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Resumen

La evolucbn de modelosi$icos y sus simulaciones computacionales, han avanzado de
forma paralela al poder démputo con el que se cuenta. Emekico, existen esfuerzos
serios que tratan de involucrarnos en la cada vaz competida carrera de las simula-
ciones y visualizaciones. La UNAM cuenta con varios clistesupercomputadoras,
ad como laboratorios virtuales, conectados a una nueva eadfaia, el Internet 2. Es-

ta infraestructura, permite pensar en el uso extensividguato de alto rendimiento
con el fin de probar y recrear modelos renmos. En este trabajo, damos el primer
paso, Recreando un modelo tridimensional del Sol, en egta,gtara el&gimen del
Sol quieto, pero déndolo preparado para incorporar mejoras, 0 mejor dicha, yoza
mejor aproximad@n fisica.

Este modelo, por si solo, no tefidmucha ra@n de ser, a menos que generara resulta-
dos comparables con las observaciones.

Por esta raan, el objetivo de este trabajo, es que a partir de un modetterco,
geonttrico (3D) y térico del Sol quieto, podamos reconstruirdigenes bidimensio-
nales en multiples frecuencias con el fin de comparar comadnsenes realizadas.

Una vez probado el modelo, es decir, comparado con obsenes;i procedemos a
realizar simulaciones a frecuencias no observadas, camd fpredecir y tener herra-
mientas téricas que nos permitan validar observaciones futuraspc@a el caso del
Radio Telescopio Solar RT5.

La geometia utilizada en nuestro modelo es radial con origen en efraat@l Sol.
Los calculos se hacen sobtedas de vigin provenientes de la Tierra, que al integrarse
pueden generar una imagen bidimensional. Seasta configurabn debido a que
los perfiles de temperatura y densidad necesarios comadasatgara las funciones
de emisbn y absordn son radiales, haciendo natural el uso de ellas en el modelo
numerico.

En el Primer Capitulo, haremos un recorrido digto nacional e internacional sobre
la Radioastronoia Solar. Enumeramos la infraestructura con la que cuemtaseén
esta rama de las ciencias espaciales.

En el Segundo Capitulo presentamos la radiogmigrmica, los principales compo-
nentes, dscomo una serie de observaciones para el Sol Quieto.

En el Tercer Capitulo hacemos un recuento de la estructuraali€uieto, los princi-
pales modelos que existen en los perfiles de temperaturasydden

En el Cuarto Capitulo abordamos el tema del modeloémion para la soluéin gene-



ral de la ecuadin clasica del Transporte Radiativo. Dando como resultado un lmode
gue puede aplicarse a alguna geoimaefjue cumpla con las restricciones del modelo
ah desarrollado.

En el Quinto Capitulo desarrollamos un modelo gétio tridimensional que tiene
como coordenadas de origen el centro del Sol y como puntosifinva Tierra, sin
embargo, estas condiciones iniciales pueden ser modifigata cualquier situam
similar. La idea de generar esta estructura 3D o malla 3D esmrar la eficiencia
de un algoritmo de integramm llamado tulum, usarlo como entrada para el modelo
numérico desarrollado en el capitulo 5 y finalmente para genme@genes bidimensio-
nales que puedan ser comparadas con observaciones.

En el Sexto Capitulo explicamos el proceso de implemenied® toda la teda, expli-
camos el funcionamiento de Pakal y del@uata celular Tulum, el primero controla la
geometia, el modelo nur@rico y el aubmata celular, mientras que el segundo explora
el medio en busca de integrar la sofutide la ecuadin de transporte.

En el $ptimo Capitulo presentamos las simulaciones a variasdnaias alscomo sus
contrapartes observadas, tagrbpresentamos resultados a 4.5 y 43GHz quegoskr
comparados cuando el Radio Telescopio Solar RT5 este erohariento.

En el Octavo Capitulo se encuentran las conclusiones findkes gerspectivas a me-
diano y largo plazo.

En el Apendice A se encuentra una breve des@ipde las herramientasiécas utili-
zadas en la Radioastronomia Solar. En el Apendice B, se emal@demostradin del
diagrama de estados del automata Tulum y en el Apendice Ccsermrna el Codigo
Fuente del Programa Pakal.
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Prefacio

Desde mediados del siglo XX, el estudio de la radioamisiolar a sido ampliamen-
te abordado. Actualmente existe una gran variedad de nmeotkhdo téricos como
emgricos para las diferentes estructuras que conforman elt&ub en sué&gimen
Quieto como Activo. En este trabajo, presentamos el estlglia radioemigin solar

en su égimen quieto a partir de un modelo de la asfera solar en 3D, tomando como
valores iniciales modelos de temperatura, densidad élect, densidad de hidgeno,
abundancias relativas, opacidades y funciones fuentetptdecidas. Utilizando una
aproximaobn local de atrasfera plano paralela en equilibrio termaalinico local y
suponiendo una atbsfera en capas, promediada a partir de modelos de densidad e
equilibrio hidrosético. En esta primera aproximaai solo tomamos en cuenta la emi-
sion termica producida por la interaéei electbn-ion, que segn lostltimos estudios,

es la mayor fuente de emisi en la reghn del radio en la que entraremos en detalle.
La emisbn calculada fue mucho mayor a la observada, sin embar@pajdsarecientes
en la misma re@n del radio, presentan la misma anom@aPropondremos posibles
soluciones y presentamos lasdgenes generadas por nuestro modelo llamado Pakal.



Capitulo 1

Aspectos Hisbricos de la
Radioastronoma Solar

1.1. La Radioastronoma

En un principio la Radioastronden era considerada una ciencia muy diferente a la
Astrononma clasica, sin embargo, en la actualidad es considerada cotedmtagral de

la Astrofisica, debido a que ofrece informania longitudes de onda larga del espectro
electromagético, sundndose a la astrondenmilimétrica, infrarroja, visible, uv, rayos
X'y mas recientemente en la régide los rayos gamma.

Esta €&cnica, depurada ya casi por cidioa, debe suapido desarrollo a dos factores
fundamentales, el primero como veremos mas adelante, egpatio que tuvo como
medio de defensa ante ataquésems en la segunda guerra mundial y a la “ventana del
radio” en la atndsfera terrestre.

En este capitulo, damos un&isis hisbrico de la Radioastrondian, desde los experi-
mentos de Hertz hasta el VLA. Tangéini hacemos un breve resumen de la Radioastro-
nomia Mexicana, su historia y la gente que la conforma, parandetda situa@n en

la que nos encontramos y las perspectivas a corto y largo.plaz

1.1.1. Historia

En 1873, el térico ingles J. Clerck Maxwell publico su obra “Treatise oerdtticity
and Magnetism” [Maxwell (1904)], en este trabajo construy@ teora formal so-
bre los fedmenos dictrico y magetico, llamada ahora tei@arelectromagetica. Tiene
como base 4 ecuaciones fundamentales llamadas ecuaceiMesxdiell. Estas ecua-
ciones resumen de una manera puramente néiesrel trabajo de Gauss, Faraday y
Euler; unifican los feamenos dctrico y magetico, y crean las basesotécas para
descubrimientos sorprendentes en los siguierites.a

Gracias a este nuevo formalismo maédito, Maxwell pudo demostrar que un cambio
en el campo éctrico debe crear un campo maégjoo y viceversa. Tuvo que pasar casi
medio siglo para que Einstein demostrara que realmentatsed&l mismo fedmeno.
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Receptor

Transmisor

Figura 1.1: Emisor y receptor usado por Hertz para detecaioelectromagaicas.

Otro de los resultados importantes de lai®etectromagetica es la predicon de que

la variacbn del campo pdd propagarse a trés del espacio en forma de onda, oscilan-
do las fuerzas élctricas y mageticas erangulos rectos con respecto a la diréocile
propagadn. Esta afirmaéin causo una gran controversia, debido a que una onda, en
principio, es una manifestam en la materia, entonces, si las ondas electroatags
podan viajar por el espacio, teridn que transportarse sobre un medio. Hubo un gran
debate sobre este tema, llegando incluso a ponerle nomiste eesterioso estado de
la materia indetectable hasta ese momento, el llamador“etPesaron 14 i@os, hasta
1887, cuando Albert A. Michelson y Edward W. Morley demasira con su famoso
experimento [Michelson & Morley (1887)], que el ether noséiat .

Las ondas predichas por Maxwell jamas seilalbservado y por lo tanto no hab
mediciones ni experimentos. Cabe destacar que una vezalksiara teola electro-
magretica, muy poca gente sabia interpretar y manejar las henéas mater@ticas
necesarias. Uno de los pocos que tuvo acceso y daténtbora fue Heinrich Hertz,
quien se percatde la existencia tgica de aquellas misteriosas ondas.

Para producirlas Hertz constiyn sistema muy sencillo [Hertz (1883)]. Este apa-
rato estaba pensado en un resultado de Joseph Henry, elatimldescubierto que
una descarga por medio de una chispa produce una corriemients. El aparato que
construy constaba de dos partes, un emisor y un receptor (figuraEn¥l emisor se
formaba un circuito resonante mediante la capacitanciadeldcas y la inductancia
de dos varillas alimentadas por una bobina, cada vez queldtaje producto de la
capacitancia de las placas protiuana chispa entre las dos varillas el circuito comen-

! Aunque actualmente se siguen realizando experimentoe sbtema [Muller et al. (2003)].



zaba a oscilar hasta que toda la eiergra disipada en ondas electrométipas. El
receptor por otro lado era un anillo rato con una ligera separaai.

Al poner en funcionamiento el aparato, Hertz observo queadudan ligeras chispas
en el receptor, estas chispasianun néaximo cuando el anillo se encontraba en el
mismo plano que el transmisor. Tarahienconid que si pofa una lamina de metal
grande frente al transmisor y niadas ondas reflejadasstas produan interferencia
con las emitidas produciendoaximos y mnimos de chispazos, con este hecho Hertz
demosto que la longitud de la radiamn era de aproximadamente 5 m y que las onda
electromagéticas exhiban polarizadn, al igual que la luz.

Hertz halia encontrado las onda predichas en laitede Maxwell, cimentando el in-
cipiente paradigma que se estaba formando en ese entoreresaparte de descubrir
la ondas electromag@ticas, tamlén tiene que ser recordado como el descubridor del
efecto fotoekctrico.

Despies de este descubrimiento, los investigadores @pdaa comenzaron laibque-

da de ondas electromagficas provenientes del espacio, sin embargo, la sedsitili
necesaria en los receptores para ese entonces era dentagmduor lo que se enfo-
caron al primer objeto celeste lo suficientemente grandesypgdia emitir suficiente
enerda para poder ser detectada, por supuesto hablamos del Sol.

Por mas de dosétadas, 4 equipos realizaron experimentos infructuosasdedectar
ondas de radio provenientes del Sol. Paralelamente a lasrdiss de crear mejores
emisores y receptores de las ondas hertzianas o electréticagn

El primero fue Tomas Alva Edisén Edison tuvo la idea de colocar 7 alambres tendi-
dos sobre postes cuidadosamente aislados, los cuales s@nectados a una terminal
de tekfono, tefia la esperanza de escuchar las perturbaciones electrétitagnpro-
venientes del Sol. Sin embargo no existen registros acerdasdresultados de este
experimento.

En Inglaterra exi$a otro investigador, llamado Sir Oliver Lodge. Su printiggorta-
cion fue hacer ras sensible el receptor de Hertz, disminuyendo la resistpneducida
por el metal del anillo y sustit@ndolo por un tubo de vidrio, esta innovatihacia que

el receptor captara Beles a casi un kimetro de distancia, este hecho abeatLodge

a tratar de encontrar ondas provenientes del Sol, sin embaste intento fracas la
explicacbn de Lodge fue la falta de sensibilidad y las perturbacialeels ciudad de
Liverpool.

El tercer equipo en intentarlo fueron los alemanes J. Wjlgid. Scheiner, lograron
aumentar la sensibilidad del receptor, este receptor @oaste un alambre de algunos
cenimetros sostenidos por un par de alambres que estaban adoeet una bater

y a un galvabmetro. Este circuito era aunas sensible que el de Lodge a las ondas
producidas artificialmente. Este aparato estuvo expudataiacon solar, producida
por el reflejo de un espejo cubierto de papel negro para @imninluz visible. Sin
embargo durante ochdas de exposioin no se midd ninguna skal proveniente del
Sol. Wilsing y Scheiner reportaron que posiblemente séadelgue la atidsfera de la

2 Aungue de nacionalidad estadounidense era mexicano pionigato.



tierra halta reflejado gran parte de la radi@eisolar.

El ultimo en intentarlo fue un estudiante graduado llamadariés Nordmann, el cual
tomo el consejo de los alemanes y llevo su receptor a la mamiont Blanc situada a
3,100 m, llevaba una antena de alambre de 175 metros delpmta de este alambre
se sumer@ en un recipiente lleno de mercurio, el cual se conectabaluesor de
vidrio, este cohesor se conectaba a un circuiéotelco abierto, que incla una batéa,

un galvadmetro y la caja de mercurio donde tagiestaba la antena, de modo que
una punta de alambre quedaba a poca distancia del cohesal akstaban conectadas
tanto la antena como la otra punta del circuito. Al empezamadiciones, el mercurio
se vaciaba quedando expuesta la antena y produciendo gfoedg las variaciones.
Nordmann realia una sola mediéin, el 19 de Septiembre de 1901. Y como era de
esperarse no obtuvo ningunaiak En su reporte, Nordmann aduce que la falta de
senales provenientes del Sol se debe a dos hechos, el primgree® esperaba una
sdial continua proveniente del Sol y en segundo a que 1901 enmiho en el ciclo

de manchas solares, Norman, muy adelantadcépsca, estaba convencido de que las
erupciones solares prodao ondas electromagticas y estaban relacionadas con las
manchas solares.

Es una &stima que Norman no haya continuado con sus observacgneseptor era

lo suficientemente sensible para detectar las ondas dedadio evento solar, hubiera
sido el primer hombre en la historia en detectar la radio@misolar.

En 1902, es publicada la téarde emighin del cuerpo negro, creada por Max Planck,
esta tedia predice la cantidad de enagroducida por un cuerpo en equilibrio termo-
dinamico. Para la desilusn de los radioashnomos de I&poca, un cuerpo como el Sol
a 5600 K produce unaimima cantidad de ondas de radio, @edp teofa de Planck.

Este hecho desaléna los cierificos a continuar la investigai. Créan p@acticamente
imposible poder detectar laf&@ con los niveles de ruido de sus receptores. Sin em-
bargo la radio comercial y militar continuaron la investiga y desarrollo tanto de
emisores como de receptores en los siguiente$i88,a principios del siglo pasado.
Uno de ellos fue Guglielmo Marconi, quien en un principioliEaexperimentos para
conseguir transmitir electricidad de un punto a otro silizati cables pero a una mayor
distancia. En una de sus pruebas coletutas de metal en una ampolla de vidrio y
comprold que se electrificaban si se les hacia llegar ondas eleqjrétieas. Ya en
1894 podia sonar un timbre a siete metros de distancia

En esapoca, elisico ruso Alexander Popov hi@inventado la antena, que no era mas
gue la idea de elevar lo mas alto posible un cable que siremrao emisor. Con este
invento Marconi pudo enviar Bales a 30 Km de distancia. Degsude este logro en
1901, justo en eli@ del experimento de Nordmann, Marconi pudo enviar un njensa
teleg@éfico desde Inglaterra hasta Estados Unidos.

Las séiales radiotele@ficas del aparato de Marconi solo transamitsonidos muy sim-
ples. La transmi$in de sonidos mas complejos, redagrerfeccionar el sistema, y eso
fue logrado con el aporte de varios cidicbs y €cnicos.

Hay una larga lista en la historia de la radio: Reginald Fregse, John A. Fleming,
Thomas A. Edison, Lee De Forest, John A. Fleming, Robert Waigatt, quienes
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depuraron los emisores y receptores de radio [Mallo & Cabh8idQ)].

Para 1933 la radio comercial estaba ya asentada, la trabamistenatica por emigin

de ondas electromagticas era cosa cdm. Debido al aumento de sensibilidad de los
receptores de radio fue que por casualidad se detectaramlaras ondas de radio
provenientes del espacio exterior.

El5 de Mayo de 1933, el New York Times puldian artculo donde se daba a conocer
los descubrimientos hechos por &iEo Karl Guthe Jansky como parte de un proyecto
financiado por los laboratorios Bell. Los laboratorios Bekkgan usar longitudes de
onda entre 10 y 20 metros, para la transarisransafintica, Jansky era el encargado
de investigar las fuentes de ruido que padrinterferir en la transmign.

