no conozcamos una
razén fisica para que éstas sean una exponencial y una maxwelliana.

Calculamos también la densidad de flujo magnético para las inversiones simultaneas.
En la Figura 6.16 mostramos el mapa de la densidad de flujo magnético junto al mapa de
la intensidad de campo magnético. Como era de esperar viendo la distribucién de la Figura
6.15, el mapa de intensidad de campo es muy parecido al de la inversion infrarroja. El mapa
de flujo presenta (como el mapa de flujo de las lineas visibles) las zonas de flujo intenso
ligeramente mas extendidas que en el mapa de flujo de las lineas infrarrojas. Hacemos
también la divisién de la densidad de flujo en zonas granulares e intergranulares. En la
Figura 6.17 se muestran los histogramas de la densidad de flujo con signo (ecuacién 6.1) y
sin signo, en el cual no tenemos en cuenta la geometria del campo, es decir, es el producto
del campo por el factor de llenado, lo que viene a ser el valor absoluto del flujo longitudinal.
Al contrario que la intensidad de campo, la densidad de flujo no presenta ninguna variacién
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Figura 6.16: Izquierda: mapa de la densidad de flujo magnético obtenida mediante las mismas inversiones.
Derecha: mapa de la intensidad de campo calculada a partir de las inversiones simultdneas de las lineas
visibles e infrarrojas.
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Figura 6.17: Izquierda: histograma de la densidad de flujo magnético con signo (ecuacién 6.1). Derecha:
histograma del valor absoluto de la densidad de flujo longitudinal. Los valores en las zonas granulares se
representan con la linea negra y las intergranulares con la roja. El porcentaje se da respecto al nimero total
de espectros observados.

en granulos e intergranulos. El valor promedio de la densidad de flujo sin signo en toda
la regién observada es 5 Mx/cm?, mientras que el de la densidad de flujo con signo en la
misma zona es —0.075 Mx/cm?. Esto tltimo significa que en nuestro campo de estudio hay
una cancelacion casi perfecta de los campos magnéticos visibles con efecto Zeeman.

El histograma de los factores de llenado de las estructuras magnéticas se muestra en el
panel de la izquierda de la Figura 6.18. La mayor parte de los elementos magnéticos ocupan
solamente el 2% del elemento de resolucién. Si nos fijamos en el panel central de la misma
figura, vemos que este valor es constante para campos mayores de 300 G. Para campos
menores que este valor, los factores de llenado aumentan con el campo magnético de forma
que hiperbdlica. Esto no es mas que la expreson del régimen débil: las lineas de 1.5 pm,
que parecen dominar la inversion en lo que a intensidad de campo se refiere, se encuentran
en régimen débil hasta 300 G (ver 2.31). Las lineas visibles, en principio, abandonan el
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Figura 6.18: A la izquierda se muestra el histograma de los factores de llenado de la componente magnética
obtenidos a partir de la inversién simultdnea de ambos pares de lineas. El porcentaje se da respecto al
nimero total de espectros observados. En el centro representa el valor del factor de llenado frente al campo
magnético y a la derecha la intensidad frenta a la inclinacién del vector campo magnético.

régimen débil para valores mucho mayores. Con lo cual, no podemos determinar fielmente
la intensidad de los campos menores de 300 G, en estos casos, el factor de llenado no se ha
desacoplado de la intensidad de campo y la densidad de flujo magnético es la tinica variable
con sentido fisico.

La gréfica de la derecha en la Figura 6.18 muestra la relacion existente entre la intensidad
del campo magnético y su inclinacién. Los campos intrinsecamente més fuertes tienden a
ser verticales, mientras que los campos mas débiles tienden a ser mas horizontales. Teniendo
en cuenta consideraciones magnetohidrodinamicas, es razonable pensar que los campos del
orden de kG son verticales por razones de flotabilidad (Grossmann-Doerth et al. 1998). Por
contra, los campos mas débiles tienen todo tipo de inclinaciones, siguiendo una distribucién
m&s o menos aleatoria de orientaciones. Por tanto, la grafica obtenida a partir de las
inversiones simultdneas (y que también recuperamos en las inversiones individuales), parece
no alejarse demasiado de este escenario. Solamente hay un déficit bastante notable de
campos débiles con inclinaciones medias o verticales. Pero no sabemos hasta qué punto
esta relacion es fruto de la fisica que se da en el Sol o bien de un sesgo en la medida. Como
veremos en el capitulo 8, esta grifica se recupera del mismo modo independientemente
de la posicién en el disco solar de las observaciones. Esto indica que muy probablemente
esta relaciéon no sea una evidencia directa de la topologia de los campos magnéticos en la
superficie solar sino que apunta a un sesgo debido o bien al ruido o bien al hecho de que en el
mismo elemento de resolucién Stokes Q y U no se cancelan del mismo modo que Stokes V.



Idoneidad de las lineas espectrales

Aparentemente, tal y como se ha mostrado en el capitulo anterior, las medidas de campo
magnético en 1.5 pm y en 630 nm son compatibles, es decir, la densidad de flujo magnético
que inferimos de ambos andlisis es la misma, asi como las polaridades de dichas senales.
Una inspeccién visual confirma que, coespacialmente, ambos pares de lineas presentan el
mismo tipo de asimetrias. A pesar de eso las distribuciones de campo que se recuperan
separadamente mediante inversiones son discrepantes. Este capitulo pretende dar respuesta
a esta aparente incompatibilidad entre las magnetometrias en 630 nm y en 1.5 pm mediante
un estudio exhaustivo de las propiedades fisicas de las lineas en cuestion.

7.1 Introducciéon

La discrepancia entre las distribuciones de campo que se obtienen del andlisis separado
de las lineas infrarrojas en 1.5 pm y de las visibles en 630 nm se ha intentado explicar en
dos frentes opuestos. El primero de ellos (Socas-Navarro & Sanchez Almeida 2002, 2003,
Sénchez Almeida et al. 2003) reduce el problema a un sesgo en la medida, argumentando
la sistematica incompatibilidad de los campos medidos por el visible y el infrarrojo. El
segundo de ellos (Bellot Rubio & Collados 2003) interpreta la discrepancia en términos del
diferente efecto del ruido en ambos rangos espectrales.

7.1.1 Infrarrojo contra visible

Socas-Navarro & Sanchez Almeida (2003) argumentan que las distintas distribuciones de
campo que se obtienen de las lineas infrarrojas y las lineas visibles tienen su explicacion
en un sesgo en la medida intrinseco a la region espectral donde se encuentran. El des-
doblamiento Zeeman dividido por el ensanchamiento térmico es proporcional a la longitud
de onda, con lo cual, para el mismo valor del campo magnético (y del factor de Landé), una
linea situada en el infrarrojo tendria un desdoblamiento Zeeman mayor que otra idéntica
situada en el rango Optico. Si en las regiones de internetwork coexisten estructuras de kG
y de hG en el mismo elemento de resolucion, estos autores concluyen que las lineas situ-
adas en el rango visible serian sensibles a la componente de kG, mientras que las lineas
en el infrarrojo lo serian a la componente mas débil. Esto se puede ver claramente en la
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Figura 7.1, tomada de Socas-Navarro & Sénchez Almeida (2003). Las graficas a la izquierda
muestran la sintesis espectral de la linea infrarroja en 1.5648 pym y a la derecha las lineas
visibles en 630 nm. En la sintesis que se muestra en las dos figuras superiores se ha supuesto
que un campo de 400 G y otro de 1600 G coexisten en el mismo elemento de resolucién
con un factor de llenado del 85 % y del 15 % respectivamente. Las dos gréficas inferiores
muestran el caso en el que una distribucién de campos con valores entre 0 y 2500 G llena
el elemento de resoluciéon. En este caso, los campos débiles ocupan también una fraccion
apreciable de la superficie, alrededor del 63 %. El desdoblamiento Zeeman del perfil de
1600 G es claro en la linea infrarroja, mientras que en la linea visible més sensible al campo
magnético éste es mucho menos importante. Si sumamos las dos componentes, el perfil de
1600 G deforma las alas de 1.5648 pum y de 630.2 nm pero también aumenta la amplitud de
630.1 nm relativa a 630.2 nm. Aunque en la gréifica no se muestra el caso de 1.5652 pm, se
argumenta que el aumento del cociente de las amplitudes de 630.1 y 630.2 nm no ocurre en
1.5 pm, debido a que el desdoblamiento Zeeman es més importante y el efecto del campo
magnético se traslada a las alas, mientras que el cociente de los l6bulos sigue siendo el de
campo débil. De este modo, cuando analicemos separadamente estos perfiles, el infrarrojo
serd sensible a los campos débiles que existan en el elemento de resolucién, mientras que el
visible serd sensible a los campos fuertes. Segin estos autores, este caso es extrapolable, y
los resultados que se obtienen con datos experimentales dan cuenta de este sesgo.
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Segun estos autores, el infrarrojo, que detectaria la componente de 400 G, mediria una
densidad de flujo de 340 G, mientras que el visible, que detectaria la senal producida por
el campo de 1600 G, mediria una densidad de flujo de 240 G. El caso particular que se
muestra en el articulo pretende ilustrar lo que ocurre en las observaciones reales en 1.5 ym
y 630 nm. Pero, en este caso, el flujo medido por el visible es menor que el medido en el
rango infrarrojo. Este hecho no explica que los flujos que miden en el visible los autores
partidarios de esta explicacion sean siempre mayores que los que se miden en el infrarrojo.
Para conseguir que el rango visible detecte mas flujo que el infrarrojo deberian variar los
factores de llenado de la componente de kG y la de hG. Pero, como mostraremos en la
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proxima seccion, si variamos el porcentaje de llenado del elemento de resolucion de estas dos
componentes magnéticas, el resultado cambia. Es decir, que el hecho que de que el infrarrojo
sea sensible a la componente débil, mientras que el visible sea sensible a la componente de
kG depende criticamente del factor de llenado. Esto significa que, para que haya un sesgo
observacional debido a la medida en distintos rangos espectrales, deben coexistir campos
de kG y de hG en todos y cada uno de los puntos de la superficie solar y la fracciéon de
ocupacién en el elemento de resolucién de cada una de estas componentes magnéticas tiene
que tener un valor preciso que debe ser el mismo en cada uno de los elementos de resolucién.
Hasta la fecha no hay ninguna evidencia observacional que apunte hacia un escenario de
este tipo. De modo que este argumento no explica la aparente incompatibilidad entre las
distribuciones de campo que surgen de la magnetometria infrarroja y visible.
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Figura 7.2: Distribucién de la intensidad del campo magnético recuperada de las inversiones de perfiles
sintéticos con un ruido anadido de 107 I. (izquierda) y 1073 I. (derecha). La distribucién original es
p(B) = Cexp(—B/250) y cada elemento de resolucién contiene un dnico elemento magnético (3 = 0). Las
lineas continua y discontinua son las distribuciones de campo provenientes del anélisis de las lineas infrarroja
y visible respectivamente. La linea de puntos representa la distribucién original. La gréfica se ha tomado
de Bellot Rubio & Collados (2003).

7.1.2 1.5 ym contra 630 nm

Bellot Rubio & Collados (2003) concluyen que no hay contradiccién entre las distribuciones
de campo que se encuentran con estos dos pares de lineas ya que los resultados de las lineas
visibles no son hasta la fecha fiables. Argumentan que el ruido influye de manera notable
en los resultados del andlisis de las lineas de 630 nm. Las Figuras 7.2 y 7.3 muestran
los resultados del test numérico que se lleva a cabo consistente en realizar 10000 sintesis
espectrales de los dos pares de lineas en el infrarrojo y en el visible con dos componentes, una
no magnética y una magnética que ocupa el 5 % del elemento de resolucién. La componente
magnética es en el primer caso (7.2) una sola estructura magnética (3 = 0) y en un segundo
caso (7.3) consiste en dos estructuras que ocupan cada una de ellas el 50 % de la componente
magnética (8 = 0.5). La distribucién de campos que se ha escogido para este experimento
consiste en una ley de probabilidad exponencial, con un valor promedio de 250 G. El valor (o
valores) que se le asigna a la componente magnética se escoge de manera aleatoria siguiendo
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esta distribucién de probabilidades. Se sintetizan los perfiles y se les anaden dos valores
distintos del ruido tipicos de las observaciones espectropolarimétricas actuales: 104 I, y
1073 I.. En ambos casos, la distribucién de campos que se recupera mediante inversiones
con SIR en el infrarrojo estd en muy buen acuerdo con la original, mientras que la que se
infiere del visible muestra una tendencia a sobreestimar los campos, llegando a recuperar
campos de kG en el caso del mayor de los valores del ruido. Con esto concluyen que las
medidas de campos magnéticos mediante inversiones de las lineas de 630 nm estan muy
afectadas por el ruido de las observaciones. La distribucién infrarroja que se recupera para
el caso de una componente magnética y para el caso de dos componentes con igual peso es
muy parecida.

Otro test numérico que realizan consiste en sintetizar un perfil en 630 nm que, como
antes, estd generado a partir de un modelo de dos componentes magnéticas que ocupan
el 5 % del elemento de resolucién y otra componente no magnétca. La intensidad del
campo magnético de las dos componentes magnéticas consiste en 200 y 1200 G. La fracciéon
de ocupacién de la componente débil (3) varia desde 0 hasta 100 %. En la Figura 7.4 se
muestra el valor del campo magnético que se recupera de la inversién del perfil dependiendo
del factor de llenado de la componente con 200 G. Efectivamente, para factores de llenado del
orden del 85 % se recupera el sesgo predicho por Socas-Navarro & Sénchez Almeida (2003).
Si la superficie estd mayoritariamente ocupada por campos de kG, tal sesgo no existe. Por
tanto, si los factores de llenado de ambas componentes no son los mismos sistematicamente,
la idea de un sesgo en la medida debido al hecho de que se esta observando en el infrarrojo
o en el visible deja de tener sentido.

