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Resumen

Se considera que las oscilaciones de periodos largos en los filamentos/prominencias observadas en
EUV podrfan conducir al filamento a un estado inestable, sin embargo, sus caracteristicas (rango
de frecuencia, amplitud, duracién) que pueden desencadenar una erupcién y la forma en que se
producen adn no estan claros. Hemos analizado la evolucién (temporal y segin la altura) de las
oscilaciones de largo periodo de dos filamentos intermedios (F2 y F4) y dos filamentos quietos
(F1 y F3) relacionada con los procesos iniciales de sus inestabilidades térmicas y/o dindmicas y
su correlacion con las respuestas coronales asociadas, principalmente con las eyecciones de masa
coronal (CMEs).

El estudio de oscilaciones se realizé para filamentos observados durante las rotaciones de Carrington
CR2151 y CR2152, que coinciden con el maximo del ciclo solar 24, con base en imagenes de
multiples longitudes de onda, tomadas por SDO/ATA y GONG. Se realizé una rutina en SolarSoft
que permitié obtener el espectro de frecuencias de las oscilaciones de largo periodo presentes en los
cuatro filamentos.

Los resultados muestran una correlacién importante entre la evolucién de las oscilaciones de los
filamentos y las condiciones iniciales antes de sus inestabilidades termales (DBt) y/o dindmicas
(DBd) y las consecuencias coronales. Respecto al tipo de oscilacién y la cercania con las regiones
activas, los dos filamentos intermedios (F2 y F4), presentaron importantes oscilaciones longitudi-
nales amortiguadas, que ocurren previo a la DBt (F2) o previo a la DBd (F4). La diferencia més
significativa entre las oscilaciones de F2 y F4, es que en este dltimo se detecté un menor periodo
de oscilacion, lo cual se asocia a un menor radio de curvatura del campo magnético del filamento.
El inicio de las oscilaciones ademads se asocia a flujos magnéticos emergentes en la regiéon activa
cercana o a variaciones en su intensidad.

Mientras, para los dos filamentos quietos (F1 y F3) no se encontraron oscilaciones longitudinales
importantes (con una amplitud significativa), sin embargo, fue posible detectar pequenas variacio-
nes longitudinales, con periodos similares durante todo el periodo de estudio, aunque para F3 se
concentran especialmente en periodo previo a la DBd. Se propone que estas oscilaciones tienen su
origen relacionado con las inestabilidades termales del filamento que ocasionan flujos contracorrien-
te en las fibras del filamento. Ademds, una oscilacién adicional con un periodo de 6h, se detectd
claramente en los espectros de wavelet y periodogramas, aunque no se logré identificar oscilaciones
longitudinales que coincidieran con este periodo.

Asimismo, hemos identificado indicios de que el proceso de reconexién magnética ocurre en capas
por debajo de la corona en los eventos estudiados, ya que las perturbaciones de la intensidad
observadas son mas prominentes en los filtros correspondientes a la cromésfera, zona de transicién
y la corona baja mientras que éstas decaen en los filtros asociados a la corona.

Palabras claves: Transformada wavelet; SolarSoft; oscilaciones; filamentos solare; clima espacial,
geofisica.



Introduccion

El proyecto Estudio multi-espectral comparativo de las oscilaciones de manchas y filamentos solares
y su implicacion en la evolucion de filamentos es una investigacién que forma parte de los requisitos
para optar por un grado académico de Maestria en Astrofisica de la Universidad de Costa Rica. Los
resultados acd mostrados corresponden a los publicados en la tesis desarrollada para tales efectos,
la cual fue presentada y aprobada en diciembre del 2020. Este informe esta basado en el documento
presentado como versién final al comité asesor de tesis, muestra exclusivamente aquellos segmentos
que corresponden a los objetivos planteados en el proyecto de investigaciéon aprobado por la VIE.

Las oscilaciones son una evidencia directa de los movimientos cuasiperiédicos del gas en las estruc-
turas solares a lo largo de una linea de vision, las cuales permiten obtener pardametros fisicos de
interés (como los valores de campo magnético) a partir de la medicién de los valores de amplitud
y periodo. El presente estudio toma como base las oscilaciones de cuatro filamentos y manchas
solares cercanas a estos, que ocurren previo o durante la desaparicién termal o dindmica de los
filamentos analizados.

En el caso de las manchas solares, estudios previos muestran oscilaciones similares a la fotosfera
circundante en escalas de tiempo de algunos minutos (oscilacién de 3-5min) y se ha propuesto que
estan relacionadas con oscilaciones solares de cinco minutos pero suprimidas por fuertes campos
magnéticos, existen ademds oscilaciones de largo periodo que varian desde decenas de minutos
hasta varias horas y dias. Las oscilaciones de periodo largo son dificiles de detectar pues requie-
ren condiciones de observacién muy estables y un rendimiento instrumental alto (Khomenko and
Collados, 2015; [Kallunki and Riehokainen) |2012; Parchevsky and Kosovichev, |2007)).

Las oscilaciones con un periodo de 30 min o més (las cuales se consideran también oscilaciones a
largo periodo) han sido detectadas en la variacién de la intensidad de los campos magnéticos y las
velocidades en la linea de visién (Smirnova et al., 2011). Se desconoce actualmente el mecanismo
responsable de la generacion de estas oscilaciones, pero se ha sugerido que estas podrian estar co-
nectadas con la reconfiguracién a gran escala del campo magnético del Sol, o incluso la propagacién
de ondas desde el interior solar donde la densidad varia y la fuerza de gravedad acttia como fuerza
restauradora (modos g) (Chorley et al.l [2011]).

Se ha sugerido que una mancha solar (en conjunto) oscila lentamente en la direccién vertical con
periodos de 40 - 45, 60 - 80, 135 - 170, 220 - 240, 480 - 520, 340 y 470 min. Es importante resaltar
que las amplitudes de estos modos disminuyen mondtona y rapidamente con frecuencia creciente.
Dichos desplazamientos verticales cambian el radio de su tubo de fluyjo magnético y el campo



magnético promedio también, en una seccién transversal. Se ha encontrado que la amplitud de la
oscilacién del plasma disminuye rapidamente con las alturas lo que fundamentalmente distingue
las oscilaciones de periodos largos de las de periodos cortos (Efremov et al., |2012).

Dentro de las oscilaciones de largo periodo se han detectado oscilaciones cuasiperidédicas en longi-
tudes de onda de radio con periodos de 20-40, 60-80, 100-120 y 160-180 min en las manchas solares
y las estructuras magnéticas préximas. Estas oscilaciones se han detectado simultdneamente a ni-
vel de la atmosfera fotosensible en los magnetogramas del instrumento Helioseismic and Magnetic
Tmager (HMI por sus siglas en Inglés) a bordo del satélite Solar Dynamic Observatory (SDO) y de
la cromosfera baja, donde la emisién de radio se genera a 37 GHz, mediante el Radio Observatorio
Metséhov en Finlandia (Smirnova et al., 2013).

Ademéds, utilizando datos de la banda de 17 GHz, |Chorley et al. (2011) encontraron que en las
regiones activas el periodo dominante de emisién en esta banda permanece bastante estable en
el transcurso de las observaciones (durante 9 dias), sin embargo, el periodo dominante parece
alcanzar un minimo local en la sefial 7h antes de la llamarada cromosférica seguido de un aumento
posterior de la llamarada. Ellos proponen que esta disminucién en el periodo podria estar asociada
con cambios en la configuracién magnética que pueden o no conducir a una llamarada.

Los filamentos son estructuras de plasma mas denso y frio que el del medio circundante, este plasma
se mantiene suspendido en estructuras magnéticas ancladas a la fotosfera. En estos filamentos se
han detectado oscilaciones de pequena amplitud que no estdn relacionadas con las llamaradas
solares (flare) y suelen ocurrir en una regién restringida del filamento que muestra variaciones
periédicas con una velocidad méaxima pequefia (amplitud) en el rango de 0.1 a 3kms~! (Arregui
et al., [2012). Aunque no se ha podido identificar el mecanismo preciso de estas oscilaciones, se
considera que estdn asociadas a los movimientos periddicos del campo magnético causado por
las oscilaciones fotosféricas o cromosféricas. En algunos estudios, estas oscilaciones, que suelen
presentarse en periodos de menos de 90 min, han sido satisfactoriamente identificadas como ondas
magnetohidrodindmicas (MHD) (Foullon et al., 2004]).

La clasificaciéon de acuerdo al periodo de oscilaciones no esta bien establecida, pero clasicamente
se divide en oscilaciones de corto periodo (menos de 10 min) y de largo periodo (més de 40 min).
Como lo indica |Arreguil (2018]), existen pocos trabajos en los que se han observado los filamentos
por periodos extensos, sin embargo se ha encontrado oscilaciones de periodos muy largos en el
rango de horas (Foullon et al., [2004; [Pouget et al.l 2006} [Foullon et al., [2009).

Los filamentos solares han sido ampliamente estudiados en la linea Ha (HI), sin embargo, las obser-
vaciones en el extremo ultravioleta (EUV) indican la presencia de oscilaciones con periodos ultra
largos de hasta 12h. Estas oscilaciones han sido interpretadas como modos MHD (especialmente,
como ondas magnetoactsticas y de Alfven) y se ha propuesto el modelo respectivo (Joarder and
Roberts| [1992)) para calcular el periodo mas largo en funcién de longitud del filamento. [Pouget et al.
(2006) han identificado las oscilaciones con periodos de 5-6 h como efecto del modo kink lento.

Adicionalmente, se han identificado oscilaciones de 80-120 min en filamentos, mismos periodos que
han sido encontrados en radio, pero asociadas a las manchas solares. Basados en sus estudios de
larga duracién para oscilaciones de largo periodo Efremov et al.|(2016) concluyen que las actividades
solares (como las manchas, faculas, filamentos cromosféricos y lazos coronales) al ser fenémenos de
larga vida, estan en equilibrio magnetohidrodinamico, y pueden oscilar como un todo respecto a
este estado debido a perturbaciones exteriores. Las auto oscilaciones de un objeto magnético en un
campo gravitacional son normalmente lentas. Los periodos largos de oscilacién son causados por



el hecho que la masa del sistema es grande y la fuerza restaurativa no es muy fuerte debido a la
relativamente baja intensidad de su campo magnético.

Por otro lado, las oscilaciones de gran amplitud de los filamentos, a menudo se asocian a un evento
energético que pone al filamento en un estado oscilatorio. La amplitud de la velocidad suele ser
superior a 10-20kms~'. [Chen et al. (2008), propusieron las oscilaciones de prominencia de larga
duracién como precursores de CMEs, en la misma linea Zhang et al. (2012) analiza un caso con
importantes oscilaciones longitudinales amortiguadas con un periodo de ~ 1h que ocurren en
un filamento previo a una CME asociada a su explosién, los autores indican sin embargo que es
necesario mayor cantidad de estudios para determinar la cantidad de filamentos que presentan estas
oscilaciones previas.

Estas oscilaciones observadas representan una movimiento colectivo de una gran cantidad de hilos
de plasma frios y densos (los cuales conforman el filamento) que se mueven a lo largo del campo
magnético, son desencadenadas por un evento energético cercano y se segin Luna and Karpen
(2012)), la principal fuerza restauradora es la gravedad, incluso en hilos con grandes radios de
curvatura.

Los movimientos oscilatorios detectados en EUV en un filamento aparentemente inactivo, muestran
un aumento de los periodos de oscilacién antes de su erupcion, que sugiere que las oscilaciones de
periodos largos en los filamentos en EUV pueden relacionarse con su erupcién, pues se consideran
que las mismas oscilaciones podrian mover el filamento a un estado inestable (Pouget et al.,|2006)),
pero las caracteristicas (rango de frecuencia, amplitud, duracién) de las oscilaciones que pueden
desencadenar una erupcién y la forma en que se producen e inducen dichas oscilaciones atin no
estan claras.

Foullon et al| (2009), han observado un aumento lento en los perfodos de oscilaciones durante
varios dias, asociada con el levantamiento del filamento y la estructura de arcos magnéticos en un
régimen casi estable, y han considerado estos periodos para estimar el aumento de altura de las
lineas del campo magnético coronal de los filamentos, usando las ondas de MHD como base de la
interpretacion de las oscilaciones.

Asimismo, en los alrededores de las manchas solares se han encontrado un aumento en las oscila-
ciones de 3min (respecto del Sol quieto). Estos “halos actsticos” se han detectado a nivel de la
fotosfera y la cromosfera en regiones con campo magnético horizontal, especialmente en regiones
de polaridad opuesta (como en los que se forman los filamentos). Las dimensiones de estos halos
se incrementa con la altura, encontrandose muy localizados en los bordes de la regién activa en
la fotosfera, pero se extienden a grandes porciones del Sol quieto circundante en la cromoésfera
(Khomenko and Collados, 2015)). Este trabajo pretende entonces determinar posibles correlaciones
entre la cercania de las manchas solares y filamentos, con la evolucién dindmica posterior de la
estructura del filamento.

Para esto es importante considerar que las imagenes tomadas en bandas estrechas pueden ser
usadas para estudiar la variacién de la intensidad en diferentes capas. Las lineas formadas a altas
temperaturas pueden ser usadas para medir los cambios de intensidad, estos cambios pueden ser
interpretados como variaciones de la densidad o de la profundidad 6ptica de la columna, que a su
ves pueden estar asociados al movimiento del plasma en el filamento.

Ademads, comparar variaciones en diferentes longitudes de onda, permite el estudio de la propaga-
cién de las perturbaciones a diferentes alturas, los datos de una longitud de onda son insuficientes



si se pretende considerar la propagacién real tridimensional de las oscilaciones solares (Khomenko
and Collados, [2015).

3.1. Objetivo

La investigacién planteada pretende contribuir en la determinacién de las condiciones oscilatorias
observacionales antes y después de las erupciones de los filamentos y las consecuencias coronales
asociadas.

El objetivo de este trabajo es realizar un estudio comparativo de las oscilaciones de los filamen-
tos (activos o quietos) y las de las manchas solares, tomando en cuenta la correlacion entre la
variacién temporal de estas y la evolucién de los filamentos, considerando sus inestabilidades tér-
micas/dindmicas, y consecuencias coronales o CMEs asociadas, con base en el andlisis de imagenes
tomadas por los telescopios terrestres y espaciales en bandas de diferentes longitudes de onda.

3.2. Estructura del informe

El presente informe esté estructurado de la siguiente manera: este capitulo introductorio es seguido
del marco teérico donde se abarcan los conceptos generales sobre el Sol y su estructura, ademéas
de las teorias especificas necesarias para entender las oscilaciones de las manchas solares y los
filamentos. El Capitulo de metodologia presenta los elementos que se consideraron para la seleccién
de los eventos estudiados, ademés se indica la instrumentacién utilizada en las observaciones.
Luego, el Capitulo de Resultados contiene una detallada descripcion de las caracteristicas de cada
uno de los eventos seleccionados, asi como los resultados correspondientes a las oscilaciones de
cada filamento y las manchas solares. Los resultados se agrupan y se discuten en el Capitulo de
Discusién, se presentan las correlaciones encontradas entre las caracteristicas de cada evento y su
consecuencia coronal. Finalmente las conclusiones y los posibles futuros trabajos que pueden surgir
a partir de este, se presentan en el capitulo final.



Marco teodrico

La estructura solar se divide en dos grandes regiones, el interior y la atmosfera, la diferencia entre
ambas regiones es un fuerte gradiente en la densidad que ocurre en la fotésfera (la primera capa
atmosférica del Sol), el radio solar (R = 695,5Mm) se define desde el centro y hasta la fotésfera.
Por otro lado, el interior se divide a su vez en cuatro regiones: el niicleo, la zona radiativa, la
tacoclina y la zona convectiva (Priest, [2014)).

El nticleo contiene el 50 % de la masa y es donde tienen lugar las reacciones termonucleares donde
los nicleos de Helio son construidos a partir de la fusién de atomos de Hidrégeno mayoritariamen-
te mediante la cadena proton-proton (P-P). Modelos del interior solar estiman una temperatura
central de 15 millones de Kelvin y una densidad de 1,6 x 10° kgm™3, con un radio de 0.25 Re.
La base de la zona convectiva, mientras tanto, se ubica a 0.713 Rq), en el intermedio, la energia
(generada en el niicleo) se filtra continuamente hacia afuera de una manera muy suave a través de
la zona radiativa, ya que los fotones se absorben y emiten muchas veces, demorando muchos afos
en atravesarla (Priest, 2014).

La estructura de la zona convectiva no se conoce a cabalidad pues no puede ser observada, al igual
que las otras partes del interior solar. Las caracteristicas de esta zona se infieren de calculos de
estructura estelar y estimaciones basadas en las observaciones de los efectos que se producen en la
fotésfera. En estos calculos, la zona convectiva es representada mediante la teoria de “distancia de
mezcla”, estas teorias aplican esencialmente aproximaciones a las ecuaciones para un conjunto de
elementos sin considerar la rotacion y los campos magnéticos. En la zona convectiva, el gradiente
de temperatura es tan grande que el material no puede mantenerse en equilibrio, dando lugar
al movimiento convectivo. El concepto bésico es que un elemento boyante del fluido subiendo en
una capa super adiabatica se moverd a una distancia [, llamada distancia de mezcla, antes de
intercambiar su calor y momento con su entorno y volvera a caer. Esta distancia de mezcla se
relaciona con un paramento de escala local H y usualmente se toma la razén [/H entre los valores
0.5 y 3.0 (Gilman| {1986).

La fotésfera (T ~ 5 x 10% K)es la capa méas profunda de la atmésfera solar, es visible en luz blanca y
las estructuras magnéticas que se destacan en ella, generan regiones oscuras y brillantes denomina-
das manchas solares y faculas respectivamente, estas estructuras se organizan en areas especificas
denominadas regiones activas. La cromoésfera (T < 2 x 104K) es una capa estructurada que se
encuentra encima de la fotosfera, es dpticamente trasparente en el rango de la luz visible, pero
oOpticamente densa en algunas lineas espectrales. Es posible observarla a simple vista durante unos



segundos durante los eclipses totales de Sol, cuando la Luna cubre la fotésfera. El color estd domi-
nado por la emision de Balmer para el hidrégeno. La estructura se puede observar contra el disco
solar, mediante filtros monocrométicos que funcionan en el nicleo de algunas lineas espectrales,
particularmente se observa en filtrogramas de la linea Ha (Schrijver and Zwaan), 2000)).