Jansky constridyuna antena que p@ser dirigida en cualquier direéei. Desp@és de
grabar informadin por varios meses en todas las direcciones, Jansky en8duntes
de ruido.

= Tormentas élctricas cercanas.
= Tormentas dctricas lejanas.

= Un ruido constante e imperceptible de origen desconocido.

A esta ultima fuente de ruido, Jansky le dédicas de un o de investigaéin, durante

el dia, este ruido aumentaba y dismi@aupor lo que pertsse dela a la emigin solar,
ad que comena a captar las $&l proveniente del Sol, pero degsude unos meses,
la séhal comena a alejarse del disco solar y se dio cuenta de que el cicle ewixi-
mo y minimo duraba 23 horas y 56 minutos, lo que significaba quefial ggovemna
de alguna estrella fija 0 un objeto muy alejado de nosotrde. &geto estaba en la
consteladn de Sagitario.

Jansky intup que la emigin provefia del centro de la \ Lactea. Propuso a los la-
boratorios Bell construir una antena de 30 metros para agrtila investigadn, sin
embargo, los laboratorios ya fan la informadbn que necesitaban y no financiaron a
Jansky en sus investigaciones.

Aunqgue los laboratorios Bell no continuaron financiando eypcto de Jansky, el des-
cubrimiento de la radioemisn proveniente de laia lactea fue fundamental, demos-
traba que exisa emisbn en radio extraterrestre y que era detectable. Déspeld
Radioastronofia que estaba en un letargo de casi 80sa

En 1937, el estadounidense Grote Reber, influido por el watzajansky, constréyuna
antena pardilica de 9.5 m, en el patio de su casa, con esta antena rehlizoner
mapa del cielo en ondas de radio. En ese misitmy & H. Dellinger repodt una per-
turbacbn en la transmisin de ondas de radio, sin saberlo, Dellinger estaba replrtan
la perturbaddn de la ionosfera producto de un evento solar intensofdlsiguiente
D.W. Heightman reporto el registro de ruido suave pero stieéan sus antenas, pero de
nuevo, no fue capaz de deducir su origen.

En 1944, Reber publica las observaciones realizadas dur@agen su nuevo radio-
telescopio (Reber (1944)), donde finalmente encuentra lagaxisibn del Sol Quieto,
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en este articulo, el argumenta que la etmsbbservada es debido probablemente a la
Corona.. El 26 de febrero de 1946, por la tarde, cuando elitgjdydtanico detec-

to una fuerte interferencia en sus radares, esta intediereliiab 2 das. La primera
explicacbn fue que posiblemente el ejercito nazi estaba interfidesus$ radares para
inhabilitarlos ante un ataque sobre suelo ingles. Sin egobait aislar la fuente de la
sdial, se concluyodcilmente que la interferencia provardel Sol. El joven cieifico
Stanley Hey, fue el encargado de elaborar el reporte, quigini® correctamente que
la fuerte emighn podia ser producida por un destello solar que fue reportado idss d
desp@s del inicio de la interferencia.

Cuatro meses despsi G. C. Southworth y A. P. King de los laboratorios Bell captaro
independientemente ondas de radio solares.

Despies de estos descubrimientos, los digcds regresaron a la investiganide la ra-
dioemisbn, por un lado la emiéhn solar y por otro la emién en el espacio. Cabe des-
tacar que ambas disciplinas se encuentran separadas, lsangenfas écnicas usadas
como herramientas son muy similares. Los radiotelescpiases, en general pueden
ser mas pequims que los utilizados para realizar observaciones de gadasticos o
extragalacticos, debido a que el Soléestlativamente cerca y puede resolveésalf
mente desde la Tierra. Para la detéoctle ondas de radio provenientes del exterior
del sistema solar, se requieren de grandes antenas y dsairirdggrferometricos, las
ondas de radio hay que recordar, son fotones de muy bajai@nleagiendo ditil su
detecobn, aderas de que el numero de ellos son pocos.

Con el paso del tiempo, los grandes avances en la etec#, la invendn del transistor

y de los circuitos integrados, hicieron posible la elabidmace equipos mas sofistica-
dos, es imposible abarcar toda la gama de radiotelescop@segdesarrollaron desde
ese entonces a la fechaj gge damos un salto enorme, de mediados del siglo XX hasta
nuestros ts.

1.1.2. Situacon Actual

Despies de estosims, la Radioastrondia comena a tener descubrimientos cada
vez mas importantes, la radiaoi de fondo de Microondas (Cosmic Microwave Ba-
ckground CMB), la emigin de 21 cm producida por las regiones Hl, la earigiel CO

y del CS en las nubes moleculares, la captade fuertes emisiones en radio, producto
del corrimiento al rojo de galaxias lejanas con fuerte @mign el Infrarrojo debidas
al polvo.

Todos estos descubrimientos se deben a los grandes radampios y mas actualmen-
te a los interfedmetros que se han construido en ldmos 50 &os. Entre los mas
importantes tenemos

= Solar Radio Observatory Postdam-Tremsdorf (AIP OSRA), wlumcan Post-
dam, Alemania. Trabaja entre 40MHz-100MHz, 100MHz-200MB@OMHz-
400MHz, 400MHz-800MHz.

= The ARTEMIS IV Multichannel Radiospectrograph of the Unsigr of AT-
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HENS. Ubicado en Thermopylae, Grecia, trabaja entre 20/d50MHz.

Ondrejov Radiospectrograph, Ondrejov, Republica Checaasgdre 0.8GHz y
4.5GHz.

Phoenix-2, Bleien, Suize. Radioespectrografo, trabaj@&ntGHz y 4GHz.
Callisto, Blein, Suize. Trabaja entre 45MHz y 870MHz.
IZMIRAN Radioespectrografo, Moscu, Rusia. Trabaja entre 22MI270MHz.

Gauribidanur Digital Spectrograph (GDS) (Gauribidanunslore, India). Tra-
baja entre 30MHZ y 80MHz.

Hiraiso Radio Spectrograph (HiIRAS) (Hiraiso, Japon), traladyecuencias entre
25MHz y 2.5GHz.

Ichon Radio Spectrograph (IRS) (Ichon, Korea), trabaja e3@r®Hz hasta 2.5
GHz.

Solar Broadband Radio Spectrograph (SBRS) (Huairou / Nanjingnnkng,
China). Desde 0.7GHz hasta 7.6GHz.

Culgoora Radiospectrograph (CULG) (Culgoora, Australia) deds8MHz hasta
1.8GHz.

Bruny Island Radio Spectrometer (BIRS) (Hobart, Tasmania,ralis}. Desde
3MHz hasta 50MHz.

Green Bank Solar Radio Burst Spectrometer (GBSRBS) (Green Barginidiy
USA), De 70MHz a 300MHz y de 200MHz a 1.07GHz.

USAF Radio Solar Telescope Network (RSTN) (Sagamore Hill, 9dabusetts,
EU Holloman AFB, New Mexico, UEU Learmonth, Australia Palahtdawaii,
EU San Vito, Italia). Desde 25MHz hasta 180MHz.

Telescopio Espacial Wind/WAVES. Desde 0.2MHz hasta 14MHz.
Trieste Solar Radio System (TSRS) (Trieste, Italia), 0.1Géktd 10GHz.
Telescopio Espacial Ulysses/URAP. Desde 1KHz hasta 1MHz.

Solar Radio Burst Locator (SRBL) (Owens Valley, California, EU$1 MHz,
164 MHz, 237 MHz, 327 MHz, 411 MHz y 432 MHz.

Gauribidanur Radioheliograph (GRH) (Gauribidanur, Bangalémdia), desde
40MHz hasta 150MHz.



= Siberian Solar Radio Telescope (SSRT) (Sayan, Rusia). Freizuge operadin
a 5.73GHz.

= Nobeyama Radioheliograph (NoRH) (Nobeyama, Japon). Opef@Biy 34GHz.

= Solar Submillimetric Telescope (SST) (El Leoncito, Argeaj. Trabajaa212GHz
y a 405GHz.

= Owens Valley Solar Array (OVSA) (Owens Valley, Californid)E Desde 1GHz
hasta 18GHz en 45 canales.

= Digital Spectropolarimeter (DSP) Radiostation LustbheTRJ2 (Graz, sterreich
/ Kharkov, Ucrania). Desde 10MHz hasta 30MHz.

= Metshovi Radio Telescope (Metshovi, Finlandia). Trabaja.6@Hz y 36.8GHz.

= Very Large Array (VLA) (Socorro, New Mexico, EU) Desde 74MHasta 50GHz
repartida en 8 bandas.

= Telescopio espacial STEREO/WAVES, 10KHz hasta 16 MHz.

= Low Frequency Array (LOFAR) (Dwingeloo, Holanda). Desde 3@Mhasta
240MHz.

= Nancay Dekameter Array (Nancay, Francia). Desde 20MHah3EVIHz.

Actualmente se encuentran en desarrollo dos conjuntodardenetricos y la antena
GTM:

= Frequency-Agile Solar Radiotelescope (FASR) (EU). Oreearfrecuencias des-
de 30MHz hasta 30GHz.

= Atacama Large Millimeter Array (ALMA) (Atacama Desert, GHjil Frecuencias
desde 30GHz hasta los 950GHz.

= Large Millimeter Telescope (Puebla@ico). Desde los 75GHz hasta los 300GHz.

1.2. La Radioastronoma en México

1.2.1. Historia

La Radioastronoiia como ciencia parece llegar desde varias vertientegxadd. Una

de ellas fue Ruth Sonabend Moszkiewicz, conocida como Ruth Rah naco el 27

de abril de 1920 en Dobrzyn, Polonia. Poco tiempo despla familia de Ruth se mudo
a Varsovia. Ruth y su hermana mayor Shulamith, asistieroraaesouela socialista,
librepensadora y no antisemita que la infiugertemente en toda su vida. Su padre
Mendel Wolf Sonabend Globus era comerciante, rompiendmatiicion familiar, ya
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qgue su padre y varias generacionegatialan sido rabinos. Gracias a su protesi
Ruth y su familia de nuevo se mudaron, al puerto de Gdynia. tarcaslad, la familia
Sonabend prosper convirténdose incluso en diles de una fabrica productora de
frutas. En 1938, Ruth y su hermana viajan a Francia, comoibscar

En Francia, Ruth continuo estudiando con entusiasmo, anflse en la dmica, sin
embargo la amenaza de guerra, hace que su familia resideR@a@nia emigre hacia
México el 2 de Mayo de 1939. Ruth y su hermana quieren quedarBaiesn para
ayudar a la resistencia, sin embargo ante las circunstaabendonan Francia a fines
de 1940. Ella y su familia radicaron en el D.F. y muy pronta ek inscrild en la
Escuela Nacional de Ciencias Biglicas del Polécnico para continuar sus estudios de
guimica. Cuando abrieron la carrera dsiEa en la Facultad de Ciencias, toaen
Mineria, Ruth se incorpora a sus filas. Posteriormente inicia sudies de Maesta
Fisica y Asico Qumica en la Universidad de Columbia en Nueva York, tenienaoao
asesor al premio Nobel desfca el profesor Polykarp Kush.

Inicia su doctorado en Méoica Estaf$tica y Me@nica Cantica, desafortunadamen-
te no concluye su grado debido a que su segundo esposo Heallykni@mbro de la
ONU, excombatiente Polaco en la resistencia Inglesa, dogea escapar de un campo
de concentradin nazi, tuvo que renunciar a su cargo debido a que la KGB rsddie
su posiocdn e inclinaciones pdicas lo presiod para espiar a los Estados Unidos. De-
cidio finalmente no obedecer a intereses tan mezquinos y deuigdlarse junto con
Ruth de nuevo a Kixico. A su regreso Ruth comienza a trabajar con Manuel Sahdov
Vallarta, en el campo de Rayo®€micos, taml&@n inicio estudios en élrea de Isica
del Espacio Interplanetario y Circumterrestre. En 1962 &fa del Departamento de
Espacio Exterior en el Instituto de G&ita de la UNAM, publié casi cien aitulos.
Pacifista y conocedora de los problemas degsen ias de desarrollo fue la principal
promotora en Ndxico para crear grupos en el campo dédd&ch solar, interplanetaria,
magnetosferica e ionosferica en la UNAM. Fundadora del@deFsica Espacial en
dicha universidad. Dentro de este grupo trabajo y diriarias tesis de estudiantes
gue hoy son investigadores reconocidos a nivel internatientre ellos, el Dr. Roman
Perez Enriquez, el Dr. éttor Perez de Tejada, el Dr &oBrancisco Valdes Garcia, la
Dra. Silvia Bravo.

A finales de los &ios ochenta, Ruth preseniot®mas de Alzheimer, enfermedad contra
la que lucho por susltimos quince &os de su vida.

El grupo de ksica Espacial producto del incansable trabajo de Ruth foéme@do por

la Dra. Silvia Bravo.

En la cecada de los ochenta, la principal impulsora de la Radioastia solar fue la
Dra. Silvia Bravo. Silvia nadi el 20 de Febrero de 1945 en Celaya Guanajuato. Rea-
liz6 la licenciatura eniSica en la Facultad de Ciencias de la UNAM. Se goaein 1968
con la tesis “Moduladin de la radiaén cdsmica gactica en el medio interplanetario”.
Se incorporo como investigadora al Instituto de G&oé de la UNAM en Octubre de
1968 trabajando con la Dra. Ruth Gall. Realiestudios de posgrado en la Facultad
de Ciencias de la UNAM, en donde obtuvo la Maesan Rsica en 1977 con la tesis
“Asimetria Norte-Sur en una magnetosfera cerrada” y posteriorneengéposgrado de
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la UACPyYP en el Instituto de Gegfca de la UNAM, en donde obtuvo su doctorado,
con la presentaén de la tesis “Los Hoyos coronales de gran escala en el vsefdd’

en 1990. Parte de su investigawidoctoral fue llevada a cabo en la Universidad de
Cambridge en colaboraui del Dr. Antony Hewish, premio Nobel enisica.

Silvia publico 72 aiiculos de investigadn en revistas internacionales con arbitraje,
26 en revistas y memorias sin arbitraje. PreSenas de 120 trabajos en congresos
internacionales y su labor de investigaties ampliamente reconocida a nivel mundial.
Inici6 la formacon de un equipo humano especializado en éasitas de la radiote-
lescopa, la vinculacdn del Instituto de Geddica de la UNAM con diversos centros
de ens@anza superior, tales como el Teagito de Morelia, La Universidad de San
Nicolas de Hidalgo en Michoaa, etc.

Desafortunadamente muere repentinamentéxdear el 7 de Septiembre del 2000.
Otro personaje en esta breve historia de la Radioastri@nmexicana es el Dr. Luis Fe-
lipe Rodiiguez Jorge. Naoiel 29 de mayo de 1948 en Merida, Yucatan, ciudad donde
curso sus estudios de primaria, secundaria y preparakmid. 973 obtuvo la Licen-
ciatura en ksica en la Facultad de Ciencias de la UNAM y en 1978 el Doctoead
Astrononia en la Universidad de Harvard. Ha publicadasne 200 artulos cienifi-

cos y ha impartido alrededor de 180 conferencias sobrelsajdrde investigadin. Sus
articulos cienificos han recibido s de 4000 citas en la literatura especializada.

A dirigido 9 tesis de licenciatura, 6 de maésty 6 de doctorado.

1.2.2. Institutos en el P#s

La Institucionalizadn de la Radioastrondia a creado 4 organismos que&st la
punta en Mexico, los cuales mencionamos a continaci

CRyA-UNAM

El Centro de Radioastrondeny Astrofisica de la UNAM est ubicado en la ciudad de
Morelia, Michoa@n en el campus de la UNAM que se encuentra en la antiguaararret
a Patzcuaro. El terreno donde se ubica el campésdionado a la UNAM en 1994 por
el Gobierno del Estado de Michdat

La creacdn del Centro fé aprobada por el Consejo Universitario de la UNAM el 20 de
marzo del 2003, a partir de la Unidad Morelia del InstitutcAdérononia. Este Centro
forma parte de un intenso esfuerzo descentralizador de fMUdue busca desarrollar
y consolidar la investigaon, docencia, y difusin de la astronoia en esta importante
region del pas.

El centro se geéten 1995 como una subsede del Instituto de Astrdaate la UNAM

en la ciudad de Morelia con un pedieegrupo de asbnomos. Actualmente agrupa a
18 investigadores que somléres aca@micos en variaareas de la astrisica y cuyos
trabajos han alcanzado reconocimiento internacional.