La conclusién a la que llegan estos autores es que el ruido de las observaciones afecta
al andlisis de las senales en regiones de internetwork. El ruido tiende a sobreestimar el
valor de la intensidad de campo magnético. Pero el efecto no es el mismo en 1.5 ym y en
630 nm. El efecto del ruido en las lineas visibles es mucho méas importante que en las lineas
infrarrojas.

En nuestros datos experimentales, el nivel de ruido es muy bajo (5 — 6.5 x 107° 1..). Y,
segun el resultado de estos autores, la distribuciéon del campo magnético que deberiamos
recuperar en ambos rangos espectrales deberia ser aproximadamente la misma. En cambio,
las distribuciones que recuperamos de las inversiones de las observaciones simultdneas son
divergentes. Por tanto, debemos buscar otra explicacién. En las siguientes secciones realiza-
mos un estudio profundo de las propiedades fisicas de las lineas en 630 nm. El mismo estudio
se lleva a cabo para las lineas en 1.5 pym, aunque éstas parecen ser buenas indicadoras de
la intensidad del campo magnético.

7.2 Alturas de formacion

El célculo de las regiones de formacion de una linea espectral puede hacerse mediante las
funciones respuesta (Ruiz Cobo & del Toro Iniesta 1994, Sdnchez Almeida et al. 1996).
La funcién respuesta de un perfil de Stokes a una longitud de onda dada respecto a una
magnitud fisica a una profundidad dada se puede definir como la derivada del perfil de
Stokes respecto a la magnitud fisica de la atmdsfera (supuesta ésta discretizada). Asi, el
maximo de la funcién respuesta a la perturbacién de un pardmetro atmosférico da una
estimacién de la altura a la que el perfil de Stokes de la linea espectral es sensible a ese
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Figura 7.3: Distribucién de intensidades de campo magnético recuperadas de las inversiones de perfiles
sintéticos con un ruido afadido de 10™* I. (izquierda) y 1072 I. (derecha). La distribucién original es
p(B) = Cexp(—B/250) y cada elemento de resolucién contiene dos elementos magnéticos al 50 % (8 = 0.5)
que conjuntamente llenan el 5 % del elemento de resolucién. Las lineas continua y discontinua son las
distribuciones de campo provenientes del anélisis de las lineas infrarroja y visible respectivamente. La linea
de puntos representa la distribucién original. La grafica se ha tomado de Bellot Rubio & Collados (2003).
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parametro. Las funciones respuesta dependen claramente del modelo atmosférico que se
adopte para su cdlculo. Por tanto, escogemos un modelo HSRA de Sol en calma con
distintos valores de la velocidad macroturbulenta (de 0 a 2 km/s) y del campo magnético
(de 0 a 1000 G). La velocidad macroturbulenta es un pardametro que mezcla la informacién
contenida en cada longitud de onda de los perfiles. Para velocidades macroturbulentas cada
vez mayores, es légico pensar que la funcién respuesta calculada en una longitud de onda
determinada se parezca cada vez mas a la del continuo. Por este motivo, calculamos las
funciones respuesta a la temperatura en el centro del perfil de intensidad con un modelo
no magnético y para varios valores de la velocidad macroturbulenta. Calculamos también
las funciones respuesta al campo magnético en un lébulo del perfil de polarizacién circular.
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\ Az | Vinae = 0 km/s | Vinae = 1 km/s | Vinge = 2 km/s |
630.1 - 630.2 111.8 km 116.7 km 144.2 km
1.5648 - 1.5652 47.0 km 40.51 km 25.9 km

Tabla 7.1: Diferencias entre las alturas de formacién de las lineas espectrales visibles e infrarrojas estimadas
mediante el méximo de la funcién respuesta a la temperatura en el centro de los perfiles de intensidad.

Como se muestra en las Figuras 7.5 y 7.6, en ambos rangos espectrales, las diferentes lineas
son sensibles a distintas regiones de la atmodsfera. Estos resultados estan de acuerdo con el
trabajo de Shchukina & Trujillo Bueno (2001). Las diferencias de alturas entre cada par
de lineas se muestran en la tabla 7.1. Estas se han calculado a partir del maximo de las
funciones respuesta a la temperatura en el centro de la linea.

Si nos fijamos en las funciones respuesta en el visible, la linea més sensible al campo
magnético (630.2 nm) se forma més baja que la linea menos sensible (630.1 nm). Si tenemos
en cuenta que la temperatura en el Sol en calma decrece con la altura, esto significa que,
intrinsecamente, la temperatura en la regién de formacion de 630.2 nm serd mayor que la
de 630.1 nm. Si aumentamos la temperatura favorecemos la ionizacién del hierro. Esto
conllevaria una disminucién de los absorbentes de las transiciones de hierro neutro y, al
aumentar més la temperatura en la regién de formacién de 630.2 nm que en la de 630.1 nm,
favorecemos més la transicién de 630.1 nm con respecto a 630.2 nm. Es decir, la amplitud
del 16bulo de V de 630.2 nm serd mas pequeiio que en el caso en que ambas lineas se
formaran en la misma regién de la atmédsfera. Por tanto, no es factible usar la técnica del
cociente de lineas con este par ya que el cociente entre los 16bulos depende del modelo de
atmésfera. Para el par de lineas infrarrojas ocurre que la transicién con mayor factor de
Landé (1.5648 um) se forma en alturas mayores que la regiéon de formacién de 1.5652 pm.
Esto produciria el efecto opuesto, reduciendo en este caso la amplitud de la linea menos
sensible al campo magnético si aumentamos la temperatura en capas profundas. Pero,
para este par de lineas el pardmetro que da fundamentalmente la informacién sobre de la
fuerza del campo magnético es la separacién entre las componentes Zeeman, no el cociente
entre amplitudes. Asi que el hecho que se formen a distintas alturas, al no ser éstas muy
diferentes (respecto a la variacién esperada del campo magnético con la altura), no influye
para la determinacién de la intensidad de campo magnético en las lineas de 1.5 um.

7.3 Inversiones con SIR

La informaciéon sobre el campo magnético en las lineas de 630 nm esta contenida principal-
mente en la razén de las amplitudes de ambas transiciones. Este valor esta sujeto al modelo
de atmoésfera, asi que realizamos inversiones para extraer la maxima informacion sobre el
campo magnético contenida en el perfil de Stokes V. Vamos a dedicar esta seccién a un
test numérico llevado a cabo para ver si la informacién contenida en los perfiles de ambos
pares de lineas es suficiente como para determinar fielmente el valor del campo magnético.
Para este test suponemos el siguiente escenario: un modelo de dos componentes, una no
magnética, determinada por un modelo HSRA y ocupando una cierta porcién del elemento
de resolucién, y una magnética llenando el resto del espacio y que se diferencia de la no
magnética inicamente en el valor del campo magnético. El campo magnético se ha supuesto
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Figura 7.5: Funciones respuesta a la temperatura en el centro de los perfiles de intensidad de las lineas
espectrales (normalizadas al valor méximo). A la izquierda para 1.5648 pm (linea negra) y 1.5652 pm (linea
roja) y a la derecha para 630.1 nm (linea negra) y 630.2 nm (linea roja). La intensidad del campo magnético
es nula. La linea continua se ha calculado teniendo en cuenta una macroturbulencia de 0 km/s, la linea de
puntos con una de 1 km/s y la discontinua con 2 km/s.
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Figura 7.6: Funciones respuesta a la intensidad de campo magnético en la longitud de ona donde el perfil
de V es maximo (normalizadas al valor mdximo). A la izquierda para 1.5648 pm (linea negra) y 1.5652 pm
(linea roja) y a la derecha para 630.1 nm (linea negra) y 630.2 nm (linea roja). Las siintesis se han realizado
con una macroturbulencia nula. El campo magnético se ha supuesto vertical y constante con valores de 200
G (linea continua), 500 G (linea punteada) y 1000 G (linea discontinua).

vertical y constante con la altura. El hecho de suponer el campo vertical no le resta gene-
ralidad al problema: en las regiones de internetwork, esta aproximacion es bastante buena
si tenemos en cuenta que las sefiales de polarizacién lineal son muy débiles incluso en las
mejores observaciones espectropolarimétricas. Los campos magnéticos més intensos suelen
ser verticales, debido a la flotabilidad producida por la menor densidad de la atmésfera
magnética consecuente con la presién magnética. Por tanto, las senales de Stokes Q y U
podrian dnicamente ayudar a determinar intensidades de campo débiles, es decir, de pocas
centenas de Gauss. Calculamos pues la razon entre amplitudes de polarizacién lineal y
circular en la aproximacién de campo débil para la linea de 630.1 nm (Landi degl’Innocenti
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& Landolfi 2004):

AL + A% .9
V7@ U gt f (7.1)

Ay cos 6

donde 1/Aé +A%] es la polarizacién lineal y 6 la inclinacién del campo magnético con

respecto a la linea de visién. Nétese que, para un valor intermedio (6 = 45°) y una amplitud
de V tipica de regiones de internetwork (1072 I.), la amplitud de la polarizacién lineal es
5.8 x 107° I, casi un factor 20 menor que la sefial de polarizacién circular. Este hecho
hace que la polarizacién lineal en las lineas visibles sea despreciable para campos débiles
e indetectable con la sensibilidad de las presentes observaciones espectropolarimétricas.
El factor de llenado de la componente magnética se ha elegido para conseguir un flujo
magnético de 10 Mx/cm?, para simular una regién de internetwork. La velocidad del
plasma en ambas componentes es nula y no anadimos ruido a las sintesis espectrales para
asegurarnos que las incertidumbres son intrinsecas a las lineas espectrales.

En la Figura 7.7 se muestran las sintesis espectrales de los perfiles de polarizacién
circular con valores del campo magnético desde 20 hasta 2000 G para ambas longitudes de
onda. Nos fijamos tnicamente en Stokes V ya que la componente mayoritaria en Stokes
I es la no magnética, con lo cual, la informaciéon del campo magnético estard contenida
principalmente en los perfiles de polarizacién circular. Un primer vistazo a estos perfiles
deja claro que en 630 nm son muy similares, mientras que las diferencias son apreciables en
las lineas en 1.5 pm. Esto puede verse también en la Figura 7.8. En estas dos graficas hemos
calculado, para cada par de lineas, lo siguiente: cogemos un perfil de Stokes V sintético
proveniente de una sintesis con un valor de la intensidad de campo A y le anadimos ruido
del valor del que tenemos en las observaciones. Este perfil, que lo tratamos como un
perfil observado, lo comparamos con otro perfil con un campo magnético B sin anadirle
ruido, a modo de un ajuste mediante inversiones. De esta comparacion calculamos la senal
a ruido de este par de perfiles como el cociente de la amplitud de la linea méas sensible
al campo magnético y la desviaciéon estandar de la diferencia entre ellos. De este modo
tenemos una estimacion de la sefial a ruido entre un perfil ”observado” con un valor de
la intensidad de campo A y otro perfil ”ajustado” mediante inversiones con una fuerza de
campo B. El contorno en ambas figuras es el cociente entre una amplitud representativa
de las amplitudes en la internetwork, 1073 I., y el ruido de los datos, es decir, la sefial
a ruido de nuestro conjunto de observaciones. Los perfiles con intensidades de campos
distintas cuyas senales a ruido sean mayores que la senal a ruido de las observaciones van a
ser indistinguibles en las observaciones: para poder discernirlos necesitariamos una senal a
ruido mejor en las observacioes. En el infrarrojo, no podemos discriminar campos menores
de 300 G. Para campos mayores de este valor, la incertidubre es de unos pocos cientos de
Gauss disminuyendo a medida que la intensidad de campo aumenta. Mas alld de 1100 G no
habria més incertidumbre que la propia de los métodos de inversién. Para las lineas visibles,
el comportamiento es muy distinto. En nuestras observaciones, las cuales tienen una senal
a ruido en Stokes V de 20 en el infrarrojo y 14 en el visible, no podremos distinguir campos
con intensidades menores de 1000 G, e incluso para campos con valores mayores a éste, la
incertidumbre sigue siendo importante.

Las diferencias entre dos perfiles con distintas intensidades de campo en 630 nm son
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Figura 7.7: Perfiles de polarizacién circular sintéticos con un valor de la intensidad del campo magnético
entre 20 y 2000 G. Cada uno de los perfiles se han sintetizado con un valor del factor de llenado de tal
manera que todos tienen una densidad de flujo magnétic de 10 Mx/cm?.

significativos sélo en unas pocas longitudes de onda. A pesar de su pequena amplitud, estas
diferencias podrian ser identificadas perfectamente por un algoritmo de inversion. Por ello,
realizamos el siguiente test numérico: cada uno de los perfiles, en ambos rangos espectrales,
que haya sido sintetizado con un campo magnético i, lo invertimos forzando la intensidad
de campo a un valor j<i. El resto de magnitudes se tratan como parametros libres (estra-
tificaciones de temperatura en ambas componentes, factor de llenado y velocidades macro
y microturbulentas). Con este experimento numérico, nos preguntamos hasta qué punto el
efecto del campo magnético en los perfiles de polarizacion circular puede compensarse con
peuenas modificaciones del resto de variables.