La corona es la parte mas externa de la atmoésfera solar, se extiende a varios radios solares mas alla
de la fotésfera. El plasma de esta region es extremadamente caliente (T ~ 1 x 10 —5 x 10°K) y
tenue, por lo que la emisién de la corona es observada en rayos X suaves (termal), lineas espectrales
del ultravioleta, del espectro éptico y ondas de radio, es ademds, épticamente delgada en el espectro
electromagnético excepto en radio y algunas lineas de resonancia del espectro ultravioleta (Schrijver
and Zwaan, [2000).

La nocién de una estructura esférica simétrica y ademas estatica no es ni si quiera una primera
aproximacién a la realidad, el Sol al igual que las demas estrellas posee una dindmica compleja,
dominada en mayor parte por la presencia de campos magnéticos que nacen de los complejos
movimientos del plasma en el interior de la estrella. Un aspecto importante que influye de manera
directa en los procesos que se dan en la atmésfera del Sol es el nivel de ionizacién del hidrégeno,
el cual estd totalmente ionizado en la alta cromosfera y corona, pero los neutros son importantes
en la baja cromosfera (la dltima capa de la atmdsfera) y en la fotosfera (Priest) 2014).

4.1. Dinamo Solar

Los campos magnéticos son producidos por corrientes eléctricas, estas corrientes se generan dentro
del Sol por el flujo de los gases ionizados, a este proceso fisico de generacién del campo magnético
solar se le denomina dinamo solar. Se han observado una variedad de flujos tanto en la superficie del
Sol como en su interior. Casi todos estos flujos pueden contribuir de una u otra forma a la generacién
del campo magnético, los cuales consisten en bucles continuos de lineas de fuerza que tienen tanto
tensién como presién. Estos campos magnéticos pueden fortalecerse, estirarse, retorcerse y doblarse
sobre si mismos, lo cual ocurre debido a los flujos dentro del Sol.

Entre los efectos principales del dinamo solar estan el efecto Omega que se observa debido a la
rotacién diferencial (respecto a la heliolatitud y la distancia desde el centro del niicleo solar) y
ocasiona que las lineas de campo magnético se enrollen alrededor del Sol y el efecto alfa que
ocasiona la trasformacién de campo magnético toroidal en componentes poloidales (Gilman), [1986)).

El flujo meridional transporta material desde el ecuador hacia los polos a través de los meridianos
en un lento movimiento que es el responsable del ciclo de 11 anios.

La generacion de este campo magnético (el dinamo solar) se relaciona mayoritariamente con una
capa delgada, la tacoclina (entre la zona radiativa y la zona de conveccidn), en esta regién existe
un alto cizallamiento puesto que en la zona radiativa ubicada debajo de esta capa, la rotacion es
mayoritariamente uniforme, pero en la capa superior, la zona convectiva, se presenta la rotacion
diferencial. Es importante resaltar que, aunque regiones como la corona se ven muy influenciadas
por la presencia de campos magnéticos (los cuales controlan la dindmica en estas regiones), su aporte
para le generacién del mismo es practicamente nulo. La teoria del dinamo solar estd relacionada
con los flujos principales que surgen en la zona convectiva. Estos movimientos abarcan escalas
que van desde la granulacién (10% km) hasta (10° km)- la rotacién diferencial. En medio, existen



otros movimientos como la mesogranulacion, la supergranulacion, las stuper células y la circulacién
meridional (Gilman, [1986).

Cada movimiento genera un complejo patréon de campo magnético, sin embargo, en la fotosfera
el campo parece estar conformado por tubos de flujo magnético con un didmetro de no méas de
algunos cientos de kilémetros con un pico de intensidad cerca de los 2000 gauss. Estos tubos de
flujo magnético suelen agregarse en estructuras mas grandes llamadas regiones activas, donde se
encuentran tubos de flujo més grandes que se llaman manchas solares, Estas manchas son de hecho
el mayor indicador de un aspecto bésico del dinamo solar, el ciclo solar (Gilman, [1986)).

La rotacion diferencial es el tinico movimiento global que estd bien establecido, contrasta a la
rotacion de un cuerpo sélido rigido, donde todos los elementos giran con la misma velocidad angular,
por el contrario, la rotacién diferencial toma la forma de una aceleracion ecuatorial, que significa
que los elementos que rotan cerca del ecuador solar poseen una velocidad angular mayor que los
elementos que cerca de las regiones polares. Dependiendo del valor de la latitud, se obtienen valores
diferentes para la velocidad de rotacién. Esto se puede medir mediante el corrimiento al rojo o al
azul que se genera en la radiacion proveniente desde diferentes latitudes. Se ha encontrado que la
velocidad angular 2 del corrimiento de Doppler puede ser representada adecuadamente mediante
la formula:

Q = A — B(sin$)? — C(cos ¢)* (4.1)

donde ¢ corresponde al angulo de heliolatitud. [Howard and Harvey (1970 encontraron valores
promedio de A=13.76, B=1.74, C=2.19 grados por dia sideral para el periodo comprendido entre
1966 y 1968.

Para manchas solares en latitudes menores a 40°, una férmula como la anterior puede ser usada,
sin embargo, los valores promedios anuales se desvian mientras la zona de manchas solares migra
hacia el ecuador conforme avanza el ciclo solar (Schrijver and Zwaanl 2000).

En general el promedio de velocidad de las machas es 4 % mayor en cada latitud, o 80ms™! en

velocidad lineal medida en el ecuador solar. Las manchas solares rotan més rapido que la fotosfera, y
como estan ancladas a regiones subyacentes, la velocidad angular se incrementa con la profundidad.
Los agujeros coronales por su parte presentan muy poca rotacién diferencial, lo que implica que
ellos pueden presentar reconexiéon magnética mientras evolucionan.

De hecho, los patrones magnéticos de gran escala que tienen vidas medias méas largas muestran
menor rotacién diferencial con la latitud que el plasma, como es el caso de los filamentos solares, pero
los elementos magnéticos de vida corta, como pequenos flujos magnéticos, presentan tasas similares,
esta diferencia también se presume que esta ligada al hecho de que las estructuras magnéticas mas
grandes parecen estar ancladas a capas mas profundas del Sol.

Antes de 1940 se creia que la temperatura disminuia con la altura, sin embargo se ha encontrado
que la temperatura desciende a un valor minimo de 4400 K a una altura de 500km , luego la
temperatura crece lentamente en la cromosfera baja y draméaticamente en la zona de transicién
hasta alcanzar algunos millones de grados en la corona (Priest} [2014)).

El origen de la rotacién diferencial (en funcién de la latitud y la distancia desde el centro) observada
en la fotosfera esta relacionado con los procesos desarrollados en la zona convectiva y surge de la



influencia de la rotacién en la conveccién a través de las fuerzas de Coriolis (Gilman), [1986]).

De hecho, la rotacién diferencial, el flujo meridional y la estructura rotacional, son producto de
los complejos efectos de la rotacién en una conveccion que es a su vez inhomogénea, compresible y
turbulenta. En el caso de la rotacion diferencial, estd asociada al transporte de momento angular
desde los polos hacia el ecuador mediante diferentes mecanismos, este transporte de momento
aunado con el flujo meridional, es el responsable de que la velocidad angular sea mayor en el
ecuador. El principal mecanismo para este transporte es el efecto lambda (Priest, [2014)).

Uno de los mecanismos a través de los cuales se puede generar una aceleracién ecuatorial consiste
en considerar una circulacién meridional en un fluido inicialmente en rotacién sélida, si ademas
se considera una difusién suficiente para ligar las diferentes capas de forma que se mantenga una
velocidad angular relativamente constante, la circulacién meridional producird una aceleracién
ecuatorial, pues el fluido que se mueve hacia el ecuador en la parte externa contiene mas momento
angular que el fluido que sube hacia el polo, esto puesto que el radio es mayor para la parte externa
que en la interna. Hay entonces un transporte neto de momento angular de las latitudes altas a las
latitudes ecuatoriales (Gilman, [1986]).

Un flujo meridional més débil, estd asociado con la rotacién y se dirige hacia los polos en la
superficie solar con una velocidad de 20m/s . Los detalles de cémo continua en la zona convectiva
son desconocidos. Se presume que existe un flujo de retorno con una velocidad de algunos pocos
m/s en la zona convectiva (Priest), 2014]).

La difusién de momento por turbulencia también es usualmente considerada en los modelos de
rotacion diferencial. La presién longitudinal se desvanece cuando se considera rotacién simétrica
al eje, las fuerzas electromagnéticas son muy pequenas como para ser consideradas, a excepcion
de las vecindades de los tubos de flujo magnético. Las fuerzas boyantes no acttian en la direccién
azimutal, esto sugiere que son los mismos movimientos los causantes determinantes de la rotacién
diferencial (Gilman, 1986).

Las fuerzas de Coriolis juegan un papel fundamental en determinar el tamano del modo convectivo
y la forma, y por lo tanto las propiedades del transporte de momentum. En los modelos simétricos
respecto al eje, la viscosidad de Eddy es asumida como anisotrépica, entonces hay tasas de trans-
porte diferente en diferentes direcciones. La anisotropia es producida por la gravedad (y las fuerzas
de Coriolis no son consideradas). Si la viscosidad es relativamente baja, la velocidad angular es casi
constante en los cilindros concéntricos respecto al eje y decrece con la profundidad. El mecanismo
en este caso es el explicado anteriormente, el flujo meridional ocasiona un flujo con mayor momento
angular por la parte externa que se dirige hacia el ecuador y un flujo de menor momento angular
que se dirige hacia los polos (Gilman), [1986)).

Para tener aceleracién ecuatorial se requiere en este caso que la viscosidad de Eddy sea mayor para
el transporte de momento horizontal que para el transporte de momento radial. Pero no hay un
argumento fisico que favorezca esta anisotropia. En algunos modelos tampoco se toma en cuenta
la influencia de la rotacion en la viscosidad de Eddy.

Una segunda clase de modelos considera flujos de calor débilmente influenciados por la rotacién
de tal forma que este se convierta en funcién de la latitud. En este caso el signo y la magnitud
de las variaciones en el coeficiente de transprte de calor con la latitud son elegidos de forma que
se obtiene la aceleracién ecuatorial observada. En estos la circulaciéon meridional dominante fluye
en la parte externa hacia el ecuador. Versiones posteriores de este modelo consideran variaciones
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de la densidad con la profundidad, como se cree que existen en la zona convectiva. La rotacién
diferencial tipica producida por el modelo muestra una velocidad angular que se incrementa hacia
adentro siendo casi constante en las superficies perpendiculares al eje de rotacién (Gilman, |1986)).

Un problema de este modelo es que asume poca influencia de la rotacién en la conveccién (el
tiempo de retorno es corto comparado con el periodo de rotacién) que es una mala aproximacién
en las partes profundas de la zona de conveccién. La heliosimologia ha mostrado que las regiones
dentro del Sol ocupadas por la conveccién coinciden con la rotacion diferencial. Cualquier teoria
de rotaciéon diferencial y flujo meridional tiene que describir el flujo global tomando en cuenta la
turbulencia convectiva. Los flujos de gran escala y la turbulencia estan intimamente ligados, la
teorfa entonces tiene que utilizar métodos de teoria hidrodindmica de campo medio (mean-field
hydrodinamics) de flujos turbulentos (Kitchatinov, 2012).

El dinamo solar es complejo pues ocurren variaciones en diferentes érdenes de magnitud tanto
en la parte espacial como en la temporal, encontrar entonces un modelo que permita entender
completamente como interactia un fluido magnetizado tan complejo es un reto para los tedricos y
aunque se han hecho progresos, aun no se ha obtenido una comprension total.

4.2. Estructura Magnética

Los campos magnéticos considerados relevantes en la estructura de la atmosfera solar estan con-
finados a espacios relativamente pequefios (en comparacién con todo el disco solar) donde hay
concentraciones de campos magnéticos de gran intensidad en la fotésfera. En el intermedio de estas
concentraciones el campo magnético es mucho mas débil. Estas concentraciones de intenso campo
magnético se encuentran en los bordes de las células convectivas. Estos patrones dependientes del
tiempo indican que las estructuras magnéticas observadas en la atmosfera solar son moldeadas por
la interaccién entre los campos magnéticos, la conveccién y los flujos a gran escala (Schrijver and
Zwaan, 2000]).

La compleja interaccién no lineal entre la conveccién turbulenta y los campos magnéticos hacen
necesario el andlisis numérico, pero para obtener las caracteristicas principales se requieren las
simulaciones de toda la zona convectiva y sus bordes. Lo intrincado del campo magnético y la con-
veccion sugieren que para estas simulaciones son necesarias rejillas muy finas tanto en resolucién
espacial como temporal. Se trata méas bien entonces de obtener informacién sobre las estructu-
ras magnéticas del Sol a partir de las observaciones y posteriormente intentar explicar mediante
modelos tedricos y simulaciones numéricas (Schrijver and Zwaan| [2000)).

Schrijver and Zwaan| (2000) asumen que es posible utilizar aproximaciones del modelo magnetohi-
drodinamico, para efectos de entender los conceptos basicos de los fenémenos magnéticos en la zona
convectiva asi como las capas bajas de la atmésfera solar. En estas aproximaciones se consideran
velocidades mucho menores a la velocidad de la luz y ademas se ignoran los efectos de la densidad
de carga eléctrica a nivel local y las corrientes de desplazamiento, la viscosidad, o la presion de
radiacion.

En este caso la ecuacién del balance de fuerzas para un gas con una densidad p va a estar de-
terminada por la presién del gas (p), la fuerza de Lorentz (J x B) sobre un elemento de fluido y
aceleracién debida a la gravedad (g).
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Haciendo uso de las ecuaciones de Maxwell se puede escribir la ecuaciéon de induccién de la formas:

0B/ot =V x (¢ x B) + nV>B (4.3)

donde n = ¢?/(4 7 o) es la difusividad magnética que se asume como constante. El niimero mag-
nético de Reynolds estd asociado a las velocidades del plasma, sus dimensiones y la difusividad
magnética segtn la siguiente ecuacién: R,, = vl/n. De esta ecuacién es posible interpretar que si
R, es mucho menor a uno, la evoluciéon temporal va estar dominada por el término de difusividad
magnética y no asi por el movimiento del plasma. En el caso del Sol, las escalas espaciales suelen
ser tan grandes que el término R, tiene valores altos.

Cuando tenemos valores de R,,, mucho mayores a uno, el término dominante en la ecuacién de
induccién es el primero, en este caso el flujo magnético es constante a través de cualquier contorno
cerrado que se mueve con el plasma, se dice en este caso que el campo magnético esta congelado
con el plasma y no hay practicamente movimiento relativo entre el plasma y el campo magnético en
la direccién perpendicular a las lineas de campo. El plasma puede entonces bajo estas condiciones
fluir a través del campo sin alterarlo.

Para la mayoria de las aplicaciones astrofisicas, como las atmédsferas estelares, este ntimero de
Reynolds magnético es grande, excepto para escalas pequenas que incluso para el Sol estan por
debajo de las escalas observables. Entonces cambios observables en el campo magnético fotosférico
deben implicar el transporte del campo magnético debido al movimiento del plasma en la fotdosfera
y en la zona convectiva. Las lineas de campo magnético y los tubos de flujo se pueden visualizar
como cuerdas y tubos eldsticos que son transportados y pueden ser deformados por el flujo de
plasma.

Solo en casos extremos donde la escala es menor a un kilémetro, la difusién 6hmica se vuelve
importante, causando la difusién del campo magnético y también que campos de polaridad opuesta
reconecten. El movimiento horizontal divergente de los supergranulos barre a los campos magnéticos
hacia los bordes de las células. Estos campos dan entonces origen a la red cromosférica. El limite
de amplificacién estd determinado por la equiparticién de la energia entre cinética y magnética
(Gilman, [1986)). Sin embargo, esta equiparticién ocurre para campos magnéticos del orden de 100
gauss que son entre 10 y 20 veces menor a los valores observados. Se cree que el incremento en los
valores de campo se debe a una evacuacién parcial de los tubos de flujo magnético, lo cual resulta
en una menor presiéon y temperatura adentro. El proceso de colapso se debe a inestabilidades
convectivas adentro del tubo de flujo.

El magnetograma mide el flujo magnético promedio y no la intensidad del campo magnético como
tal. En general no se puede resolver los elementos de flujo individuales que contienen la mayoria
del campo magnético del Sol, pero se han estimado intensidades de aproximadamente 2000 gauss
en el Sol quieto, ademas se presume que el didmetro de estos tubos de flujo ronda valores entre 100
y 300 km, que corresponden a escalas considerablemente mas pequetias que la de los granulos.

La mayor parte del campo magnético solar se encuentra en las regiones donde no hay una alta
acumulacién de flujo magnético, de hecho, se estima que entre un 80 % y un 90 % del flujo mag-
nético total reside en el Sol quieto. Mucho de este campo débil es bipolar en una escala espacial
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pequena, por lo que se cree que su influencia no es determinante en la cromosfera y en la corona, en
comparacion con aquellos que provienen de tubos con un campo magnético intenso cuya influen-
cia es dominante en las capas superiores de la atmoésfera solar. La vida media de estos elementos
magnéticos varia desde 5 min a 2 horas. Los elementos individuales tienen vidas mas cortas que
los patrones de red como tal, que tienen vidas cercanas a la de los supergranulos, o sea de un dia
aproximadamente (Gilman, 1986]).

La complejidad técnica que representa medir los valores de campo magnético y su orientacién
espacial hace dificil estimar la inclinaciéon de los tubos de flujo que se encuentran anclados a la
fotosfera, esto debido a que solo se mide la intensidad en la linea de visiéon. Se ha observado sin
embargo que los tubos de flujo magnético son lugares de fuerte flujo descendente. El patron del
campo magnético es celular, en anillos razonablemente bien definidos alrededor de una zona central,
el anillo puede ser identificado con los bordes de los supergranulos. En las regiones activas se ha
encontrado que los tubos de flujo forman células de un orden de magnitud menor a las del Sol
quieto, que se ha atribuido al movimiento de los granulos (Gilman, |1986]).

Jerarquicamente los elementos més pequenos de la estructura magnética del Sol son los tubos de
flujo magnético, seguida por pequenos grupos bipolares y anillos de flujo a escala de los granulos,
seguida de una red de tubos de flujo que siguen los bordes de los stiper granulos. A una escala mas
grande esta red esta dividida en dos tipos: Sol quieto y regiones activas que es donde se encuentran
las manchas solares. En escalas ain méas grandes, hay patrones a nivel global de flujo magnético,
con estructuras caracteristicos para latitudes altas y bajas. Como regla general, se puede considerar
que entre mas grande es un patrén particular, permanece por més tiempo, mientras que los flujos
pequenos suelen desaparecer con rapidez.