En su lista de investigadores, existen 4 especialistas eon&subnonia: Dra. Yolanda
Gobmez, Dr. Stan Kurtz, Dr. Laurent Loinard y el Dr. Luis FeliRediiguez.
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IA-UNAM

El origen del Instituto de Astronoia de la UNAM se remonta a 1867 cuando se
fundd el Observatorio Astramico Nacional (OAN), que se ini@zicomo un pequ
observatorio en la azotea del Palacio Nacional en el cemtia €iudad de Mxico.
Como consecuencia del crecimiento de la ciudad, este olbseoviue trasladado pri-
mero al Castillo de Chapultepec (1878) y posteriormente éicexlconocido como el
Observatorio de Tacubaya, inaugurado en 1908. En 1929 csarekpide el decreto de
autononma de la UNAM, el OAN es incorporado a la Universidad Naciohalbnoma
de Meéxico. En 1951 se funda la estanidel OAN (UNAM) en Tonantzintla, Puebla,
contigua al Observatorio Astrigico Nacional de la Secretarde Educaén Fublica y
en 1961 la UNAM inaugura el telescopio de 1 m dandetro en s@ptica principal en
Tonantzintla.

En 1967, se le reconoce su catégate instituto de investigaamn al OAN, por lo que
se crea el Instituto de Astrondande la UNAM (IAUNAM). Actualmente hay 2 inves-
tigadores con la especialidad en Radioastrdaofal Dr. Salvador Curiel Ramirez y el
Dr. Jo® Antonio Garcia Barreto.

IGEOFCU-UNAM

El Instituto de Gedsica surgb a partir de una sedm de gedsica del Instituto de
Geolodga de la UNAM. Fue aprobada su forméawipor el H. Consejo Universitario
el 21 de febrero de 1945 en respuesta a la propuesta del IraydRiMonges bpez,
entonces director de la Facultad de Ciencias, no obstantepercd sin capacidad de
funcionamiento durante los primerasas.

Inici6 formalmente sus actividades el 7 de febrero de 1949 bajwdacibn del Ing.
Ricardo Monges bpez. Actualmente existen aproximadamente 14 investigadm el
area de Isica Espacial y Ciencias Solares y Planetarias.

INAOE

El INAOE fue creado por decreto presidencial el 11 de noviende 1971, en To-
nantzintla Puebla. Contaba con la particigacile Luis Enrique Erro; el Dr. Guillermo
Haro, el Prof. Luis Rivera Terrazas, el Dr. Luis Munch y el@stmo Enrique Chavira,
entre otros. En este instituto exael Observatorio Astragico Nacional, el cual fue de
suma importancia para la consolidatide un grupo de astnomos de primer nivel.
Erro fue sustituido en la diredm del Observatorio por el doctor Guillermo Haro, bajo
cuya direcadn se convirtd en uno de los centrosas importantes de Aatica Latina.
Actualmente el INAOE cuenta con un fuerte grupo de invedbiges especializados en
Radio, Milimétrico y en elarea de Ciencias Solares.

Existen tamk@&n algunos otros centros que realizanialgipo de actividad realizada
con el estudio del Sol como lo son la Universidad de Sonoragbservatorio virtual
Carl Sagan y la Universidad de Guanajuato.
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UNAM Institute de Geofisica

Figura 1.2: Radio Interfémetro Solar RIS, el primer radiotelescopio eaxito.

México cuenta con 4 radiotelescopios en proceso de congiruocmodernizagin,
adenas de colaborar en proyectos extranjeros, en la siguieat®sehacemos un re-
sumen muy general de estos.

1.2.3. Radiotelescopios en Bkico
Radio Interfer bmetro Solar RIS

En 1971 un grupo de cieifitos sovéticos trasladaron un radiointerdenetro solar de
base pequea al Instituto Nacional de AstrisicaOptica y Electonica, en Tonantzintla
Puebla, con el prapsito de estudiar el componente S durante el eclipse toabtgue
se producita ese mismof#. Despeés de las observaciones, el radiointérfeetro se
guedo en el INAOE. Pasaron 1#as, cuando en 1985 la academia de ciencias de la
URSS en convenio con el Instituto de Astroriande la UNAM y el INAOE comen-
zaron el trabajo de rehabilit@ri y modernizadn del radiointerfédmetro, el cual se
halda abandonado y se encontraba en muy mal estado. Ese niismo@do en opera-
cion.

Sin embargo el INAOE no contaba con personal especializadaséca Solar, por lo
que el grupo de Silvia Bravo y Roma®ifez Enriquez quedo a cargo de la opdmaci
Los investigadores rusos capacitaron al, en ese entorstediante Eduardo Mendoza,
el cual realizo su tesis de licenciatura con la asaesoe Luis Felipe Rodiguez con
el titulo de “Investigadn de Centros de Actividad Solar con Intedisretro de Ba-
se Pequiéa en Onda de 4 cm”. Eduardo Mendoza posteriormente éssudbosgrado
en Leningrado y obtuvo su grado de doctor en la universidallagcu, actualmen-
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te trabaja en el INAOE, en la especialidad de RadioastrimofBduardo Mendoza al
abandonar el pa para continuar sus estudios entreno al Sr. Hugo Huepistito

de Geofsica, quien quedo a cargo de su opdradiaria.

Debido a que el Instituto de Gésica no tenia ni personal ni infraestructura en el
INAOE, fue sumamente difil su operadn, aunado a que varias partes del inténfiees-

tro comenzaron a fallar, debido a la afiggiad del aparato. Finalmente, el INAOE re-
clamd la microcomputadora que regulaba la opdragi el instrumento dejo de operar.
Afortunadamente la Coordinaixi de Investigaén Cientfica presto una computadora
Apple ll-plus, la interfaz fue construida por el Institut@®onal de Cardioldg, sin
embargo, para finales de 1986, el radiointénfieetro continuaba con fallas graves.
Ante todas estas circunstancias, se conéi@éétraslado a la Ciudad de&fico. An-

te el inminente traslado, el Sr. Huepa, encargado de la cperdel radiotelescopio
renuncia a su cargo.

En 1987, se decide definitivamente el traslado de Tonalazttebla a la Ciudad de
México. El traslado quéxda cargo del Ing. Mauro Medina y del Ing. Mario Arreola.

En Enero de 1988 un grupo de ciditbs tanto mexicanos como rusos, realizan el tras-
lado y la puesta en funcionamiento del radiointérfeetro. Este grupo estaba formado
por Mario Arreola, Silvia Bravo, Roan Ferez Enitquez, Mauro Medina, Alejandro
Berlin, Anatoli Korshavin y Sergio Shelenkov. Posteriorteese incorpar el estu-
diante Hector Durand, quien fue entrenado para operar el aparat@lgacabar sus
estudios renuncio al cargo.

El radiointerfebmetro solar de base pedizede origen soetico, ahora pertenecien-
te al Instituto de Gedsdica de la UNAM fue bautizado con el nombre de IK, es un
instrumento de alta prec@i para el estudio de regiones activas en el Sol.

Para una descrip@n tcnica nas profunda, puede referirse a la Tesis de Licenciatura
escrita por Samuel Torres titulada “Evalu@atly Calibracon del Radio Interfédrmetro
Solar del IGF” y al reporteécnico No. 19 del INAOE titulado “Manual de Operai
del Radiointerfedmetro Solar de Base Pedji#8 por Arreola Zelayaran, Casselyndre

y Castellanos Guzan.

El equipo qued a cargo de la Dra. Silvia Bravo. A la salida dédtior Durand, elécni-

co que qued a cargo es el dcnico Filiberto Matias que tiene 18@s en la operadh
diaria del radiointerfé@metro. Un &o despeés, la Dra. Silvia Bravo renuncia al IK pa-
ra iniciar otro ambicioso proyecto, el MEXART, del cual haf@imos ras adelante. El
Dr. Roman Ferez Enquez queda al frente, peré@s despés renuncia. Finalmente lo
retoma el Dr. Alejandro Lara&chez quien actualmente administra la opéradiel
instrumento.

Bajo esta nueva diredm, el radiointerfedmetro fue rebautizado como RIS (imagen
1.2.3), la modernizabn de este aparato t@nmuevos causes, actualmente se han reem-
plazado componentes rusos por nuevos componentdsadise por estudiantes mexi-
canos, el RIS ha formado en el lapso déibsa un pegu® grupo de entusiastas en la
Radioastronona solar, tanto cieifica como écnica. Gracias a estas modernizaciones,
se han realizado 5 tesis de licenciatura y existen algunas eh proceso.

La modernizadn del RIS ha llevado a que sea el primer observatorio en tieegi@n
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Figura 1.3: Arreglo dipolar en Teoloyucan.

el pds, los datos provenientes del radio intedbfeetro se pueden obtener directamente
en la direcadn

http:\\cintli.igeofcu.unam.mx

Centelleo Interplanetario MEXART

Motivados por la idea de conformar una red mundial de obs@iea en radio llama-
do CIT, surgd el proyecto del MEXART en Mxico en 1992 a fia de un convenio de
colaboraddn entre la UNAM y el Instituto Tecnoébico de Florida (FIT). La Dra. Silvia
Bravo, quien hala realizado sus estudios doctorales con datos del obsgovde CIP
de Cambridge, fue la iniciadora idker de este proyecto en nuestragpdl proyecto
esh a cargo del Departamento disiEa espacial y Ciencias Planetarias del Instituto de
Geofisica de la UNAM. Mexico no tiene una escuela en lasrticas de radiotelesciap
por lo que los primeros pasos para desarrollar el proyedtoadetelescopio fueron
la formacbn de personaktnico capacitado en radiotelestampa adquisidn de equi-
pos de medidin sofisticados y el establecimiento de colaboracionesriituiciones
aca@micas que brindaran apoyé&chico.

Por lo anterior, como una primera etapa se platgeonstruc@n de un radiotelescopio
prototipo en las instalaciones del Observatorio Georatigmdel Instituto de Getdica
en Teoloyuan (imagen 1.2.3), Edo. deéico. El diséo prototipo de la antena, siste-
ma de receptores y la matriz de Butler de cuatro puertos,@ataargo del Dr. Michael
Thursby del Instituto Tecnobico de Florida. La implementami del dis@o, pruebas
y construcadn del prototipo estuvieron a cargo del equiportico de la UNAM. Esta
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Figura 1.4: Vista de los 4096 elementos que conforman el MEKA

primera etapa tuvo varios logros entre los que resaltan:

= Laformacbn de un equipo d&tnicos mexicanos entrenados especialmente para
la construca@n de un arreglo dipolar de gramnea y su elecbmnica asociada.

= La adquisicdbn de los equipos de medixi y calibracon.

= La verificacbn de los disBos y materiales que se empl@aen el radiotelescopio
final. Con esto se seleccioarlos materiales de construonidel arreglo dipolar
y se comprob la calidad de los componentes eléaicos.

= Laintegracdn al proyecto de estudiantes que realizaron tesis y ses\saciales.

Los estudios de ruido electromagito realizados en Teoloyan y lugares cercanos al
Distrito Federal mostraron que existen altos niveles daoryique el arreglo final se
deberta construir lejos de ciudades con mucha poblagiactividad industrial. Durante
1997, miembros del person&dnico del Departamento déskea Espacial y Ciencias
Planetarias del IGEOF realizaron estudios de ruido eleagretico ambiental en dife-
rentes locaciones: Hidalgo, San Luis Patéstado de Mxico y Michoaén, buscando
lugares que cumplieran los requerimientos para la instalatel radiotelescopio final.
Basados en este estudio se detetngjne el Municipio de Coeneo, Michaat, es un
sitio idoneo ya que presenta un nivel aceptable de ruido electragtiagren la banda
de 138.9-140.4 MHz

En junio de 1999 se realizaron varias reuniones con el Riofario Gar¢a Juarez,
presidente municipal de Coeneo, Michaacy con miembros de la comunidad ejidal
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Figura 1.5: El radiotelescopio RT5 antes de ser desensdmblaFort Davids TX.

de Felix Ireta, con el propsito de presentarles el proyecto del radiotelescopioigisol
tarles la donadin de un terreno para construir la antena. Déspie varias gtticas la
comunidad de #lix Ireta acoré donar un terreno de aproximadamente 3.54reeis
para construir el radiotelescopio. Los donadores delrierfeeron: Sra. Juana Vega,
Sr. Eladio Navarro Arredondo, Sr. Francisco Caétell el Sr. Mario Cruz Arredondo.
Las caractésticas principales de operaaiy configuradn del arreglo dipolar de gran
area son las siguientes:

Frecuencia central de operacion 139.65 MHz

Ancho de banda 1.5 MHz.

Elemento basico Dipolo de onda completa

Nmero de elementos 4096

Nmero de lineas EO 64, cada 1’inea con 64 dipolos
de onda completa

Nmero de receptores 64

Nmero de matrices de Butler: 2, de 32 puertos cada una

Actualmente el MEXART esta en funcionamiento (imagen 1.2 puede obtener
mas informadn en la pagina web

http://prospero.igeofcu.unam.mx/

Radio Telescopio 5 metros RT5

El radiotelescopio RT5, fue una donacihecha por la Universidad de Texas en Austin
hacia el Instituto de Getsfica de la UNAM en el @ 2004. La donabn no incluy el
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Figura 1.6: La @pula del RT5 en la sierra negra (2007).

financiamiento para el transporte de dicho telescopio, gasgencontraba totalmente
abandonado en el complejo astbomico de McDonald Observatory en Fort David Te-
xas. Este radiotelescopio tiene uamietro de 5m y esta optimizado para trabajar en la
banda milingtrica.

La primera parte del proyecto fue trasladar tantolputa como el telescopio desde
Texas hasta Puebla, hacia el INAOE, donde se endargde darle mantenimiento a
la antena. El domo fue transportado hacia la Sierra Negn#g pl lugar del GTM. En
un principio se estimo en 2 semanas el tiempo que se tardardesensamblar todo el
domo y la antena. Sin embargo, las herramientas y la faltapkriencia del equipo de
desmantelamiento hicieron que se prolongara a casi un nesbdgo en las monies
de Fort David.

El equipo estaba conformado por el Dr. Alejandro Lara, éesicos Filiberto Matias y
Carlos Escamilla, Victor De la Luz y un estudiante de Ingéai&tectbnica. El fsico
Samuel Torres, especialista en estructuras, que nos ilmgdtar y que era de suma
importancia para el proyecto no pudo ir con nosotros debids eeglas de migragn
gue impone unilateralmente a los Mexicanos el gobierno si&&tados Unidos.

El desmantelamiento se llewa cabo con la ayuda de equigaehico del Mc Donald
Observatory. Para mediados del 2007,dpula ya se encuentra armada y pintada en la
Sierra Negra (imagen 1.6), tangi se encuentra la cimentanij la cual fue construida
por el departamento de obras de la UNAM. El telescopio seamaien fases de prue-
ba en el INAOE, actualmente el sistema de posicionamiemicidna correctamente y
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se esin haciendo las primeras observaciones del Sol a 3.9GHediargo se espera
gue a finales de est@ase puedan producir las primeras observaciones a 43GHz.
Se encuentran realizando diferentes trabajos de tesiselgiag de licenciatura en el
telescopio, como es el pulido del plato, los mecanismos diipnamiento, ratodos
para escanear en altas velocidades objetos extendidos, etc

El RT5 ha sido una experiencia enriqguecedora en todos lects) a conjuntado a
Ingenieros, ksicos, Computologos y Cidfitos de instituciones como la la sede de la
UNAM en Ensenada, el Instituto de Gé&i€a de la UNAM, el INAOE, la BUAP, la
universidad de Atlixco, entre muchas otras.

Gran Telescopio Milimétrico GTM

El proyecto écnico mas ambicioso que ha tenid@ito en Radioastrondia es el
Gran Telescopio Miliratrico GTM (imagen 1.7). Es un telescopio de 50 m. éerditro
que esta en sus ultimas fases de constéucgicalibracon.

El sitio seleccionado para colocar el Radiotelescopioget@iB posibles localidades en
el territorio nacional (como San Pedro Martir), es el @iSierra Negra, que se conoce
mas continmente como Cerro La Negra; la altura de esta niianés la cuarta del p=a

a 4,560 metros sobre el nivel del mar. La baja conceritnade vapor de agua en su
atmosfera circundante es una de las carastieas nas importantes que buscaron los
astrofsicos, para tener elimimo de absoréin y poder captar la radigm de objetos
muy lejanos. Esta morita se ubica dentro del Parque Nacional Pico de Orizaba, en
el municipio de Atzitzintla, Puebla y es considerado el segunejor sitio del mundo
para la obtenéin de imagenes CCD.

Formado por paneles, estos deben ser medidos y ajustadasldgrsir la precigin
requerida, 20 micras a lo largo de 5 metros para cada panel.