En la Figura 7.9 mostramos el perfil sintetizado con 1000 G y superpuestos, los ajustes
realizados con intensidades de campo erréneas de entre 100 y 900 G, junto con la correcta
de 1000 G. En todos los casos casos, el perfil de intensidad ajusta perfectamente. Esto es
debido a que la componente no magnética no es importante para reproducir el perfil de
intensidad, el cual es mayoritariamente dependiente de la atmodsfera no magnética. Los
perfiles de polarizacién circular de las lineas en 630 nm se reproducen bien con cualquier
valor de la intensidad de campo, mientras que los perfiles de V de las lineas infrarrojas
en 1.5 um solamente pueden ajustarse fielmente con 900 y 1000 G. Es decir, las lineas
infrarrojas son capaces de determinar el campo magnético, en este caso con un error de unos
100 G. En la Figura 7.10 pintamos las diferencias del perfil sintetizado con 1000 G y los
ajustes con los campos erréneos. En esta grafica hemos sefialado con una linea discontinua
el valor del ruido presente en nuestras observaciones. En el caso de las lineas infrarrojas,
todos los desajustes se encuentran claramente por encima del ruido de las observaciones,
incluso exigiendo una cota de tres veces el valor de sigma. En cambio, obtenemos ajustes
indistinguibles en nuestro nivel de ruido en 630 nm: todos los desajustes estan ligeramente
por debajo del nivel de ruido y muy lejos del nivel de tres sigmas.

Independientemente del valor de la intensidad de campo, los ajustes del perfil de 1000 G
en 630 nm son igualmente aceptables a nuestro nivel de ruido. Pero para poder ser indis-
tiguibles debemos asegurarnos que los modelos de atmésfera que recuperamos en cada



84 Idoneidad de las lineas espectrales 7.3

2000 2000

80 35
1500 50> 1500 30 >
n wn
i o5 &
— 40 o —~ 9
) -
S 1000 n 2 1000 ZOm
m 308 @ S
z. z.
20 > 15
500 n 500 n

10 10

5
500 1000 1500 2000 500 1000 1500 2000
B (G) B (G)

Figura 7.8: Cada punto (i,j) en los mapas es el inverso de la diferencia cuadrética media calculada compa-
rando con un perfil de polarizacién circular sintético y con ruido con un valor de la intensidad de campo i con
otro sintético con un valor del campo j (algo asi como la senal a ruido que necesitarfamos para diferenciar
ambos perfiles).

inversion son realistas. Los parametros libres de la inversién son, en este caso, la tempera-
tura y la velocidad microturbulenta en ambas componentes, la velocidad macroturbulenta
(es la misma en las dos atmésferas) y el factor de llenado de la componente magnética. Los
parametros de la componente no magnética se recuperan fielmente. Es decir, las velocidades
micro y macroturbulenta son las mismas que las originales y también la estratificacién de
temperaturas. En la Figura 7.11 se muestra a la derecha los valores de la velocidad macro-
turbulenta que se recuperan en las diferentes inversiones. A la izquierda en la misma Figura,
se muestran los valores del factor de llenado provenientes de las inversiones con el campo
fijo en un valor erréneo frente al factor de llenado original. El acuerdo es bastante bueno,
solamente el punto con mayor factor de llenado se desvia apreciablemente de la diagonal.
Pero, si el valor de la intensidad de campo es menor que el valor original, alguna variable
atmosférica debe variar para compensar el defecto de campo magnético. En la Figura 7.12
se representa la diferencia de temperaturas de la componente magnética que recuperamos
de la inversion y la original. Dado que en las sintesis espectrales se utilizaron en ambas
componentes un modelo de HSRA y que la temperatura de la componente no magnética
no ha sido practicamente modificada en las inversiones, esta diferencia es béasicamente la
diferencia de temperaturas entre ambas componentes atmosféricas. Lo que observamos
es que las diferencias de temperaturas en el infrarrojo son excesivas (superan los 1000 K
en logrs = —2), mientras que en el visible tienen valores aceptables (siempre en el rango
4300 K). Los ajustes en el visible son buenos, asi que para compensar el defecto del campo
magnético, el codigo necesita calentar la region de formacién de 630.2 nm y enfriar capas
mias altas, donde se forma la linea de 630.1 nm. De este modo, podemos modificar las
amplitudes relativas de 630.1 y 630.2 nm para conseguir amplitudes de campo fuerte con
un valor de la intensidad de campo de unas pocas centenas de Gauss. En la Figura 7.13
se muestran la velocidad microturbulenta de la componente magnética y la original frente
al campo magnético. En este caso, para compensar el efecto de un campo magnético, se
necesitan valores de la microturbulencia mayores que el original. De este modo, suplimos
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Figura 7.9: Perfiles sintéticos (diamantes) utilizando un modelo de dos componentes con la misma ter-
modindmica, la del HSRA| asi que su unica diferencia reside en el campo magnético, que en este caso son
1000 G. Superpuestos en distintos colores se muestran los mejores ajustes que se han obtenido forzando la
intensidad de campo a un valor erréneo de 100 (rojo), 300 (azul), 500 (verde), 700 (amarillo), 900 (turquesa)
y 1000 G (rosa).

el ensanchamiento de los perfiles debido a un campo magnético con un ensanchamiento
microturbulento. En el caso de las lineas infrarrojas éstos no son aceptables en la mayor
parte de las inversiones (tienen valores cercanos a la velocidad del sonido en la fotosfera;
7-10 km/s), mientras que en las lineas visibles tienen valores que podrian ser aceptables.

En resumen, en el caso de tener solamente una componente magnética en el elemento
de resolucién, las lineas en 1.5 pum recuperan fielmente la intensidad de campo mientras que
las lineas en 630 nm no son capaces de distinguir campos entre 100 y 1000 G. Estas dltimas
compensan el efecto del campo magnético en los perfiles con pequenias modificaciones en las
variables termodindmicas. La componente no magnética ocupa una fraccién del elemento
de resolucion tan pequena que los efectos en el perfil de intensidad son despreciables. Esto
desacopla la inversién de la componente magnética y la no magnética. La diferencia de
alturas de formacién de 630.1 y 630.2 es tal que permite calentar o enfriar independiente-
mente ambas capas atmosféricas. Esto nos permite suplir el efecto del campo magnético,
en este caso, con unas variaciones concretas en la componente magnética de la temperatura
y la microturbulencia.

7.4 La falta de observables en 630 nm

A partir de este punto, nos centramos unicamente en las lineas en 630 nm que son las que
presentan problemas para determinar fielmente la intensidad de campo magnético. Segun
lo estudiado en la seccién anterior, parece razonable pensar que bajando el nivel de ruido
lo suficiente seriamos capaces de poder determinar intensidades de campo con el uso de las
lineas en 630 nm al hacer que los desajustes de la Figura 7.9 aparezcan por encima del ruido.
Ademds, estas diferencias forman un patrén, lo cual puede ayudar al cédigo de inversién
a identificar la intensidad de campo correcta. En esta seccién realizaremos una serie de
experimentos numéricos con el fin de identificar el papel del ruido en la determinacién de
la intensidad de campo con las lineas de 630 nm.

Sintetizamos un tnico vector de Stokes (I y V) en unas determinadas condiciones y lo
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Figura 7.10: Diferencia entre el perfil sintético (1000 G) y los ajustes con diferentes valores erréneos de la
intensidad de campo: 100 (rojo), 300 (azul), 500 (verde), 700 (amarillo), 900 (turquesa), y 1000 G (rosa). Las
lineas discontinuas muestran el valor del ruido en polarizacién circular de nuestras observaciones: 5 x 1075 I,
en 1.5 yum y 7 x 107° I. en 630 nm.

invertimos siguiendo dos esquemas diferentes. La sintesis se basa en un escenario de dos
componentes, una no magnética y otra magnética, las cuales difieren en la estratificacién de
temperaturas, el campo magnético y la velocidad microturbulenta. Los modelos de tempe-
ratura que se han utilizado para la sintesis se muestran en la Figura 7.14. La temperatura
de la atmésfera magnética es ligeramente mas fria en la regién de formacion de 630.1 nm y
ligeramente mas caliente en la de 630.2 nm. La velocidad microturbulenta de la componente
no magnética es 0.6 km/s y la de la componente magnética es 1.4 km/s. El campo magnético
se ha supuesto vertical y constante con la profundidad 6ptica, con un valor de 300 G.
Consistentemente con el test numérico se la seccién anterior, la densidad de flujo magnético
tiene un valor de 10 G para conseguir perfiles similares a los que se observan en regiones
de internetwork. En la Figura 7.14 mostramos el perfil sintetizado.

7.4.1 Inversiéon fijando la temperatura en las dos componentes

Si los campos magnéticos tienen intensidades intrinsecamente muy débiles, la presién mag-
nética es practicamente despreciable comparada con la presion del plasma. Por tanto, para
campos magnéticos muy pequenos los elementos magnéticos son isotermos con la altura
geométrica y tienen la misma densidad que los alrededores. La profundidad 6ptica no
cambia por el hecho de haber un campo magnético débil, asi que podemos suponer que el
mismo equilibrio de de temperatura y densidad ocurre a lo largo de la profundidad 6ptica.
A medida que la intensidad de campo aumenta, esta aproximacién deja de ser valida. Aun
asi, algunos trabajos basados en inversiones LTE (Socas-Navarro & Lites 2004, por ejemplo)
suponen la misma estratificacién de temperaturas a lo largo de la profundidad 6ptica para
la componente magnética y la no magnética. La misma aproximacién esta implicita en las
inversiones Milne-Eddington (Sédnchez Almeida et al. 2003, por ejemplo). El coeficiente de
absorcion de la linea es el mismo para las dos componentes. En ambos casos, el gradiente
de temperaturas o el coeficiente de absorcién de la linea vienen fijados por la componente
no magnética, que es la que mas peso tiene en el elemento de resolucién.
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Figura 7.11: Izquierda: Factor de llenado de la componente magnética que recuperamos en la inversiéon
fijando valores erréneos de la intensidad de campo frente a el valor del factor de llenado original. La linea
discontinua es la diagonal. Derecha: Velocidad macroturbulenta (es la misma por hipdtesis para las dos
componentes) que se recupera de las inversiones frente a los valores de la intensidad de campo que se fijan
en cada inversiéon. En ambas representaciones, los puntos son los resultados de las lineas infrarrojas y los
diamantes los de las visibles.

Invertimos el perfil sintético que hemos generado con 300 G anadiéndole ruido. Supone-
mos dos valores del ruido, generado mediante una distibucién gaussiana, con una desviacion
estandar de 5 x 1075 I, y 1074 I.. El primer valor del ruido es significativamente menor
que los desajustes de la Figura 7.9 y el segundo es caracteristico de las presentes observa-
ciones espectropolarimétricas en 630 nm. Para cada valor de ruido realizamos mil inver-
siones, para tener resultados estadisticamente representativos. Cada una de las inversiones
se realiza forzando que las estratificaciones de temperatura y la microturbulencia sean la
misma en ambas atmosferas. Es decir, inicializamos cada inversion con el mismo modelo
de atmoésfera en ambas componentes (salvo el campo magnético que se inicializa aleatoria-
mente) y forzamos que las perturbaciones de estos pardmetros durante la inversién sean
las mismas para las dos componentes. El resto de parametros se tratan como en la seccién
anterior.

Las intensidades de campo que recuperamos de las inversiones se muestran en la Figura
7.15. Independientemente de la inicializaciéon del campo magnético y del valor del ruido, el
c6digo nos devuelve 900 G. Las inversiones con mayor nivel de ruido tienen una dispersién
mayor de valores, pero ambas distribuciones se centran en el mismo valor de la intensidad
de campo, sobreestimandolo en unos 600 G.

En la Figura 7.15 pintamos los histogramas de las desviaciones estandar de la diferencia
entre el perfil sintetizado con 300 G y su mejor ajuste en cada inversion. En ambos casos las
distribuciones se centran aproximadamente en el valor del ruido anadido al perfil sintético.
Esto significa que los ajustes realizados son aceptables.

La hipotesis de dos atmosferas con la misma termodindmica en las dos componentes
tiende a sobreestimar los campos débiles hasta valores de kG en este caso en particular. La
densidad de flujo que recuperamos en las inversiones es 11 G; ligeramente superior al valor
que supusimos en la sintesis.
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Figura 7.13: Velocidad microturbulenta de la componente magnética que recuperamos en la inversién fijando
los valores de la intensidad de campo a 100, 300, 500, 700, 900, y 1000 G (rombos). La linea discontinua
muestra el valor de la microturbulencia original.

7.4.2 Inversion con temperaturas independientes en ambas componentes

En este segundo experimento numeérico, las estratificaciones de temperatura y la velocidad
microturbulenta son parametros que varian independientemente en las dos atmdsferas. Si
la informacién termodindmica y magnética estuviera contenida en los perfiles de Stokes
V, dejando esta libertad, el cddigo deberia ser capaz de recuperar las condiciones iniciales
impuestas en la sintesis. Es decir, dos estratificaciones de temperatura ligeramente distintas,
una intensidad de campo de 300 G y una densidad de flujo magnético de 10 G. Del mismo
modo que en el test anterior, afiadimos dos valores del ruido ( 5 x 107° I. y 1074 1.) al
perfil sintético y realizamos 1000 inversiones inicializando con el mismo modelo en ambas
componentes excepto por la intensidad del campo magnético (inicializacién aleatoria).