4.3. Regiones activas, manchas solares y patrones globales

Casi todos los aspectos de las actividades solares deben su existencia al campo magnético y estas
actividades representan diferentes formas en las que el plasma solar responde a la evolucion del
campo magnético subyacente.

Las plages solares (nombre de origen francés cuyo significado es playa o faculas fotosfericas) corres-
ponden a concentraciones moderadas de flujo magnético, se observan como regiones brillantes en
la fotésfera del Sol quieto y estan formadas de intensos tubos de flujo y poros oscuros que parecen
brillantes en algunas ocasiones en Ha. A diferencia de esto, en las regiones activas maduras se
encuentran regiones oscuras de campos magnéticos mas intensos que son llamadas manchas solares
(Priest, 2014).

Las manchas solares son actividades fotosféricas que tienen los campos magnéticos méas intensos
observados en el Sol, con valores entre 3000-4000 gauss. Este campo toma su valor maximo cerca
del centro de la mancha, donde es practicamente vertical y desde ahi se curva hacia los bordes.
Ademas, la magnitud de campo magnético disminuye hacia los bordes. Las manchas son las regiones
mas frias de la superficie solar, con alrededor de 2000 K por debajo de la temperatura media de
5700 K de la fotésfera (Gilman, [1986)).

La regi6n oscura de la macha (umbra), especialmente si esta es grande, estd rodeada de una regién
més brillante (pero con menos brillo que la fotdsfera), llamada penumbra; la penumbra parece estar
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formada de lineas mas oscuras alternadas con lineas claras que parecen extenderse radialmente
desde la umbra (es una estructura de filamentos radiales). En la penumbra se da el efecto Evershed
que consiste en flujos salientes radiales con valores promedios de 1-2 km/s, estos flujos no estan
distribuidos uniformemente y se concentran principalmente en las lineas oscuras de la penumbra,
donde alcanzan velocidades de 6 km/s.

En la cromosfera hay un flujo hacia el eje de la mancha solar (linea imaginaria, perpendicular al
centro de la mancha), que estd similarmente restringido a fibras. Estos flujos son ademés diferentes
a los que se presentan en los supergranulos, aun cuando la escala espacial es similar. Las manchas
solares que tienen un intenso campo magnético en su interior parecen modificar los granulos a su
alrededor, se ha encontrado que en las vecindades de estas manchas, los granulos son solo 60 % del
area de los granulos lejos de la mancha (Gilman) 1986).

En general las regiones activas son mas grandes en escala que los supergranulos y el surgimiento de
nuevos flujos da origen a interacciones atin més complejas. De hecho los tamanos y formas de los
supergranulos alrededor cambian para adaptarse a la compleja estructura magnética que se forma
(Priest}, 2014).

Hay numerosas evidencias de los movimientos oscilatorios de las manchas solares, encontrados
mayoritariamente sobre la fotésfera, por ejemplo, se han encontrado oscilaciones en la umbra con
periodos aproximados de 180s (3min) y amplitudes de 1 kms~!. Adicionalmente se han observado
ondas propagdndose de la umbra a la penumbra con amplitudes de 20 km/s. Ademds, se han
observado aumentos de corto periodo en la intensidad de las emisiones en la linea K del Calcio,
que se han llamado “umbral flashes” (Gilman, (1986)).

Aunque a simple vista las manchas solares se observan como una regiéon oscura uniforme sobre el
disco solar, fotografias de alta resolucién muestran que la umbra no tiene tal estructura uniforme,
sino que méas bien contiene multiples puntos en su interior, que rondan un tamafo de entre 0,4 —
0,5”. Las manchas solares pueden tener una vida que varia desde unas horas hasta varias rotaciones
solares, en general, entre mds grande sea la mancha (mayor flujo magnético), mayor es su vida. Las
regiones activas (RA) son regiones con manchas solares, las cuales no crecen hasta formar manchas
solares, sino que duran pocos dias (uno o dos); a estas regiones se les llama RAs efimeras. Las
regiones donde finalmente crecen manchas, inicialmente tienen arcos y polaridades no estructuradas
que conforme crecen, tienden a alinearse de este a oeste (Gilman, [1986).

Priest| (2014) considera también que RAs tienen una escala tan grande y un comportamiento
sistematico que deben provenir de un gran flujo coherente que se forma en la zona convectiva,
estos se forman por la el ascenso boyante del flujo magnético que irrumpe en la superficie como
una estructura organizada, que esta localmente fragmentada y concentrada por la conveccién para
formar tubos de flujo, poros y manchas solares.

Las manchas solares se forman por la acumulacion de flujos magnéticos y la coalescencia de poros.
Primero el flujo se concentra en los limites de los supergranulos, en especial la conjuncién de tres.
Cuando un flujo magnético emerge en la superficie, se forma una regién activa efimera con tamanos
del orden de 10 Mm. Esto produce puntos brillantes visibles en rayos X. pese a que la mayoria
de estas regiones activas efimeras desaparece en unas horas, algunas se mantienen para dar lugar
las regiones activas con tamanos del orden de 100 Mm. En la corona el flujo bipolar emergente se
manifiesta como un sistema de arcos que se expanden hacia la corona, cada uno de estos arcos se
caracteriza por una vida media de media hora (Priest], 2014)).

14



En este proceso de formacién de las manchas, se da la acumulacién de los nuevos elementos de
flujo que han emergido recientemente. Los pares de polaridad opuesta estan todos orientados en el
mismo sentido en un hemisferio, y opuestos al otro hemisferio, pero en ciclos sucesivos solares de
11 anos las polaridades se invierten, a este fenémeno se le conoce como ley de polaridad de Hale
(Gilman), {1986).

Sin embargo, pese a que la mayoria de las RAs son bipolares con flujo magnético bien orientado en
islas de polaridad opuesta, pueden también existir estructuras mas complejas con flujos orientados
en diferentes direcciones que coexisten en una misma regién (Priest, 2014]). La formacién de una RA
toma unos 3-4 dias y se manifiesta en la fotosfera como un grupo de manchas solares oscuras, que
estan rodeadas de faculas fotosféricas, que son la contraparte de las plages o fléculas cromosféricas
y aparecen en la cromosfera como regiones més claras cuando son observadas atreves del filtro Ha.

Adicionalmente, en el filtro Ha se puede observar los filamentos, las estructuras cromosféricas
delgadas y oscuras, ligadas a RAs. Los filamentos que extienden (desde la fotdsfera, donde estan
anclados con sus puntos de base) hasta la corona, pueden ser observados en la corona también,
donde las RAs adicionalmente se manifiestan como una serie de arcos observados en extremo ultra
violeta (EUV) y en rayos X. El méximo de actividad se alcanza entre 10 -15 dias de formada la
regién activa, la mayoria de manchas solares que desaparecen al cabo de una rotacién solar. Sin
embargo, RA puede continuar existir por varias semanas o meses (Priest} [2014)).

La fase de decaimiento usualmente toma méas tiempo que la parte de formacion, y se da a través del
proceso descrito anteriormente (pequeiios elementos de flujo alejandose). La destruccién de flujo
magnético se debe a la reconexién magnética que se da principalmente en la cromosfera, resultando
en las llamaradas cromosféricas y a veces, también en las explosiones de rayos X o radioexplosiones,
que son expresiones de la energia magnética siendo liberada subitamente, como el ultimo fase del
desarrollo o evolucién energética de una RA.

Se han observado pequefios elementos de flujo alejarse de la mancha solar en el proceso de decai-
miento de la misma, estos pequenos flujos bipolares salen aun de una mancha unipolar, y el flujo
neto de migracién coincide con la tasa de decaimiento de la mancha. Asi mismo se han observado
flujos de tubo magnéticos acercandose a la mancha solar en el proceso de crecimiento, sin embargo
estos flujos parecen ser méas pequenos y dificiles de detectar (Gilman), [1986]).

Durante el decaimiento se observa un ensanchamiento de las plages y una disminucién en la acti-
vidad de explosiones. Esto ocurre por la cancelaciéon y dispersién del flujo magnético. Las plages
decrecen en intensidad después de dos rotaciones y desaparecen por completo en general al cabo
de cuatro rotaciones (Priest} [2014).

4.4. El ciclo solar: manifestaciones en manchas solares, cam-
pos magnéticos y otras propiedades

Clasicamente el inicio del nuevo ciclo solar se marca cuando aparecen manchas en las latitudes mas
altas, ademas los nuevos grupos de manchas solares tienen la polaridad invertida en cada hemisferio
respecto a las polaridades del ciclo anterior (Gilman, [1986). Hay una migraciéon progresiva de la
zona, donde se desarrollan las manchas hacia el ecuador, las manchas individuales no parecen
participar en esta migracién. Al final del ciclo todas las manchas parecen formarse cerca del ecuador.
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Esta tendencia se llama la regla de Sporer. Al graficar la cantidad de manchas y la latitud a la
que se forman durante un ciclo se obtiene el diagrama de mariposa de Maunder, donde es posible
notar que hay un entrecruzamiento entre los ciclos de al menos 2 o 3 afios, donde las manchas del
siguiente ciclo aparecen a latitudes altas cuando atin persisten las manchas del ciclo anterior cerca
del ecuador.

Las manchas solares estan confinadas principalmente a un cinturén que se extiende aproximada-
mente 35° desde el ecuador tanto en el hemisferio norte, como en el hemisferio sur. La amplitud del
ciclo se suele medir con la cantidad de manchas solares que se presentan en el disco en un momento
determinado. El aumento del minimo al maximo suele ser mas corto que la declinacién del méaximo
al minimo. El méximo suele ocurrir 3 o 4 anos después de iniciado el ciclo y después decae en
los siguientes 7 u 8 afios restantes. La amplitud del ciclo solar varia marcadamente, su periodo
también cambia apreciablemente, pues va desde los 8 a los 15 afios con un promedio de 11.1 afios.
La cantidad diaria de manchas solares, o incluso la cantidad promedio observada mensualmente
no parecen tener un incremento monétono, sino que varia la amplitud del ciclo. Sin embargo, las
polaridades parecen siempre cumplir la ley de Hale. Se ha sugerido que en realidad ocurren dos
maximos, uno cuando la zona de formacién de manchas ronda los 25° y otro cuando se encuentra
a 10°. Como las manchas solares se forman en RAs, la formacion de estas también migra hacia el
ecuador, sin embargo, se ha encontrado que RAs efimeras inician su formacién y alcanzan un valor
minimo de su tasa de formacién un ano antes que las primeras manchas. En contraste, la aparicién
de RAs efimeras, medidas por la aparicion de puntos de Rayos X, muestran un desfase, en este
caso la mayor ocurrencia de puntos de rayos X ocurre cuando la cantidad de manchas es minima
(Priest, 2014).

4.5. Eyecciones de masa coronal

Son burbujas de plasma y campo magnético que son llevadas por el campo magnético que se
expanden hacia fuera del Sol y que observan en el espacio interplanetario como nubes magnéticos.
Son responsables de muchos de las perturbaciones del clima espacial y sus efectos en la Tierra,
como las tormentas geomagnéticas.

Las eyecciones de masa coronal (CME) ocurren en regiones con el campo magnético inicialmente
cerrado, como una regién activa, o la regién de un filamento, donde la energia magnética acumulada
es liberada durante la explosion.

Las CMEs estan formadas en la parte exterior por material de la corona que se encuentra a algunos
cuantos millones de kelvin de temperatura y en su nicleo se encuentra un tubo de flujo que,
cuando estdn originadas por las explosiones de filamentos, contiene el material frio que proviene
del cuerpo del filamento (8000 K). El origen de gran mayoria (70 %) de CMEs est4 relacionado con
las explosiones de filamentos, y el resto con las llamaradas cromosféricas intensas (Gopalswamy),
2010]).

En la linea de inversién de la polaridad, donde el campo magnético en la linea de vision se vuelve
cero y donde suelen formarse los filamentos ocurren llamaradas cromosféricas, que pueden inducir a
CMEs, sin embargo, no todas las llamaradas estan asociados a estos eventos, puesto que en algunos
casos no hay un movimiento significativo de masa desde la superficie solar hacia el espacio exterior.
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La compresién ocasionada por la onda de choque genera que en la parte exterior la temperatura
y la densidad sean mayores con respecto al medio circundante (densidades entre 108~%cm™2), en
el interior la parte més densa corresponde al nticleo del filamento (10!°~em™3 ) rodeada de una
cavidad donde la densidad es menor en comparacién con la parte frontal y el nicleo (Gopalswamy;,
2010)).

4.6. Filamentos

Los filamentos o prominencias solares (si se observan en el limbo) son estructuras densas y frias
de plasma que se desarrollan en la cromosfera y se extienden hasta la corona, pero sus puntos de
base se sitian en la fotosfera. A pequeiia escala consisten en fibras cuya geometria movimiento
y conductividad térmica estan determinadas por el campo magnético. El filamento cuelga en la
corona soportado en contra de la gravedad gracias al campo magnético anclado a la fotosfera
(Efremov et al., 2016).

Los filamentos se forman en la regién sobre la linea de inversién de la polaridad (IPL) en campos
magnéticos practicamente horizontales, donde la componente radial del campo magnético de la
fotosfera cambia de orientacién. Se observan alrededor, encima o lejos de las regiones activas (RAs)
en forma de cintas oscuras que son llamadas filamentos cuando se observan en el disco, sin embargo,
son llamadas prominencias cuando se observan en el limbo solar. Estos pueden explotar varias veces
durante su vida y producir CMEs. Ademads, los filamentos activos (FAs), llamados asi cuando se
ubican en RAs y estan ligados con ellas, explotan en asociacién con activacién de las mismas
regiones o con la ocurrencia de flares cromosfericos. La liberacién de energia es basicamente un
proceso de inestabilidad de MHD o de “no-equilibrio en un campo magnético altamente cizallado”
(Priest, 2014).

Segtn la clasificacién, ademés de los FAs, un filamento es llamado quieto (FQ) cuando ocurren
en un amplio rango de latitudes lejos de las RAs. Ademds, se considera una subdivisién de esta
clasificacién, los filamentos intermedios, que se encuentran cerca de borde de RAs o entre dos RAs.
Pese a que los FAs y los FQs tienen la misma estructura y mecanismo de formacion, los segundos
pueden ser més largos, anchos y con una vida mayor, alcanzando méas de 1000 Mm de longitud y
migrando lentamente hacia los polos (Priest], 2014).

4.7. Propiedades magnéticas y del plasma en los filamentos

Los filamentos tienen una estructura tridimensional compleja. Se trata de hojas verticales de plasma
denso y frio que estd compuesto de hilos dindmicos (més de 100 km de ancho) y que es rodeado
por material méas caliente y menos denso. El plasma de los filamentos es altamente dindmico, con
flujos horizontales y/o verticales desde los 5kms~! tipicamente pero que pueden alcanzar hasta
los 10 0 70 kms~! (Priest} [2014).

Estos poseen tres componentes, la espina que va a lo largo de la cima de su eje, las barbas que
sobresalen a sus lados y que vistos en el limbo se extienden en la cromosfera como una serie de
pies regularmente espaciados, similar a troncos de un arbol, y dos pies con puntos de base al final
del filamento (Priest|, 2014).
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El canal del filamento provee el ambiente magnético en la corona baja donde el filamento se formara
y sera soportado en contra de la gravedad, ademas de ser aislado térmicamente de su alrededor.
El canal sigue la divisién entre polaridades opuestas en el campo magnético medido en la linea
de visién en la fotosfera. Estos canales suelen tener una larga vida y albergar a varios filamentos
sucesivos. Después de una erupcion del filamento quieto, el canal puede quedar practicamente vacio
de masa y el nuevo filamento puede reformarse después de uno o mas dias, mientras que en casos
de los FAs, un filamento sucesivo se puede formarse a cabo de unas horas (Engvold, |2015)).

En la cromosfera, el canal del filamento esta asociado frecuentemente con una estructura de fibras
llamadas espiculas cuando se ven desde el limbo. La orientacién de las fibras, implican que el campo
magnético del canal es predominantemente horizontal y apunta en la misma direccién en ambos
lados del canal. Cada uno de los componentes de los filamentos estd formados por muchos hilos de
ancho de menos de 100km y largos entre 3 y 20 Mm que tienen una vida de solo unos minutos.
Estos estan probablemente alineados con el campo magnético cuyas lineas parecen continuar mas
alla de los hilos antes de alcanzar la superficie solar. Los FAs consisten en hilos més largos que los
de los filamentos lejanos a RAs (Priest], 2014).

Vistos desde el limbo, los filamentos consisten en muchos hilos brillantes, algunas ocasiones hori-
zontales pero algunas veces verticales. Los hilos horizontales aparentan ser lazos coronales mientras
que los verticales no. El plasma fluye hacia arriba y hacia abajo a velocidades entre 1- 10km s~ lo
cual es mucho menor que la velocidad de caida libre lo que detona que el plasma esta suspendido
de alguna manera. El flujo de masa es hacia arriba y hacia abajo sin ningin sentido preferente
(Priest}, 2014).

Los filamentos contienen ademds arcos oscuros de gran escala (20 a 50 Mm) que se inflan desde
abajo, asi como plumas con flujos ascendentes. El plasma en las plumas y los arcos es mas caliente
que el plasma que se encuentra alrededor, lo que explica porque son oscuras y boyantes. La forma-
cién de estas estructuras toma unos minutos o algunas horas en RAs y uno o dos dias cuando se
forman lejos. Los de RAs suelen durar algunas horas o un dia, por el contrario, los otros tienen un
promedio de vida de dos rotaciones en latitudes bajas y cinco rotaciones en latitudes altas, estos
suelen fragmentarse y desaparecer lentamente o explotar (Priest, [2014)).

Respecto a la evolucién energética de los filamentos, la desaparicion sibita de los FQs se conoce
como “disparition brusque” (DBs) y puede relacionarse a dos procesos fisicos diferentes, el primero
(DBA) es el caso cldsico de explosién de filamento, donde el material es eyectado a la corona
y la heliosfera debido a la reconexién magnética relacionada con el campo del filamento. Las
observaciones sugieren que estos eventos se presentan posterior al surgimiento de flujo magnético
en uno de los puntos base del filamento. El segundo caso de desaparicién termal de los filamentos
se debe a un calentamiento del plasma por causa del incremento de la energia en el cuerpo del
filamento (DBt). Como consecuencia los dtomos de hidrégeno se vuelven completamente ionizados
y el filamento desaparece en las imagenes en Ha, sin embargo, es posible observar el filamento
en las lineas del extremo ultravioleta. En estos casos puede ocurrir que parte del material escape
en forma de eyecciéon de masa coronal, especialmente si el filamento se encuentra asociado a los
agujeros coronales (en una distancia menor de 15° desde la frontera de los agujeros coronales).
Una vez que ocurre el enfriamiento es posible volver a observar el filamento en las imagenes Ha
(Taliashvili et al., 2009).