El GTM es un proyecto conjunto entre el INAOE y la UniversidldMassachusetts.
El tiempo de observagn en el nuevo telescopio sesignado entre el Instituto Nacio-
nal de Astrofsica,Optica y Electonica y la University of Massachusetts de acuerdo
con su contribudn a la construcéin de la antena y su instrumeniati Se espera que
la distribucbn de tiempo sea aproximadamente igual entre los dos sd#m® uno
determinad los mecanismos de asignacide tiempo de telescopio a su comunidad,
con el projsito conuin de optimizar la productividad ciéfita y educativa del GTM.
Durante los primerosfs se espera que una framtidel tiempo total se dedique a
colaboraciones entre las dos instituciones para llevaba peoyectos de gran trascen-
dencia cierifica, conocidos como proyectos clave. Fue inaugurado ed0él, Dero se
espera que entre en funcionamiento a finales del 2007. Eltdal@scopio es uno de
los instrumentos que &s perspectivas tiene enahbito cienifico en el pas.

El GTM, podid observar planetas y planetoides en el sistema solar,sdsotopla-
netarios, regiones de formaai estelar, aicleos gacticos, galaxias localesiiceos
activos de galaxias, polvo a alto redshift, cluster de gatay su distribud@n a gran
escala. Cuenta con dos tipos de instrumentos: HeterodinosiynGos. En el primer
grupo se encuentra el SEQUOIA que trabaja entre los 85GHH6GHE, el Redshift
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Figura 1.7: Vista del Gran Telescopio Miletrico en la Sierra Negra.

Receiver System que trabaja entre los 75GHz y los 111GHz, el $i% Receiver el
cual trabajara entre 210GHz y 275GHz. Para la parte de losimentos en el Conti-
nuo tenemos al Aztec el cual opera en 1.1mmy 2.1mm con uneigatbde muestreo
de 0.36deg?/hr/mJy?, el otro instrumento en el continuo es el SPEED el cual ope-
rara simuletneamente a 0.85mm, 1.1mm, 1.4mmy 2.1mm.

Actualmente, el director interino es el Dr. Alfonso Serrgnuo parte de Mxico y el
director de proyecto es Peter Schloerb por parte de E.U.

1.2.4. Colaboraciones con otras instituciones

Los investigadores y estudiantes utilizan regularmenta pa investigaéin telesco-
pios de ondas miliitricas localizados en otrosipas, como el telescopio de 10 m del
Caltech Submillimeter Observatory (cso) y el de 15 m James Gwélh (jcmt), en
Hawai, los de 10y 12 m del Arizona Radio Observatory y los telp®s del Institut de
Radioastronomie Millimtrique (iram), ubicados en E$ag Francia. Algunos investi-
gadores forman parte de los equipos dfeds de otros experimentos mil@tricos en
desarrollo, como el Balloon-borne Large Aperture Sub-mélier Telescope (blast), de
2.5 m, y de la antena de 6 m del Atacama Cosmology Telescope €hvery Large
Array en Arizona (VLA) y el Green Bank de 100m.

Con apoyo de CONACYyT, el Centro de Radioastroreos Astrofisica de la UNAM
participa a nivel internacional en los proyectos de los dearinterfeometros de radio
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para el siglo XXI: el Gran Arreglo Miliratrico de Atacama (ALMA) y el Gran Con-
junto Expandido de Antenas (EVLA), que estarubicados en Chile y en los EUA,
respectivamente.
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Capitulo 2

Radio Emision Termica

2.1. Introduccion

La estructura de la atbsfera solar cambia dsticamente de acuerdo a la altura con
respecto a la superficie solarEst formada principalmente por Hiolgeno y Helio,
los elementos @& abundantes en el universo. Sin embargo los perfieisds deduci-
dos de las observaciones a diferentes frecuencias quaearéac a la atrasfera solar
predicen cambios dsticos en su composisi fisica.

Los perfiles de temperatura y densidad son opuestos, ngdatr@amperatura aumenta
de forma importante, la densidad disminuye casi al mismuoriEsteailtimo fenbmeno,

en un principio, parece que viola las leyes de la ternadioa, pues al alejarnos de la
fuente de calor, uno esperauna disminudn paulatina de la temperatura, sin embargo
sucede lo contrario. A medida que nos alejamos de lasf@ta, primero la tempera-
tura disminuye, pero a unos 400km la temperatura comienvarse algunos miles
de grados. Desf@s, a una altura de 2100km se observan temperaturas deanilien
grados Kelvin.

En general, podemos diferenciar las condiciomgsds del medio como sigue:

1. Cerca de la Fétsfera o Crorasfera baja existe tanto Hialyeno como Helio po-
co ionizado, debido a la temperatura del medio (ef® K y 4000K7),con una
densidad moderada de Hadyeno y de electrones (entt@'?cm =3y 10%c¢m3),
la temperatura baja paulatinamente conforme nos alejaasta tegar a un imi-
mo de4000K a unos500km de la Fobsfera.

2. En la Crondsfera alta la temperatura comienza a elevarsel0dei” a unos
30000K . Este aumento repentino en tan sbl00km provoca que el Hidrgeno
y el Helio se ionicen, produciendo un aumento enlgharo de electrones.

3. En la Zona de Transion la temperatura aumenta excesivamente. La densidad
cae de la misma forma y todo el Hadreno y el Helio se encuentran ionizados.

1 La superficie solar se define como el lugar donggoa = 0
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Gran parte de los metales que abundan en esta zonas se emtaattemente
ionizados, por ejemplo, se han identificadwehs de FeXVI.

4. En la Corona la temperatura es muy alta. Al alejarnos, lp¢eatura decae len-
tamente, al igual que la densidad eléoica y de Hidbgeno. La redin de la
Corona es de muy baja densidad y de una muy alta temperatura.

Es importante conocer estas regiones ya que la princip#iilcocion en la emigin y

la absoradn en radio para el Sol Quieto es producto de la inteoackbre-libre, en
especial a la debida por electrones libres interactuanddoo@s. Este tipo de emdsi

es mejor conocida como Bremmstrahlung. La edmigdroducto de las interacciones
electbn-electbn, ion-ion, libre-ligado y ligado-libre no contribuyen dwnera signifi-
cativa en este rango de frecuencias.

Otro mecanismo importante en el proceso de d@misis la frecuencia del plasma y el
indice de refracéin. El paametro de frecuencia del plasma indica de manera indirecta
la altura sobre la Fésfera donde comienza la en@isiy es llamada la altura critica.
Mientras que elndice de refracéin indica la forma de las trayectorias a lo largo del
caminooptico y depende principalmente de la frecuencia de la onda.

El tratamiento que daremos en la siguientes secciones pepatear el coeficiente de
absorcbn producto de la interadm electbn-ion, es en general, el desarrollado por
Scheuer (1960) y Melrose (1980) y resumido por Dulk (1985)judri & Chiuderi
Drago (2004) y Carrarmiana (2005). Tomando en cuenta una distribacle velocida-

des en equilibrio termodamico a una temperatura T, densidad efedtran,. y den-
sidad de iones;, derivamos el coeficiente de absarti La funcon de opacidads(,)

y la funcion fuente §,) se@éan las usadas como entradas en el modeloaniam como

lo podremos observar en la ecuati4.2. Siempre consideramos estos procesos en la
ausencia del campo magfico.

2.2. Frecuencia del Plasma

La frecuencia del plasma es un garetro que se encuentra conmente en la litera-
tura como un indicador importante en la caracterizadel plasma. La frecuencia del
plasma para los electrones puede ser escritareminos de la densidad eleatica N,

la cargee y la masa del elecbn m,

o\ 1/2
by — <Ne€) (2.1)

? 7 21 \ e,
al evaluar los pa@ametros de la carga y la masa del el@afitenemos que
v, ~ 9 x 107%/ N, [cm~3]MHz (2.2)

para entender el significado de la frecuencia del plasmapsarasumir un plasma
compuesto de electrones e iones en los cual@sact campo élctrico externd?. De-
bido al campo dlctrico £/ existira una separagn de carga el cual sera responsable de
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un campo ddctrico restituyente para compensar el efect&d&i repentinamente eli-
minamosE y estudiamos el movimiento de los electrones, despreci@asdmlisiones
entre paiitulas ascomo los movimientos de los iones, encontramos que logefes
oscilaran alrededor de su posinide equilibrio a una frecuencfg. Si la frecuencia del
campo electromagatico que perturba al plasma es menor que la frecuenciaatahgl,

la onda electromagptica es reflejada. Este f@meno es importante, ya que la frecuen-
cia con la que observamos el sol nos indica indirectamergkuea en donde se inicia
el proceso de emign. En el caso del Sol, dadas las condiciofgisds, en especial, del
perfil de densidad eledénica, a menores frecuencias el inicio de la edbnisie da en
alturas mayores con respecto a ladsbera.

2.3. Indice de Refraccbn

La direccbn de una onda de radio esta determinada por la manera en gae éé
electrones afecta la velocidad de fase de la onda. Estadatbesta dada por
—-1/2
Yoy :
c v ’
si definimos aindice de refracéin . como

M:V>

= ()]
v

En la atndsfera solar, la densidad eldgntica cae gradualmente de un valor alto a un
valor bajo hasta llegar a un valor pedoeElindice de refracéin es real y de magnitud
uno fuera del gas, pero decrementa a cero eimativel en el cuat = v,. Parav < v,
la velocidad y eindice de refracéin es imaginaria y la propagéci no puede ocurrir.
Es decir, la radiaén proveniente de capas mas internas a esta superficie ne pued
escapar hacia afuera. La localizatide esta superficie depende de la frecuencia de
la onda y ocurre a niveles donde las densidades éléctrs son pequias, para bajas
frecuencias. La superficie donde ocurre- v, es tambén una superficie reflejante. Un
rayo que entra al gas normalmente de fuera, es reflejado @miest. Los rayos que
no son normales a la estratificaoidelindice de refracén son desviados de acuerdo
con la Ley de Snell’'s. Las superficies que reflejan totalmkrsteayos estn situadas
a niveles mas altos de la sfera para bajas frecuencias. Para v, la velocidad se
incrementa cuando se incremengaque corresponde a un aumento/de

entonces
1/2

2.4. Bremmestrahlung

Cuando los electrones individuales son desviados por unaakgtrico producido por
alginion, la aceleradn producto de su cambio de trayectoria genera émBremms-
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trahlung o libre-libre. Para la emis en radio, los encuentros distantes con los iones
son los nas comunes e importantes. Estos encuentros generan soig@psglesvia-
ciones en su trayectoria. Los encuentros cercanos son mesieables, por lo que su
contribucbn a la emigin es mucho menor, adé&s de producir grandes cambios de
trayectorias.

La emisividad promedio de electrones en un plasma es cdkwlamenzando con la
enerda de radiadn por un electin de velocidad v que pasa a una distancia d de un
ion de cargaZ;, desp@s multiplicamos por la tasa de encuentros e integramos sobr
y sobre v.

En esta primera aproximaii, solo consideramos distribuciones de velocidades Ma-

xwellianas, en las cuales:
kT
V=4 —.
m

Ahora, introducimos una cantidad que se usa por condanel factor de Gaur (7, w),

este factor es
dmax

G(T,w) = log T,
dmin
dondedmaxy dmip SON los pa@metros de impacto&ximo y ninimo, respectivamente.
Debido a que las colisiones astdadas a una distancia d, la eidissolo se da a

w <

9

SIS

entonces,
(%

dmax~ —.
w
El parametro ninimo de impactai i, difiere sedn el promedio de enei@ de los
electrones. Para electrones de baja éngtig,i, €s aproximadamente la distancia a la
cual un elecion sufre un cambio de0° en su trayectoria, entonces
3/2
(T =V (M)

T ywZymt/2e?

dondey ~ 1.781 es la constante de Euler. Para electrones a altaienkyg, est re-
lacionada con la longitud de onda de de Broglie, y su factoralenGes
V3 <2kT>

G(T,v) = — In hy

Para altas frecuencias donde > kT, es decir en el rango de los rayos X, lagtulas
para los factores de Gaunt no aplican.

El coeficiente de absokmi para electronegtmicos, incluyendo los 2 factores de Gaunt
gueda como

1 /2\"? Vg AnZinet T
Ry = Z - (%) ﬁ—ml/z(l@T?’/?) %G(Ta V); (23)
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aplicando el factor de Gaunt de acuerdo a la distrithucie velocidades que estemos
usando se puede aproximar a

— —3 T 2
o R 978 X 1070 s ZZ n; x A, (2.4)

donde
A=182+In(T%?) —Inv

siT < 2 x 10°K, o bien
A=2454+In(T)—Inv

SiT > 2 x 10°K.
Si suponemos un gas de Higieno-Helio con valorespicos dev ~ 10°Hz y T ~
10°K llegamos a

Ky & 0.2n2T 732y 2cm L,

Finalmente, en un plasma i§oiico y opticamente grueso, la polariZaties cero.

2.5. Emisbn Térmica o Ley de Planck

En la secdn anterior, encontramos la fubci de opacidad para las interacciones libre-
libre entre iones y electrones libres. Para la fanduente, suponemos equilibrio ter-
modinamico local para un solo elemento de la polariaacamos a derivar este tipo
de emisbn, que no es mas que la ley de Planck, emniggrmica o emigin del cuer-
po negro, mediante los coeficientes de Einstein, la imde pobladn de los estados
electronocos ligados en equilibrio. Sabemos que en sistemaquilibrio se debe de
cumplir que

no(Asr + Borl, + nya1) = ny(Bial, + nyi2) (2.5)

dondeAs;, es el coeficiente de emisi espordnea,B,; el coeficiente de emign induci-
da,/, laintensidad espéica, n la densidad del medid3;, el coeficiente de excitamn
dada por fotonesy el coeficiente de excita@n colisional,n, y n; las poblaciones de
los niveles enelgticosl y 2 respectivamente. Desarrollando (2.5) tenemos

ny B, + 0710

ny Ay + Byl + nYya1

para densidades del medio bajas{ 0) o en dondey;, = 7,1, tenemos que

ne Bio1,
ny Ay + Bnl,’

ahora bien, sabemos que los coeficientes de Einstein

g1B12 = ¢2Bo, (2.6)
C2A21

B = : 2.7

2! 2hy3’ 2.7)
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Figura 2.1: Emisin de cuerpo negro con una temperatura de 100K, donde podemos
observar que el aximo se da en la regin del radio.
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dondeg; y g- son los pesos estadisticos, sustituyendo

No go 2hV3 !

— = =—=Byl, | By + Boil, (2.8)
n a1 c?

no 92 -[V

n - ; 2};2”% 3 (2.9)
ng 92 1,

—_ = == 2.10
nq g1 2hv3 -+ [VCQ ( )

Tomando la distribuéin de estados eleéinicos ligados

U g2

= ==exp(—hv/kT),
= exp (<hu/KT)
sustituimos I
g2 92 vC
= —hw/kT) =% ————
eliminando
(—ho/KT) = =2
exp (— =0
s v 2hv3 + I,c2’

desarrollando
I,c = (2h?® + 1,c*) exp (—hv/kT)

I, — I,c* exp (—hv/kT) = 2hv? exp (—hv /kT)
1,2 (1 — exp (—hv/kT) = 2hv® exp (—hv /kT)
5 2hvdexp (—hv/ET)

I =
¢ 1 —exp (—hv/kT)
L2t 1
Y exp(hv/kT) 1 —exp (—hv/kT)
3
L ! (2.11)

¢ exp(hw/kT)—1
En equilibrio termodiamico podemos suponer

S, =1,.

En la figura 2.1 podemos observar la forma de la éimison respecto a la frecuencia.
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2.5.1. Aproximacion de Rayleigh

En radio, podemos utilizar una aproxim@agj sabiendo que
hv << KT. (2.12)

De la ecuadn 2.11 podemos expandir la exponencial en series de Tdndeta su
segundo termino, tenemos que

exp (hv/kT) ~ 1+ hv/kT,

sustituyendo
2hv? 1

2 1+h/kT -1’

I, =

I, ~ —T, (2.13)

gue es la aproximagn para longitudes y temperaturas que cumplen con 2.12, como
muchos objetos celestes que emiten en radi@ &stiadn es \alida para dos polari-
zaciones. Para una sola polarizagitenemos que

I, ~—T. (2.14)

2.6. Simulaciones y Observaciones

En la Figura 2.2 tomada de Vernazza et al. (1973) se encusrdreevisbn bibliografi-

ca de las mediciones realizadas en la zona cercana al &tiloo desdd ;. hasta2cm,
para el Sol Quieto. En la Tabla 2.1 listamos medicionés mecientes de Zirin et al.
(1991). En esta lista es posible notar que los errores digrampara las frecuencias
mas bajas.