Los resultados de las inversiones se muestran en la Figura 7.16. La intensidad del campo
magnético que recuperamos de las inversiones es la misma con la que inicializamos el cédigo
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Figura 7.15: A la izquierda representamos los histogramas de la intensidad de campo que se recupera en
las inversiones en las que las estratificaciones de temperatura y la microturbulencia son la misma en las dos
componentes. A la derecha se muestran los histogramas de la desviacién estdndar de la diferencia entre el
perfil sintético y su mejor ajuste en cada inversién. La linea continua (discontinua) representan los valores
para el caso en que el ruido tiene un valor de 5 x 107° I (107* IL.).
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Figura 7.16: A la izquierda representamos la intensidad de campo recuperada en las inversiones frente a
la inicializacién del campo magnético. Estas inversiones se han realizado dejando variar libremente las
estratificaciones de temperatura y la microturbulencia en las dos componentes atmosféricas. Los puntos
grises (negros) son los resultados de la inversién en la que el perfil sintético tiene un ruido afladido de
5x 107° I, (10_4 Ic). A la derecha mostramos las desviaciones estdndar de la diferencia entre el perfil
sintético y su mejor ajuste en cada realizacién. La linea continua (discontinua) representan los valores para
el caso en que el ruido tiene un valor de 5 x 107° I (107* ).
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hasta aproximadamente 700 G. Para valores mayores, la fuerza de campo que nos devuel-
ven las inversiones se encuentra entre 700 y 900 G. Esta dependencia con la inicializacion
no es un problema del cédigo, ya que, todos los ajustes tienen la misma calidad. A la
derecha, en la misma Figura, representamos los histogramas de las desviaciones estandar
de la diferencia entre el perfil sintético y su ajuste en cada realizacion de las inversiones.
Las distribuciones se centran en el valor del ruido anadido al perfil sintético, es decir, todos
los ajustes son igualmente aceptables. La densidad de flujo promedio que recuperamos de
las inversiones es 10 G. En la Figura 7.17 mostramos el cociente entre las amplitudes de los
perfiles de polarizacion circular de 630.1 y 630.2 nm. Para ambas realizaciones del ruido,
las distribuciones de los cocientes son estrechas y centradas en 0.755.

Del mismo modo que en el test numérico, en el que fijabamos las temperaturas en ambas
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componentes, el resultado es independiente del valor del ruido. Las tnicas diferencias son
una mayor dispersién de los resultados y de las desviaciones estandar para el ruido con el
mayor valor. Es decir, para este perfil en particular, incluso si el ruido es tan pequeno como
5x 107° I, y dejando libres las temperaturas y la microturbulencia en ambas componentes,
no se pueden distinguir 100 G de 900 G. Los perfiles de las lineas espectrales en 630 nm no
parecen contener observables suficientes para discriminar los efectos termodinamicos de los
magnéticos. El campo magnético se compensa modificando los gradientes de temperatura
y la microturbulencia del mismo modo predicho en la seccién 6.3.

7.5 Confirmacion observacional

La variedad de tests numéricos que se nos podrian ocurrir son muchos y muy diversos. Asi
que comprobamos los resultados predichos por los experimentos numéricos realizados en las
secciones previas con los datos de nuestras observaciones. En el capitulo anterior, habiamos
visto que las distribuciones de campo inferidas mediante inversiones LTE de este conjunto de
datos eran aparentemente incompatibles cuando realizibamos un anélisis separado de cada
rango espectral. La distribucion de campos visible se centraba en intensidades de campo del
orden de kG. Si las lineas en 630 nm realmente no llevan suficiente informacién del campo
magnético, cabria esperar una distribuciéon de campos que dependa de la inicializaciéon de
las inversiones. La distribucién de campos inferida con las lineas de 630 nm presentada
en el capitulo anterior se obtuvo con una inicializacion del cédigo de 1200 G. Por tanto,
repetimos de nuevo las inversiones (los cuatro pardmetros de Stokes), del mismo modo que
para el andlisis de los datos (ver capitulo 3), inicializando la intensidad de campo en las
inversiones con 200 G.

Las distribuciones de campo resultantes de estas dos inversiones con distintas inicializa-
ciones se muestran en la Figura 7.19. Estas dos distribuciones son extremadamente difer-
entes. De las inversiones con una inicializacién fuerte (débil) obtenemos una distribucién
con un pico en 1300 (200) G. Pero el hecho mds importante es que estas dos inversiones
tan distintas ajustan igual de bien los perfiles observacionales. En la pequenia grafica de la
misma Figura, comparamos las desviaciones estandar de la diferencia entre los perfiles de
Stokes V observados y sus mejores ajustes calculados para las dos realizaciones con distintas
inicializaciones. De esta grafica se deduce que ambas distribuciones ajustan igual de bien
las observaciones. La densidad de flujo que obtenemos en ambas observaciones es la misma.
Esto puede verse en la Figura 7.18, donde se observa una enorme correlacién punto a punto
en los dos mapas.

La conclusién a la que llegamos es que, en nuestros datos experimentales, no podemos
distinguir entre las dos distribuciones que se presentan en la Figura 7.19. En la Figura
7.20 se representan los histogramas de la microturbulencia de la componente magnética
de las dos realizaciones de las inversiones. Los valores de ésta son claramente mayores en
las inversiones con la inicializacién débil. En la misma grafica, representamos la diferencia
entre las temperaturas promedio de la componente magnética recuperada de la inicializacién
débil y la inicializacion fuerte. La temperatura promedio de la componente magnética que
inferimos de las inversiones inicializadas con 200 G es mayor en la regién de formacion
de la linea de 630.2 nm, mientras que es menor en capas mas externas de la atmésfera,
donde se forma la linea de 630.1 nm. Es decir, las variaciones termodindamicas tienen el



92 Idoneidad de las lineas espectrales 7.5

Inicializacion debil Inicializacion fuerte

30 . 30
> '8 >
~ 25 ~ 25
° 4 = _
T 20 E 820 g
o ~. o ~.
- 15 s Z
2 - 9 b
g 10 90 he
wn wn
3 3
“ 5 “ 5
0 0
0 10 20 30 0 10 20 30
Posicion barrido (") Posicion barrido (")

Figura 7.18: Mapas de las densidades de flujo recuperadas de las dos inversiones con distintas inicializaciones.
A la izquierda el mapa de la inicializacién con 200 G y a la derecha el mapa para la inicializacién de 1200
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comportamiento predicho por los tests numéricos para compensar el defecto de un campo
magnético.

FEn conclusién, las lineas de 630 nm se forman en regiones distintas de la atmésfera. Dis-
tintos modelos con estratificaciones de sus variables fisicas ligeramente diferentes y campos
magnéticos muy diferentes pueden dar lugar a perfiles de Stokes indistinguibles, siendo las
diferencias entre ellos més pequenas que el ruido tipico de las actuales observaciones es-
pectropolarimétricas. Hemos realizado una serie de experimentos numéricos muy sencillos,
Unicamente tratando con gradientes de temperatura. En este caso, pequenas variaciones en
estos gradientes, junto con una microturbulencia adecuada y valores muy dispares del campo
magnético dan lugar al mismo perfil. Variaciones de la velocidad y del campo magnético
con la altura darfan lugar a una mayor degeneracién del problema. Las lineas de 630 nm no
tienen informacion suficiente como para distinguir efectos magnéticos de efectos debidos a la
termodinamica. Para poder discriminar necesitamos ligaduras externas, las cuales pueden
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venir impuestas, por ejemplo, por el estudio simultdneo junto a otras lineas espectrales.
Este es el caso de nuestro trabajo. Las lineas en 1.5 ym observadas simultdneamente apor-
tan la informacién adicional para determinar la intensidad de campo. Por este motivo, la
distribucién de campos obtenida con las inversiones simultaneas discrepa de la inferida de
las inversiones separadas de las lineas en 630 nm.

Por tanto, nuestra conclusién es que para obtener distribuciones de campo fiables hay
que:

e Observar lineas espectrales con longitudes de onda largas. Para hacer un anélisis
de las propiedades magnéticas de las regiones de internetwork basindonos en lineas
sensibles al efecto Zeeman debemos recurrir a longitudes de onda que maximicen
el desdoblamiento. Por ejemplo, utilizar lineas en el infrarrojo como se hizo en el
trabajo de Khomenko et al. (2003) haciendo uso del par de lineas en 1.5 pym o incluso
a longitudes de onda mayores.

e Utilizar lineas espectrales cuyas caracteristicas fisicas las hagan sensibles unica y
exclusivamente a la intensidad del campo magnético. Recientemente se ha sugerido
(Lépez Ariste et al. 2002) el uso de lineas con estructura hiperfina cuyo acoplamiento
entre el desdoblamiento Zeeman y el debido a esta estructura dejan huellas en los
perfiles de polarizacion que solamente dependen de la intensidad del campo magnético,
independientemente de la estructura termodinamica de la atmosfera. Lopez Ariste
et al. (2006) observan la linea de Mn1 en 553.7 nm, mostrando el gran potencial de
diagnéstico de esta linea en regiones de Sol en calma. Asensio Ramos et al. (2007)
utilizan también una linea de Mn1 situada en el infrarrojo (1.5 pm), la cual lleva
informacién muy valiosa sobre la intensidad del campo magnético, no solamente en
polarizacién circular, sino también en el perfil de intensidad. Por esta razén es sensible
a toda la distribucién de campos en el elemento de resolucion.

e Lo ideal para acotar las soluciones de todas las variables atmosféricas es el estudio
simultdneo de varias lineas en distintos rangos espectrales. Nuestros conocimientos
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sobre la estratificacion de la atmdsfera solar no son lo suficientemente precisos, asi que
es necesario introducir ligaduras realistas que desacoplen los parametros atmosféricos.
Para obtener resultados fiables de las propiedades magnéticas de las regiones de in-
ternetwork debemos recurrir a un analisis multilinea e introducir un mayor niimero
de observables.

La distribucion de la intensidad del campo magnético que obtenemos del andlisis si-
multdneo (que viene determinada précticamente por las lineas infrarrojas), junto con las
distribuciones que se han obtenido en el infrarrojo en trabajos anteriores (Khomenko et al.
2003, Sanchez Almeida et al. 2003, Dominguez Cerdena et al. 2006), son las tnicas real-
mente fiables. Pero estas distribuciones se han obtenido a partir de la informacién que nos
llega de aproximadamente el 2 % del elemento de resolucién. ;Es esta informacién sufi-
ciente como para extrapolar esta distribucién como la distribucion real de la internetwork?
Nosotros creemos que si, por la siguiente razén. Supongamos que existe una distribucién de
la intensidad de campo y que la distribucién espacial es, en el peor de los casos, aleatoria. Si
la escala a la que los campos son aleatorios es mayor que la resolucion espacial de nuestras
observaciones, entonces, en cada uno de los elementos de resolucién tendremos una pequena
distribucién de campos que es una muestra de la distribucion original. De esa muestra, me-
diante el efecto Zeeman solamente observamos la senal que proviene de los campos que no
se han cancelado completamente. Es decir, observamos una especie de promedio de las
intensidades de campo pesado por la funciéon de distribucién y por las polaridades. Como
la escala a la que los campos son aleatorios es mayor que nuestra resolucién, en cada uno
de los pixeles esperamos que ese ”promedio” sea distinto, dependiendo en cada caso de la
muestra de campos. Por tanto, de algin modo, si tenemos un nimero suficiente de pixeles,
estamos muestreando la distribucion real. Cuanto peor es la resolucién espacial de las ob-
servaciones, la muestra de cada uno de los pixeles se parece cada vez mas a la distribucion
real, con lo que aproximadamente obtendriamos el mismo valor del campo magnético en
cada uno de los elementos de resolucién. Es decir, que no recuperariamos la distribucion
real sino una campana gaussiana centrada en un valor. Este valor, en el caso de medidas
basadas en el efecto Zeeman en senales de polarizacion se identifica con el sesgo que intro-
duce la longitud de onda de las observaciones (Socas-Navarro 2003). Este valor depende de
la distribucién de campos, es decir, de la contribucion relativa de campos débiles y campos
de kG en la distribucién real (Bellot Rubio & Collados 2003). Pero lo que recuperamos en
nuestras observaciones es una distribucién claramente alejada de una campana gaussiana.
Por ello, podria ser que estemos reproduciendo la distribucién de campos real en buena
medida teniendo en cuenta solamente el 2 % de la informacion.



Variacion centro-borde del magnetismo de
la. internetwork

Este capitulo lo dedicamos al estudio de las propiedades magnéticas de las regiones de
internetwork en distintas posiciones del disco solar. Observar fuera del centro del disco
nos va a aportar informacion de cémo varia el magnetismo en estas regiones en la superficie
solar y también como varia en la altura en la atmdsfera. Esta informacion nos puede dar
valiosas pistas sobre qué campos magnéticos pueblan estas regiones, cudl es su topologia y
cudl es su origen.

8.1 Introduccién

Cuando observamos fuera del centro del disco hay que tener en cuenta varios efectos que
alteran las senales que recibimos. En el centro del disco, la vertical local coincide con
la linea de visiéon. Si nos vamos a una posiciéon en el disco solar caracterizada por una
longitud y una latitud determinadas (en el sistema de referencia solar), la vertical local
forma un dngulo 0 con la linea de vision. Este es el que se denomina angulo heliocéntrico.
Generalmente, la posicién de la observacion se da en términos del coseno de este angulo:
= cosf. En la Figura 77 se muestra un esquema de una seccion de atmésfera solar. Los
cuadros en amarillo representan celdas convectivas granulares, mientras que, los canales
por donde desciende el material son la representacién de un intergranulo. Las lineas son las
direcciones de observacion, una en el centro del disco en vertical y otra con una inclinaciéon
0 respecto a la vertical del lugar.