En un estudio realizado por [Taliashvili et al.| (2009) se analizan 42 eventos de dos minimos solares

(1985-86 y 1994) de los cuales se han encontrado que el 50 % de las desapariciones termales que
ocurren cerca (alrededor de 15° de distancia) de los agujeros coronales estdn asociadas a CMEs
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(aunque con CMEs débiles, estrechas, con baja velocidad de propagacién), y todas las desapari-
ciones térmicas con un agujero coronal adyacente o acompafnadas de una desaparicion dinamica
estuvieron asociados a tormentas geomagnéticas débiles, o de mediana intensidad. Mientras que
cerca del 64 % de las desapariciones dindmicas se encontraron relacionadas a CMEs; ademaés, diez
desapariciones dindmicas estuvieron asociadas a tormentas geomagnéticas intensas (aun cuando
no existiera o ha sido detectado una CMEs), seis a tormentas extremas y cinco a tormentas de
mediana intensidad.

4.8. Oscilaciones de Filamentos

[43

La naturaleza oscilante de los filamentos fue primero notada para los “winking filaments”, con
amplitudes en la velocidad superiores a los 20kms™! y que han sido generados por las ondas de
choque generadas a su vez por los flares lejanos. La informacién de oscilaciones méas pequenas
se suele obtener mediante Dopplerografos y las imégenes de alta resolucién que permiten ver los
movimientos transversales (Engvold) [2015).

Con el animo de entender la estructura magnética y las interacciones con el plasma, se han rea-
lizado estudios de las variaciones periddicas de pequena amplitud en la linea de visién, los cuales
revelan la presencia de un amplio rango de oscilaciones. Periodos de menos de 10 min son con-
siderados cortos, entre 10 y 40 minutos intermedios y las oscilaciones con periodos mayores a 40
minutos son consideradas largas. Las oscilaciones de pequena amplitud suelen estar asociadas a
hilos individuales, pero pueden involucrar parcialmente todo el cuerpo del filamento. (Engvold,
2015))

Como lo indica |Arreguil (2018]), existen pocos trabajos en los que se han observado los filamentos
por periodos extensos (de varios dias), sin embargo se ha encontrado oscilaciones de periodos muy
largos en el rango de horas (Foullon et al., 2004; [Pouget et al.l |2006; Foullon et al.;, |2009)).

Los filamentos solares han sido ampliamente estudiados en la linea Ha (HI), pero también obser-
vaciones en EUV indican la presencia de oscilaciones con periodos ultra largos de hasta 12 h. Estas
oscilaciones han sido interpretadas como modos MHD (especialmente, como ondas magnetoacusti-
cas y de Alfven) y se ha propuesto el modelo respectivo (Joarder and Roberts|, |1992) para calcular
el periodo mas largo en funcién de longitud del filamento. |Pouget et al. (2006) han identificado las
oscilaciones con periodos de 5-6 h como efecto del modo kink lento.

Las oscilaciones de gran amplitud de los filamentos, a menudo se asocian a un evento energético
que pone al filamento en un estado oscilatorio. La amplitud de la velocidad suele ser superior a
10-20 km s~t. Oscilaciones de gran amplitud han sido detectadas por Chen et al| (2008), quien
ademds ha propuesto estas oscilaciones como precursores de CME. Por otro lado, utilizando una
simulacién de hidrodindmica radiativa en 1D, [Zhang et al.| (2012)) logran asociar estas oscilaciones
a una perturbacién inicial que consiste en un bloque de plasma denso que se inyecta desde el sur
de la prominencia, la simulacién logra reproducir las oscilaciones amortiguadas con un periodo
muy similar al observado, sin embargo no logra reproducir adecuadamente la constante de tiempo,
puesto que se obtiene un valor de 7 que es ~ 1.5 veces mayor al registrado (estudios posteriores
determinaron que el drenaje de masa de la prominencia explica esta discrepancia), en todo caso
estos resultados les permiten concluir que la gravedad podria servir como la fuerza restauradora
para las oscilaciones de prominencia longitudinal. Ellos también describen adicionalmente una
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posible correlacién de la explosion de un hilo de esta prominencia con una CME subsecuente, en
este caso, un flare ocurre posterior a las oscilaciones longitudinales, los autores presumen que las
oscilaciones longitudinales detectadas son desencadenadas por la reconexién magnética de un flujo
emergente con con el campo magnético preexistente de la prominencia.

Prominencia
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Figura 4.1: Bucle magnético con hondonada considerado en la simulacién de hidrodindmica radia-
tiva en 1D, segin este modelo la fuerza de gravedad acttia como fuerza restauradora. Tomada de

Zhang et al.|(2012).

Zhang et al| (2013)) analiza dos tipos de perturbaciones que podrian dar lugar a las oscilaciones,
en un primer caso la perturbacién puede se ocasionada por una impulso de momento lineal, oca-
sionado por una inyeccién de material que se mueve a gran velocidad, el segundo escenario plantea
una calentamiento impulsivo ocasionado por un microflare cercano a la prominencia, del anélisis
concluyen que las oscilaciones subsecuentes son esencialmente independientes del mecanismo de
impulso (variacién menor al 1.4 %), por lo que las oscilaciones son intrinsecas y sus caracteristicas
dependen de la prominencia misma y de la geometria del bucle magnético (la geometria da la
prominencia analizada por [Zhang et al.| (2013) se muestra en la figura .

Para las oscilaciones longitudinales de un filamento cercano a una regién activa,|Zhang et al.| (2012)
considera para estas oscilaciones un ajuste a una funcién sinusoidal amortiguada:

y = Asin (ijt + rj)) eI 4. (4.4)

Asumiendo que la fuerza de atraccién gravitacional es la fuerza restauradora dominante (en lugar
del gradiente de presién) (Luna and Karpen, [2012)), el periodo se puede obtener de forma anédloga
al de un péndulo simple, en este caso se tiene que:

P =2m | — (4.5)

donde R es el radio de curvatura del bucle magnético con hondonada.
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Metodologia

La metodologia aplicada y descrita en este capitulo tiene como objetivo realizar un estudio com-
parativo de las oscilaciones de largo periodo (T > 40min) (Arregui et al. [2012)) de filamentos
intermedios (FIs) y quietos (FQs). Para cada uno, se estudié la variaciéon temporal de la intensidad
y la evolucién de los mismos, considerando sus inestabilidades termales/dindmicas, y consecuen-
cias coronales o CMEs asociadas, con base en el andlisis de imégenes tomadas por los telescopios
terrestres y espaciales en bandas de diferentes longitudes de onda.

En el caso de la evolucién de los filamentos en extremo ultravioleta (EUV) los datos obtenidos
se basan en las imdgenes proporcionadas por la Atmospheric Imaging Assembly a bordo del Solar
Dynamics Observatory (Chamberlin et all [2012), especificamente se consideraron los filtros 304,
171, 193 y 211 A, cabe destacar que estas imagenes tienen una resolucién espacial de 0,6” por cada
pixel y aunque el ensamblaje ofrece imdgenes con una cadencia de 12's, para este caso los procesos
de interés (oscilaciones de largo periodo) ocurren en una escala de tiempo més larga, por lo que
se han utilizado secuencias de imagenes con una cadencia de 5 min. Adicionalmente para estudiar
la evolucién de los filamentos, se utilizan imégenes en Ha tomadas por la red Global Oscillation
Network Group del National Solar Observatory (NSO / GONG).

La capacidad de respuesta de los filtros de AIA presentan un méaximo asociado a las temperaturas
indicadas en la tabla en el caso de SDO/ATA 1600 A este valor corresponde la fotésfera alta
y la zona de transicién, en el caso de SDO/ATA 304 A 1a emisién corresponde mayoritariamente a
la cromésfera y la zona de transicién, mientras que SDO/ATA 171 A corresponde al a la zona de
transicién alta y la corona baja, ademas SDO/AIA 193 A y 211 A corresponden a la corona. Ademas
la figura muestra el perfil de temperatura electrénica (T¢) en funcién de la distancia desde el
limbo, se demarcan las zonas correspondientes a cada capa atmosférica, las lineas representan la
temperatura a la cual la capacidad de respuesta de cada filtro EUV es méaxima.

Se consideraron filamentos con la minima distancia desde el meridiano central (para disminuir
errores de proyeccién), en total se realiz6 una seleccién de dos FAs y dos FQs, en la cual, para
delimitar las variables del estudio, los filamentos considerados corresponden los siguientes casos:

= El filamento 1 (F1), se encuentra lejos de regiones activas, se orienta de forma practicamente
vertical y dentro del periodo de estudio la explosién del filamento no genera una CME.

= El filamento 2 (F2), se encuentra cerca de la RA NOAA 12104, su orientacién también es
vertical y dentro del periodo de estudio, la explosién tampoco genera una CME.
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Nombre del canal Iones primarios Log(T)

1600 A CIV+ cont. 5.0
304 A Hell 4.7
171A FeIlX 5.8
193 A FeXII, XXIV 6.1,7.3
211A FeXIV 6.3

Tabla 5.1: Longitud de onda observada, iones primarios y temperatura a la cual se obtiene la
méxima capacidad de respuesta en cada uno de los canales. Adaptada de Chamberlin et al.| (2012).
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Figura 5.1: Perfil de temperatura electrénica (T,) en funcién de la distancia al limbo. Las lineas
denotan la temperatura a la cual cada uno de los canales EUV presenta el maximo de capacidad
de respuesta. Para el caso de 304 A estos valores corresponden a la cromésfera alta y 171 A a la
zona de transicién y baja corona, mientras que 193 A y 211 A corresponden a la corona. Figura

adaptada de .

22



= El filamento 3 (F3), se encuentra lejos de regiones activas, se orienta de forma horizontal y
posterior a su explosién genera una importante CME.

= El filamento 4 (F4), se encuentra cerca de la RA NOAA 12093, se orienta de forma horizontal
y posterior a su explosién genera una importante CME.

Para cada uno de los filamentos se analizaron en detalle su evolucién termal/dindmica, se considerd
ademas la ocurrencia de flares cercanos (para lo cual se utilizé la base de datos Heliophysics Events
Knowledgebase (HEK), una descripcién puede encontrarse en |[Hurlburt et al.[ (2010) ); en los casos
correspondientes, para las CMEs asociadas, se considero las caracteristicas reportadas en el catalogo
SOHO LASCO CME (Gopalswamy et al., 2009), el cual detecta de forma auténoma las eyecciones
de masa coronal (CME) en secuencias de imagenes de LASCO.

Para detectar las oscilaciones de largo periodo y estudiar su evolucién, se utilizé una metodologia
similar a la desarrollada por [Foullon et al.| (2004). Primero, para cada filamento se crearon y
analizaron videos de la evolucion temporal observada en las imdgenes de GONG Ha en un periodo
de estudio que fue definido de manera que el filamento cruzara el meridiano central dentro del
intervalo seleccionado y ademas se asegurd que el filamento se encontrara alejado del limbo solar
en todo momento, esto con el fin de evitar errores debidos a la iluminacién de los bordes. Basado
en estos videos, se seleccioné una Regién de Interés (ROI) de 10” x 10” que coincide con un
fragmento en dénde se observaron a simple vista movimientos oscilatorios del material, los cuales
corresponden a los movimientos estudiados en detalle en las imdgenes obtenidas por SDO/ATA,
siguiendo el procedimiento que se describe adelante.

Con el fin de considerar unicamente la evolucién asociada a la intensidad de este fragmento de
interés en las imdgenes obtenidas por SDO/ATA, es preciso realizar un seguimiento de su posicién
central conforme el filamento evoluciona en el periodo de estudio, para esto, ademéas de considerar
la rotacion diferencial del Sol, en cada imagen se procedi6 a determinar el centroide del segmento
del filamento observado en cada imagen.

5.1. Determinacién del centroide de cada imagen

Para determinar el centrodie del segmento del filamento, se calculé primero el negativo de cada
una de ellas, esto para lograr que el filamento (regién de baja intensidad en cada imagen) parezca
ahora como una regién brillante respecto a un fondo oscuro. Luego, se utilizé el método de Image
Thresholding el cual es una forma simple de segmentacién de imagen. El objetivo del método es
crear una imagen binaria, este procedimiento normalmente se realiza para separar los pixeles del
objeto o primer plano, de los pixeles de fondo para ayudar en el procesamiento de la imagen.

La funcién de IDL, IMAGE_THRESHOLD se utiliz6 para calcular automaticamente los valores
de umbral para cada una de las imagenes y filtrar aquellos pixeles de la regién que no corresponden
al cuerpo del filamento, esta funcién devuelve una mdscara binaria I(z,y) que representa si un
pixel determinado en una posicién (z,y) estaba por debajo (0) o por encima (1) del valor umbral
calculado. Para la determinacion del umbral la funcién utiliza el método desarrollado por N. Otsu y
que esta basado en la forma del histograma. Este método asume un histograma de imagen bimodal
e iluminacion uniforme y se basa en encontrar un umbral que minimice la varianza dentro de la
clase ponderada (Otsu, [1979).
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Posterior a la determinacion de la imagen binaria se procedi6 a calcular el rea (también conocida
como momento cero) y centroide. Los momentos de una imagen se pueden calcular mediante la

siguiente féormula general. o
Mij =2 'y I(z,y). (5.1)
z oy

donde la funcién bidimensional I(x, y) es el resultado de la aplicacién de la funcién IMAGE_THRESHOLD
mencionada previamente. El momento cero (o drea) corresponde al valor de My, en este caso la
formula se convierte simplemente en la suma de todos los pixeles con valor igual a 1.

Finalmente, para la determinacién del centroide es necesario el cdlculo de los valores Mg v Mo

para luego dividir entre el area:
z :ZZxI(x,y)/MOO. (5.2)
Ty

J=>, > yI(z,y)/Moo. (5.3)

r Yy

Este proceso, que da como resultado las coordenadas (,y) que se utilizan como centro de la ROI,
se ejecutd para todas las imagenes de la serie de datos en el periodo de estudio seleccionado.

5.2. Determinacion de la intensidad relativa

Una vez determinada la posicién del centro de la ROI en cada imagen, se calcul6 la intensidad
(I) promedio del filamento en la regién de 10” x 10”. Cabe resaltar que para este cdlculo no se
utiliz6 el negativo de las imagenes, sino los datos de intensidad contenidos en los FITS Nivel
1 de procesamiento, disponibles en la plataforma del Joint Science Operations Center (JSOC),
informacion sobre las caracteristicas de estos datos pueden ser consultadas en [Lemen et al.| (2012).
Se determiné este valor medio para cada una de las imdgenes, en cada uno de los cuatro filtros
analizados, de cada una de las series de datos, de cada regién de interés en cada filamento, de forma
que se obtiene la evolucion temporal de la intensidad en cada una de las cuatro ROI consideradas
(una por filamento) y en los cuatro filtros (un total de 16 series de datos).

Para examinar la evolucién de las variaciones de la intensidad media (I) en las ROI, se aplicé un
filtro de suavizado Savitzky-Golay (SAVGOL) usando una ventana de horas determinadas para
cada filamento (obtenida de la rutina IDL.__ SAVGOL). A partir de este valor de intensidad media
(Io) es posible calcular las variaciones relativas (I/Iy — 1).

La senal obtenida corresponde a la suma de diferentes oscilaciones superpuestas por lo que es
necesario obtener un espectro de potencia de ondas de Morlet (obtenido mediante la transfor-
mada de wavelet u ondicula), el cual permite descomponer una serie temporal en un espacio de
tiempo-frecuencia, del cual se pueden determinar los modos dominantes de oscilacién y como estos
evolucionan en el tiempo.
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5.3. Calculo de la transformada de wavelet

La transformada wavelet se utiliza justamente para analizar series de tiempo que contienen po-
tencias no estacionarias en diferentes frecuencias, o sea, la senal esta compuesta por varias os-
cilaciones superpuestas de periodos diferentes, las cuales evolucionan en el tiempo (se intensi-
fican, se amortiguan o cambian de periodo), este proceso se realiza mediante la ejecucién del
software para IDL, WAVELET.PRO proporcionado por C. Torrence y G. Compo (disponible en
http://paos.colorado.edu/research/wavelets/)). Para calcular esta transformada se asume
una serie temporal x,,, con igual espacio de tiempo entre los datos dt, y n =0, ..., N — 1. Se consi-
dera también una funcién wavelet, ¥y(n), que depende de un pardmetro temporal adimensional 7,
esta funcion ademas tiene media cero y esta localizada tanto el tiempo como el espacio de frecuen-
cias, en este estudio, la funcién considerada es la onda de Morlet, la consiste en una onda plana
modulada por una gaussiana:

Yoln) = 7 ietone /2 (5.4)

La transformada de wavelet corresponde a una convolucién de la senal x,, con una version escalada
y trasladada de 1g(n), esto es:

W(s) = Nz_l T [(”S”)&] (5.5)

n’=0

donde el (*) indica el conjugado complejo. Entonces variando la escala de wavelet s (relacionado
con el periodo de la onda) y trasladando la funcién a lo largo del indice de tiempo n, se puede
construir una imagen que muestra tanto la amplitud de cualquier caracteristica frente a la escala
y c6mo esta amplitud varfa con el tiempo. W, (s) es una ndmero complejo, por lo que para mayor
simplicidad se puede calcular el espectro de potencia wavelet \V[/n(s)\2

Como se trata de series de tiempo de longitud finita, es importante considerar que se producen
errores en el espectro de potencia wavelet al inicio y al final de la serie, el error es mayor entre
mas grande sea el valor de s, o sea, entre mayor sea el periodo, puesto que esto implica considerar
ondiculas de mayor periodo dentro de una serie de datos temporales limitados, esto da lugar al
cono de influencia, el cual delimita la region del espectro wavelet en la que los efectos de borde se
vuelven méas importantes, fuera de este cono los resultados de la transformada no son concluyentes,
pues se encuentran muy cerca de lo considerado el borde de la serie de datos para un periodo
determinado (ver figura [5.2).

Para la determinacion de estos graficos, se supone ademas que la serie temporal tiene un espectro
de potencia medio, si un pico en el espectro de potencia de wavelet estd significativamente por
encima de este espectro de fondo, entonces se puede suponer que es una caracteristica verdadera
con un cierto porcentaje de confianza. En este caso se ha considerado un nivel de confianza de 95 %
respecto al nivel de fondo (Torrence and Compo, [1998]).