A bajas frecuencias se observa undereno inverso al presentado en el visible, el
llamado abrillantamiento al limbo. El abrillantamientoliatbo es el aumento repen-
tino de la emisghn conforme nos alejamos del centro del disco solar. Estenfeno
ha sido discutido en logltimos 30 &os. Aralisis téricos pronosticaron tal abrillanta-
miento (Figura 2.3). Sin embargo, las pocas mediciones gterisn no presentaban
ningun abrillantamiento. Fue entonces que se propusierorediies modelos (Ahmad
& Kundu (1981)) los cuales determinaban la necesidad deaconh mediciones con
mayor resoludn. Observaciones realizadas por Reber (1971) desde 50Gkizdtas
GHz para el Sol Quieto reportan temperaturas de brillo eftB2K hasta 6755K. En
ese mismo trabajo, existe una regiside las observaciones realizadas en la banda mi-
limétrica. En la figura 2.4 podemos ver un comparativo entre dudetos téricos,

de Allen (1963) y van de Hulst (1953). Como podemos obseruanpa modelos pre-
sentan un alto grado de error. Sin embargo, la principatetifga entre ellos, son los
perfiles de temperatura y densidad que toman como entragdeixodelos que son
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Figura 2.2: Observaciones realizadas en longitudes de bfilifa étricas Avrett &
Linsky (1970) publicadas por Vernazza et al. (1973).
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Tabla 2.1: Radio observaciones realizadas para el Sol Quieto et al. (1991).
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Figura 2.4: Comparaoh entre modelos para el Sol quieto Shimabukuro & Stacey
(1968) .
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NeRH 17GHz

Figura 2.5: Observagn de Nobeyama para el Sol Quieto a 17GHz.

mas interesantes, por ejemplo, el modelo de Zheleznyak@bj1@l cual predice un
minimo a 50GHz mm). Sin embargo mediciones realizadas por Reber (1971) pare-
ce descartarlo. Modelos generados por Ahmad & Kundu (19&0eggan una mejor
emisbn con respecto al observado. Estos modelos se basan easpeofil escalas de
altura que se ajustan para reproducir las mediciones axts\(Ver secon 4 de Ah-
mad & Kundu (1981)). Uno de los primeros trabajos queda@n cuenta los modelos
tedricos calculados a partir de las observaciones UV dado @araZza et al. (1981) es

el publicado en Chiuderi Drago et al. (1983). En este trabagizmos observar un mo-
delo donde interviene la em@i con un campo magtico, haciendo diferencia entre la
Corona y la zona de transiri. Enfoé@ndose principalmente en el contraste observado
entre zonas brillantes y oscuras. En este trabajo, &amd® asegura que la endisien

el Milimétrico se forma principalmente en la Zona de Tragsi@ntre la Corona y la
Crombsfera. Actualmente contamos coréigenes de alta resol@ci que se publican a
diario y son publicas, las &s conocidas son las producidas por etlgatSOHO. Tam-
bién existen observaciones a 17GHz, publicadas diariamentel plobeyama Radio-
Heliograph. En la Figura 2.5 podemos ver un ejemplo de lagénes bidimensionales
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Figura 2.6: Corte transversal de una obseraae Nobeyama para el Sol Quieto a
17GHz.

gue presentan. En la Figura 2.6 podemos observar un cotiteaven la imagen, donde
se puede ver claramente el abrillantamiento al limbo a 17GHz

2.7. Conclusiones

La teoiia nos dice que la emin en el Milimétrico es el resultado de las interacciones
globales entre iones y electrones. Actualmente existecidoas que describen estas
interacciones, las llamadas funciones de opacidad. Estahes son calculadas para
sistemas en equilibrio termodimico, suponiendo distribuciones de velocidad Maxwe-
llianas y se encuentran desarrolladas de formatistiesde la @cada de los sesenta
del siglo pasado. Sin embargo, necesitamos 3 valores fuenttalas: la temperatura,
la densidad eledbnica y el rumero de iones. Estas tres cantidades y la frecuencia, ge-
neran una funén de opacidad. La cual se puede integrar a lo largo de urectaia.
Ahora, el problema es encontrar los perfiles de Temperatidangidad que descri-
ban al sistema y la forma en que se integran la trayectoria. Por otro lado, existen
una gran cantidad de observaciones en la banda éatiiica, as como trabajos en la
modelacbn y simulacbn de la emigin.

En el siguiente cdfulo estudiaremos los perfiles existentes y la forma deutaitas
poblaciones de especies necesarias como entrada en larfutecbpacidad. Tamém
estudiaremos la forma de incluir las funciones de opacididfyncion fuente en el
caminoobptico, necesario para resolver la ecoadie transporte radiativo.
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Capitulo 3

Estructura del Sol Quieto

3.1. Introduccion

En el captulo anterior encontramos la furdci de opacidad y la fungh fuente para

la emisbn en radio en equilibrio termodamico. Por otro lado, en la literatura, exis-
ten varios modelos &icos para los diferentes perfiles necesarios paralelio de
opacidades. En este dago, revisaremos los modelos que describen los perfiles de
temperatura, densidad elgmtica e Hidbgeno, ascomo las abundancias relativas para
el Helio y los elementos pesados que taentse encuentran en la disfera solar, des-
critos en Vernazza et al. (1973), Vernazza et al. (1976) nafkeza et al. (1981). Estos
perfiles caracterizan la estructura de la@dfara para el Sol Quieto en la Crogfera

y comienzo de la zona de trangini Para la parte de la Corona usamos Gabriel (1976)
e interpolamos linealmente los puntos intermedios.

3.2. Perfil de Temperatura

El perfil de temperatura, es elasimportante, ya que es la principal carastera que
define la estructura de la absfera solar.

En la literatura existen diferentes perfiles de temperatar@o Vernazza et al. (1981),
Withbroe (1981), Gabriel (1976). Tan#i existen mediciones que confirman las altas
temperaturas en la Craysfera [Marsh (1998)]. Sin embargo, losasiusados son los
descritos por Vernazza et al. (1981), en su trabajo de laatsta de la Crorsfera
para el Sol Quieto.

En Vernazza et al. (1981), encuentran el espectro resdeiEnecuadn de transfe-
rencia radiativa fuera de equilibrio termoémico y resuelven las ecuaciones para el
Hidrégeno, Carbono y otros 6 componentes en la @sfara para el Sol Quieto. Con
una distribuadn de temperatura se resuelven las ecuaciones de equédgidadstico,

la ecuaddn de transferencia radiativa paradas de emién y continuo en equilibrio
hidrosftico para encontrar los estados de ionizagi excitacbn a partir de la ecua-
cion de Saha y de los niveles engtigo con la fundn de poblaciones de Boltzmann.
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Con el nmetodo de prueba y error ajustan la distriliucide temperatura para que el
espectro emergente sea l@snparecido con el observado. Usaron las observaciones
del Skylab EUV para determinar el modelo final. Esto quiera@rdque el perfil de
temperatura se basa principalmente en la émisih el Ultravioleta. Este modelo solo
llega a la Cromsfera alta, sin embargo, usamos el modelo de Gabriel (1248)la
zona de transidin y la Corona baja, impresa en Foukal (1990), debido a quei€babr
utiliza una escala de altura arbitraria. Los datos intewgh@$ pueden observarse en la
tabla 3.1. Graficando los datos (Figura 3.1), observamoshperfil de temperatura
comienza a bajar conforme nos alejamos de la$feta, hasta llegar a urinimo, des-
pués comienza a subir. En la zona de trarisicés donde se da el salto entre miles de
grados kelvin a millones de grados kelvin.

Si comparamos el perfil de temperatura con la Figura 2.2,reds®s que la tem-
peratura de brillo a diferentes frecuencias, reproduceeil gle temperatura del Sol
Quieto. Este feameno se debe a que la frecuencia critica del plasma caminia leo
raiz cuadrada del perfil de densidad eléntca. Como el perfil de densidad eléxti-
ca disminuye con respecto a la altura, a frecuencias mas, bajemisbn inicia a una
mayor altura. Si consideramos que la temperatura de bdlfmede ser mayor a la tem-
peratura efectiva (Raulin & Pacini (2005)) y de que la temioeagprimero disminuye
y luego aumenta con respecto a la altura, entonces podeplisaeXa correladn que
existe. Sin embargo, como veremos mas adelante, la maysibemb solo viene de la
primera contribudn o de la capa mas cercana de la fotosfera, sino tanda observa
una aportadén muy importante en la zona alta de la Ciasfera.

3.3. Perfil de Hidrégeno

El Hidrogeno total 4) es determinado como furiei de la altura con respecto a la
Fotbsfera, dada la densidad eléxtica (».), el coeficiente de partida para el Hidieno
en su estado enertjco basel;), la temperatura®() y el paametro de velocidad de
turbulenciav;. Se asume que la absfera es eética, asque la presinp y la densidad

p estn relacionadas por

dp/dz = gp, (3.1)

dondey es la constante gravitacionakyepresenta la profundidad geétrica, medida
hacia adentro. La densidad de gas puede ser reescrita como

p=my(l+4Y)ny,

dondemy es la masa atnica del Hidbgeno yY = Ay, = ny. /ny, la proporcon
relativa de helio. La presn del gas es

pg = nu(1+Y) +nJkT

y suponemos que la contribdai por la presin turbulenta a la pre@n total es

L,
p:pg+§Pvt-
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Altura (Km) | Temperatura (K) Altura (Km) | Temperatura (K
0000.1 06420.0 2160.0 023500.0
0050.0 05840.0 2200.0 024000.0
0100.0 05455.0 2230.0 024200.0
0150.0 05180.0 2255.0 024500.0
0250.0 04780.0 2263.0 025500.0
0350.0 04465.0 2267.0 028000.0
0450.0 04220.0 2271.0 032000.0
0515.0 04170.0 2274.0 037000.0
0555.0 04230.0 2280.0 050000.0
0605.0 04420.0 2290.0 089100.0
0655.0 04730.0 2298.0 141000.0
0705.0 05030.0 2543.0 447000.0
0755.0 05280.0 3000.0 6.0000e5
0855.0 05650.0 4000.0 8.0000e5
0905.0 05755.0 5000.0 9.0000e5
0980.0 05925.0 1.00e4 1.2000e6
1065.0 06040.0 2.00e4 1.5200e6
1180.0 06150.0 5.00e4 1.8000e6
1280.0 06220.0 1.00e5 2.0000e6
1380.0 06280.0 3.00e5 2.1000e6
1515.0 06370.0 5.00e5 2.0000e6
1605.0 06440.0 1.00e6 1.7000e6
1785.0 06630.0 2.00e6 1.3500e6
1925.0 06940.0 5.00e6 9.4500e5
1990.0 07160.0 1.00e7 7.0000e5
2016.0 07360.0 2.00e7 4.9500e5
2050.0 07660.0 5.00e7 3.0000e5
2070.0 07940.0 1.00e8 2.0000e5
2080.0 08180.0
2090.0 08440.0
2104.0 09500.0
2107.0 10700.0
2109.0 12300.0
2113.0 18500.0
2115.0 21000.0
2120.0 22500.0
2129.0 23000.0

Tabla 3.1: Perfil de Temperatura, altura desde l@$feta, tomada del modelo C de
Vernazza et al. (1981) para la parte de la Cosfara y del modelo de Gabriel (1976)
para la parte de la Corona.
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El el pa@émetro de velocidad de turbulenciaes funcon de la profundidad. La densi-
dad electbnica la obtenemos suponiendo la neutralidad de carga

Ne = Ny +ng Z Azznfa (32)

)

donden,, es el umero de protones},; es la abundancia relativa del elemegitpr, es
su estado de ionizamh. Esta ecuabn puede ser reescrita como

ne=npg(R+ 2)
dondeR =n,/nyy
Z = Z Ag?]g.
Ahora, se define una escala de alturapemca de acuerdo a

gmp(1+4Y)
(14+R+Y + 2)kET + (1/2)mp(1 + 4Y v}

f=

La ecuaddn [3.1] viene a ser
dp/dz = fp,
entonces ]
p(2) = p(21) exp [/ f(ac)dx}

De p(z), podemos determinar

np(z) = —LEPE)_
gmp (1 +4Y)

En la imagen 3.2 podemos observar el ldgeno total, la densidad ele@tica, el
Hidrogeno neutro, elimero de protones y éhdice de partida con respecto a la al-
tura, calculado por Vernazza et al. (1973). En este trabgijizaremos el modelo C
publicado por Vernazza et al. (1981), para valores de la Gormmamos los valores
del modelo de Gabriel (1976) publicados en Foukal (1990).

Los valores tabulados se encuentran en la Tabla 3.2 y grafieada Figura 3.3. Como
se puede observar la densidad de Biggmo va disminuyendo de manera acelerada
hasta la zona de transici. En la parte de la Corona, disminuye gradualmente.

3.4. Helioy Metales
Las abundancias son calculadas como
Ne = nHAg
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Altura (Km) | ng (cm™3) | Altura (Km) | ng (em™?)
100 6.866e16 2263 1.718el10
150 4.917el6 2267 1.567e10
250 2.315e16 2271 1.378el0
350 9.979e15 2274 1.201el10
450 3.989e15 2280 9.038e9
515 2.096e15 2290 5.041e9
555 1.382e15 2298 3.205e9
605 8.119%e14 2543 1.005e9
655 4.794el4 3e3 7.0e8
705 2.935e14 4e3 5.3e8
755 1.864e14 5e3 4.4e8
855 8.135e13 7e3 3.68e8
905 5.546e13 led 3.1e8
980 3.147e13 1.5e4 2.5e8
1065 1.711e13 2e4 2.1e8
1180 7.865e12 3e4 1.65e8
1280 4.200e12 5e4 1.1e8
1380 2.273el2 7e4 8.4e7
1515 1.048e12 1le5 5.6e7
1605 6.386ell 1.5e5 3.3e7
1785 2.601ell 2e5 2e7
1925 1.380el1l 3e5 9.8e6
1990 1.033ell 4e5 5.7e6
2016 9.075e10 5e5 3.5e6
2050 7.705e10 6e5 2.4e6
2070 6.960e10 8e5 1.4e6
2080 6.541e10 le6 8e5
2090 6.127e10 le7 4e3
2104 5.239e10 1e8 lel
2107 4.673el10
2109 4.092e10
2113 2.732¢e10
2115 2.403e10
2120 2.231e10
2129 2.163e10
2160 2.051e10
2200 1.932e10
2230 1.862e10
2255 1.797e10

Tabla 3.2: Perfil de densidad de Higieno, altura desde la Esfera. Utilizando el
modelo C publicado por Vernazza et al. (1981), para valoeda €orona tomamos el
modelo de Gabriel (1976) publicados en Foukal (1990).
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X
log 4 + 12 (V)

Element A U;[ U;I
Heiesaasivess 1.00(—1) 11.00 24.58 1.00 2.00
T 5.37(—4) 8.73 11.26 9.28 5.94
B i mrmrisiens iaa 1.14(—4) 8.06 14.53 4,07 8.91
0.. 6.76(—4) 8.83 13.61 8.70 3.98
Ne,.....ovvevnns 3.54(—5) 7.55 21.55 1.00 5.37
iy [ b 2.81(—6) 6.45 5.14 2.02 1.00
Mg coodsiavedvn 4.46(—5) 7.65 7.64 1.01 2.01
Al.. 2.81(—6) 6.45 598 5.83 1.03
Bl samminmosss 4.46(—5) 7.65 8.15 9.26 5.82
] — 2.81(-T) 5.45 10.48 4.46 8.12
S 1.62(—5) 7.21 10.35 8.12 4.16
o L e 5.62(—06) 6.75 15.75 1.00 4.89
| R T 5.62(—7) 575 4.33 2.18 1.00
e 2.51(—6) 6.40 6.11 1.03 2.29
G S T T.07(=T7) 5.85 6.76 10.3 7.24
1. [/ —— 3.54—-T) 5.55 7.43 6.45 7.76
Fe.....ooovvvun. 2.50(—35) 7.40 7.83 24.5 39.2
B 223-T7) 5.35 7.86 3l.6 21.5
Ni 3.38(—6) 6.53 7.63 28.8 10.0

Tabla 3.3: Abundancias relativas para elementos pesadesgsda de ionizadn y los
coeficientes para su furizi de partiobn tomados de Withbroe (1981).

donde A,; es la abundancia relativa con respecto al éfigno del elementg. Los
valores de las abundancias relativas son tomados de W&HhB881), las cuales se
pueden ver en la Tabla 3.3. Los valores para la éaatg ionizadn y los coeficientes

de la funcon de partiocbn son tomados en cuenta para calcular la densidad de iones
en cada especie. A partir de estas abundancias relativagl ¢didrogeno total y la
temperatura, se pueden calcular los estados de ioaizaci