En una observacion en el centro del disco, el eje de la profundidad optica estd también
dirigido a lo largo del eje de profundidades geométricas. En cambio, en una observacion
fuera del centro del Sol el eje de profundidades geométricas forma un angulo 6 con el eje
de profundidades Opticas. Esto significa que una opacidad 7 que en el centro del disco
corresponda a una profundidad geométrica z, en una observacién lejos de éste correspon-
derfa a una profundidad z’ = zcosf. Es decir, a medida que nos alejamos del centro del
disco las observaciones se realizan a profundidades geométricas menores. Con lo cual, no
solamente estamos observando en distintas posiciones en el disco solar si no que también
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\ [ [1(sim) | 1 | 08 | 04 | 028 |
Ay >5x 10771, [51.00 % [ 68.24 % [ 59.12 % [ 80.06 % | 85.91 %
+ compatible vel. | 46.74 % | 56.45 % | 54.17 % | 71.04 % | 76.69 %

Tabla 8.1: La primera fila de la tabla representa el porcentaje de los espectros con amplitudes de la senal
de polarizacién circular de la linea menos sensible al campo magnético mayores de 5 x 10™* I.. La segunda
fila hace referencia a los perfiles que ademads tienen desplazamientos del perfil de Stokes V compatibles en
las dos lineas espectrales. El porcentaje hace referencia al nimero total de espectros en los datos.

‘ " ‘ % del total ‘ % de los seleccionados
Num. 16bulos — | uno | dos tres | cuatro | uno | dos tres | cuatro
1 (sim) 0.17 | 29.12 | 4.34 0.07 | 0.50 | 86.40 | 12.88 | 0.21
1 3.38 | 48.11 | 4.86 0.09 | 598 | 85.24 | 8.62 0.16
0.88 0.95 | 47.40 | 5.80 0.04 | 1.75 | 87.51 | 10.66 | 0.08
0.4 1.84 | 59.32 | 9.68 0.54 | 2.58 | 83.11 | 13.56 | 0.75
0.28 0.51 | 64.82 | 10.91 | 0.45 | 0.66 | 84.52 | 14.22 | 0.59

Tabla 8.2: Porcentaje de los espectros clasificados segtin el nimero de 16bulos que tengan en los perfiles de
V. El porcentaje hace referencia al nimero total de espectros en los datos en las primeras cinco columnas y
al total de perfiles seleccionados segun la cota en la amplitud y el desplazamiento de Stokes V en la segunda.

estamos muestreando diversas alturas en la atmosfera.

Los datos que utilizamos en este estudio son cinco mapas de regiones de internetwork
que se tomaron en 1.5 um. Uno de ellos es el mapa en el centro del disco de las observaciones
simultaneas analizadas en el capitulo 5. El resto pertenecen a unas observaciones tomadas
en el ano 2000. Entre ellos hay un mapa en el centro del disco, otro en p =0.88,u =04y
w=0.28.

8.2 Seleccién de los perfiles para el analisis

Del mismo modo que con los datos simultaneos analizados con anterioridad, eliminamos
del estudio aquellos perfiles en los que la senal de polarizacion circular de la linea menos
sensible al campo magnético no supere la cota de 5 x 1074 I.. El porcentaje de los perfiles
que cumplen este requisito minimo se detalla en la Tabla 8.1. Una vez realizada esta
seleccién, nos quedamos tnicamente con aquéllos que tengan desplazamientos de los perfiles
de polarizacién circular con respecto al minimo de la linea de intensidad compatibles en las
dos lineas espectrales (ver seccién 7.2.1). Después de aplicar este criterio nos quedamos con
el porcentaje detallado en la misma tabla 8.1. Clasificamos estos perfiles segin el ntimero
de 16bulos (ver los porcentajes en la Tabla 8.2) para quedarnos solamente con los perfiles
con dos 16bulos que, dado su apreciable porcentaje, nos asegura que los resultados sean
representativos de la muestra.

8.3 Inversiones

El andlisis de estas observaciones va a ser realizado mediante inversiones como las que rea-
lizamos para las observaciones en el centro del disco de las observaciones simultaneas y
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que hemos detallado en el capitulo 3. Las variables atmosféricas que recuperamos en estas
inversiones estan referidas al sistema de coordenadas en la linea de visién, es decir, en un
sistema de coordenadas paralelo al del centro del disco. En la Figura 8.1 mostramos este
sistema de coordenadas identificindolo con el del centro del disco. Dependiendo de los in-
tereses de cada momento podemos necesitar los resultados referidos al sistema de referencia
de la linea de visién o al sistema local. Transformar de un sistema de coordenadas a otro no
es mas que realizar dos rotaciones independientes. Supongamos que queremos transformar
variables como la inclinacién y el azimut del vector campo magnético del sistema en la
linea de vision al sistema de referencia local de la observacién. La matriz de rotacién que
deberiamos aplicar en este caso es la siguiente:

cosw 0 sinw cose sing 0
R = 0 1 0 —sing cosy 0
—sinw 0 cosw 0 0 1

COS W COS Y coswsingy  sinw
= —sinp COs ¢ 0 , (8.1)
—sinwcosy —sinwsing cosw

donde ¢ y w son los dos dngulos de la rotacién alrededor del eje Z y del eje Y/ respec-
tivamente (ver Figura 8.1). Graficamente lo que hacemos es primero rotar el sistema de
coordenadas alrededor del eje Z la cantidad dada por el dngulo ¢. Seguidamente real-
izamos la segunda rotacion, esta vez, alrededor del eje Y/ un éngulo w. Este es el unico
orden posible, ya que, si realizamos primero la rotacién w en torno a Y, la segunda rotacion
la tendriamos que realizar a lo largo de un eje que es combinacion lineal de X'Y'Z’.

La transformacion de coordenadas para un vector cualquiera serd entonces:

cos ¢’ coswcosy  coswsing  sinw cos 6
sinf cosy’ | = —sing Ccos 0 sinfcosx |, (8.2)
sin ¢’ sin x’ —sinwcosp —sinwsing cosw sin # sin

donde hemos representado dos vectores ¥ y v' mediante sus proyecciones en el sistema
paralelo al centro del disco y el sistema local respectivamente. 6 y 6’ son las inclinaciones
y x ¥ X los azimut. EIl médulo del vector ¢ se conserva en la rotacién. Por tanto, la
inclinacion y el azimut del vector campo magnético que recuperamos en las inversiones se
transforman en el sistema de referencia local resolviendo el siguiente sistema de ecuaciones:

cosff = coswcospcosf + coswsin psin f cos y + sin w sin @ sin y
1
/ . .
oS = cos @ sin  cos y — sin ¢ cos 8
X g (Cos¥ X pcos 0)
siny! = - o (coswsinfsin y — sinw cos pcos @ —sinwsin psinfcosy). (8.3)
sin

La inclinacién 0’ tiene un rango de valores entre 0 y 180°, rango en el cual el coseno no da
lugar a ambigiiedad. Con lo cual, con la primera ecuacién podemos obtener directamente
el valor adecuado de la inclinacién. Esto no ocurre con el azimut. Los valores posibles de
esta variable se encuentran entre 0 y 360°. En este rango tanto el coseno como el seno
toman el mismo valor en dos cuadrantes diferentes. Por este motivo necesitamos las dos
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Figura 8.1: Representacién de una secciéon de la esfera solar con los ejes cartesianos de coordenadas en el
centro del disco (linea de visién) y en una posicién de observacién situada en un p determinado. Los dngulos
0 y x son la inclinacién y el azimut de un vector situado en cada uno de los sistemas de referencia. Los
angulos w y ¢ son los dngulos que rotan el sistema de referencia paralelo al del centro del disco (sistema en
el cual se obtienen los resultados de las inversiones) al sistema local.

ecuaciones. Para obtener el valor adecuado del azimut debemos resolver consistentemente
las dos ecuaciones, y asi, encontrar el valor del azimut para el cual los signos del seno y del
coseno sean el que dan las ecuaciones.

8.4 Descripciéon de las observaciones

Ninguna de las regiones observadas en las distintas posiciones del disco solar presentaba
actividad magnética importante en el filtro de Ca II K. Solamente la regién en p = 0.28
mostraba signos de actividad en los alrededores de la zona barrida. Esta regién se encuentra
situada en el borde Este de la superficie solar. Incluso en el mapa de luz visible se puede
observar actividad magnética. En estas latitudes las faculas adquieren un contraste mayor
que en el centro del disco y son facilmente identificables en el continuo. En las imégenes
de Ca K confirmamos que hay una importante actividad magnética en los alrededores de la
posicién donde colocamos la rendija para realizar el barrido. Pero en la regién de estudio
no hay, en principio, actividad magnética evidente. Ni en el continuo ni en la imagen de
Ca K vemos abrillantamientos de la superficie solar en la zona barrida.

En la Figura 8.2 mostramos los mapas de polarizacién circular para cada una de las
observaciones situadas en distintas posiciones del disco solar. Vemos que en todas ellas
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Figura 8.2: Mapas del valor maximo de las amplitudes del valor absoluto de Stokes V calculadas para la
linea ma&s sensible al campo magnético para las observacines en distintas posiciones del disco solar.

las senales que se observan son muy parecidas en cuanto a la distribucion espacial. La
distribucion espacial de las senales tanto débiles como intensas no forman un patrén claro.
Solamente en la regiéon en p = 0.28 hay alguna acumulaciéon de senales intensas con una
forma que nos podria recordar a la red fotosférica (parte superior derecha). Los cuatro
mapas estan pintados en la misma escala de valores. Es complicado decir si hay mapas que
tengan mas o menos senal de polarizacién, todos parecen igualmente poblados.

En cuanto a la polarizacion lineal, en la Figura 8.3 mostramos los cuatro mapas corres-
pondientes a cada una de las regiones observadas. Las senales de polarizacién lineal no son
tan claras como las senales de polarizacion circular. En general son més débiles y mucho
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Figura 8.3: Mapas del grado de polarizacién lineal, definido como ,/AQQ + A%, donde Ag y Ay son los

valores méximos del valor absoluto de los perfiles de Stpkes Q y U respectivamente. Los distintos mapas
corresponden a distintas posiciones en el disco solar.

maés dificiles de detectar. En el caso de la polarizacion lineal ocurre que el mapa en el centro
del disco parece ser el mas poblado de senales.

Para ver con mas claridad la cantidad de polarizacion circular y lineal en cada una de las
observaciones, calculamos los histogramas de la amplitud de Stokes Vy de Ap = Aé + AQU.

Las amplitudes de Stokes V se han calculado a partir de los perfiles con dos 16bulos. La
cantidad que se representa en la Figura 8.4 es el promedio del valor absoluto de los dos
l6bulos. La amplitud de Stokes Q y U se calcula como el valor maximo del valor absoluto
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Figura 8.4: Histogramas de las amplitudes de las sefiales de polarizacién circular (izquierda) y lineal (derecha)
calculadas con los perfiles que tienen dos lébulos en Stokes V. La linea negra representa las amplitudes
caracteristicas en la observacién en el centro del disco, la roja en p = 0.88, la azul en = 0.4 y al verde en
u = 0.28. Los histogramas estan normalizados al nimero total de perfiles en cada una de las observaciones.

de los perfiles mds o menos simétricos y cuyas amplitudes de Q y U (para la linea menos
sensible al campo magnético) sean mayores que 5 x 1074 I,..

Aunque hemos restringido los perfiles de polarizacién lineal, el histograma de la Figura
8.4 no muestra ninguna correlaciéon con la posicién en el disco solar. Aparentemente, las
observaciones en el centro del disco son las que tendrian mas cantidad de polarizacién lineal.
El resto tienen algin déficit de senal, siendo la que menos senal contiene la observacion en
p = 0.88, situada tinicamente a unos 28° hacia al Norte del centro del disco.

Las senales de polarizacién circular en cambio tienen un comportamiento preciso y muy
curioso. A medida que nos alejamos del centro del disco, la amplitud de la senial de Stokes V
aumenta ligeramente. La diferencia no es muy grande pero parece que siguen esta tendencia.
La mayor diferencia se encuentra entre los dos mapas tomados en el centro del disco. Por lo
general, los puntos que se seleccionan para el andlisis estan distribuidos de forma aleatoria,
ya que en cada regién de un mapa encontramos sefiales de todo tipo, desde muy intensas
hasta senales en el limite impuesto para el andlisis. Pero en los datos infrarrojos de las
observaciones simultdneas hay una inhomogeneidad: en la parte superior izquierda del
mapa (ver Figura 6.1) no se selecciona ningun perfil, ya que, todas las amplitudes en esa
regién se encuentran por debajo de la amplitud minima impuesta para la seleccién de perfiles
(5 x 107 I. en Stokes V). Esto hace que el mapa de las observaciones simultdneas tenga
siempre un porcentaje menor de todas las senales. Esto se observa también en el resto de
graficas que mostramos en esta seccién.

8.5 Resultados de las inversiones

Las distribuciones de la intensidad de campo magnético en las cuatro posiciones del disco
se muestran en la grafica de la izquierda de la Figura 8.5 junto con la distribucién de
las observaciones simultaneas a modo de coparacién. Las cuatro distribuciones de campo
son muy similares dentro de las incertidumbres observacionales. La caida hacia campos
cada vez mas intensos es la misma para los cuatro casos. La tunica diferencia entre ellas
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Figura 8.5: Izquierda: histograma de la intensidad de campo magnético recuperada de las inversiones de
las observaciones en 1.5um en el centro del disco (linea negra), p = 0.88 (roja), p = 0.4 (azul) y p = 0.28
(verde). A la derecha el histograma de los factores de llenado de la componente magnética con el mismo
cédigo de colores. Los puntos analizados pertenecen a la internetwork (amplitudes de Stokes V menores de
5% 1075 I.. Los histogramas estdn normalizados al niimero total de perfiles en cada una de las observaciones.

es la acumulacién de campos muy débiles (menores de 200 G) y de campos en el rango
de equiparticién (= 500 G). Por ejemplo, la distribucién de campos en el centro del disco
y en p = 0.28 presenta un defecto de campos menores de 200 G con respecto al resto,
mientras que muestran una acumulacién mas evidente que las demés en torno a 500 G.
Esta acumulacion, ademads, rompe la caida exponencial. En el analisis de las observaciones
simultaneas habiamos visto que los campos de equiparticién se asociaban mayoritariamente
a zonas intergranulares, mientras que los campos més débiles y la caida exponencial se
asociaban principalmente a zonas granulares. El porcentaje de intergranulos seleccionados
y estudiados en esta observacién era apreciablemente mayor que el de granulos. Por tanto,
la mayor presencia de campos de equiparticién en la distribucion de campos en el centro
del disco se debe a esta descompensacion entre zonas granulares e intergranulares. En las
observaciones lejos del centro no es trivial hacer la clasificién de granulos e intergranulos,
pero, muy probablemente podriamos decir que la distribucién de campos en las regiones de
internetwork es la misma en todas las posiciones del disco solar que hemos analizado. La
diferencia que podemos apreciar en la gréafica se deberia muy plausiblemente al porcentaje
de zonas granulares e intergranulares que se han seleccionado para el andlisis. El histograma
de los factores de llenado de la atmédsfera magnética se representa a la derecha en la misma
Figura 8.5. En este caso, las distribuciones en cada una de las posiciones del disco solar
son practicamente las mismas.