Siguiendo el método propuesto por Horne and Baliunas| (1986)), se obtuvo también el periodograma
correspondiente a la senal (I/Iy — 1) en cada uno de los casos de estudio. Este resultado permite
verificar y precisar los periodos detectados por el espectro de potencias wavelet, sin embargo, no es
posible hacer conclusiones sobre la evolucién temporal de estas oscilaciones utilizando esta técnica
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tinicamente. La ecuacién [5.6] muestra el valor de potencia Px para una frecuencia w, que se obtiene
a partir de una serie discreta de Ny datos temporales X;:

Palw) = 1 [Z;V:Ol X (tj)cosw (tj — T)] . [Z;V:Ol X (tj)sinw (t; — T)] (5.6)

2 ZéV:ol cos?w (t; —7) ;V:Ol sin®w (t; — 7)

donde 7 estd definido por:
No No
tan(2wT) = (Z sin 2wtj> / (Z cos thj> (5.7)
j=1 j=1

El proceso descrito permite deducir cuales son las frecuencias de las oscilacién de intensidad domi-
nantes y su evoluciéon temporal, en cada serie de datos. Una vez obtenidos los datos de variacion de
las oscilaciones se realiz6é un anélisis integral para determinar la correlacion entre la evolucién de es-
tas oscilaciones y la evolucién de los filamentos, incluyendo sus inestabilidades termales/dindmicas
y CMEs asociadas, los pardmetros de estas tltimas se obtuvieron del catdlogo CACTus (Computer
Aided CME Tracking software) cuya informacién se puede consultar en |[Robbrecht et al. (2009).

Para ejemplificar el uso de esta transformada, la figura muestra una senal simulada de la
intensidad relativa (I/Iy — 1), que estd conformada por la superposicién de dos ondas con periodos
de 2,0h y 4,0 h respectivamente, separados mediante una fase ¢ = 7, la segunda onda corresponde a
una oscilacién sinusoidal amortiguada con una constante de amortiguamiento A = 1/24h (lo cual es
equivalente a indicar una constante de tiempo 7 = 24 h), adicionalmente ruido gaussiano (R,) con
una desviacion estandar de 0.1 fue afiadido a la senal, se consideraron puntos con una candencia de
5min durante el trascurso de 24 h (ver eq[5.8)). El resultado de aplicar la transformada de wavelet y
obtener su espectro de potencias se muestra en la parte inferior de la figura[5.2} También se obtuvo
el periodograma correspondiente a esta senal simulada.

I/Iy —1=0.15sin(27t/2,0h + 7) + 0.2 exp(—t/24 h) sin(27t/4,0h) + R, (5.8)

Oscilacién sinusoidal Oscilacién sinusoidal amortiguada

Para finalizar el anélisis de las oscilaciones de los filamentos y con el fin de observar si las variaciones
de I/Iy — 1 corresponden a oscilaciones longitudinales, se grafica las imdgenes obtenidas mediante
una rejilla inclinada de 10” x 90” cuyo centro coincide con el centroide calculado anteriormente en
cada imagen y su orientacién es a lo largo del eje del filamento.

Con el fin de determinar las posibles correlaciones con la regién activa se considerd también la
variaciéon de la intensidad de las manchas solares cercanas a F2 y F4, en el mismo periodo de
estudio, para lo cual se utilizé el mismo proceso pero para el conjunto de datos obtenidos de
SDO/ATA 1600 A.
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Figura 5.2: La senal simulada en la parte superior correspondiente a la ecuaciéon los resultados
del espectro de potencias wavelet y el periodograma de esta senal se muestran en la parte inferior
(izquierda y derecha respectivamente). Se observa cémo el método seleccionado permite separar
adecuadamente los periodos de que constituyen la senal original (recuadros blancos) y detectar como
la oscilacién amortiguada con periodo de 4 h decae en el tiempo (recuadro inferior). El periodograma
confirma la presencia de ambos modos de vibracién (flechas azules). La linea amarilla delimita el
cono de influencia dentro del cual los datos brindados por la transformada de wavelet son més
confiables pues se encuentran lejos del efecto de los bordes en de la serie temporal finita.

5.4. Estimaciéon del Campo Magnético

Adicionalmente, para el caso de las oscilaciones longitudinales de gran amplitud, [Luna and Karpen
(2012)) proponen un método para determinar el campo magnético minimo a partir de la sismologia
del filamento, esto debido a que la tension magnética en la seccion pandeada de los tubos de flujo
magnético debe ser més grande que el peso de las fibras del filamento, esto es:

BQ

= mnge = 0 (5.9)

dénde B es el intensidad el campo magnético en la parte inferior de la hondonada, n es la densidad
de particulas en las fibras y m es la masa media de las particulas m = 1.27m,,, con m,, la masa del
protén. Por lo tanto, combinado las ecuaciones [£.5] y [5.9] se obtiene una condicién para el campo
magnético minimo necesario para sostener las fibras del filamento contra la fuerza gravitacional,
en funcién del periodo de oscilacién observado.

gomn

B>
472

(5.10)

Esta férmula corresponde a un método agil que permite determinar el campo magnético del fila-
mento.
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Resultados

En este capitulo se presenta la evolucién detallada de cuatro filamentos seleccionados que fueron
estudiados siguiendo el método y procedimiento de anélisis descrito en el capitulo durante
las rotaciones CR2151 y CR2152 que coinciden con el maximo del ciclo solar 24. Ademas, dos de
los filamentos estudiados (F1 y F3) son filamentos tranquilos (o quietos), mientras que los otros
dos (F2 y F4) son filamentos intermedios que se encuentran cercanos a regiones activas (12093 y
12104). El objetivo principal es analizar la evolucién temporal y con la altura de las oscilaciones
de largo periodo de los filamentos intermedios y quietos, relacionada con los procesos iniciales de
sus inestabilidades térmicas y/o dindmicas, e identificar su correlacién con las respuestas coronales
asociadas, principalmente con las CMEs, con base en datos de multiples longitudes de onda de
SDO/AIA y GONG.

6.1. Filamento 1

El centro del filamento 1 (F1) tiene coordenadas absolutas S16°, 341.3 de la rotacién CR2152, es
un extenso filamento que alcanza aproximadamente 36° de largo, orientado casi de forma vertical
desde la latitud N10° y hasta S30°. En este filamento son distinguibles cuatro secciones (figura[6.1)).
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Figura 6.1: Observacién en SDO/ATA 304 A del F1 completo a las 00:32 UT del 30/06/2014. Entre
los puntos 1-2 se encuentra la seccién norte de 8.5° de largo, la seccién central de 10.6° entre 2-3,
la seccién sur de 16.8° entre 3-4 y el extremo sur con una extension de 10° entre 4-5 (visible
tnicamente en EUV, debido a su inestabilidad termal). El recuadro blanco corresponde a una
rejilla vertical de 10” x 90" utilizada para generar la figura

La seccién norte de F1 se encuentra cercana (~ 5° de distancia) a la RA 12096 (coordenadas
absolutas N6.6°, 392); se forma a partir de las 16:09 UT del 28/06/2014 como consecuencia de la
condensacién de material en su canal y es posible notar su aparicion en Ha. Esta secciéon con un
largo de ~ 10°, completa su formacién a las 16:30 UT del dia siguiente. Sin embargo, a partir de
las 09:10 UT del 30/06/2014 es posible notar una disminucién en la intensidad observada en las
imédgenes de Ha (DBt), especialmente en su seccién norte y sur. Posteriormente, a las 12:30 UT

29



inicia la DBd de las secciones norte y sur de F1, que perdura hasta las ~ 13 : 00 UT (figura[6.3).

La DBd ocurrida en F1 puede estar ligada a una reconfiguracion magnética en la regién norte, que
se manifiesta en una serie de explosiones de los filamentos cercanos, anticipada por un flare (clase
A) que inicia alrededor de las 9:38 UT en la RA 12096. En Ha es apreciable el material inflamado
de la RA hasta 10:06 UT (ver Figura|6.2).

GOES 14 X-Rays:

%36 09:38 0040 Chal Qa4
Start Time {30—Jun—14 09:36:00)

Figura 6.2: Flare clase A cerca de F1 detectado por Heliophysics Fvents Knowledgebase (HEK),
la imagen superior muestra el material inflamado de la RA 12096 observado por SDO/AIA 211 A
durante el 30/06/2014 a las 09:41 UT, en la parte inferior, el flujo de rayos X medido por GOES-14,
el flare inicia a las 09:38 UT del 30/06/2014 y continua hasta las 10:06 UT. Este evento se asocia
al inicio de una reconfiguraciéon magnética de la region que abarca el DBd de la seccién norte y sur
de F1, que inicié 2h después de la finalizacion del flare.

Analizando las imagenes de SDO en 193 A es posible notar también el inicio de la DBd de las
secciones norte y sur de F1 a las 12:30 UT (ver ﬁgura y se observa que la mayoria del material
eyectado se dirige hacia la RA 12096. En el filtro de 171 A se aprecia un aumento en la emisién
(material caliente) y se observa el material siguiendo la trayectoria de un arco coronal extendi-
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Figura 6.3: Evolucién temporal de F1 observado por GONG Ha y SDO/ATA 304 A el 30/06/2014.
(a y b) Muestran el filamento completo a las 00:31 UT, (c y d) Las secciones norte y sur, indicadas
por una flecha, inician su inestabilidad termal a las 09:10 UT. (e y f) El material del filamento se
dirige stibitamente hacia la RA 12096 a las 12:30 UT. (g y h) Las secciones (indicadas con flecha)
desaparecen por completo de las imagenes de Ha después de las 13:39 UT.

do desde la seccion norte de F1 y hasta la regiéon activa. El material entonces queda confinado
parcialmente dentro de la corona.

Adicionalmente, mediante la observacién del video correspondiente al filtro de 314 A es posible
distinguir que el material que cae sobre la RA 12096 (posterior a DBd) no proviene tnicamente de
la seccién norte del filamento, sino que se relaciona con un levantamiento de algunos hilos de todo
el cuerpo del filamento. Cabe destacar que mientras en Ha es posible observar que se mantiene
el punto de base de esta secciéon sur, el material no parece condensarse en esta parte en los dias
subsecuentes a su DBd.

6.1.1. Oscilaciones de la seccién sur

Para el estudio de las oscilaciones de la seccién sur se consideraron 2.5 dias previos a la DBd de
la misma. La figura muestra la variacion de la intensidad en una ROI de dimensiones 6” x 6”,
que se encuentra en el centro del a rejilla mostrada en la figura respecto a un valor medio Iy,
donde I se estima como el promedio de una ventana centrada de 7,5h (I/Ip — 1), la serie de datos
obtenida denota un aumento significativo de las variaciones de intensidad detectadas en SDO/AIA
304 A y 171 A; 1a perturbacién también se observa en los demés filtros (SDO/AIA 193 A, 211 A),
pero con menor intensidad, este aumento ocurre 2.5 dias antes de la DBd por lo que es probable
que no exista una relacién directa entre este aumento y la subsecuente evolucién del filamento. Las
variaciones de intensidad descritas anteriormente coinciden con una oscilacién longitudinal de 3,5h
que es amortiguada rdpidamente (ver Figura .
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Figura 6.4: Variacién temporal de la intensidad I de F1, en una ROI en la seccién sur, respecto a I,
donde Ij es estimada como el promedio de una ventana centrada de 7,5 h, observada por SDO/ATA
304, 171,193,211 A entre 00:00 UT del 28/06/2014 - 00:00 UT del 01/07/2014; las lineas verde y
roja denotan el inicio de la DBt y DBd, respectivamente. Las oscilaciones son més intensas en los
filtros correspondientes a la cromésfera, zona de transicién y corona baja (304 Ayin A) y crecen
previo a la DBt (recuadros amarillos).

Las variaciones de intensidad no parecen corresponder a movimientos longitudinales importantes,
sin embargo se observan oscilaciones de pequena amplitud y periodo corto sin que se presente un
patrén de oscilacién coherente, esto se observé tomando una rejilla vertical de 10” x 90" (ver figura
. En los resultados obtenidos, se observa claramente un aumento del brillo del filamento en las
capas inferiores debido al calentamiento del material (figura .

Para analizar evolucién temporal la variacién relativa de la intensidad (I/Ip — 1) y los periodos de
oscilacién que la componen, esta senal se analiza mediante dos técnicas, la trasformada de wavelet
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Figura 6.5: Oscilaciones longitudinales de F1 en la seccién sur observadas entre las 00:00 UT,
28/07/2014 y las 00:00 UT, 01/07/2014, mediante una rejilla de 10” x 90” (figura colocada
segin se muestra en ﬁgura utilizando imagenes de SDO/AIA 304,171,193, 211 A. Oscilaciones
de pequenia amplitud y periodo corto se observan en los filtros asociados a la cromésfera, zona de
transicién y corona baja, durante todo el periodo de estudio, particularmente en SDO/ATA 171 A
(recuadros blancos), estos movimientos se atentian rdpidamente (en < 6h). Se observa un aumento

del brillo de F1 a las 12:00 UT del 30/06/2014 que corresponde a la DBd parcial de F1.
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y el periodograma, esto puesto que aunque los resultados de la segunda permiten identificar los
periodos dominantes de la sefial vista en su totalidad, no brindan informacién sobre la evolucién
temporal de los periodos encontrados, por lo que es necesario el calculo de la trasformada de wavelet
y observar el espectro de potencia resultante. El método de obtencion se explica con detalle en el
capitulo 4.8

Los resultados de ambos procesos se muestran en la figura en la que se puede observar una
oscilacion de &~ 2,25 h que se encuentra presente con mayor intensidad durante el DBt en las capas
coronales inferiores (SDO/ATA 304 A 17 A) pero que no se detecta en las capas superiores estu-
diadas (193 A, 211 A). El periodo de ~ 2,5h es también notorio en los resultados del periodograma
de la senal obtenida en las capas coronales inferiores aunque disminuye en las superiores.
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Figura 6.6: Espectro de potencias wavelet (izquierda) y periodograma (derecha) para la senal
I/Iy—1 de F1 en una ROT al sur, desde las 00:00 UT del 28,/06/2014 a las 00:00 UT del 01/07/2014
(SDO/AITA 304,171,193,211 A). La oscilacién de ~ 2,25h se encuentra presente con mayor inten-
sidad previo y durante el DBt (ver recuadros) en las cromésfera, zona de transicién y corona
baja (SDO/AIA 304 A 171 A) pero que no se detecta en las capas coronales superiores estudiadas
(193 A 211 A). El periodo de oscilacién dominante se detecta también en los respectivos periodo-
gramas y es de &~ 2,5h (indicados con flecha).
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En conclusién, para la secciéon sur de F1 no se encuentran oscilaciones longitudinales importantes y
maés bien se detectan tinicamente oscilaciones de pequena amplitud, que se asocian a variaciones en
la intensidad, con un periodo de ~ 2,25h en las capas coronales inferiores durante la desaparicién
termal del filamento.

6.2. Filamento 2

El filamento 2 (F2) con coordenadas absolutas S12°, 286, CR2152, tiene una extensién de ~44° y
estéd localizada a 12.8° de la regién activa RA 12104 (S14°, 269). Adicionalmente, al sur se ubica
otra region activa cercana a F2, RA 12107 (S19°, 256) (Ver figura [6.7)).
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Figura 6.7: Observacién en SDO/ATA 304 A del F2 completo el 02/07/2014. La seccién norte con
un largo 23° se comprende entre los puntos 1-2, la seccién central de 11° entre 2-3 y la seccién sur
de 10° entre 3-4, El recuadro blanco corresponde a la rejilla de 10” x 90” (inclinada 13° respecto al
norte y hacia el este) utilizada para generar la figura

En la figura [6.8 se muestra la secuencia de imdgenes asociadas a la evolucién del F2 en Ha y He
I1 304 A del 30/06/2014 al 05/07/2014, tomadas casi simultdneamente. Ambas lineas de emisién
capturan la misma estructura del filamento pero a temperaturas muy diferentes puesto que Ha es
visible a 10000 K, mientras que He IT 304 A a 50000 K. Las imégenes He II 300 A proporcionan
la capacidad de observar el material relativamente mas caliente en la capa mas alta del filamen-
to, lo que permite identificar con claridad los procesos iniciales de levantamiento del material y
subsecuente desaparicién termal y/o dindmica de los filamentos.
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Figura 6.8: Evolucién temporal de F2 observada mediante GONG Ha y SDO/ATA 304 A durante
el periodo del 30/06/2014 - 05/07/2014. La morfologia de F2 es estable durante el 30/06/2014
13:30 UT, aunque se aprecia debilitamiento en la intensidad de la seccién norte en Ha (a y b).
El 02/07/2014 10:20 UT las secciones central y sur de F2 se observan de forma completa en las
imagenes de Ha (¢ y d). El material condensado disminuye su intensidad a partir de las 23:58 UT
del 03/07/2014 (e y f). La seccién central desaparece de la imdgenes de Ha (g y h) a las 10:00
UT del 04/07/2014, mientras que en SDO/ATA 304 A se observa la presencia de material (Dbt en
proceso). El material de la seccién central reaparece en Ha a las 19:04 UT del 05/07/2014 (i y j).

La topologia de F2 se mantiene estable y se observa de forma completa en las imagenes Ha tomadas
durante el 30/06/2014. A las 13:30 UT (ver figura[6.8) se aprecia un debilitamiento de la intensidad
en la seccién norte, a partir de las ~ 05 : 00 UT del 01/07/2014 esta seccién (de una extension de
~23°) inicia una DBt y no es posible observarla en He, sino en EUV.

Mientras tanto las secciones central y sur (que tienen extensiones de 11° y 10°, respectivamente),
se observan de forma completa hasta las 23:58 UT del dia 03/07/2014, cuando inicia un lento
proceso de DBt de la seccién central, que finaliza a las ~ 10:00 UT del 04/07/2014, cuando sélo es
posible notar en Ha un pequefio segmento remanente de la seccién sur, mientras que en las capas
superiores se observa la presencia de esta seccién (DBt en proceso). El dia 05/07/2014 a partir de
las 19h UT inicia la reaparicion de la seccién central que se observa nuevamente en He, debido al
enfriamiento del material de F2 ligado con el proceso post-Dbt (Figura .

El periodo de estudio seleccionado para este filamento abarca las oscilaciones ocurridas justamente
antes del DBt de la seccién central. Una serie de oscilaciones longitudinales son detectadas el dia
02/07/2014, las cuales discutiremos en el préximo subcapitulo (ver figura |6.10]).

Dentro del periodo de estudio de estas oscilaciones, el 03/07/2014 a las 06:55 UT, ocurre un flare
clase C1.9 en la cercana RA 2107. F2 no presenta ningin indicio de correlacién con esta RA en
el periodo de desarrollo de este flare, lo que permite relacionar las oscilaciones con los procesos
evolutivos relacionados exclusivamente con el filamento.