3.5. Densidad Electbnica y de lones

Dada la ecua6in de Saha

N; i 5040
log ]\;rl = —0.1761 — log(P.) + log it +25logT — Xijion (3.3)
i Us;

y con la reladdbn para la preéin electbnica P.(1") dada por
P, = n.KT,

y usando la fun@n de particbn
o . _Mm) 3.4
uz §njgz,nexp( ). (3.4)

si consideramos que los electrones se comportan como umegsnio degenerado,
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entonces de la ecudxi (3.3) sustituimos>, = n.kT conk = 1.38 x 10~ %erg/K

N; g 5040
log ]\;rl = —0.1761 — log(n.kT) + log Jl +2.51og T — Xijion—— (3.5)
N; U; 5040
log ]\;rl = 15.6826 — log(n.) + log L 115108 T — Yiion 7 (3.6)
definimos
U 5040
fri(ne) = 15.6826 — log(n.) + log asuuEl 5log T — Xiion—— T (3.7)
entonces N
log ﬁl = fri(ne),
despejando
N1 = 10fT,i(ne)Ni7
para las diferentes especies tenemos
Ny+ = 10fru0 Ny (3.8)
Nyer = 10maee) Ny (3.9)
Npers = 10fnmetre N, (3.10)
las cuales deben de cumplir
Npo + Np+ + Ngeo + Nge+ + Nper+ = Nyt (3.11)
Nyo ++Npy+ = Npg (3.12)
NH@" —|— NH€+ —|— NHe++ - NHe (313)
NH - 0'9Nt0t (314)
NHe - 0-1Nt0t7 (315)

con los siguientes valores iniciales
Ng = 0.9N;; = 9 x 10%em™

Nyo = 0.1N,,;, = 1 x 10%em ™3
N, =1 x 10"%m3,

los cuales son necesarios suponer para iniciaégbdo nunérico. Ahora bien, la con-
tribucion de electrones esta dada por los iones del Hy del He

Ne = Ng+ + Nge+ + Nget+. (3.16)
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Podemos reducir estas ecuaciones a solo 6

H® = (0.9 % Nypy)/(1.0 + 10/7.10(Ne)) (3.17)
H" = 09% Ny, — H° (3.18)
He® = 0.1% Ny /(1.0 + 10/ M) (1 0 4 10 e Ne)y) (3.19)

Het = 10/mmeWNe) feo (3.20)
Hett = 10frmer N fret (3.21)
Ne = HT+ He" +2% He'™. (3.22)

Proponemos valores iniciales que dependen directameritetdeperatura. Para re-
presentar adecuadamente estos valores iniciales, delvemsislerar la conservaii

de partculas.

Para temperaturas pediss usamos pocos electrones libres y estos electrones los re
partimos entre el Hidrgeno y el Helio para formar una configui@tiinicial. En el
codigo se pueden observar estos valores iniciales, lossfisdeon tomados a base de
prueba y error. Usamos las 6 ecuaciones anteriores palaaekoecuadn de Saha

de manera iterativa. El @odo nunérico que se wsfue el del punto medio. Es decir,
tomamos dos valores consecutivos, sacamos su promediceyg esauevo valor:

Ti+ Ti1
2

Con este ratodo, la funadn convergeapidamente. La @fica generada (figura 3.5) nos
muestra las diferentes poblaciones dependiendo de la tatape Ahora bien, pode-
mos normalizar los estados de ionizatipara que a partir de los diferentes cambios
en la densidad de Hidgeno total, podamos conocer el valor correcto de las especi
consideradas. Para el caso de la densidad étécér, tomamos como entrada el mismo
modelo C de Vernazza et al. (1981). Para el caso de la zonaGler¢ema calculamos
el valor de los electrones de acuerdo a sus estados de id@mizzara el Hidbgeno y

el Helio. Para regiones mayores, tomamos el valor promettis @ medio interplane-
tario. Las interpolaciones de estos tres modelos puedamaise en la Tabla 3.4 y
graficados en la Figura 3.5. Como podemos observar, en laaF8jbiy existe una pe-
queha protuberancia en el perfil de densidad e@attra, esta zona es producida por la
contribucbn de los electrones producto de la ionizawcdel Hidbgeno y del Helio.

T, =

3.6. Conclusiones

Pudimos observar que ehlculo de estos pametros no es sencillo, por lo que es una
buena idea tomar los valores ya publicados. Sin embargxiste €n solo modelo que
vaya desde la Fosfera hasta la Corona, debido principalmente a la comphjipie
involucra tratar la zona de transdci. Adenas de que los procesisicos que transcurren
en cada una de estas zonas difieren demasiado, por lo que@shlapnanejar todo
con un solo modelo.
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et al. (1981), para regiones de la Corona usamos la neuttal@laarga
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Altura (Km) | n. (cm™3) | Altura (Km) ne (em™3)
50 2.122e13 2263 1.812e10
100 1.066e13 2267 1.677el10
150 6.476el12 2271 1.498e10
250 2.674el2 2274 1.318e10
350 1.110e12 2280 9.993e9
450 4.516ell 2290 5.961e9
515 2.495e11l 2298 3.839e9
555 1.733ell 2543 1.205e9
605 1.112el11| 2.549000e+03 1.201195e+09
655 8.085e10| 2.650000e+03 1.120306e+09
705 7.644e10| 2.751000e+03 1.039418e+09
755 8.838e10| 2.852000e+03 9.585295e+08
855 1.064e11| 2.953000e+03 8.776411e+08
905 1.049e11| 3.054000e+03 8.315760e+08
980 1.041el11| 4.064000e+03 6.740160e+08§
1065 9.349e10| 5.074000e+03 5.256912e+08
1180 8.108e10| 6.084000e+03 4.941792e+08
1280 7.486e10| 7.094000e+03 4.626672e+08
1380 7.600e10| 8.003000e+03 4.343064e+08
1515 6.456e10| 9.013000e+03 4.027944e+08
1605 6.005e10| 1.002300e+04 3.717240e+08
1785 4.771e10| 2.002200e+04 2.519120e+08
1925 4.028e10| 3.002100e+04 2.119160e+08
1990 3.858e10| 4.002000e+04 1.719200e+08
2016 3.811e10| 5.001900e+04 1.319749e+08§
2050 3.792e10| 6.001800e+04 1.187762e+08
2070 3.783e10| 7.001700e+04 1.055810e+08§
2080 3.780e10| 8.001600e+04 9.438208e+07
2090 3.799e10| 9.001500e+04 8.318320e+07
2104 3.705e10| 1.000140e+05 7.199328e+07
2107 3.535e10| 1.500000e+05 4.500000e+07
2109 3.306e10| 2.000040e+03 2.600000e+07
2113 2.620e10| 3.000950e+05 1.400000e+07
2115 2.402e10| 4.000850e+05 9.000000e+06
2120 2.276e10| 5.000750e+053 5.500000e+06
2129 2.219e10| 6.000650e+05 3.551579e+06
2160 2.120e10| 6.959140e+08 2.930477e+06
2200 2.009e10| 1.490000e+08 1.000000e+01
2230 1.943e10
2255 1.881el10

Tabla 3.4: Perfil de Densidad Elegtiica, altura desde la Faxfera.
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Tambén pudimos observar que los modelos de Gabriel (1976) peodperfiles pero
con una altura de escala arbitraria. Trabajos que invaluestos modelos deben de
proponer un valor inicial para la escala de altura. Nosgiroponemos la escala im-
puesta por Vernazza et al. (1981), interpolamos los puntesmedios y corregimos
para que la curva sea suave desde l@$feta hasta la Corona.

Para calcular la densidad eldwtica fuimos un poco mas all Tomamos los modelos
de Vernazza et al. (1981) y los extendimos, usando los ped#dlidbgeno existentes

y la abundancia relativa del Helio, calculamos sus estadasnizacon para aistener
electrones libres, suponiendo la conserdadle carga. Con estas suposiciones genera-
mos nuestro perfil de densidad eléctica. Ahora estamos listos para proponer un mo-
delo nuntgrico que resuelva la ecuéai de transporte radiativo, para usar las funciones
de opacidad estudiada con los perfiles presentados. Estdonudrerico tenda que
desenvolverse forzosamente en un modelo g#ooo. En los siguientes dos dapos
trataremos estos temas.
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Capitulo 4

Modelo Numeérico para el Transporte
Radiativo

4.1. Introduccion

En el capitulo anterior estudiamos los perfiles de tempexatiensidad de hidgeno,
densidad electmica y abundancias relativas. En este capitulo, propomasein mo-
delo nungrico que resuelva la ecuéai de transporte radiativo.

En particular, usaremos la idea de un conjunto de celdas plaralelas infinitas (ho-
rizontalmente), consecutivas, de longitdid, las cuales eah inmersas en un medio
caracterizado por su opacidad local y su emisividad loogili@& 4.1). Estas dos pro-
piedades dependen exclusivamente de su usialativa en la geomeé#. De esta
forma, resolvemos localmente (en cada celda) la eonats transporte para leka de
vision entre la fuente y el observador. Debido a que la de$naibe las ondas electro-
magreticas producida por el cambio detice de refracéin es insignificante en el caso
de longitudes de onda centimetrica hastapico (Kundu (1965)). Tambn por esta
razon la geometa que calcularemos en el siguiente capitulo son en eseagé&ctorias
rectas. En este modelo, no consideramos la disperdebido a que este femeno, el
de una onda electromaggfica dispersada a longitudes de onda nélinica atravesan-
do un plasma, es apreciable a muy bajas frecuencias (Thyrosam pariculas muy
energticas (Compton). Para cada celda resolvemos iterativarteeatua@n de trans-
porte. Esta generalizam se puede aplicar en una georteeparticular. En el siguiente
caftulo resolveremos la geometrradial 3D para el Sol. La idea es genefaeas de
vision, cadaihea sera transformada a este modelo &niro. Las propiedades loca-
les en la posidn relativa de cada celda del modelo rarino sean obtenidas de las
posiciones absolutas en la georie8D calculadas por la linea de \dsi.
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Figura 4.1: Geomeéia general para el modelo nénico.

4.2. Modelo Nungrico para la Ecuacbn de Transporte

De la solucdn general para la ecuéci de transporte radiativo (A.2), con las siguientes
condiciones iniciales

o < Tq,

p=1,
es decir, solo tomamos en cuenta la componente paralelaadade visbn y tomamos

una geometa para una atgsfera plano paralela, entonces la ecoia¢i.2) se reduce
a

T2,v
I(L,+dL) = I,(L,)e™ ™ — / Sy(,)e™ ™,
T1,v
dondeL, es la posidn inicial en nuestra celdadL es su profundidad. Ahora bien,
si suponemos que la furin fuente es constante en una celda de longitug toma-
mos su emigin como el promedio entre los puntos iniciales y finales dstnaeelda
tenemos que
Sy(t,) =S, = S,(L, +dL/2),
entonces

I,(L,+dL) = I,(L,e™ ™
T2,v
—S,(Lo+dL/2) / e vdr,,

T1,v
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integrando

I(L,+dL) = I,(L,)e™ ™
+S,(Lo+ 0.5dL)(1 — e™v ™). (4.1)

Ahora bien, por (A.1) sabemos que

L
(L) = — / kL,

[e.9]

Lo+dL Lo
Toy —Tiw = —/ ]Cl,dL + / ]Cl,dL,

o0 o0

entonces

se puede descomponer en

Lo+dL
Toy —Tip = —/ l{il,dL
ooLo—&—dL Lo
T / k,dL + / k,dL,
oo Lo+dL

entonces I
Toy —Tiwy = / ]f,,dL,
L

otdL
sustituyendo en (4.1) tenemos

I(L,+dL) = I,(L,)eltewarkvdl
+8,(Lo + 0.5dL)(1 — efrdsar kil

podemos volver esta ecuanirecursiva, suponiendo que la erarsgue sale de la celda
“i” esta dado porl,(L;,1), entonces

L;

I(Lit1) = I(L;)exp [ /L kydL}

141

L;
+S,(L; + 0.5dL) (1 —exp [ / k,,dLD ,
L

141

donde el primer sumando del lado derecho representa lacitrsoue sufre la energ
electromagética en el medio a lo largo de la trayectodia y el segundo sumando
representa la endi electromaggtica generada a lo largo de esa misma trayectoria
dL.

Ahora bien, si utilizamos la regla del trapecio para resdiétegral

Li L; — L
/ kydL = 2" (L) + k(L)
L

41 2
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dL

L;
/ Bl = S (L) + FolLis)),
Lit1

finalmente llegamos a

(Lisr) = AL exp [~ 0L + Kol L))

+5,(Li + 0.5dL) (1 ~exp [—%(ku(Li) + kV(LiH))D | (4.2)

Mas adelante veremos que

donder; son los puntos generados por la malla 3D.

4.3. Conclusiones

La ecuaddn 4.2 es la solubn nunerica a la ecuabn de transporte radiativo, la cual
resolveremos con la geomietique explicaremos en el siguiente capitulo.

Dicha solucbn es iterativa y puede implementarse magilimente ya que la emian

de entrada puede tomarse como la ebmisie la salida anterior y solo se calcula una
sola vez la profundidadptica entre dos capas, por ejemplo:

I=0;
for (i=1;i<100,i++){
tau= Tau(i);
S = S_nu(i);
I = Ixexp(-tau) + Sx(l+exp(-tau))
+
printf(’I = %le’, I);

Este modelo nugrico puede utilizarse en cualquier georfgetiue utilice la aproxima-
cion de atndsferas plano paralelas. Es interesante observar que andatrabajamos

en funcbn de la profundidadptica, el resultado sea de nuevo con respecto a la pro-
fundidad georatrica. Esto en principio puede causar cordiusisin embargo hay que
aclarar que la profundidatptica entre dos capas no es la opacidad total, ya que la pri-
mera es solo un paso de integagimientras que la opacidad total en cada punto es la
integral desde el infinito hasta el punto en donde nos erexoos.

Es pues que nuestro modelo solo necesita la éumde opacidad y la fungn fuente.

Sin embargo para que estas funcionen, necesitan datos eedalad y de la tempera-
tura.

En el siguiente capitulo vamos a estudiar como la geden@Db radial nos va a permitir
por un lado contar con una trayectoria de integmgi por otro lado nos permiéirob-
tener ficilmente los datos de los perfiles de temperatura y densidad
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Capitulo 5

Modelo Geonetrico Tridimensional
para el Sol Quieto

5.1. Introduccion

La idea de generar un modelo tridimensional del Sol, es aphar los resultados que
hasta ahora existen y al mismo tiempo simplificar lakglos. Los modelos de tem-
peratura y densidad elettrica promedio en el Sol quieto existen en la literatura como
perfiles radiales que comienzan en la fotosfera y se extiead#ferentes distancias.
Estos modelos radiales son la principal motiéacile nuestra geomeédr

Como veremos adelante, la georigese basa en la gener@gide vectores radiales con
origen en el centro de la esfera solar y que describen unmonjle trayectorias a las
que llamamos lineas de visi.

Dichas trayectorias representan las lineas déwisi caminoopticos desde un ob-
servador, en este caso situado en la Tierra, y que integgasie@san un punto de una
imagen bidimensional.

Los vectores radiales tienen una doble finalidad, la prinesrdescribir la malla de
manera general y la otra es que la norma de dichos vectoregenosten saber la
posicibn absoluta en un perfil de temperatura y densidad. Dichoras palabras, dada
una linea de vigin, generamos un vector en un punto de esa linea dmyisse vector

al ser radial nos permite saber a que altura de la fotosfer@moontramos, al saber la
altura, podemos obteneadilmente los valores para ese punto en particular de un perfi
de temperatura y densidad radial.

5.2. Modelo Solar 3D

Debido a que la imagen es bidimensional y a que las funcioaeledsidad y de tem-
peratura para el Sol Quieto son radiales, proponemos quegehadel sistema de re-
ferencia de nuestro modelo sea el centro de la esfera sbkje E es la recta que se
forma del origen del sistema al centro de la esfera terrdssrenportante recalcar que
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k puntos

————

Figura 5.1: Definiendo el camirptico para un xel.

Z sera positivo si esta entre el observador y el origen detnougistema de coordena-
das y negativo si se encuentra “atras” del origen de nuesttensa de coordenadas,
es importante recalcarlo porquéamadelante veremos que para resolver la geometria
hacemos uso de @stefinicbn. El plano XY, es perpendicular al eje z. En este plano
XY se formara la imagen.