La densidad de flujo magnético que medimos en las inversiones estd dirigida a lo largo de
la linea de vision ya que las inclinaciones del vector campo magnético se miden a partir de la
direccién de observacién. En la Figura 8.6 mostramos el histograma de la densidad de flujo
de la componente magnética para cada una de las observaciones. Podemos observar que,
excepto la observacion en p = 0.4, las distribuciones son muy similares. Los histogramas
en =1, p =0.88 y p = 0.28 tienen tantas densidades de flujo con un signo como con el
opuesto, es decir, la densidad de flujo magnético neta es practicamente nula. El valor que
calculamos para las observaciones simultdneas en el centro del disco era —0.17 Mx/cm?. La



8.6 Topologia de los campos magnéticos 103

densidad de flujo neta de las observaciones tomadas a distintas posiciones del disco solar
es 0.24 Mx/cm? para g = 1, 0.75 Mx/cm? para p = 0.88, —3.47 Mx/cm? para p = 0.4
y —0.74 Mx/cm? en p = 0.28. Es decir, excepto en u = 0.4, hay una compensacién casi
perfecta de los flujos positivos y negativos. En pu = 0.4 predominan los flujos con signo
negativo, tal y como puede verse en el histograma. Las densidades de flujo netas sin signo
son 5.96 Mx/cm? para p = 1, 3.82 Mx/cm? para p = 0.88, 5.27 Mx/cm? para p = 0.4 y
6.48 Mx/cm? en p = 0.28. El valor que encontrdbamos en las observaciones simultdneas en
el centro del disco era 4.18 Mx/cm? en el caso del infrarrojo.
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] M:B%g Figura 8.6: Histograma de la densidad de
8 M flujo en la linea de visién recuperada de
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(verde). Los puntos analizados pertenecen
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En la Figura 8.7 hemos representado la intensidad del campo magnético frente a su
inclinaciéon con respecto a la linea de vision. En el andlisis realizado de las observaciones
simultaneas en el centro del disco habiamos visto que los campos maés intensos tendian a
ser mas verticales, mientras que los campos mas débiles solian ser mas horizontales. En el
centro del disco la vertical local coincide con la direcciéon de observacién. Por tanto, si este
comportamiento fuera real, deberiamos ver exactamente lo mismo al alejarnos del centro.
La diferencia estarfa en que el minimo de la funcién estarfa en torno a # = arccos u no
entorno a 90° como es el caso de p = 1. Esto no ocurre asi. Si nos fijamos en cada grafica
individual, todas las medidas son simétricas alrededor de 90°. Esto es un claro indicativo
de que este comportamiento es un sesgo.

8.6 Topologia de los campos magnéticos

8.6.1 Emergencia de flujo magnético a la fotosfera solar

La emergencia de flujo magnético lejos de las regiones activas se manifiesta a escalas meso-
granulares como pequenos bipolos en las regiones de internetwork con una densidad de
flujo magnético de 10 Mx/cm? y, a escalas supergranulares, como regiones effmeras con una
densidad de flujo de 100 Mx/cm? (Martin 1987).

Las regiones efimeras son pequeiias unidades bipolares de flujo magnético que crecen con
un patrén caracteristico similar al de las pequenas regiones activas (Harvey & Martin 1973).
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Figura 8.7: Representaciones de la intensidad del campo magnético frente a su inclinacién con respecto a
la linea de visién. Los puntos analizados pertenecen a la internetwork (amplitudes de Stokes V menores de
5x107° I..). Los histogramas estdn normalizados al niimero total de perfiles en cada una de las observaciones.

En este trabajo, los autores estudian las propiedades tanto dindmicas como magnéticas de
36 regiones effmeras mediante magnetogramas con una resolucién espacial de 2 — 2.5” e
imédgenes en Ha. Encuentran que las regiones efimeras se generan cerca de ntcleos activos:
muchas de ellas se generan cerca de una mancha, en las inmediaciones de la red fotosférica,
aunque no en los bordes de las celdas supergranulares. La inclinacién de la linea que une las
dos estructuras con polaridades opuestas no tiene una direccién preferente. El tiempo de
vida de las regiones efimeras que se calcula que es de 1 —2 dias. En este tiempo el desarrollo
de las regiones efimeras consiste en un alejamiento progresivo de los dos nicleos magnéticos
con polaridades opuestas con velocidades del orden de 5 km/s en los primeros instantes
hasta ~ 0.2 km/s en los dltimos momentos. Durante la evolucién de la regién efimera tanto
el area que ocupan las estructuras magnéticas como el flujo magnético de cada una de ellas
aumenta. En cuanto al desarrollo en Ha de estructuras filamentarias tipo arcos, solamente 4
de las 36 regiones efimeras presentan topologias de arco en la cromosfera. Las observaciones
utilizadas en este trabajo sugieren que es necesaria una cantidad de flujo magnético mayor
que ~ 1.5 x 10%° Mx para sustentar este tipo de estructuras. El resultado més importante
de este estudio es que calculan que, en promedio, se genera la misma cantidad de flujo
magnético en la superficie del Sol en forma de regiones activas que en forma de regiones
efimeras.

Segin estos trabajos, las regiones de internetwork se caracterizan por la presencia de
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pequenos ntcleos bipolares donde se concentra flujo magnético. ;Existe alguna relacion
entre estas estructuras y las regiones efimeras? Martin (1987) describe, mediante video-
magnetogramas de regiones de la fotosfera solar observadas desde el limbo oeste hasta el
este, las diferencias y similitudes entre las concentraciones de flujo de la red, de la inter-
network y de las regiones effmeras. Con su resolucién espacial (3”), las tres agrupaciones
de flujo magnético tienen comportamientos bien diferenciados. Es decir, en principio, los
pequenos dipolos que se encuentran en regiones de internetwork (con una resolucién es-
pacial pobre) no son regiones efimeras. En este trabajo, nos llama la atencién una frase
que se encuentra en la introduccién del trabajo de Martin (1987): ”La facilidad con la que
se detectan los campos magnéticos de la internetwork cerca del limbo, al igual que en el
centro del disco, directamente nos dice que la estructura de los campos magnéticos de la
internetwork tiene una escala pequena y debe tener una geometria muy curvada de modo
que se puedan ver con el videomagnetdgrafo, el cual detecta solamente la componente de
los campos magnéticos dirigida a lo largo de la linea de visién. Por ejemplo, los campos
magnéticos de la internetwork podrian ser un aglomerado de pequenos arcos”. Hermance
(2001) estudia magnetogramas del disco solar entero con una resolucién espacial de ~ 2" y
concluye que las regiones efimeras se generan aleatoriamente a escalas menores que 20 Mm
(= 27.4") y que tienen una distribucién de flujos magnéticos en el disco solar entero que
sigue una ley exponencial decreciente con un valor promedio de 11.3 x 10'® Mx.

La resolucién espacial de nuestros datos es casi dos veces mejor que la de los datos usa-
dos en los estudios anteriores. Ademds, los trabajos anteriormente mencionados solamente
trabajaban con magnetogramas, es decir, con la componente en la linea de visién del campo
magnético. En nuestro caso, poseemos los cuatro parametros de Stokes, los cuales nos van
a dar informacién del vector campo magnético. El trabajo de Martin (1987) descarta que
las acumulaciones magnéticas de la internetwork sean pequefias regiones efimeras. Por otro
lado, Hermance (2001) muestra como los flujos magnéticos siguen una distribucién exponen-
cial, hecho que encaja con la distribuciéon que encontramos nosotros en las observaciones en
el centro del disco. Nosotros no poseemos series temporales, con lo que no podemos descar-
tar que las acumulaciones de flujo de la internetwork a &~ 1” no sean regiones efimeras, ya
que no podemos ver si dos polaridades emparejadas se separan, pero tenemos mucha mas
informacién que podemos aprovechar para deducir la topologia de los campos magnéticos
que componen las pequenas acumulaciones de flujo magnético en la internetwork.

8.6.2 Deteccién de lineas de campo que forman arcos

Denominamos a una estructura magnética como arco cuando las lineas de campo magnético
tienen una forma que se asemeja a un semicirculo, algo como lo que se muestra en la
Figura 8.8. Es decir, en el sistema de referencia en el que se encuetra la estructura, las
lineas de campo serian practicamente verticales en los pies y se irfan inclinado a medida
que la estructura asciende en la atmoésfera hasta ser completamente horizontal y seguir
inclinandose hasta alcanzar de nuevo la superficie. Este tipo de estructuras generan senales
de polarizacién que pueden llevarnos a identificarlas. En el centro del disco, la identificacién
de arcos es muy sencilla, debido a que tienen un patrén de senales de polarizacion muy
caracteristico. A medida que nos vamos alejando del centro del disco el problema se complica
y la identificaciéon no es tan evidente.
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Figura 8.8: Esquema de dos estructuras magnéticas en forma de arco situadas en dos posiciones del disco
solar, una de ellas en el centro del disco y la otra en una posicién u = cosf. La parte inferior del dibujo
muestra el arco en el centro del disco visto con la perspectiva del observador para mostrar claramente los
dos valores del azimut en cada una de las mitades del arco.

En la Figura 8.8 representamos dos arcos magnéticos situados en dos posiciones distintas
del disco solar, uno de ellos en el centro del disco y otro en un sistema de referencia cuya
vertical estd inclinada un angulo 6 con respecto a la linea de visién. En una estructura de
arco, el vector campo magnético tiene una inclinaciéon distinta en cada punto del arco: en
el punto central el campo magnético es totalmente horizontal, mientras que la inclinaciéon
va disminuyendo hasta los pies del arco. El azimut de la linea que une los dos pies del arco
tiene dos valores dependiendo del sentido del campo magnético. Si el sentido del arco es el
que se muestra en la Figura 8.8 el azimut es y, mientras que si el sentido es el contrario, el
azimut es 180° + .

La geometria particular de los arcos deja una huella caracteristicas en las senales de
polarizacién. Cuando estas estructuras se encuentran en el centro del disco, en cualquier
punto del arco excepto en el punto de maxima altura (donde el campo magnético es com-
pletamente horizontal) la amplitud de polarizacién circular que medimos es no nula, siendo
méaxima en los pies (donde el campo magnético es mds vertical) y disminuye a medida
que nos acercamos al centro del arco. Cada una de las mitades del arco tiene una polari-
dad opuesta en los perfiles de Stokes V. Al contrario, la amplitud de la polarizacién lineal

(4 /A2Q + AQU) es maxima en el centro del arco y disminuye a medida que nos acercamos a
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Figura 8.9: Célculo aproximado de las amplitudes de polarizacién circular y de polarizacién lineal
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(4 /AQQ + A?%) para el caso en el que la estructura magnética es un arco semicircular situado en el cen-

tro del disco. La gréfica de la izquierda muestra la geometria del arco, la central la amplitud de polarizacién
lineal y la de la derecha la de polarizacién circular. El sentido del campo magnético en el arco se muestra
con las flechas. Si el campo magnético tiene el sentido opuesto, solamente cambia el signo de la amplitud
de Stokes V.

los pies. Si nos vamos fuera del centro del disco, no hay un tnico patrén en las senales de
polarizacién debido a la estructura de arco de las lineas de campo magnético, sino que hay
varias combinaciones dependiendo del azimut de la estructura.

Para ver qué senales de polarizacién recibirfamos de una estructura de arco dependiendo
de la posicién en el disco solar, realizamos el siguiente calculo aproximado. Para simplificar
vamos a suponer que el arco es un semicirculo. Vamos a usar la aproximacion de campo
débil para calcular las amplitudes de Stokes Q, U y V y vamos a tener solamente en cuenta
la parte geométrica de estas ecuaciones:

Q ~ sin®6cosy
U sin? @ sin
V =~ cosf, (8.4)

%

donde 6 es la inclinacién del vector campo magnético y x el azimut, ambos en el sistema
de referencia local. El arco estd definido en el sistema de referencia local, es decir, la es-
tructura tiene forma de semicirculo en el sistema local de coordenadas. Por tanto, debemos
transformar estos valores al sistema en la linea de visién, es decir, a un sistema de refer-
encia paralelo al del centro del disco, para poder buscar esos patrones de los perfiles de
polarizacién en las observaciones. Esto es precisamente la transformacién inversa que la
detallada en la seccién 9.3.