El 06/07/2014 a las 01:44 UT, las secciones central y sur de F2 se elevan lentamente desde la
cromosfera hacia la corona y durante el periodo comprendido entre 20:00 - 21:52 UT explotan
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(DBd). Cabe destacar que la mayorfa del material expulsado parece no escapar del Sol, sino que
se mueve abruptamente hacia el sur, por lo que pese al evidente movimiento del material y a la
desaparicién dinamica del filamento, no se observa ni se reporta en ninguno de los catélogos alguna
eyeccién de masa coronal (CME) que coincida espacial y temporalmente con el momento en que
estas secciones explotan. Sin embargo, se observa un flujo coronal tipo streamer a las 23:12 UT en
un angulo de posicién (PA) de ~210° y un ancho angular (W) ~10° relacionado con la DBd de las
secciones central y sur.

Finalmente, cuando F2 se observa sobre el limbo como una prominencia, desde las primeras horas
del dia 09/07/2014, ocurre un C5.0 flare relacionado con RA 12104, a las 18:35 UT -18:44 UT.
Posteriormente, el 10/07/2014 a las 00:00 UT inicia la muy lenta explosién total o DBd de F2, que
finaliza a las 6:40 UT. Una CME espectacular que es visible en LASCO C2 (ver figura desde
las 07:12 UT, con W =~ 275° y en un PA de 260°, el material de la CME tiene una velocidad media
V & 928 Km/h segiin el catdlogo SOHO LASCO CME.

Figura 6.9: Inicio de la explosion de F2 el 10/07/2014 06:20 UT en SDO/ATA 304 A (izquierda) y
CME asociada (derecha) en SDO/AIA 304 A y LASCO C2 a las 07:48 UT del 10/07/2014. Una
CME se observa en PA ~ 260°, con W ~ 275° y V ~ 928km/h (segin catdlogo SOHO LASCO
CME)

6.2.1. Oscilaciones de la seccion central

La seccion central del F2 es la méas lejana a la RA 12104, por lo que el estudio de las oscilaciones se
centrard en esta seccion especifica del filamento. Siguiendo la metodologia detallada en el capitulo
se detectaron las variaciones en la intensidad en una pequena ROI (6” x 6”) que sigue la rotacién
diferencial del Sol y que se encuentra en el centro del a rejilla mostrada en la figura El periodo
de estudio va desde las 00:00 UT del 02/07/2014 hasta las 23:55 UT del 05/07/2014 (72 horas), lo
cual abarca el periodo desde la estabilidad de esta seccién de F2 y la desaparicién termal. Ademas,
para este evento la intensidad normal I se calculé tomando como referencia una ventana de 7,5 h.
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El mismo proceso se aplicd en las diferentes capas de estudio con el fin de detectar diferencias
entre las oscilaciones de intensidad a diferentes alturas del filamento. Los resultados se muestran
en la figura Los patrones de oscilacién detectados en SDO/AIA 304 A difieren significativa-
mente respecto a los demds patrones encontrados en SDO/AIA 171 A,193 Ay 211 A. Los patrones
encontrados en las capas superiores sin embargo, presentan mayores similitudes entre si. Posible-
mente este resultado esté relacionado con un movimiento més turbulento del material en las capas
inferiores que hemos observado.

Durante el dia 02/07/2014 ocurren importantes variaciones en la intensidad de F2 (ver figura[6.10)
que luego desparecen previo al DBt de la seccién central, las variaciones son mas significativas en
las capas SDO/ATA 304 A, 171 A y 193 A, aunque si es también notoria en las variaciones de la
intensidad detectadas en SDO/ATA 211 A.
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Figura 6.10: Variacién temporal de la intensidad I en una ROI de F2 en la seccién central respecto
a Iy, donde Ij es estimada como el promedio de una ventana centrada de 7,5h (I/Iy —1), observado
mediante SDO/AIA 304, 171,193,211 A entre las 00:00 UT, 02/07/2014 - 00:00 UT, 05/07/2014.
Las variaciones més significativas se presentan en SDO/ATA 171 A durante el 02/07/2014 (recua-
dros amarillos), la linea verde marca el inicio de la desaparicién termal de F2.

Estas variaciones detectadas de la intensidad pueden relacionarse a movimientos longitudinales del
material a lo largo del eje del filamento, movimientos transversales, verticales o incluso cambios en
la densidad del material condensado en esa regién que se puede observar durante la evolucién de
F2. Para identificar las oscilaciones longitudinales se utilizé una rejilla de 10” x 90" a lo largo del
eje del filamento (ver figura , para esto fue necesario rotar la rejilla 13°en sentido contrario a
las manecillas del reloj respecto a un eje horizontal en la direccién de oeste a este. Los resultados se
muestra en la figura [6.13] es posible notar que existe una relacién entre las variaciones detectadas
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en la intensidad y la ocurrencia de oscilaciones amortiguadas visibles especialmente durante el
dia 02/07/2014. Para el caso de 304 A estas oscilaciones longitudinales son perceptibles pero se
encuentran mezcladas con algunas otras oscilaciones méas cadticas.

De igual forma respecto a la evolucién del filamento, se observa también que estas oscilaciones lon-
gitudinales amortiguadas decrecen antes de la ocurrencia de DBt de la seccién central del filamento
que inicia a las 23h del 03/07/2014.

Para encontrar los periodos de oscilacién que contiene cada una de las senales y realizar una
comparacion entre los modos de oscilacién en cada filtro, se calculé el periodograma. Los resultados
se muestran a la derecha de la figura[6.12] en estos resultados se evidencian tres periodos dominantes
que componen las seniales, ~ 3h,~ 3,75h y ~ 4h, sin embargo, la potencia no es igual en cada
filtro, mientras que en 304 A y 193 A la potencia mayor se encuentra en el periodo de ~ 3h, en
171A,193A y 211 A se encuentra en ~ 4h. Ademés, mientras que el periodograma de la sefial
obtenida con el filtro de A = 304 A no tiene un periodo dominante, en las capas superiores las
oscilaciones de ~ 3h y ~ 4 h se encuentran muy bien definidas. Estos resultados sugieren que los
movimientos mas cadticos del material de la prominencia en las capas inferiores son filtrados en
las capas més altas de la corona.

Los resultados de la transformada de wavelet para los cuatro filtros analizados en esta seccién se
muestran también en la figura donde se puede observar que la principal oscilacién detectada
se centra en el dia 02/07/2014. Estas oscilaciones son mas definidas en el filtros SDO/ATA 193 A
mientras que en las capas inferiores (304 A y 171 A) la oscilacién contiene un rango mas amplio de
periodos que componen la senal; finalmente en la capa superior, estas oscilaciones son igualmente
marcadas pero menos intensas. Acorde a lo mencionado anteriormente, en este se observa ademés
una reduccién general de las oscilaciones de largo periodo antes de la DBt.
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Figura 6.11: Oscilaciones longitudinales de F2 en la seccién central, entre 00:00 UT, 02/07,/2014 -
00:00 UT, 05/07/201, obtenidas mediante una rejilla de 10” x 90” colocada a lo largo del eje del
filamento (ver figura . Utilizando iméagenes de SDO/AIA 304,171,193,211 A. E1 02/07/2014,
se distinguen importantes oscilaciones longitudinales amortiguadas previo al DBt, especialmente
en los filtros superiores, mientras que en los filtros inferiores se superponen otras oscilaciones. Las
franjas negras corresponden a imagenes faltantes en la serie de datos.
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Figura 6.12: Espectro de potencias wavelet (izquierda) y periodograma (derecha) para la senal
(I/Iy—1) de F2 en una ROI, desde las 00:00 UT del 07/07/2014 - 00:00 UT, 05/07/2014 (SDO/AIA
304,171,193, 211 A). La senal estudiada tiene mayoritariamente un periodo de ~ 3h durante las
primeras horas del dia 02/07/2014 (recuadros verdes), que aumenta en el transcurso de las ho-
ras, la intensidad de la oscilacién disminuye considerablemente en SDO/AIA 211 A y se compone
casi exclusivamente de una oscilacion con un periodo de ~ 4h. En cuanto al periodograma, las
oscilaciones detectadas en el filtro 304 A estdn compuestas por un rango més amplio de periodos,
mientras que los periodos dominantes observados para 171,193, y 211 A son de ~ 4h y ~ 3h, en
304 A, este tltimo es el periodo dominante en la seial (indicado mediante la flecha azul).

Puesto que las oscilaciones de intensidad més importantes se encuentran concentradas en dia
02/07/2014, se estudié en mayor detalle este periodo, La figura muestra nuevamente los
resultados considerando una rejilla de 10” x 90” inclinada por 13°, que abarca tinicamente las 24 h
de interés, ademas se encuentra superpuesta una funcién de una oscilacion sinusoidal amortiguada,
con un periodo de &~ 3h. Se observa el movimiento longitudinal del material del filamento que se
aproxima a una oscilacién amortiguada.

Una pequena region de interés durante este dfa (02/07/2014), generé la informacion més detallada
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Figura 6.13: Oscilaciones longitudinales de F2 en la seccién central SDO/AIA 304, 171,193,211 A,
obtenidas mediante una rejilla de 10” x 90” colocada a lo largo del eje del filamento (ver ﬁgura
el 02/07/2014. Las oscilaciones aqui mostradas corresponden a la seccién encerrada en un recuadro
en la figura [6.11] en las primeras horas se detecta una oscilacién amortiguada con un periodo de
~ 3h que decae al cabo de 6h. Las lineas negras corresponden a datos faltantes.
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sobre la evolucién de esta oscilacion. A partir de la variacién de la intensidad se obtuvo el espectro
wavelet y el periodograma asociado a esta senal, resultados que se muestran en la figura

El espectro de potencias wavelet para este dia denota, que si bien es cierto la oscilacién inicia con
un periodo de 3h, aumenta con el transcurso de las horas, llegando a una oscilaciéon con un periodo
aproximado de 4h, que es ademas mas evidente en las capas superiores. Este periodo de esta
oscilacién también es detectado mediante el cdlculo del periodograma. Los resultados muestran
un periodo de oscilacién dominante de 3h para la oscilacién en la capa més baja (SDO/AIA
304 A). Mientras tanto en las capas superiores (SDO/ATA 193 A y 211 A) la sefial estd compuesta
mayoritariamente por una oscilacién con un periodo de 4h. En las capas intermedias es posible
apreciar este cambio gradual con la altura. Este resultado parece indicar que las oscilaciones de 3h
son filtradas en la capa inferior, dejando Unicamente las oscilaciones de mayor periodo.
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Figura 6.14: Espectro de potencias wavelet (izquierda) y periodograma (derecha) para la sefial
I/Iy — 1 en una ROI en la seccién central de F2 el 02/07/2014. La senal estudiada tiene mayori-
tariamente un periodo de ~ 3h durante las primeras horas del dia, que aumenta en el transcurso
de las horas, la intensidad de la oscilacién disminuye considerablemente en SDO/AIA 211A y
se compone casi exclusivamente de una oscilacién con un periodo de ~ 4h. Los peridodogramas
respectivos muestran la sefial de ~ 3h
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6.2.2. Oscilaciones de la region activa cercana a F2.

Los puntos de base de F2 se encuentran muy cerca de la regién activa RA 12104 (en ~ 12,8°) y el
cuerpo de F2 la rodea, por lo que los cambios en flujo magnético en la RA pueden estar ligados a las
perturbaciones de F2, por esta razén, con el fin de establecer correlaciones entre ambos fenémenos,
se estudiaron las variaciones de intensidad de la regién activa en el filtro ultravioleta SDO/AIA
1600 A que tiene su maxima capacidad de respuesta en la fotosfera alta.

SDUALA 1600 A 2014-0/-02 UD:18:16 UT

SDO/ALA 304 A 2014-07-02 00:20:07 UT
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Figura 6.15: Regién de interés (ROI) cerca de F2 y dentro de la RA 12104 el 2014/07/02 00:00
UT. La imagen de la izquierda corresponde a la fotésfera alta observada por SDO/ATA 1600 A a
la derecha, la cromoésfera y la zona de transicién observada en SDO/ATA 304 A donde es posible
observar el extremo sur de F2.

Las variaciones de intensidad se estudiaron para la mancha solar més cercana a la base de F2 (figura
, nuevamente las variaciones de la intensidad I se determinaron respecto a un valor base Iy que
corresponde al promedio dentro de una ventana de 5h, la sefial que se obtiene corresponde al valor
(I/Iy — 1), a partir de la cual se obtiene el espectro de potencias y periodograma correspondiente
a esta sefial. Los resultados se muestran en la figura

Un aumento en las variaciones de la intensidad se detecté para la mancha solar, las variaciones
ocurren el mismo dia de las oscilaciones longitudinales observadas en F2, la oscilacién detectada
inicia el 2014/07/02 00:00 UT hasta las 13:00 UT. Las oscilaciones longitudinales del sector central
de F2 ocurren de forma simultdnea con estas oscilaciones observadas, sin embargo, el periodo
registrado para las oscilaciones de la mancha solar es de apenas &~ 2,2 h, el cual es es mas corto que
el periodo de oscilacion ~ 3,0 h observado en F2.
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Figura 6.16: Espectro de potencias wavelet y periodograma para la variacién I/l — 1 en una ROI
de la RA 12093 observada en SDO/AIA 1600 A. En la parte superior se observan oscilaciones de
I/Iy — 1 que ocurren el mismo dia 2014/07/02 que las oscilaciones longitudinales con periodo de
~ 3,0h de F2. En la parte inferior, el espectro de potencias wavelet muestra que el periodo de la
oscilacién de la mancha solar es de &~ 2,2 h, mismo que se observa también en el periodograma.

Estas perturbaciones pueden estar asociadas a cambios en el flujo magnético de la regiéon o sus
cercanfas, en los magnetogramas obtenidos mediante SDO/HMI, es posible observar el surgimiento
de un flujo que ocurre a las &~ 23:50 UT el 01/06/2014. Las observaciones sugieren que la liberacién
de energia asociada a la reconexién de este flujo magnético con el campo magnético existente en
la cercanias de los puntos de base del F2, ocasiona la perturbacién que da origen a las oscilaciones
longitudinales observadas y reportadas anteriormente.
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Figura 6.17: Cambios observados en los magnetogramas SDO/HMI en las cercanias de los puntos
de base de F2, la imagen de la izquierda corresponde al 01/07/2014, 23:50, mientras que la de la
derecha a las 02/07/2014, 01:00. En el recuadro blanco de la derecha, se observa el surgimiento de
un nuevo flujo magnético bipolar (puntos negro y blanco), este evento coincide con el inicio de las
oscilaciones longitudinales observadas en F2.

6.3. Filamento 3

El filamento 3 (F3) es un filamento quieto cuyas coordenadas absolutas de sus extremos van desde
N32,9°, 63.8 hasta N10,9°, 106.3 (CR2151). La estructura de F3 puede subdividirse en dos partes,
la seccion oeste tiene una extensién de 20°, mientras que la seccién este es de 20°. En total, la
extension de F3 es aproximadamente 41°.
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Figura 6.18: Observaciéon en SDO/ATA 304 A del F3 completo a las 20:00 UT, 20/06/2014, la
seccién oeste de 20° de largo se comprende entre los puntos 1-2; mientras que la seccién este de
21° de largo entre 2-3, se muestra ademads la rejilla de 10” x 90”, inclinada por un dngulo de 30°
en sentido horario respecto al norte, usada para obtener la figura

El 20/06/2014 a partir de las 20:00 UT inicia su DBt desde el extremo de su seccion este (Figura
y a partir de las 22:30 UT su seccién oeste también se involucra en el DBt. Durante este
periodo el filamento es practicamente indetectable en las imagenes de Ha tomadas de GONG,
mientras que se aprecia claramente en varios filtros correspondientes a mas altas temperaturas
como AIA 304 A (Figura b y ¢). Asimismo, es posible apreciar el rdpido movimiento en todo
el cuerpo del filamento durante el DBt, mucho mas cadtico que antes de DBt , especialmente en
su region central.
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Figura 6.19: Evolucién temporal de F3 observada por GONG Ha y SDO/AIA 304 A. El 20/06/2014,
a las 20:00 UT la seccién este de F3 no se observa en Ha, mientras que si se observa en SDO/ATA
304 A (a y b). La seccién oeste también inicia su DBt a las 22:30 UT de este dia (c y d), luego,
el material de F3 explota stibitamente (DBd), iniciando desde su centro el 21/06/2014 a las 03:15
UT (e y f). La mayor parte del material escapa de la gravedad solar, algunos remanentes de F3 se
observan posterior a la DBd el 21/06/2014 a las 07:40 UT (g y h).

El 21/06/2014 desde las 3:00 UT hasta las 7:40 UT, el material de F3 se levanta stbitamente
y explota iniciando desde su centro (figura , el material eyectado de F3 logra escapar de la
gravedad solar, originando una CME asociada, que registr6 LASCO/C2 a las 05:12 UT en un PA
~352°, con un ancho angular W~78° y con una velocidad media V~276kmh~! segiin el catdlogo
SOHO LASCO CME. Posterior a la explosiéon algunos remanentes de material se observan en
SDO/AIA 304 A, sin que se observen en Ha.

6.3.1. Oscilaciones de la seccién central

Los movimientos del material dentro del F3 son mas evidentes en la seccién central del F3 y es
justamente en esta seccién donde inicia la explosién del mismo, por lo que para medir las variaciones
de intensidad asociadas a este movimiento pre-DBd, se considerd un periodo de estudio que va desde
€l 19/06,/2014 a las 00:00 UT hasta las 04:00 UT del 21/06/2014 (52 horas de estudio). Nuevamente,
siguiendo la metodologia detallada en el capitulo [£.8] se detectaron las variaciones en la intensidad
en una pequeiia ROT (6” x 6”) que sigue la rotacién diferencial del Sol y que se encuentra en el
centro del a rejilla mostrada en la figura[6.18] los resultados de este proceso se muestra en la figura
0.20
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Figura 6.20: Variacién temporal de la intensidad I en una ROI de F3 en la seccién central respecto
a Iy, donde Iy es estimada como el promedio de una ventana centrada de 7,5h, observada en
SDO/AIA 304,171,193,211 A entre las 00:00 UT, 19/06/2014 - 04:00 UT, 21/06/2014.