Creamos una malla 3D, de tal manera que cada punto en el esgtiefinido como

Fazﬁy(z) = (7“(045,;, ﬁyv Z>a e(aa:a ﬁy7 Z)v Qb(o‘:ca ﬁyv Z))

donder es la norma del vecto#, el angulo que se forma por la proyeguoidel vector”

en el plano ZX es elangulo que se forma por la proyeguidel vector” en el plano
ZY, z es la proyecéin en el eje Z del vectar.

a, Y (3, son losangulos que representan la posicdel pxel (z,y) en la imagen (ver
Figura 5.2). Para cada pareja,(3,) existenk puntos, los cuales representan el camino
optico o linea de vigin entre el observador y la absfera solar, la distancia entre
cada punto en la linea de Wisi la definimos comdl, pero por comodidad usamos la
proyeccon dz de esa distancia en el eje Z (ver figura 5.1).

Definimos 3 constantes:

1. Ladistancia promedio entre la tierra'y el Sol: UA5 x 108 km.
2. Elradio solarRs = 6.96 x 10° km.

Las siguientes son variables que definen la densidad despentia malla.
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Proyeccion XY

1 px
X X X X )((2 5 1 px
y L
AP AEINIE
—X) X R‘{X X) X""'R"'
;:52,-1,0,1,2 X X X /Q XA N---
y=-2,-1,0,1,2 —
Rt = 200
dx=dy= 100 X | X X| X| X
(2.-2) : :
o

Figura 5.2: Matriz déangulos que representan losgles de la imagen formada en el
plano XY.

n: Resolucdbn nxn de la imagen erixeles, entero siempre impar.
x: Variable que va desde(n — 1)/2 hasta(n — 1) /2.

y: Variable que va desde(n — 1)/2 hasta(n — 1)/2.

El radio total a integrar en la proyeoai XY: Ry = 2R, .

F': Variable que define inicio de la integracien radios solares: 0 implica comen-
zar en el Sol, -1 implica comenzar un radio solar @etdel centro del Sol, 1
comienza a integrar un radio solar entre el centro del Solgbsérvador, en
principio F' = —Ry.

H: la distancia a la que se deteada integradn en radios solares, el valor por
omision esH = Ry

dl: Paso de integragn en km.

Es importante hacer notar que la principal variable en naiestligo es “z”, ya que nos
definira en donde comenzay donde terminarla integradn en la linea de visin pero
proyectada sobre el eje Z.
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Pedimos:
H,F,nu,dl,n,

Fin )€

A

A

Calculamos una pareja
de angulos
(alpha_i,beta_j) donde
-(n-1)/2 <= i,j<=(n-1)/2

y

A partir de (alpha_i, beta_j)
calculamos donde comenzara
y donde terminara la linea de vision.
Existen 2 casos:
Choca con la superficie del Sol
No choca con la superficie del Sol

A

Calculamos los k puntos
entre el inicio y el final
de la linea de vision.

Figura 5.3: Modelodgico global.

5.2.1. Pseudoadigo

Para tener una ideaas clara de lo que se pretende, presentamos el psedigode la
generadn del modelo geoitrico. Como se puede observar en la figura 5.3, el primer
paso es calcular la matriz émgulos

para cada pareja dmgulos)M,, , calculamos el inicio y el final de la integraci. Re-
cordemos que el usuario define estas variables como F y Hegeste el caso en que
la superficie del Sol intersecta a la linea deMisisi existe este caso entonces redefi-
niriamos

F = 2z,

dondez, es la proyecdn en el eje Z del punto de intersemaientre la linea de vi-
sion y la superficie solar. Una vez calculado estos dos puntaegemos a generar el
conjunto

Ly, ={r(ag, By, 2),0(as, By, 2), (0, By, 2) | 20 <2 < HYz=mx*dz,m € N},

donde
’Lw,y| =k

T,y
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Proyeccion ZX

n=5 imagen T e dmmmmmm—aa——- -
t ' '
proyectada ' We=2%Rtkx/(n-1)

X ' A :

2 : N\
L] L]
L] L]
y : o £
: i
ey
'

b L LR EE LR ﬁ"-L ---------- - SRR

A e mmmemmmmammeeeed e meaamemmeemmeadeaeaamaann ):.

-(n-1)/2 <= x <= (n-1)/2

Figura 5.4: Definiendo élnguloc.

ya quedz es constante y las lineas de aisitienen longitudes diferentes. A continua-
cion desarrollaremos matéticamente cada punto del pseudldigo.

5.2.2. Definiendo ehngulo «

De la figura 5.4 podemos observar quaegjuloa es

W

ma

ahora bien2 Ry es la longitud total de integram en el plano XY (ver imagen 5.2), si
lo dividimos entrg(n — 1) obtendremos logx o intervalos entre lineas de visi en el
eje X. Si los multiplicamos por un entero x tal que

—(n—1)<m<n—1

e e — )

tan () =

tenemos todos los puntos en nuestro eje x definidos por laggéanSustituyendo W
y despejando

a(z) = arctan (%Q . (5.1)

5.2.3. Definiendo ehngulo 3

Como podemos ver de la figura 5.5 si suponemes0, se forma un triangulo rectan-
gulo con segmentos UR,x R, x z/(n — 1) y C. El angulog esta definido erérminos
del segmento C. Por el teorema de Pitagoras

2
0:\/(2RTx) 1 U A2
n—1
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P(r,theta,phi
U=2*Rt*y/(n-1)

S E E EEEEEE "S-

Figura 5.5: Definiendo la geom@rparas.

entonces

tan () = &

tomando la misma anal@delanguloa para calcular W, podemos decir que

OR
Uly) = ——y

n—1

tal que “y” es un entero entre

sustituyendo y despejando

2Rr
B(r,y) = arctan <\/(2RTx)2 oy 1]UA)2y> (5.2)

5.2.4. Calculando el puntoz 4

Seaz 4 la proyecodn en el eje z del punto de intersemtide nuestra linea de visi con

la esfera solar. Es importante recalcar gyee calcula solo en el caso de que una linea
de visbn choque con la esfera solar, si se da ese cas@ra tomado como punto de
inicio de integradn, en otro caso se tomara el valor definido por el usuét)jo (

De la figura 5.5, suponemos que= Ry Yy z = z4, con el proposito de definir las
restricciones de interseéei. Conr = R, restringimos el caso en el cual las lineas
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de visbn forzosamente choquen con la superficie de la esfera salanigmo tiempo,
definimos ese punto comq, el cual es la proyeceon de la intersecon en el gjez.
Ahora, para calcular, tenemos que utilizar los resultados anteriores y supoipengb
de intersecd@n. Encontramos que existen dos soluciones, una para é‘paterior” de
la superficie solar y otra para la “posterior”, tomamos comlaa la solucbn positiva
o “posterior”, debido a que suponemos que las lineas dérvishocan por la parte
de atras del Sol y entonces comenzamos a integrar en la gaciin de esa linea de
vision pero en su cara opuesta, la que podemos observar desdeéa Ti

Asique, pararealizar esta tarea, calculamos el segmemi@m y o« podemos calcular
C; con C yg calculamos B; como sabemos r y B podemos calcular D; con Ay D
finalmente podemos calculai. Entonces

, A
sin(a) = o
despejando
A
¢= sin(«)
ahora
tan(a) = A
B UA — ZA7
despejando
A= (UA — z4) tan(a),
sustituyendo
(UA — z4) tan(«)
C= : :
sin(a)
reduciendo UA
Y (5.3)
cos(av)
ahora bien
tan() = =
el
despejando
B = C'tan(p),
sustituyendo & de 5.3
UA — ZA
B = ————tan(f). (5.4)
cos(a)

Si de nuevo, observamos la Figura 5.5, ébg r = R, calculamos por Pitagoras

R% = B*+ D,
despejando
— 2
D =,/RZ% — B?



y sustituyendad3 por 5.4

D= \/R2® - (%(_OSA tan(ﬁ))Q.

Ahora con D y A calculamos de nuevo por Pitagoras

D? = A* + 23,
sustituyendo a D y A en la ecuaéci anterior, tenemos que

2 _ (UA—za an 2: — z4) tan(a))? + 22
R@ |: COS(O() t (6):| ((UA A)t ( )) + 24,

desarrollando

tan® (3)

cos?(«)

Ré —(UA — z4)? [ + tan? (oz)] — 25 =0.

Para facilitar las cosas definimos

_ tan® (0)

K, —
' cos?(a)

+ tan® (o), (5.5)

entonces
R2® — K (UA —24)? =24 =0,

desarrollando
(K1 +1)2* = 2K, (UA)zs + K1 (UA)* — R, = 0,
es decir, una ecuam de segundo grado. Para resolverla usamos la éalgéisica
m Q= Kl +1
m b= —-2K,(UA)
» c= K (UA)? - R2®

donde
~ —bE Vb —dac
ZA = %2, )
sustituyendo
2K, (UA) + \/(2K1(UA))2 — 4(Ky + 1)(K, (UA)? — R%)
za(a, B) = . (5.6)

2(K; +1)

Tomamos el valor positivo de lairmya que como explicamos, queremos la proy@&tci
en la direcadbn del observador y esta siempre es positiva.
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5.2.5. Definiendoy,

2o €s el punto inicial de nuestro algoritmo en el eje z. Como sd@saponer, existen

2 casos: cuando la linea de \isichoca con la superficie del Sol y cuando no la toca.
Recordemos quE es el inicio de la integraon, I’ es negativo si el inicio de integraci

es “detras” de la esfera solar y positivo en otro caso. Entriuakyoritmo en realidad
proponemos:

m F'>0
Calculamos

r = |Ta.,(F)|
e Sir > Rq entonceg, = F.
e Sir < Rp entonces, = za(ag, By).

n [7<0
En este caso, calculamos

r=|Ta,.s,(0)]
e Sir > Rq entonceg, = I
e Sir < Rq entonces de nuev = z4(ay, 3,).

En 5.2.7 definimos como calcular

5.2.6. Definiendadz

Una vez calculado el valor inicial, necesitamos calculgrasio de integraon proyec-
tado en el eje z. Como podemos observar en laimagen 5.6, pedesaolos triangulos
semejantes, entonces como sabedigss

cos() =
Cy = cos(B)dl
g dz
cos(a) = c
dz = cos(a)Ch,
sustituyendo

dz(a, 3, dl) = cos(a) cos(B)dl. (5.7)
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P(r,theta,phi

Figura 5.6: Definiendo la longitud:.

5.2.7. Definiendor, ()

El vector i esta definido a partir de tres variables que ya hemos catmulgds y
z = mdz conm € N. Procedemos entonces a calcular las 3 funciones prinsiplale
este trabajod, o y r.

» Calculandd(«, z)
De la figura 5.8 sabemos que
UA -z
C )
hay que recordar que = 0 cuando se intersecta con el eje x, negativo si esta
antes del eje x y positivo cuando esta entre el eje x y el obdervDespejando
UA -z
cos(a) ’

cos(a) =

C:

por la ley de los cosenos

D = \/UA2 + C? — 2(UA)C cos(a),

entonces, de nuevo por la ley de los cosenos
C?=UA?+ D? —2(UA)D cos(9),
despejando, finalmente llegamos a

UA? 4 D? — C2
2(UA)D

0 = arc cos ( (5.8)
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Figura 5.7: Geomeita para calcular,, s(z).
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Figura 5.8: Calculand6.

Figura 5.9: Calculande.
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» Calculanda(a, 3, 2)
De la figura 5.9 podemos ver que

B
1, = —
an(f) = .
despejando
B = C'tan(p)
y el ejercicio anterior sabemds, entonces por Pitagoras
r=+vB?+ D2. (5.9)
= Calculandop(a, 3, 2)
De la figura 5.9 tenemos que
E=vB?+(C?
y
G=C+D,

entonces podemos usar de nuevo la ley de los cosenos
E? = G* +r? — 2Gr cos(9),
para finalmente

G2 42— 2
¢ = arc cos <—) .

5.10
2Gr ( )

5.2.8. Transformando a coordenadas rectangulares

Para visualizar correctamente necesitamos transfornestnausistema a coordenadas
rectangulares. Tomamos

D
cos() =
despejando
D = rcos(¢),
ahora .
sin(6) = o
entonces
x = rcos(¢)sin(6). (5.11)
Ahora y
Sln(¢> - ;7
despejando
y = rsin(e). (5.12)
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Sabemos que

entonces

5.2.9. Ecuaciones generales para el modelo 3D

cos(f) =

z = rcos(¢) cos(h).

S|

(5.13)

Las siguientes ecuaciones representan los pasos intesretia generagn del mo-

delo geonétrico

Klz

tan? (9)
cos?(a)
UA— =z
cos(av)

+ tan? ()

QT Q
Il

— C+D

VUA? +C? — 2(UA)C cos(a)
C'tan(p)
NG e

(5.14)

(5.15)

(5.16)
(5.17)
(5.18)
(5.19)
(5.20)

Finalmente presentamos las ecuaciones generales pateomaedelo georatrico

a(z)

B(z,y)

arctan i
UA(n —1

arctan (\/(2RT:C)

24 ([n— 1}UA)2y

(5.21)

(5.22)

2K, (UA) + \/(2K1(UA))2 — 4K, + 1)(K 1 (UA)?

Q)

= cos(a) cos(f)dl

VB2 4 D?

2(K; +1)

UA? + D* - C?
arc cos ( 2TAD

G212 _ |2
arc cos (T
= rcos(¢)sin(f)

rsin(¢)

= rcos(¢)cos(0)

(5.23)

(5.24)
(5.25)

(5.26)

(5.27)

(5.28)
(5.29)
(5.30)
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Figura 5.10: Geomeitt de prueba vista desde “@as’ del Sol.

5.3. Geometia de Prueba

Para probar el@digo y por ende nuestro sistema de ecuaciones, construinaogeo-
metiia con las siguientes caradsdicas:

"= n=95

» Ry =1
= Roy =05
n UA=1
» dl =0.1

Estas condiciones iniciales fueron tomadas como base aata una biblioteca de
prueba llamada geometry.h. Los resultados pueden obsemmala gafica 5.11. Puede
observarse que los valores de las trayectorias coincidendasoesperadas. Para una
vision mas clara, podemos observar la figura 5.10, donde el @ptoindica una mayor
proximidad al centro del sistemay el color azul la parte nigjada. Podemos observar
gue los cortes en las trayectorias coinciden con un raded &Q.5, que es el esperado.

5.4. Conclusiones

En este capitulo desarrollamos una geomdtidimensional desde cero. Construimos
una biblioteca de alto nivel para C. Esta biblioteca fue pidalxzmn un modelo sencillo.
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Sin embargo no fue falcdesarrollar ni implementar la biblioteca pues existelonas
donde la computadora comete errores, en especiahpgrdos pequos, por lo que tu-
vimos que ajustar nuestras ecuaciones a las necesidadéscasme la computadora.
Por ejemplo, en ninguna ecuéanidel modelo geo#trico se encuentra la furdei seno,
puesésta funadn, a valores cercanos a cero, produce errores para el aigkgrtrega
de resultado cero y en el caso de que se encuentre como dinnsalor infinito). Mu-
chos NaN fueron encontrados por estabrados cuales fueron corregidos cambiando
las expresiones en terminos de la fuimcecoseno.

Tambien utilizamos algunos trucos para no quebrarnas lacabeza a la hora de definir
la direccbn de losangulos. Fue mas sencillo suponer siemprealogulos positivos
y verificar en que cuadrante nos encontramos a partir de asl@oadas deligel.
Combinando estos dos datos, pudimos producir coordemaglascorrectamente.
Ahora, vamos a una de las partes mas engorrosas de este tfalrajplementadin de
todas las ideas. Y para que fuera mas interesante, nos prmsustilizar algoritmos
semi-inteligentes y eficientes. Utilizaremos herramigia ©mputo no muy conven-
cionales en Astra$ica para eficientar la resoldci de nuestra geomedr

La idea es que una vez teniendo la infraestructura @&dea, un algoritmo indepen-
diente (aubmata) maneje la malla a su antojo, siempre y cuando respatgdez que

le impone la propia geoméd:.
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Capitulo 6

Implementacion

6.1. Introduccion

En esta secon explicaremos el proceso de constrocciel algoritmo que llamamos
Pakal el cual tiene una licencia de Software Libre y esta cordirtotalmente en C.
Tambén explicaremos el funcionamiento tldum, un aubmata celular que a base de
consejos de un experto puede decidir como integrar la gnudei transporte. La idea
en si es muy interesante, pues logramos encapsular la gémneétmodelo nur@rico,

el modelo fsico, las condiciones iniciales, losetodos nuréricos y las condiciones
fisicas de manera totalmente independiente. Una no afecteotal y sin embargo
juntas producen las iagenes bidimensionales multifrecuencia que estamosilzca
Para comenzar, vamos a describir el pseddm@o que seguimos para generar una ima-
gen. Esta descrip@h no incluye la forma en que integramos, esa parte la dejamlzs
seccon detulum

6.2. Pseudoodigo

A continuacon, describiremos los pasos intermedios que seguimosggenkradn
de la imagen bidimensional:

1. Leemos los valores iniciales.

2. Leemos los archivos de temperatura, densidad étectr, Hidbgeno total y de
los estados de ionizam Hll, Hell y Helll.

3. Calculamos loangulosx y 5 para un fixel x, 3.
4. Dados estoangulos, calculamos el inicio de la integi@tt,.

5. Si el inicio de la integrabn es sobre la superficie solar y la frecuenciica
del plasma en ese sitio es menor a la frecuencia a la queammalgzel élculo,
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entonces la radiaonh de fondo es la de un cuerpo negro a la temperatura del sol
en la fotosfera. En otro caso, la radiatide fondo es 0.