Este célculo lo realizamos para las posiciones concretas en las que tenemos nuestras
observaciones. En la Figura 8.9 mostramos las senales de polarizaciéon para un arco en el
centro del disco. El panel de la izquierda muestra el esquema del arco. Las dimensiones,
tanto en la superficie como en altura estdn normalizadas al radio del semicirculo que forma
el arco. En el mismo dibujo hemos marcado con flechas el sentido del campo magnético
en el arco. El sentido opuesto solamente cambia el signo de la amplitud de polarizacién
circular. En el panel central se muestra la amplitud de polarizacién lineal. El eje horizontal
representa la proyeccién del arco en la superficie y el eje vertical el azimut (en el sistema
de referencia local) de la estructura. Los valores de las amplitudes, tanto de la polarizacién
lineal como de la circular son relativos al valor maximo (debido a que solamente hemos
tenido en cuenta los factores geométricos en las ecuaciones para Stokes Q, Uy V). Como es
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Figura 8.10: Calculo aproximado de las amplitudes de polarizacién circular y de polarizacién lineal
(4 /AQQ + A?%) para el caso en el que la estructura magnética es un arco semicircular situado en p = 0.88. La
grafica de la izquierda muestra la geometria del arco, la central la amplitud de polarizacién lineal y la de la

derecha la de polarizacién circular. El sentido del campo magnético en el arco se muestra con las flechas.
Si el campo magnético tiene el sentido opuesto, solamente cambia el signo de la amplitud de Stokes V.
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de esperar, en el centro del disco la polarizacion lineal es nula en los pies del arco y maxima
en el centro, independientemente del valor del azimut. La grafica de la derecha muestra la
amplitud de la polarizacién circular. Esta es méxima en los pies (con signos contrarios en
cada uno de ellos) y nula en el centro, independientemente del valor del azimut. Los puntos
donde la amplitud de Stokes V se anula los vamos a denominar linea neutra, la cual no es
més que la transicién entre las dos polaridades opuestas.

Cuando nos alejamos un poco del centro del disco y nos colocamos en las coordenadas
de la observacién en p = 0.88, seguimos teniendo aproximadamente los mismos resultados.
En la Figura 8.10 se muestra el calculo de las amplitudes de polarizacién lineal y circular
para esta observacion. En ambos casos hay una ligera dependencia de las amplitudes con
el azimut del arco: cuando nos alejamos del centro del disco, es importante la rotacion
del arco con respecto al paralelo del lugar (origen de x). En este caso particular, la linea
neutra no es vertical como en el centro del disco, sino que serpentea y hace que los dos pies
no tengan la misma importancia. Por ejemplo, en el caso en que el arco tenga un azimut
de ~ 280°, el pie situado en x = —1 tiene una amplitud ligeramente menor que el situado
en r = 1, ademads de que la extension de polaridad de ese pie es menor que la de la otro.
La senal de polarizacién lineal también ha variado ligeramente. La region donde ésta es
méxima (que coincide con la linea neutra) también serpentea, de modo que no siempre se
encuentra en el centro del arco. En este caso las senales en los dos pies no son exactamente
iguales ni la maxima amplitud de la polarizacién lineal se encuentra en el centro, pero a
rasgos generales seguimos teniendo el mismo criterio para reconocer un arco con las senales
de polarizacion que en el centro del disco: la senal de polarizacién circular se concentra
en los pies de la estructura, teniendo signos opuestos en cada uno de ellos y la senal de
polarizacién lineal se encuentra entre los dos pies.

En la posicién de la observacion en p = 0.4 la huella que deja una estructura de arco en
las senales de polarizacion es mucho mas compleja. En polarizacién circular, la linea neutra
estd tan retorcida que practicamente la senal tiene una sola polaridad. Cuando el azimut
del arco se encuentra entre ~ 0 — 180°, domina la polaridad del pie situado en x = —1,
mientras que para valores entre ~ 180 — 360° domina la polaridad del pie situado en z = 1.
En el caso intermedio ~ 180°, volveriamos a tener senial de polarizacién circular en ambos
pies, solo que con amplitudes mucho menores. En este mismo caso, la maxima amplitud
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Figura 8.11: Calculo aproximado de las amplitudes de polarizacién circular y de polarizacién lineal
(4 /AQQ + A?%) para el caso en el que la estructura magnética es un arco semicircular situado en p = 0.40. La
grafica de la izquierda muestra la geometria del arco, la central la amplitud de polarizacién lineal y la de la

derecha la de polarizacién circular. El sentido del campo magnético en el arco se muestra con las flechas.
Si el campo magnético tiene el sentido opuesto, solamente cambia el signo de la amplitud de Stokes V.

de polarizacién lineal se situaria aproximadamente en el centro del arco. Para el resto de
valores del azimut, la polarizacién lineal se situaria aproximadamente en el pie que no tiene
practicamente senial de polarizacién circular.

Si nos vamos a la posicion de la observacion en p = 0.28 observamos un comportamiento
similar al de u = 0.4, solo que en este caso tenemos una ambigiiedad clara para valores
del azimut x y x + 180°. En este caso, la linea neutra estd también muy retorcida siendo
més evidente la polaridad de un tnico pie. Igualmente, la polarizacion lineal se sitia en el
lugar donde no hay practicamente senal de polariacién circular, coincidiendo rara vez con
el centro de la estructura.

Por tanto, visualmente es sencillo identificar los arcos mediante las senales de polari-
zacion en el centro del disco e incluso en p = 0.88. Pero detectarlos en posiciones mas
alejadas del centro es muy complicado, debido a que el comportamiento de las sefiales de
polarizacién depende mucho del azimut de la estructura, es decir, de cudnto esta el arco
rotado con respecto al paralelo local. Por este motivo, en esta tesis nos vamos a centrar
en el reconocimiento de este tipo de estructuras en las observaciones en =1y p = 0.88.
El andlisis del resto de observaciones requiere de un algoritmo capaz de reconocer todos
los posibles patrones que determina la geometria del arco en una posicién de observacion
determinada.

8.6.3 Identificacion de arcos en =1y p=0.88

En ambas observaciones vamos a utilizar el siguiente criterio para detectar estructuras
magnéticas en forma de arco a partir de las senales de polarizaciéon: vamos a buscar dos
sefiales de polarizacién circular (con una distancia entre ellas no demasiado grande) cuyas
polaridades sean opuestas y que tengan senal de polarizacién lineal entre ellas. Una vez
encontramos este tipo de patrones en las senales de polarizaciéon, nos aseguramos de que
realmente es un arco haciendo uso del azimut del vector que recuperamos de las inversiones
(vector campo magnético, en nuestro caso). Si la estructura que hemos detectado es un
arco, el azimut del vector campo magnético deberia ir dirigido a lo largo de la linea que
une los dos pies.

En la Figura 8.13 mostramos los arcos que hemos detectado en el mapa del centro del
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Figura 8.12: Calculo aproximado de las amplitudes de polarizacién circular y de polarizacién lineal
(4 /AQQ + A?%) para el caso en el que la estructura magnética es un arco semicircular infinitamente del-
gado situado en p = 0.28. La gréifica de la izquierda muestra la geometria del arco, la central la amplitud
de polarizacién lineal y la de la derecha la de polarizacién circular. El sentido del campo magnético en el
arco se muestra con las flechas. Si el campo magnético tiene el sentido opuesto, solamente cambia el signo
de la amplitud de Stokes V por el contrario.

disco. Ambos mapas muestran la amplitud de polarizacién circular con su signo correspon-
diente. En la grafica de la izquierda hemos superpuesto los contornos de las senales de polar-
izacién lineal con los siguientes valores: 1.5x 1073 1, 2x 1073 1., 2.5 x 1073 I, y 3x 1073 I,..
El menor de los valores es 10 veces el ruido de polarizacién lineal (~ 1.2 x 107* I..). Como
vemos, las senales de polarizacién circular y lineal en los arcos que hemos marcado estan
intercaladas, es decir, encontramos dos seniales de polarizacion circular con polaridades o-
puestas y polarizacién lineal entre ellas. En la gréfica de la derecha hemos superpuesto
al mapa de amplitudes de Stokes V vectores dirigidos segtin el valor del azimut del vector
campo magnético que recuperamos de las inversiones. Solamente hemos pintado los puntos
para los cuales la amplitud lineal esta por encima de 1.2 x 1073 I... El valor del azimut en
cada punto tiene una ambigiiedad de 180° en el centro del disco. Es decir, las senales de Q
y U son las mismas para x que para y + 180°. Por tanto, lo que hemos representado en la
Figura 8.13 es solamente una de las posibles soluciones. Si suponemos que la ambigiiedad
se resuelve de la misma manera en todos los puntos, ésta es una de las dos posibles solu-
ciones. En la otra solucién representariamos las flechas en sentido contrario. Por tanto,
vamos a fijarnos solamente en la direccién, no en el sentido de los arcos. Para cada una de
las estructuras que hemos detectado como posibles arcos, la direccién que une los dos pies
coincide bastante bien con la direcciéon de los vectores.

En la Figura 8.14 mostramos los arcos que detectamos en la observacién en p = 0.88.
En la gréfica de la derecha mostramos los contornos de polarizacién lineal superpuestos al
mapa de amplitudes de Stokes V. Los valores de la amplitud de la polarizacién lineal que
hemos pintado son: 1073 I, 1.5 x 1073 L., 2 x 1073 I, 2.5 x 1073 I, y 3 x 1073 I... El valor
més pequefio corresponde a 10 veces el valor del ruido de polarizacién lineal (= 107% L.).
En el caso de estas observaciones es més evidente el hecho de que la senal de polarizaciéon
lineal esta entre dos senales de polarizacion circular. Del mismo modo que antes, usamos el
azimut del vector campo magnético que obtenemos de las inversiones para comprobar si las
estructuras que estamos detectando son realmente arcos. La observacion no es estrictamente
en el centro del disco, asi que debemos transformar el valor del azimut que obtenemos de
las inversiones (que es en la linea de visién) al sistema de referencia local (ver seccién 9.3).
Como hemos dicho antes, en el centro del disco, el azimut tiene dos soluciones posibles: x
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v x + 180°. Vamos a suponer de nuevo que esta ambigiiedad es la misma en cada punto.
Por tanto, tenemos dos soluciones posibles para los valores del azimut en el sistema de
referencia local. Una de ellas es la que se representa en la grafica central (como vectores
superpuestos a la amplitud de polarizacién circular) y la otra en la gréfica de la derecha.
Como vemos, las dos soluciones no son exactamente x’ y x’' + 180°, pero no se diferencian
demasiado. En el caso de estas observaciones, la inclinaciéon de la linea que une los dos
pies encaja también bastante bien con los vectores. Por tanto, muy probablemente las
estructuras que hemos detectado son arcos. Uno de los ejemplos mas claros es el arco que
se encuentra aproximadamente entre las posiciones del barrido 6 — 7" y entre las posiciones
de la rendija 12 — 17”. En la Figura 8.15 mostramos tres perfiles de polarizacién circular
que pertenecen a los pies de ese arco en particular (graficas izquierda y central) y a una
posicién intermedia entre los pies. Claramente los perfiles de Stokes V en los pies son perfiles
regulares que tienen polaridades opuestas. El perfil intermedio muestra la presencia clara de
dos componentes magnéticas con polaridades y velocidades distintas. Este hecho es debido
a la resolucién espacial limitada de las observaciones. Si tuviéramos una resolucion espacial
infinita, verfamos una discontinuidad entre las dos polaridades, mientras que si tenemos
una resolucion espacial finita, que mezcla la informacion de puntos cercanos, lo que vemos
es una transicién suave entre las dos polaridades. Es decir, vemos perfiles intermedios con
la informacién de las dos polaridades. El tamafnio de este arco es aproximadamente 3”, si
tenemos en cuenta la distancia entre un pie y el otro. Pero como observamos el arco (vemos
polarizacién lineal entre los dos pies) significa que la altura del arco no es mucho més de
unos pocos cientos de km.

Hemos mostrado algunas de las identificaciones maés claras de arcos en regiones de
internetwork. El hecho de que sean unos cuantos casos solamente nos hace pensar que
pueden tratarse de una nueva clase de regiones efimeras. KEs decir, jestamos realmente
ante evidencias observacionales que nos hablan directamente de la topologia de los campos
magnéticos en la internetwork o bien solamente hemos detectado una nueva familia de
regiones efimeras? No tenemos series temporales para descartar que los bipolos que hemos
catalogado como arcos sean regiones efimeras, pero podemos dar algunos argumentos que
nos hacen pensar que realmente el escenario de la internetwork es un gran desorden de
campos magnéticos organizados como pequenos arcos.

En primer lugar, tal y como ya apuntaba Martin (1987), el hecho de que podamos
medir con la misma facilidad las senales polarimétricas fuera del centro del disco que en
u = 1, significa que los campos estan organizados de tal modo que presentan un amplio
rango de inclinaciones. Esto puede apuntar a campos magnéticos estructurados como ar-
cos, pero también a campos magnéticos con inclinaciones aleatorias. En la Figura 8.16
mostramos los valores del azimut que hemos obtenido a partir de las inversiones de los
perfiles observacionales. En el proceso de inversién, cada uno de los puntos se ha inicial-
izado de manera independiente, es decir, el modelo inicial es el mismo para cada uno de
los pixeles. Por tanto, cada punto sigue un camino distinto en la inversién dependiendo de
los perfiles en particular. El valor del azimut se mantiene estable en un rango estrecho de
valores en regiones relativamente extensas, del orden de 4”2, Esto nos indica que hay algiin
tipo de organizacién, que la distribucién de campos magnéticos no es aleatoria aunque las
inclinaciones tengan un rango muy amplio.