Ademads, para analizar la evolucion temporal de los movimientos longitudinales de F3 en la seccién
central, se utilizé una rejilla de 10” x 90” inclinada por un dngulo de 30° en sentido horario respecto
al norte; el resultado se muestra en la figura [6.21
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Figura 6.21: Oscilaciones longitudinales de F3 en la seccién central desde el 19/06/2014 a las
00:00 UT hasta el 22/06/2014 a las 00:00 UT. No se detectaron las oscilaciones longitudinales
importantes, sin embargo, algunas oscilaciones con un periodo de ~ 2,25h se observan en las 12h
previas al DBd, sin algin patron especifico de evolucién temporal.

Las oscilaciones presentes en F3 durante el proceso pre-DBd muestran diferencias significativas
respecto a las variaciones detectadas para F2. No se detectan oscilaciones longitudinales de gran
amplitud, aunque si se observan movimientos periddicos del material durante al menos 24 h antes
de la DBd con un periodo de (& 2,25h) y una pequeiia amplitud. En este caso el movimiento
del material en el filamento parece no ser tan organizado y no se observa un patrén claro de
oscilacién sinusoidal amortiguada. Es posible notar pequefias oscilaciones sinusoidales con una
amplitud mucho menor que se encuentran presentes en casi todo el periodo pre-DBd que son
atenuados al cabo de una oscilacion completa.
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Adicionalmente, los periodogramas y el espectro de potencias wavelet (figura permiten de-
tectar una variacién mucho més lenta de la intensidad relativa (I/Iy — 1) y corresponde a una
oscilacién con un periodo de & 6,5 h, la oscilaciéon de ~ 2,25 h se detecta levemente en los periodo-
gramas, pero no de manera significativa en el espectro de potencia wavelet. La oscilaciéon de ~ 6,5h
es particularmente importante en le periodo previo al DBd en las imédgenes de SDO/AIA 171 A
y es amortiguada en las capas superiores. Cabe destacar que esta oscilacién no estd relacionada
con movimientos longitudinales del material observables mediante la rejilla (cuyos resultados se
muestran en la figura , podrian entonces estar mas relacionadas a movimientos verticales del
material.
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Figura 6.22: Espectro de potencias wavelet y periodograma para la variacion /Iy — 1 de F3 en
la seccién central desde las 00:00 UT, 19/06/2014 y hasta las 00:00 UT, 22/06/2014 (SDO/ATA
304,171,193, 211 A), una oscilacién con un periodo de ~ 6,5h se observa en el periodo previo a la
DBd, aunque no se observa un movimiento longitudinal asociado (ver ﬁgura, que corresponda
con este periodo detectado. La oscilacion sin embargo, se observa casi en todas las capas estudiadas,
en especial en 171 A, que abarca la zona de transicién y corona baja.

53



6.4. Filamento 4

El filamento 4 (F4) se extiende entre las longitudes absolutas ~ 79° y ~ 101°, CR 2151, estd
orientado horizontalmente y tiene una forma curva, semicircular, cuya latitud maxima alcanza los

N 4,0° y la minima S 4,5°. La seccién al oeste se encuentra cercana (en ~ 7°) a las regiones activas
RA 12093 y 12094, el filamento rodea de hecho ambas regiones activas (ver figura [6.23)).

SDO/AIA 304 A 2014-06-19 00:00:07 UT

5 oy
g Lt ; F- '.,‘J

100

—-100

Helioprojective Latitude (Solar-Y) [arcsec]

—200

-=500 —400 —300
Helioprojective Longitude (Solar-X) [arcsec]

-700 —600

Figura 6.23: Observacién en SDO/AIA 304 A del F4 completo a las 00:00 UT, 19/06/2014. La
seccién oeste de 16° de largo se comprende entre los puntos 1-2 mientras que la seccién este de
11° de largo entre 2-3. Se muestra adicionalmente la rejilla de 10” x 90” (inclinada 60° respecto al
norte y hacia el este) utilizada para obtener la figura
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Figura 6.24: Evolucién temporal de F4 observado GONG Ha y SDO/ATA 304 A. F4 se aprecia de
forma completa en las primeras horas del 19/06/2014 (a y b), posterior a las 4:32 UT, 19/06,/204
algunas secciones del filamento desaparecen en Ha (flecha en panel d). El filamento explota a partir
de las 15:00 (e y f), el DBd se completa a las 16:48 UT de ese mismo dia (g y h).

Durante el 19/06/2014 a partir de las 4:32 UT desaparece un pequeiio filamento activo dentro de la
RA 12093, que parece ademds estar ligado magnéticamente con el extremo oeste de F4. Es notorio
ademds como parte del material de ambos filamentos cae sobre la RA 12094. Pese a la evidente
desaparicién dindmica de este filamento activo y un segmento de la secciéon oeste en Her, no hay un
escape de material que sea notorio en LASCO C2, tampoco existen reportes de alguna CME o flujo
coronal relacionadas, probablemente debido a su pequetia extension (<10°,[Taliashvili et al.| (2009),
por lo que se presume que la mayor parte del material queda atrapado por la gravedad solar. Sin
embargo, posterior a esta explosion es evidente el inicio de rdpidos movimientos (mayoritariamente
longitudinales) del material en el todo F4, relacionados con el inicio de la inestabilidad de F4,en
especial en la seccién oeste, la mas cercana a RA 12093.

De hecho, desde las 4:32 UT inicia un proceso de inestabilidad de F4 en dos fases, primero se da
una evidente desaparicién del F4 en la imdgenes Ha (DBt). A las 15:00 UT inicia la explosién
(DBd), desde su seccién oeste que se expande hacia la corona y arrastra el resto del cuerpo del
filamento; la explosién se completa alrededor de las 16:48 TU.

A las 16:48 UT se observa en LASCO C2 una CME (que puede ser clasificada como halo parcial por
su ancho angular W 196°), la velocidad media de propagacién de la CME se estima en 317 Km/s
(segun el catdlogo SOHO LASCO CME). La evolucién de F4 descrita en los parrafos anteriores se
ilustra en la figura [6.24]
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6.4.1. Oscilaciones de la seccion central

En la seccién central de F4, donde inicia la DBd de F4 a las 16:48 UT, se notan mayores oscilaciones
del material del filamento a partir de las 04:52 TU.

Para analizar las oscilaciones de largo periodo presentes en este segmento previo a la DBd se
utilizé la la metodologia descrita en el capitulo [1.8] asegurando el seguimiento a la ROI, conforme
el filamento evoluciona. Ademds, es necesario hacer una rotacién de las imagenes utilizadas de forma
que el eje del filamento coincida con el centro de la rejilla, para esto las imagenes son rotadas 104°
respecto al norte en el sentido antihorario. Se considera un periodo de 16h de estudio que van
desde las 00:00 UT del 19/06/2014 y hasta las 16:00 UT en esta misma fecha. En la figura se
presentan las variaciones relativas respecto a un valor promedio (utilizando una ventana de 2,5h)
de la intensidad media del filamento para una ROI de 10” x 10”.
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Figura 6.25: Variacién temporal de la intensidad I en una ROI de F4 en la seccién central respecto
a Iy, donde Ij es estimada como el promedio de una ventana centrada de 2,5h (I/Iy —1), observado
mediante SDO/AIA 304,171,193,211 A, entre las 00:00 UT y las 16:00 UT, 19/06/2014. Impor-
tantes variaciones en la intensidad se detectan en SDO/ATA 171 A, también visibles en los demds
filtros, pero con menor intensidad. La marca verde marca el inicio de la DBt y la roja el inicio de
la DBd

Colocando una rejilla de 10” x 90”, se detectaron importantes oscilaciones longitudinales amor-
tiguadas del material con un periodo de ~1,25h, el movimiento del material es de hecho mas
evidentes en la banda correspondiente a la zona de transicién alta y corona baja (SDO/ATA 171 A)
sin embargo también son apreciables en todos los filtros analizados.

En SDO/ATA 304 A se observan otros movimientos del material de forma mas cadtica. Las osci-
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laciones ocurren posterior al DBt del filamento se amortiguan previo al DBd. Estos movimientos
longitudinales detectados corresponden a las variaciones en intensidad reportadas en la figura [6.25]
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Figura 6.26: Oscilaciones longitudinales de F4 en la secciéon central 00:00 UT - 23:55 UT,
19/06/2014. Importantes oscilaciones longitudinales del material ocurren con un periodo de
~ 1,25h durante la DBt y previo a la DBd. Las oscilaciones se amortiguan justo antes del ini-
cio de DBd.

Para analizar la evoluciéon temporal de estas oscilaciones, a partir de las variaciones de la intensidad
relativa (I/Iy — 1) reportadas en la figura [6.25] se construyé el espectro de potencias wavelet y
los peridogramas correspondientes (figura En el espectro de potencias se observa en todos
los filtros la oscilaciéon con un periodo de ~ 1,25h, la cual es mas intensa luego de las 4:58 UT
del 19/06/2014 y decae previo al DBd ocurrido a las 15:00 UT de esta fecha. En las bandas
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correspondientes a las capas coronales superiores (193,211 A) las oscilaciones se ven atenuadas,
mientras que en la capa inferior (304 A) se presentan adicionalmente otros periodos de oscilaciones,
que no son detectables en las capas superiores. Mediante el calculo del a periodograma, también
es posible observar que la oscilacién es particularmente marcada en la banda SDO/ATA 171 A.
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Figura 6.27: Espectro de potencias wavelet y periodograma para la variacién I/Iy — 1 de F4 en
la seccién central entre las 00:00 UT - 16:00 UT, 2014/06/19 (SDO/ATA 304,171,193,304 A). En
todas las bandas es posible notar la oscilacion con un periodo de 1.25h que es amortiguada justo
antes de la DBd. Particularmente evidente es la variacién en SDO/ATA 171 A,

6.4.2. Oscilaciones de la region activa cercana a F4.

Los puntos de base de F4 se encuentran cerca a las regiones activas RA 12093 y 12094 (en ~ 7°), de
hecho el cuerpo del filamento parece rodear ambas regiones activas, las perturbaciones de F4 pueden
estar ligadas a los cambios en flujo magnético de la RA. Se estudiaron las variaciones de intensidad
de la regién activa en el filtro ultravioleta SDO/ATA 1600 A que tiene su maxima capacidad de
respuesta en la fotosfera alta, con el fin de establecer correlaciones entre ambos fenémenos.
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Figura 6.28: ROI cerca de F4 y dentro de la RA 12093 el 2014/06/19 00:00 UT. La imagen
de la izquierda corresponde a la fotésfera alta observada por SDO/AIA 1600 A, a la derecha, la
cromdsfera y la zona de transicién observada en SDO/ATA 304 A donde es posible observar el
extremo oeste de F4.

Las variaciones de intensidad se estudiaron para la mancha solar mas cercana a la base de F4
(figura . Las variaciones de la intensidad I se determinaron respecto a un valor base Iy que
corresponde al promedio dentro de una ventana de 5h. La senal que se obtiene corresponde al valor
(I/Iy — 1), a partir de la cual se obtiene el espectro de potencias y periodograma correspondientes

(figura [6.29).

Es posible detectar variaciones significativas de la intensidad de esta mancha que coincide con
momentos previos (2014/06/19 04:48 UT) al inicio de las importantes oscilaciones longitudinales
vistas para la seccién estudiada de F4, las oscilaciones de la mancha encontradas coinciden ademas
con el periodo también detectado en las oscilaciones longitudinales. De hecho, el pico de variacién
de (I/Iy — 1) coincide con el inicio de las oscilaciones longitudinales de F4, lo cual denota que el el
mecanismo mediante el cual se originaron las oscilaciones longitudinales en este caso corresponde
a un impulso que proviene presumiblemente de cambios en el flujo magnético de la mancha.
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Figura 6.29: Espectro de potencias wavelet y periodograma para la variacién I/Iy — 1 en una ROI
de la RA 12093 observada en SDO/AIA 1600 A. En la parte superior se observa una importante
oscilacién (recuadro verde) que ocurre a las del 2014/06/19 luego de las 04:48 UT, justo previo
al inicio de las oscilaciones longitudinales registradas en F4. En la parte inferior, el espectro de
potencias wavelet muestra como esta oscilacién decae rapidamente mientras que el periodo de la
oscilaciéon observado en el periodograma es de ~ 1,25 h.
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Discusion

Hemos analizado la evolucién (temporal y con la altura) de las oscilaciones de largo periodo de los
filamentos intermedios (F2 y F4) y quietos (F1 y F3). Particularmente se estudié la relacién de los
procesos iniciales de sus inestabilidades térmicas y/o dindmicas y su correlacién con las respuestas
coronales asociadas (como las CMEs), con base en los datos de multiples longitudes de onda de
SDO/AIA y GONG.

Una rutina en SolarSoft permitié el andlisis de las imdgenes provenientes de SDO/AIA y GONG, de
forma que fue posible obtener el espectro de frecuencias de las oscilaciones de largo periodo presentes
en cuatro filamentos. Cabe destacar que las caracteristicas observacionales, como el periodo y la
escala de tiempo del amortiguamiento de las oscilaciones resultaron parametros importantes, que
se pueden utilizar para el diagnéstico de los pardmetros magnéticos y termales del filamento (Chen,
2013)).

Las oscilaciones longitudinales mas significativas se encontraron en los eventos donde los filamentos
se encontraban cercanos a regiones activas (F2 y F4). F2 presenta importantes variaciones de
intensidad relativa que se asocian a un claro movimiento longitudinal del material con un periodo
entre 3,0h y 4,0 h que es amortiguado. El movimiento se detecta en todas las capas estudiadas, sin
embargo se hace méas evidente en las capas correspondientes a la cromosfera, la zona de transicion y
la corona baja (SDO/AIA 304 A, 171 A). Las oscilaciones ocurren dos dias previos a la desaparicién
termal de la seccién en estudio asociado a la expansién del filamento.

Los magnetogramas observados el 01/06/2014 entre las 20:00 -23:55 UT muestran el surgimiento
de un pequeno flujo magnético cercano a la regién activa y cerca de la base de F2. Es posible
que las oscilaciones observadas de forma subsecuente se deban a la inestabilidad causada por la
reconexion magnética ocurrida entre el nuevo flujo magnético y el campo magnético preexistente.

En el caso de las oscilaciones longitudinales, se han propuesto dos posibles fuerzas restauradoras
(Zhang et al. 2012), el gradiente de presién magnética y la fuerza de gravedad. Simulaciones
realizados por |Luna and Karpen| (2012)) muestran que los gradientes de presiéon son despreciables
para las oscilaciones longitudinales de gran amplitud, por lo que apoyan la idea de la gravedad
como fuerza restauradora para este tipo de oscilaciones.

Las oscilaciones longitudinales con periodo de ~1h de F4 durante el 19/06/2014 son similares a
las observadas por [Zhang et al.| (2012)), quienes obtuvieron un periodo de oscilacién P = 54 min,
con una constante de tiempo 7 = 133 min.
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Las oscilaciones longitudinales de gran amplitud observadas en F2 y F4 concuerdan con las repor-
tadas por [Zhang et al|(2012), |Luna and Karpen| (2012), [Zhang et al.| (2013)), de hecho, utilizando
la ecuacién asumiendo n = 1,6 x 10" cm™2 (de forma similar a Luna and Karpen| (2012)),
el valor minimo de B es de 98 G para F2 y 33 G para F4. El valor del Campo magnético minimo
de F4 concuerda con lo reportado en las mediciones previas (Mackay et al., [2010); sin embargo
para F2, el resultado es inusualmente alto, puesto que previamente las mediciones indican campos
magnéticos entre 30 G-45 G. Utilizando este método, [Luna and Karpen| (2012) reportan valores
esperados entre 31-75 G.

Las oscilaciones longitudinales observadas para F2 ocurren luego de la aparicién de un nuevo flujo
magnético fotosférico, lo cual se asocia a la ocurrencia de un proceso de reconexién magnética que
impulsa las oscilaciones longitudinales. De manera similar [Zhang et al.[ (2017) analiza un filamento
también cercano a una regién activa, analizando los magnetogramas identifica una cancelacion de
flujo magnético en la fotosfera que asocia con un proceso de reconexion magnética, para este evento
tampoco se reporta ninguna CME posterior a estas oscilaciones.

Para F2, las oscilaciones més relevantes detectadas ocurren de hecho durante todo el 02/07/2014,
el andlisis wavelet permite ademas detectar la evolucién temporal del periodo de estas oscilacio-
nes durante este dia, que muestra un aumento en periodo, durante la primera mitad del dia, las
oscilaciones observadas corresponden mayoritariamente a un periodo de 3,0 h, mientras que para
la segunda mitad el periodo es mayoritariamente de 4,0 h. Considerando la ecuacién (capitulo
, el aumento en el periodo de las oscilaciones podria estar asociado a un aumento en el radio
de curvatura, el cual estd asociado al proceso de expansién del filamento.

En el estudio de F2, no se registra ninguna CME posterior a las oscilaciones encontradas, por lo
que no pueden considerarse como precursoras de una CME en este evento, sin embargo, F2 se
expande lentamente en los dias posteriores, dando lugar a una CME tipo Halo parcial cuatro dias
después. |Chen et al.| (2008]), propusieron las oscilaciones de prominencia de larga duracién como
precursores de CMEs; en la misma linea [Zhang et al| (2012) analiza un evento con importantes
oscilaciones longitudinales de un filamento previo a una CME, los autores indican sin embargo que
es necesario mayor cantidad de estudios para determinar la cantidad de filamentos que presentan
estas oscilaciones previas, considerando ademas que los precursores establecidos no son condiciones
necesarias ni suficientes para la ocurrencia de una CME.

La diferencia més significativa entre las oscilaciones encontradas por Zhang et al.| (2012) (las cuales
si ocurren previo a la CME) y las de F2 es el periodo de oscilacién. El periodo detectado en nuestro
caso es aproximadamente tres veces mas largo, esto implicaria desde el punto de vista geométrico
que F2 tiene un radio de curvatura mayor (Luna and Karpen, [2012)).

En el caso particular de F4, también ocurren importantes oscilaciones longitudinales del material,
con un periodo de ~ 1,25h, que se dan durante la DBt y previo a la DBd, mientras se amortiguan
justo antes del inicio de DBd. Las oscilaciones encontradas en este filamento cercano a la RA 12093,
son similares a las detectadas en F2, en este caso el periodo es 2,5 veces menor, osea un radio de
curvatura menor y similar a los reportados en trabajos previos (Zhang et al.|2012). En este evento,
posterior a la DBd de F4, si se produjo una CME.

En las imagenes de EUV, es posible notar que la seccién analizada de F4 se encontraba oscilando
desde las 00:00 UT del 19/06/2014, luego un aumento en la intensidad se observa previo a la
ocurrencia de importantes oscilaciones longitudinales amortiguadas. Este aumento en la intensidad
EUV es evidencia de la reconexién magnética que ocurre entre el F4 y la RA 12093, la energfa
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magnética liberada en este proceso se convierte en energia térmica y cinética del plasma, que
causa el aumento en las emisiones de EUV, ademads, este momento coincide con un aumento de la
intensidad de la RA 12093 observada en SDO/AIA 1600 A. La reconexién magnética juega un rol
importante en el cambio de la topologia de la configuracién magnética del F4, lo cual constituye
la perturbacién que ocasiona las oscilaciones longitudinales (Zhang et al., 2012]).

El periodo de oscilacién detectado en F4 (= 60 min) es muy similar al reportado por |Zhang et al.
(2020), quienes estudiaron un filamento (también cercano a una regién activa) que experimenta
oscilaciones longitudinales intensificadas debido a dos flares en las cercanias del filamento, sin
embargo en el caso expuesto por ellos, la seccion del filamento asociada a estas oscilaciones no
explotd, sino la seccion adyacente, este evento ademas no esta asociado a la deteccién de una CME
observado.

De acuerdo con estos resultados, la diferencia en el radio de curvatura de los filamentos, puede ser
un factor importante a considerar entre las oscilaciones longitudinales que son o no precedidas por
una CME, pues podria ser que en algunos casos donde el radio de curvatura es menor, la magnitud
del campo magnético sea lo suficientemente fuerte como para no verse mayormente afectado por la
inyeccién de energia proveniente de la reconexién con un flujo magnético emergente (que es en este
evento el detonante de las oscilaciones). Es necesario sin embargo, realizar mayores simulaciones
con campos magnéticos méas complejos que representen de mejor manera los encontrados en los
filamentos solares, para determinar en cuales configuraciones la inyecciéon de energia es suficiente
como para causar la CME.

Un aumento en las variaciones de la intensidad se detectd en el caso de la mancha solar cercana
a F2, las variaciones ocurren el mismo dia de las oscilaciones longitudinales observadas en este
evento, la oscilacién detectada inicia el 2014/07/02 00:00 UT hasta las 13:00 UT, mientras que
las oscilaciones longitudinales del sector central de F2 ocurren de forma simultdnea con estas
oscilaciones observadas, sin embargo, el periodo registrado para las oscilaciones de la mancha solar
es de apenas &~ 2,2 h, el cual es es mas corto que el periodo de oscilacién ~ 3,0 h observado en F2.

De forma similar, se detectaron variaciones significativas de la intensidad en la mancha cercana a
F4, las cuales ocurren en momentos previos al inicio de las importantes oscilaciones longitudinales
de la seccién central (2014/06/19 04:48 UT). El periodo de las perturbaciones encontradas en
la macha coincide con el detectado en las oscilaciones longitudinales de F4, de hecho, el pico de
variacién de (I/Iy — 1) coincide con el inicio de las oscilaciones, lo cual denota que el el mecanismo
mediante el cual se originaron las oscilaciones longitudinales en este caso corresponde a un impulso
que proviene presumiblemente de cambios en el flujo magnético de la mancha.

Por otro lado, las oscilaciones de una region de interés al sur de F1 se componen mayoritariamente
de un periodo de 2,25h y un aumento en las variaciones de intensidad se detectan principalmente
en las capas inferiores (SDO/AIA 304 A, 171 A) 18h antes de la desaparicién dindmica de algunas
fibras de F1, lo que abarca un periodo corto de 3h en la que las secciones involucradas en la DBd
posterior, pierden intensidad en las imagenes captadas por GONG (DBt). La explosién parcial de
las secciones norte (~ 10,6°) y sur (~ 10,0°) de F1 no generan CMEs.

Cabe destacar que asociadas a estos aumentos en las variaciones de intensidad no se observan
movimientos longitudinales importantes del material en el eje del filamento, sino més bien pequenas
oscilaciones amortiguadas (con el periodo de 2,25h) que decaen al cabo de poco méds de un periodo
completo. Estas variaciones no son notorias en las capas coronales superiores (SDO/AIA 193 A,
211 A), donde no parece existir ninguna oscilacién de largo periodo significativa.
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Las oscilaciones observadas durante el evento de F3 ocurren en el periodo que abarca la DBt de
las secciones este y oeste del filamento. Se observan oscilaciones longitudinales de pequena ampli-
tud con un periodo alrededor de 2,25h y que decaen rapidamente, particularmente en los filtros
SDO/AIA 171 A y 193 A, los cuales corresponden a la zona de transicién y la corona. Adicional-
mente el espectro de potencias wavelet y los periodogramas muestran una oscilacién adicional de
aproximadamente 6 h que se presentan desde 1d previos a la DBd del filamento, sin embargo la
figura [6.21] no denota importantes oscilaciones longitudinales asociadas a este periodo. Al final de
estas oscilaciones ocurre una importante CME, por lo que F3 constituye un ejemplo de un evento
en el que no se registran oscilaciones longitudinales como precursor de la CME subsecuente.

Oscilaciones con periodo similares a las detectadas en F3, fueron observados previamente por
Pouget et al.| (2006]), utilizando el modelo [Joarder and Roberts| (1992) estas oscilaciones fueron
identificadas exitosamente como el modo Kink lento, sin embargo, [Pouget et al.[ (2006)) menciona
que los parametros de frecuencia, amplitud y duraciéon de las oscilaciones capaces de generar una
CME no estan establecidos, de hecho, en sus estudio, la deteccién de estas oscilaciones no estan
precedidas por una DBd, mientras que en nuestro evento, la deteccién coincide justo con el periodo
previo a la explosion.

Las oscilaciones con periodo de 2,5 h pueden estar relacionadas a flujos bidireccionales del material
de F3, se presume que estos movimientos generan las variaciones de intensidad observadas en la
regién de interés. Los flujos bidireccionales se deben a las oscilaciones longitudinales desfasadas
de diferentes fibras del filamento, se ha propuesto ((Luna and Karpen| 2012)),(Chen) 2013), (Zhou
et al., [2020)) que el calentamiento asimétrico o turbulento del filamento cerca de sus puntos de base,
genera precisamente estas oscilaciones longitudinales o también el drenaje de masa del filamento
(ambos procesos son visibles en los videos de la evolucién de F3), en este caso la gravedad también
actia como fuerza restauradora.

De acuerdo a lo observado, la seccién al este se encuentra en DBt, o sea, el material en el extremo
este de F3 se encuentra lo suficientemente caliente como para desaparecer de las imégenes de
Ha, posteriormente un segmento al oeste de F3 se une al proceso. El calentamiento asimétrico en
algunos sectores de F3 explican entonces el aumento de los flujos bidireccionales en las fibras de
la prominencias que se registran el dia previo a la explosion de F3. Si bien es cierto estos flujos
bidireccionales pueden ocurrir independientemente de la fase en la que se encuentre el filamento
(pre-DBt, DBt, DBd), este resultado es importante porque apoya la idea de que, cambios en los
flujos bidireccionales son una sefnial de la activacién del filamento, que puede llevar a una explosién
subsecuente.

En general las oscilaciones mas importantes de la intensidad relativa (I/Iy — 1) se observaron en
SDO/AIA 304 A y 171 A, cabe destacar que la mayor capacidad de respuesta de ambos filtros se
encuentran en la cromésfera, la zona de transicién y la corona baja, sin embargo para los filtros
con mayor capacidad de respuesta en las capas coronales superiores 193 A y 211 A la intensidad de
las oscilaciones se vieron atenuadas. Para determinar el posible lugar de reconexién y la velocidad
del impulso que este proceso ocasiona, es necesario realizar estudios con mayor resolucion espacial
y temporal, nuestros datos no permiten identificar diferencias significativas de fase que se puedan
asociar a la velocidad de la propagacién de la perturbacién en diferentes capas, sin embargo, si
sugieren que el proceso de reconexiéon que ocasiona las oscilaciones, ocurre en las capas inferiores,
la perturbacién inicia en las capas inferiores y se propaga hacia las capas superiores, aunque en el
caso de F3 se observa que las oscilaciones son mas notorias en SDO/ATA 171 A que en 304 A.

Las oscilaciones estan estan presentes en todos los filtros analizados pero en general la intensidad
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de las perturbaciones decae con la altura. En los niveles inferiores, las oscilaciones parecen ser
muchos mas cadticas lo que sugiere que una mayor cantidad de energia es depositada en esta capa
respecto a las superiores, este resultado también es més claramente observado en los filamentos
ligados con regién activa. Aunque es importante destacar que para F3 (filamento lejano a RA) la
mayor intensidad ocurre en 171 A, lo cual sugiere que la reconexién ocurre en una capa superior
probablemente debido a su inestabilidad termal en proceso.

A futuro, serfa importante hacer simulaciones de los filamentos F2 y F4 como las implementadas
por [Zhang et al.| (2012, sin embargo dado la topologia de estos filamentos se tendria que pensar
mas alld de un modelo unidimensional.
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Conclusiones y Recomendaciones

Después de seleccionar algunas regiones de interés en el cuerpo de cada filamento en las imagenes de
SDO/AIA en diferentes filtros correspondientes a diferentes alturas, se elaboré una rutina de solar-
software que utiliz6 el método de Image Thresholding el cual es una forma simple de segmentacion
de imagen. El objetivo del método fue crear una imagen binaria, con lo cual se logré separar los
pixeles del filamento o primer plano, de los pixeles de fondo para optimizar en el procesamiento
de la imagen, que permite ademéas de considerar la rotacién de Carrington rastrear el centroide en
cada una de las imagenes para un seguimiento mas efectivo del material en el canal del filamento.

A partir de las intensidades promedio dentro de cada region se obtuvo la oscilacién relativa con
respecto al filtro Savitzky-Golay. Ademads, se obtuvo el espectro de potencia de ondas de Morlet
y periodograma para deducir las frecuencias de estas oscilaciones de largo periodo y su evolucién
temporal (ademéds de con la altura). El mismo proceso se aplic para las manchas solares cercanas a
los filamentos. Mediante una rejilla alineada con el canal del filamento se identificé si las variaciones
detectadas corresponden a movimientos longitudinales del material del filamento.

El procedimiento se aplicé para cuatro filamentos durante el periodo cercano al maximo solar
del ciclo 24, el estudio de estos filamentos se concentr6 entre el 19 de junio y el 7 de julio del
2014. Se consideraron dos filamentos intermedios (F2 y F4) donde se encontraron las oscilaciones
longitudinales més significativas y dos filamentos quietos (F1 y F3).

F2 presenta importantes variaciones de intensidad relativa que se asocian a un claro movimiento
longitudinal del material con un periodo entre 3,0h y 4,0h que es amortiguado. El movimiento se
detecta en todas las capas estudiadas, sin embargo se hace mas evidente en las capas correspon-
dientes a la cromosfera, zona de transicién y corona baja (SDO/AIA 304 A, 171 A). Las oscilaciones
ocurren dos dias previos a la DBt de la seccién en estudio, ademas las oscilaciones de F2 muestran
un aumento en el periodo previo a la DBt, este aumento podria deberse a un aumento en el radio
de curvatura, el cual a su vez estd asociado al proceso de expansién de F2. No se registra ninguna
CME posterior a las oscilaciones encontradas, por lo que en este evento, no pueden considerarse
como precursoras de una CME, sin embargo, F2 se expande lentamente en los dias posteriores,
dando lugar a una CME tipo Halo parcial cuatro dias después. Las observaciones sugieren que la
gravedad actiia como fuerza restauradora en este evento, de manera similar a lo reportado por
Luna and Karpen| (2012)).

En cuanto a al origen de la perturbacién, los magnetogramas observados el 01/06/2014 entre las
20:00 -23:55 UT muestran el surgimiento de un pequeio flujo magnético cercano a la regiéon activa y
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cerca de la base de F2, por lo que es posible que las oscilaciones observadas de forma subsecuente se
deban a la inestabilidad causada por las perturbaciones ocurridas antes de la reconexiéon magnética
entre el nuevo flujo magnético y el campo magnético preexistente que ha sido seguido de las
oscilaciones.

En F4, se detectaron oscilaciones longitudinales con periodo de ~ 1,25h durante el 19/06,/2014,
que son similares a las observadas por [Zhang et al.| (2012)), quienes obtuvieron un periodo de
oscilaciéon P=54 min, con una constante de tiempo 7 = 133 min para las oscilaciones longitudinales
de una prominencia cercana a una regién activa. En este evento, el periodo es 2.5 veces menor al
encontrado en F2, lo cual se interpreta como un radio de curvatura menor.

Se obtuvo el valor minimo de la magnitud del campo magnético (B) para F2 y F4, los cuales
son de 98 G y 33 G respectivamente. El valor del campo magnético minimo de F4 concuerda con
lo reportado en los cédlculos previos (Mackay et al., 2010); sin embargo para F2, el resultado es
inusualmente alto, puesto que previamente las mediciones indican campos magnéticos entre 30 G
y 45 G. Utilizando este método, |Luna and Karpen| (2012)) reportan valores esperados entre 31 G y
75 G.

La diferencia més significativa entre las oscilaciones encontradas en F4 (las cuales si ocurren previo
a la CME) y las de F2 es el periodo de oscilacién, el cual es aproximadamente tres veces més
largo, esto implicaria desde el punto de vista geométrico que F2 tiene un radio de curvatura mayor
(Luna and Karpen, 2012). Esta diferencia puede ser un factor importante a considerar entre las
oscilaciones longitudinales que son o no seguidas por una CME, pues podria ser que en los casos
donde el radio de curvatura es menor, la magnitud del campo magnético es suficientemente intenso
como para no verse mayormente afectado por la inyecciéon de energia proveniente de la reconexién
con un flujo magnético emergente (que es en este evento el detonante de las oscilaciones).

Es necesario realizar simulaciones con campos magnéticos mas complejos que representen de mejor
manera los encontrados en los filamentos solares, para determinar en cuales configuraciones la
inyeccién de energia es suficiente como para causar la explosion significativa del filamento y CME
(mayor de 10°) (Taliashvili et al., 2009).

Ademas, los resultados muestran que las oscilaciones al sur de F1 se componen mayoritariamente
de un periodo de 2,25h, se detecta un aumento en las variaciones principalmente en las capas
inferiores (SDO/ATA 304 A, 171 A) 18h antes de la desaparicién parcial y durante el DBt que
abarca un periodo corto de 3h de las secciones involucradas en la DBd posterior. Se observan
pequenas oscilaciones amortiguadas que decaen al cabo de poco méas de un periodo completo. Estas
variaciones no son notorias en las capas coronales superiores (SDO/ATA 193 A, 211 A), donde no
parece existir ninguna oscilacién de largo periodo significativa.

Las oscilaciones observadas en F3 también ocurren en el periodo que abarca la DBt de las sec-
ciones este y oeste. Se observan oscilaciones longitudinales de pequena amplitud con un periodo
similar al de F1 (alrededor de 2,25h) y que decaen réapidamente. Estas oscilaciones se detectan
particularmente en los filtros SDO/AIA 171 A y 193 A, los cuales corresponden a la zona de tran-
sicién y corona. Adicionalmente el espectro de potencias wavelet y los periodogramas muestran
una oscilacién adicional de aproximadamente 6h que se presentan desde 1d previos a la DBd del
filamento. Al final de estas oscilaciones ocurre una importante CME, por lo que F3 constituye un
ejemplo de un evento en el que no se registran oscilaciones longitudinales como precursor de la
CME subsecuente observada (Chen et al., 2008)).
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Se ha identificado que las oscilaciones pueden estar relacionadas a flujos contracorriente del material
de F1 y F3. Se presume que estos movimientos generan las variaciones de intensidad observadas en
la region de interés. Los flujos contracorrientes se deben a las oscilaciones longitudinales desfasadas
de diferentes fibras del filamento, el calentamiento asimétrico o turbulento del filamento cerca
de sus puntos de base, genera precisamente estas oscilaciones longitudinales (Luna and Karpen,
2012; [Zhou et al., |2020; |Chen, [2013). Si bien es cierto estos flujos contracorrientes pueden ocurrir
independientemente de la fase en la que se encuentre el filamento (pre-DBt, DBt, DBd), este
resultado es importante porque apoya la idea de que cambios en los flujos contracorrientes son una
senal de la activacién del filamento, lo que puede llevar a una explosion subsecuente.

Respecto al tipo de oscilacién y la cercania con las regiones activas, en resumen, los dos filamentos
intermedios estudiados (F2 y F4) que se encuentran cercanos a una regién activa, presentaron
importantes oscilaciones longitudinales amortiguadas que ocurren previo a la DBt (F2) o en el
periodo previo a la DBd (F4), la diferencia mas significativa entre las oscilaciones de F2 y F4, es
que en este ultimo se detecté un menor periodo de oscilacién, y que la DBd generé la aceleracion
suficiente del material como para provocar una CME. Cabe destacar que, en la bibliografia revisada,
se puede constatar que los eventos con este tipo de oscilaciones como los reportados (Luna and
Karpen, |2012} |Chen et al.| [2008; Zhang et al, |2012; Zhang and Ji, |2018;|Zhang et al.| [2020), tienen
como factor comun el hecho de que ocurren en filamentos cercanos a regiones activas.

Mientras tanto en los dos filamentos quietos (F1y F3), no se encontraron oscilaciones longitudinales
importantes (con una amplitud significativa) sin embargo fue posible detectar pequenas variaciones
longitudinales con periodos similares. Las oscilaciones se presentaron en todo el periodo de estudio,
aunque en F3 se concentran especialmente en periodo previo a la DBd, asi mismo, en este evento,
una oscilacién adicional con un periodo de ~6 h se detecté claramente en los espectro de wavelet y
periodogramas, aunque no se lograron identificar oscilaciones longitudinales que coincidieran con
este periodo detectado.

8.1. Recomendaciones de trabajos futuros

Los resultados de este estudio sugieren que el proceso de reconexién magnética relacionada con
las inestabilidades y oscilaciones de largo periodo de los FQs estudiados, tienen su origen en capas
inferiores a la corona, puesto que la magnitud de las perturbaciones observadas (en general) es més
intensa en los filtros correspondientes a la cromoésfera, zona de transicion y corona baja, mientras
decae en los filtros asociados a la corona. Esto sugiere que la presion magnética y la respuesta
dinamica del plasma surgen desde la fotdsfera-cromosfera. Este resultado indica la importancia
de futuros estudios de indicios de la reconexién magnética y su implicaciéon en las oscilaciones de
filamentos.

Mas estudios son requeridos para determinar con mayor precision en qué eventos las oscilacio-
nes son precursoras de una CME, adicionalmente se requieren simulaciones computacionales para
determinar si las correlaciones encontradas en este trabajo se pueden replicar segin los modelos
fisicos actuales.
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