En la seccién anterior hemos mostrado la variacion de las propiedades magnéticas de la
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internetwork en distintas posiciones del disco solar. Solamente tenemos tres posiciones fuera
del centro del disco, todas ellas pertenecientes al cuadrante N-E. Por tanto, no podemos
afirmar que este comportamiento sea representativo en toda la superficie, pero no esperamos
tampoco una variaciéon de comportamiento si observamos en un hemisferio u otro. Sabemos
que observando lejos del centro del disco, estamos también observando en capas mas altas
de la atmosfera solar. Imaginemos un tubo de flujo. La estratificacién de presiones en la
atmosfera solar es tal que decrece con la altura segin una ley exponencial. Para mantener
el equilibrio de presiones dentro y fuera de la estructura del tubo, al subir en la atmésfera,
la presion magnética debe disminuir. Es decir, la intensidad de campo disminuye con la
altura. Esto significa que si observamos un tubo de flujo en distintas posiciones del disco,
lo que hacemos es trazar la variacion de su intensidad de campo con la altura. Por ejemplo,
Stenflo et al. (1987) analizan una serie de observaciones realizadas desde p = 1 hasta
p = 0.1 en una serie de estructuras magnéticas. Haciendo uso de la técnica del cociente de
lineas en 525 nm obtienen cémo la intensidad de campo magnético en el interior del tubo de
flujo decrece con la altura en la atmoésfera. En el estudio que nosotros hemos realizado, las
distribuciones de la intensidad del campo magnético son las mismas en todas las posiciones
que hemos analizado. Este hecho descarta la idea de tubos de flujo similares a los de las
regiones activas como constituyentes de las estructuras magnéticas en la internetwork.

8.6.4 Relacién de los arcos con los movimientos convectivos

En la Figura 8.17 mostramos el mapa de continuo de las observaciones en =1y p = 0.88.
Los contornos superpuestos son la amplitud de la polarizacion circular, en rojo para valores
positivos y azul para valores negativos. En la mayoria de los casos podemos ver que las
posiciones de los pies de los arcos se encuentran en regiones intergranulares. Esto nos hace
pensar que muy probablemente las estructuras de arco que forman los campos magnéticos
en las regiones de internetwork no estén desacopladas del movimiento del plasma. Es decir
que los campos magnéticos en estas regiones son lo suficientemente débiles como para ser
conducidos por los movimientos convectivos de la granulacién.
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Figura 8.13: Mapas de la amplitud de polarizacién lineal de la observacién en el centro del disco. En la
grafica de la izquierda se han superpuesto los contornos de la amplitud de la polarizacién lineal ( Aé + A?)

con valor de: 1.5 x 1073 1., 2 x 1072 1., 2.5 x 1073 I. y 3 x 1072 I.. En la gréifica de la derecha se han
superpuesto los vectores inclinados segin el azimut del vector campo magnético que recuperamos en las
inversiones. Solamente se han representado aquellos valores del azimut que se han obtenido mediante
perfiles experimentales con amplitudes de polarizacién lineal mayores que 1.5 x 1072 I... El valor del azimut
tiene una ambigiiedad de 180° en la linea de visién. Si suponemos que ésta es la misma en todos los puntos
del mapa, la gréfica de la derecha es una de las posibles soluciones. La otra consiste en los mismos vectores
en el sentido opuesto. En ambos mapas, las lineas negras representan los arcos que hemos detectado en las
observaciones mediante las caracteristicas tanto de la polarizacién circular como lineal como del azimut en
el sistema de referencia local, que, en este caso coincide con el azimut que obtenemos directamente de las
inversiones. Podemos ver como los lugares donde hemos marcado un arco corresponden con dos senales de
polarizacién circular con polaridades opuestas, polarizacion lineal entre ellas y el azimut dirigido a lo largo
de la linea que une los dos pies.



114 Variacién centro-borde del magnetismo de la internetwork 8.6

0.004 0.004

0.002 0.002 0.002
g g g
eS| eS| s
= & g =
& 0.000 ~ £ 0.000 ~ 0.000 ~
= = =
= < < < g <
3 3 S
o o o
o o ol
—0.002 —0.002 —-0.002
~0.004 f‘f‘”“"i"« ~0.004 ~0.004
s s
i
02 4 6 8 02 4 6 8
Posicion barrido (") Posicion barrido (") Posicion barrido ()

Figura 8.14: Mapas de la amplitud de polarizacion lineal de la observacién en p = 0.88. En la gréfica de la
izquierda se han superpuesto los contornos de la amplitud de la polarizacién lineal (4 /Af2 + A%) con valor

de: 1073 I, 1.5x 1073 I, 2x 1073 1., 2.5 x 1073 1. y 3x 1073 I.. El valor del azimut tiene una ambigiiedad
de 180° en la linea de visién. Antes de transformar el azimut al sistema de referencia local, suponemos que
la ambigiiedad es la misma en todos los puntos de la observacién. Con esto, tenemos solamente dos posibles
soluciones para el azimut en la linea de visién: x y x+ 180°. Después realizamos la rotacién del sistema en la
linea de visién al sistema de referencia local de la observacién y obenemos las dos soluciones que se presentan
en la gréfica central y en la derecha. En estazs graficas se han superpuesto los vectores inclinados segun el
azimut para aquellos puntos en los que los perfiles experimentales tienen amplitudes de polarizacién lineal
mayores que 1072 I.. En los tres mapas, las lineas negras representan los arcos que hemos detectado en las
observaciones mediante las caracteristicas tanto de la polarizacién circular como lineal como del azimut en
el sistema de referencia local, que, en este caso coincide con el azimut que obtenemos directamente de las
inversiones. Podemos ver como los lugares donde hemos marcado un arco corresponden con dos senales de
polarizacién circular con polaridades opuestas, polarizacién lineal entre ellas y el azimut dirigido a lo largo
de la linea que une los dos pies.
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Figura 8.15: Perfiles de Stokes V pertenecientes a los pies y al arco (punto intermedio entre los pies) del arco
situado entre las posiciones de barrido 6 — 7" y las posiciones en la rendija 12— 17" en la observacién situada
en p = 0.88. Los perfiles de los pies son regulares y presentan polaridades opuestas, minetras que el perfil
intermedio es una mezcla de las dos partes del arco debido a la resolucién espacial de las observaciones.
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Figura 8.16: Mapa de los azimuts en el sistema de referencia local que recuperamos de la inversién de todos
los puntos. A la izquierda mostramos el mapa para la observacién del centro del disco y a la derecha para
1 = 0.88. Los dos mapas representan una de las posibles soluciones para la cual la amigiiedad de 180° del
azimut es la misma en todos los puntos del mapa.
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Figura 8.17: Mapas de continuo de las observaciones en p = 1 (izquierda) y g = 0.88 (derecha). Los
contornos superpuestos son las amplitudes de la polarizacién circular, siendo el color rojo los valores positivos
v el azul los negativos. las lineas blancas representan los arcos que hemos detectado en estos dos mapas.



Conclusiones

1 principal objetivo de esta tesis era dar respuesta a la controversia que existia entre

las propiedades magnéticas inferidas de los diferentes estudios realizados en 630 nm
y en 1.5 pum. Para lograr esta meta se tomaron observaciones espectropolarimétricas de
alta calidad simultdneamente en los dos rangos espectrales de una region muy en calma en
el centro del disco solar. Tratamos la reduccién de los datos de manera muy cuidadosa:
alineamos los datos para asegurarnos de que los perfiles de un punto del mapa de la super-
ficie solar son coespaciales en los dos rangos espectrales y filtramos el ruido de las senales
de polarizacion para tener una buena senal a ruido que nos permita rebajar el limite de
deteccién de senales y realizar un andlisis riguroso de éstas.

El capitulo 6 lo dedicamos al anélisis de las observaciones simultdneas en 630 nm y en
1.5 pm haciendo uso de técnicas de inversion. Estudiamos el conjunto de perfiles de dos
l6bulos cuya relacién senal a ruido es mejor que 10. Esta muestra representa aproximada-
mente el 30 % del total de perfiles observados, de modo que aseguramos que los resultados
sean representativos. El modelo que utilizamos para reproducir los cuatro perfiles de Stokes
se compone de una atmosfera magnética que ocupa una fraccion del elemento de resolucion
y una no magnética que llena el resto del espacio. Con este modelo simple pero adecuado,
llegamos a la conclusion de que los dos rangos espectrales son compatibles. Es decir, que
los dos trazan las mismas estructuras en la superficie solar. Esto lo deducimos del hecho de
que medimos la misma densidad de flujo magnético en ambos rangos espectrales y de que
los perfiles de polarizacién circular situados en una determinada posicién tienen la misma
polaridad en ambas regiones espectrales. Pero las distribuciones de la intensidad del campo
magnético en 630nm y en 1.5 pm son muy distintas: la distribucién que obtenemos del
infrarrojo tiene una importante contribuciéon de valores de unos pocos cientos de Gauss,
mientras que la distribucién visible muestra un claro dominio de campos del orden de kG.

La compatibilidad de las medidas en los dos rangos espectrales nos permite realizar un
analisis simultaneo de los dos pares de lineas espectrales. Utilizando el mismo tipo de mode-
lo para reproducir los perfiles de Stokes de las lineas en 1.5 ym y en 630 nm conjuntamente,
obtenemos una distribucién de campos muy similar a la que obtuvimos con el anélisis sélo
del infrarrojo. Es decir, encontramos un modelo basado en intensidades de campo de hG
que reproduce tanto los perfiles en el infrarrojo como en el rango 6ptico. Encontramos
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también dos distribuciones de campo funcionalmente distintas para los granulos y para los
intergranulos. Las zonas granulares se caracterizan por una distribucién con campos muy
débiles que puede modelarse mediante una exponencial decreciente con un campo magnético
promedio de 114 G. Las zonas intergranulares presentan una distribucién de campos que se
asemeja a una maxwelliana centrada en campos del orden de la equiparticién =~ 500 G. Este
resultado es esperable desde el punto de vista de la magnetohidrodinamica, lo cual refuerza
nuestros resultados. Estas estructuras magnéticas ocupan solamente un 2 % del elemento de
resolucién, independientemente de la intensidad del campo magnético. La densidad de flujo
magnético sin signo es de 5 Mx/cm? y con signo de —0.075 Mx/cm? si tenemos en cuenta
la superficie total de la observacién. Esto tdltimo significa que las estructuras magnéticas
son tales que el flujo se cancela por completo en todo el campo observado.

Pero, ;jcémo se entiende que las medidas de campo magnético en el infrarrojo y en el
visible sean compatibles y, en cambio, las distribuciones de la intensidad del campo sean
tan divergentes?. El capitulo 7 lo dedicamos a dar respuesta a esta pregunta. Realizamos
un estudio de las propiedades fisicas de cada par de lineas espectrales. La conclusién a
la que llegamos es que no podemos determinar de forma fiable la intensidad de campo
solamente con las lineas en 630 nm, mientras que si podemos hacerlo con las lineas en
1.5 pm. Esto es debido a que el desdoblamiento por efecto Zeeman de las lineas en 630 nm
es pequeno y puede reproducirse perfectamente con efectos debidos a la termodinamica.
En el caso sencillo que tratamos en esta tesis, el efecto de un campo magnético en los
perfiles puede substituirse por pequenas modificaciones en el gradiente de temperaturas y
por un ligero aumento de la velocidad microturbulenta. Esto significa que los pardmetros
atmosféricos que intervienen en la formacion de las lineas espectrales estan acoplados, es
decir, ninguno de ellos es un observable, solamente algunas combinaciones de ellos. Nosotros
encontramos que un buen observable que podemos medir solamente teniendo en cuenta estas
lineas visibles es la densidad de flujo magnético, es decir, el producto de la intensidad de
campo, el factor de llenado y el coseno de la inclinacién del vector campo magnético. En el
infrarrojo, el desdoblamiento Zeeman es lo suficientemente evidente como para desacoplarse
del resto de parametros. De momento no podemos saber si la distribucién de campos
que obtenemos del infrarrojo (o del estudio simultaneo de los dos rangos espectrales) es
completa o no, pero si sabemos que esos campos son reales. Por tanto, si los resultados
que obtenemos mediante el efecto Zeeman son realmente representativos del magnetismo
de la internetwork, podemos plantearnos cémo varian las propiedades magnéticas de estas
regiones en la superficie solar. Para realizar este estudio, aprovechamos varios mapas de
la superfice solar en calma en p = 1 (datos en los que se basa el estudio de Khomenko
et al. 2003), p = 0.88, u = 0.4 y = 0.28. El andlisis de estas observaciones se realiza
en el capitulo 8. Un hecho que nos llama la atencién de estas observaciones es que hay
mas senal de polarizacién circular a medida que nos alejamos del centro del disco. Esto
puede estar indicando que las estructuras magnéticas presentes en estas regiones cubren
un rango muy amplio de inclinaciones. Aplicando el mismo tipo de inversiones que para
las observaciones simultdneas, reproducimos los perfiles regulares (que ocupan desde un
48 hasta un 65 % del campo entero) con una sola componente magnética que llena una
fraccion del elemento de resolucién. El resto lo ocupa una atmésfera no magnética. FEl
resultado de este analisis revela que la distribucion de campos o de factores de llenado es
la misma independientemente de la posicién en la que observemos. Esto implica también
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que las propiedades magnéticas de estas regiones son las mismas a lo largo de la altura en
la atmésfera. En realidad, no hay variacién importante de las distribuciones de campo ni
de factor de llenado en el rango de alturas que trazan las lineas de 1.5 ym entre p =1y
w = 0.28, es decir, entre el centro del disco y el limbo.

En estas observaciones hemos detectado una organizacion de los campos magnéticos en
forma de arcos. Los resultados son muy prelimiares, solamente son los primeros pasos para
determinar la topologia de los campos en la internetwork y, mediante esa informacién junto
con las distribuciones de campo, intentar deducir cual puede ser el mecanismo de generacion
de estos campos. Este es un estudio muy interesante que requiere mejorar este tipo de
observaciones en varias posiciones del disco y que se deja para el futuro inmediato. Aun
asi, con estas pinceladas que hemos mostrado, parece que el escenario de la internetwork es
un amasijo de lineas de campo con intensidades del orden de hG formando pequenos arcos.
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