6. Calculamos el siguiente puntp= (r, 0, ¢). Sabiendo r, calculamos la tempera-
tura T por interpoladin lineal.

7. Con la temperatura, calculamos el estado de ioropaaé HIl, Hell y Helll.

8. Con los estados de ionizaai el Hidibgeno total a la alturay las abundancias
relativas, calculamos eliamero de especies o iones.

9. Con el numero de iones y leyendo la densidad dlaiita a esa misma altura
calculamos la opacidad en la posicii”.

10. Con la opacidad en la posia “i” y con la opacidad de la posim anterior
“i — 1", calculamos la profundidadpticar;, que va de la posion “i — 1" a la
posicibn “i”.

11. Como sabemos la temperatura T, taanbsalculamos la emisin con la funadn
fuente.

12. Con la emigin de la fundbn fuente, la profundidadptica y la emighin de fondo,
calculamos la emién salientel, de la celda .

13. Esta emidin, ahora se vuelve la emisi de fondo que entra a la celda+ 1.
14. Calculamos el siguiente paso de integraci

15. Una vez calculado el paso de integoacicalculamos iterativamente para la celda
i + 1, hasta llegar al tope de integrani

16. Elresultado final, es la emigin integrada en eligel (z, y). Ahora, calculamos
iterativamente para cadéel (z,y) para formar una imagen de resolutinxn.

Ahora bien, para hacer mas efectivo el algoritmo, no selatagasos constantes, mas
bien tratamos de encontrar donde se genera la mayor cawtgdachisbn de manera
autorratica, usando un adinata celular.

La idea es que el abinata se informe a partir de la geoniety de las condiciones del
medio y decida que es lo mas apropiado para generar un biercc

El algoritmo pregunta si se refleja la enierggn esa capa, este éeneno se debe a
que la frecuencia critica del medio puede afectar en la grag@n de ondas electro-
magreticas. Si es asla onda se refleja, como es el caso de la ionosfera y las oledas
radio.

Si se refleja entonces el antata supone que es una parte interesante de st
exterior y comienza a caminar hacia adelante en la trayaaceruna manera cautelosa
(dI pequéio), hasta que encuentra que ya no hay refteyi entonces comienza a cal-
cular la emisbn de una manera detallada a intervalos que nosotros le psdaandar.
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Una vez que la emiéh es despreciable, el amata da pasos grandes hacia adelante
para no perder tiempo, y en el camino va calculando la émigila absor@n para
saber si no hay datos que puedan afectar a sus medicionesp&dante hacer notar
gue esos pasos grandes los definimos y hay que tener cuidadalde saltos que sean
tan grandes para perder afgefecto importante. A cada paso grande se integra toda la
linea de visbn que esta afectada en esos pasos.

Si en uno de esos pasos, la integbacmuestra que hay o mucha absorcmucha
emisbn se regresa justo antes de dar el paso grande y comienzawe uruadlisis
detallado, en busca de la zona que afecta a la @mgsabsordn.

Finalmente entrega el resultado y comienza con otra lineasifen. El algoritmo de
este autmata al que nombramasium

Este aubmata puede hacerse tan complejo como queramos y puedeagxptiecidir
entre diferentes regiones de la asfera superior del sol, elegir diferentes funciones de
opacidad o reaccionar de acuerdo a los procds®$ que se le impongan.

Finalmente para calcular el numero de iones, construinkadacmul el cual resuelve

la ecuaddn de Saha, para el Hialgeno y el Helio.

Una descripd@n mas detallada de ambos algoritmos se puede encontrarsattaones
siguientes.

6.3. Pakal

Pakal es el software que construimos para implementar lascemnes [2.1], [2.4],
[2.13], [3.3], [4.2], [5.1], [5.2], [5.6],[5.7], [5.8], [®] y [5.10].

Esta construido totalmente en C, compilado con gcc-4.1 2 lpadistribucbn Dellan
3.1 Sarge de Linux.

6.3.1. Arquitectura

Pakal se encuentra programado de forma modular, utilizand@&cnica de orientadn

a objetos pero en programanisecuencial.

El truco es usar estructuras en C que se comporten como sbjetio esto ganamos
encapsulamiento que es una de las principales ventajagpergie@madn orientada a
objetos. El encapsulamiento es aislar los procedimieniesengan algo en cam vy
juntarlos en una sola clase, en este caso una biblioteca.

Asi, Pakal tiene 7 bibliotecas y un main:

= pakal.c : Es el main de nuestro programa, se encarga de oaptds otras bi-
bliotecas.

= physics.h : Aguise encuentran las constantesdas que usamos en todo el pro-
yecto.

1 Muy pocos programadores conocen estatca, ya que eri parece una contradicni. Esta &cnica
fué desarrollada por Antonio Tellez de la Facultad de Cierdzda UNAM.
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Ayuda del Geometria 3D Constantes
Sistema <geometry.h> Fisicas

<help.h> <physics.h>

Pakal Tulum
<pakal.c> <tulum.h>

Metodos Mode!o Funciones
Numericos Numerico <function.h>
<lineal.h> <numerico.h>

Perfil de Estados de
Temperatura ionizacion

Figura 6.1: Arquitectura de Pakal.

PAKAL Ver 1.0

Valores
Iniciales

Perfil de
Densidad

lineal.h : Esén las funciones de interpoléai, en este caso, interpolaailineal.

geometry.h : Estn las funciones para generar la geomagtidimensional.

functions.h : Se encuentran las funciones de Opacidadulﬁdmfadc')ptica y
Funcbn Fuente del proyecto.

modelonumerico.h : Implementa el modelo ranno.

tulum.h : Se encuentra el amata celular tulum.

= help.h: La ayuda que puede brindar el sistema.

En la Figura 6.1, podemos observar el diagrama arqoiéz de Pakal. Tambn po-
demos distinguir en naranja las bibliotecas, en amarioelatradas de consola, en
verde las entradas de archivo y en azul las entradas detbiadicEste tipo de entradas
las describiremos en la siguiente subs@aci

Como podemos observar, la modularidad de Pakal nos permi#ican el ddigo sin
necesidad de saber las despartes del algoritmo. Por ejemplo, si queremos implemen-
tar una nueva forma de interpolar, solo es caestie modificar la libréa lineal.h. Si
gueremos modificar las funciones de opacidad, solo neoesstenodificar la biblioteca
functions.h, etc.
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6.3.2. Entradas

Existen 3 tipos de entradas:
1. De Biblioteca.
2. De Archivos.
3. De Consola.

La entrada déBibliotecason las implementadas dentro del programa, en este caso, la
frecuencia critica del medio (nd), la opacidad (ku), la definicon de profundidad
optica (Tau) y la fun@n fuente (Snu) son entradas de biblioteca que se pueden pro-
gramar en lenguaje C.

En este caso, estas funcionesaglefinidas en la biblioteca functions.h e implementa-
das en functions.c

double nu_0(double ne);

double k_nu(double T, double n_e, double HII,
double HeII, double HeIII, double nu);

double Tau(double k1, double k2, double dx);

double S_nu(double nu, double temperature);

Como observamos, las funciones tienen como entrada lossgadertipo double. Estos
valores se encuentran en el sistema CGS.

El siguiente tipo de entrada, son las entradas deArpbivo. Estas entradas se encuen-
tran normalmente en el directorio “data” y contiene los gtes archivos en formato
ASCCI a dos columnas:

= electronic.dat: Contiene el perfil de la densidad etetta (Altura en Km contra
densidad elecbmicacm—3).

= hydrogen.dat: Contiene el perfil de Hadyeno total (Altura en Km contra densi-
dad de Hidogenocm—3).

= temperature.dat: Contiene el perfil de Temperatura (Altarra contra tempe-
ratura en K).

= Hl.dat: Contiene el porcentaje normalizado de Eglno neutro (Temperatura
en K contra % de Hidrgeno neutro).

= Hll.dat: Contiene el porcentaje normalizado de gino ionizado (Temperatu-
ra en K contra % de Hidgeno ionizado).

= Hel.dat: Contiene el porcentaje normalizado de helio ngiemperatura en K
contra % de helio neutro).
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= Hell.dat: Contiene el porcentaje normalizado de helio urameizado (Tempe-
ratura en K contra % de helio una vez ionizado).

= Helll.dat: Contiene el porcentaje normalizado de helio dasesg ionizado (Tem-
peratura en K contra % de helio dos veces ionizado).

El ultimo tipo de entrada son las entradasGtmsola los cuales se dan en la linea de
comando, este tipo de entrada pueden consultarse si séaggecuna terminal

./pakal -help
este comando, desplegara la siguiente infororaci

Pakal 1.0 GNU/GPL license
usage: pakal [-wl wavelength / -nu frecuency] [-h high]
[-f floor] [-detail nDetail] [-big nStep]
[-r resolution]
[-o output_file] [-t temperature_file]
[-d density_file] [-xy x y] [-1 line] [-v nsave]
[-min min_intensity] [-detail detail_is] [-7? help]

Where:
wavelenght Wavelength (mm) .
frecuency Frecuency (Hz) [43e9].
high Stop integration point (solar radii) [2].
floor Start integration point (solar radii) [-2].
nDetail Length of integration step (km) [1].
nStep Big integration step = nStep*nDetail [100]
resolution Image resolution (px) [5].
output_file Output file [sun.dat].
temperature_file Input temperature file [data/temperature.dat].
density_file Input density file [data/density.dat].
Xy X,y image coordinate to calculate only in one pixel.
line y image coordinate to calculate only in a line (*,y).
min_intensity The local minimal intensity to stop the detailed
integration [le-25].
nsave Steps saving data in verbose mode [10]

Por ejemplo, si queremos una imagen de 1025x10%8lgs con un paso de integra-
cion detallado de 1 km, de integranigrande de 100km, considerando solo la emisi
mayor al0~?° de intensidad especifica a una frecuencia de 17GHz y quedokagos
los escriba en el archivo sun4.dat, escribimos

./pakal -detail 1 -min 1e-25 -r 1024 -big 100 -nu 17e9 -o sund.dat

toma& como datos por omisi el inicio y el final de integrabn (-2 y +2Rsun) y la
localizacbn de los archivos de entrada (./data/).
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6.3.3. Salidas

Pakal nos da como resultado un archivo con la estructutd :en formato ASCII,
donde “x y” es la posién en la imagen e “I” es la intensidad especifica enixtlp
Xy. Posteriormente podemos reconstruir la imagen leyeagos$icon y asociarle una
paleta de colores a la intensidad especifica. Para esedrabajstruimos un peqte
programa llamado pakal2png, el cual lee los datos prode@doPakal y como resul-
tado genera una imagen png.

Tambén tenemos la posibilidad de integrar un sdkepcon la opabn -xy, o una linea
horizontal de pxeles con la opéin -I.

Una opcon muydtil es -v, la cual nos da 2 archivos de salida:

1. perfiles.dat: Archivo en formato ASCII con la siguienteommfiacbn: z, r, T,n,,
H, HI, HIl, Hel, Hell, Helll. Donde z es la altura en el eje Z emKr es la
distancia a la superficie solar en Km, T es la temperatura en K, HI, HII,
Hel, Hell y Helll la densidad e 3 de cada especie.

2. emision.dat: Archivo en formato ASCII con la siguienteoimhacbn: z, r, k, tau,
I, Ity Th. Donde z es la altura en el eje Z en Km, r la distancla auperficie
solar en Km, k la opacidad &nn 1, tau la profundidadptica a la distancia r
integrada sobre la distancid, en general esta integrada sobre -dzdetall, Il es la
intensidad espéfica de la funadn fuente, It es la intensidad especifica total y Tb
es la temperatura de brillo.

Estos datos, nos muestran la evolucde la emigin en profundidad, desde la fotos-
fera o inicio de la integradn hasta el tope de integraai. Es importante mencionar
gue los datos se imprimen cada nsave*detail (Km) en el casuatgracon detallada o
nsave*dL (Km) en el caso de integranigeneral. La ram es que la cantidad de datos
producidos, generaban archivos de varios gigabytes, GigRdticamente imposibles
de analizar. Una corrida normal con pasos de integragenerales de 100km y deta-
llados de 1km, a 17GHz producen archivos de 2 Mbytes por caeag nsave=100.

6.3.4. Modificando Paametros de Entrada

Los paametros de entrada de forma de texto deben de obedecerdangig restric-
ciones:

= Los datos deben ser en formato ASCII.

» Pueden usarse enteros o flotantes, en su forma normal o exqp@inejemplo: O,
0.2, 1e20, 1e-20, 2.00001e+02, etc.

= Cada dato debe estar separado por espacios en blanco o @dtabul

= Cada par de datos deben de estar separados por un return.

75



En el caso de los perfiles de Temperatura, Densidad Blectr y Densidad de
Hidrogeno los datos de la primera columna deben de estar em&itos.

Para el caso de la temperatura, los datos de la segunda @tleban de estar en
Kelvin.

En el caso de los perfiles de densidad e@@ttra y de Hidogeno, los datos de la
segunda columna deben ser denero de partulas sobre ceimhetro dibico.

Para el caso de los porcentajes de ionimacia segunda columna debe de estar
en un rango entre 0y 1. La primera columna debe de estar emKelv

Los datos en todos los casos deben de considerar los valdremes, ya que

la interpolacdn lineal toma el primer par de puntos y el ultimo par de puntos
para calcular los valores que no se pueden interpolar delgge estan fuera de
rango. Por ejemplo, si el primer par de puntos dan una petedie-1, puede
llegar a darse el caso de que si consideramos valores muahareseal primer
punto de nuestros datos, la interpofaciineal daa resultados negativos, cuando
posiblemente nosotros esperabamos valores iguales akgesste caso, debe-
mos de introducir un par de valores al inicio de nuestrossdetm valores de
cero, para que la interpoldxi pueda calcular correctamente los valores fuera de
rango. Esto se da especialmente en los archivos de poreeetanizadn. Por
ejemplo, para el porcentaje de Hidleno neutro, muchas veces, a temperaturas
muy altas los valores dan negativos, por lo que es necesarer pin par de ceros

a 10,000K y 20,000K en nuestro archivo de datos, para quedglacon de
valores correctos (ceros) a temperaturas altas.

Para el caso de modificar la fubai de opacidad, la funeh de densidad critica o la
funcion fuente hay que tener en cuenta los siguientes factores:

El archivo que hay que modificar es functions.c.

Las variables que usamos para obtener las densidades a#essp® necesitan
ser modificadas, a menos que las abundancias relativas si&qonerl En versio-
nes posteriores, pensamos hacerlo de manera atitaynes decir, pasarlo como
parametro de entrada.

La opacidad debe de estarkemn .

Las frecuencias e&sh en Hertz.

Las distancias son a la fotosfera erokiletros.
Las temperaturas &st en Kelvin.

En caso de hacer modificaciones, es necesario limpiar (nea&e)g/ recompilar
(make), en su caso, tan@ni reinstalar (make install).
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1: Pasos grandes
(dv)

2: Encuentra
emision-absorcion
(Se regresa)

P(r.theta,phi)

3: Analiza detalladamente
(detail)

Figura 6.2: Geomeia en la que se desenvuelve el@uata tulum.

6.3.5. Compilacon e Instalacbn de Pakal

Para mas informaén es preferible leer el README y el INSTALL de la ultima versi
de Pakal, sin embargo para compilarlo solo es necesariotajeen una terminal

make
y para instalarlo
make install

siempre y cuando estemos trabajando en un sistema Unix-like

6.4. Tulum

El aubmata que ejecutamos para resolver la ecmde transporte de manera mas
estructurada y eficiente es el llamadotemata tulum. Podemos observar en la figura
6.2 la forma en que trabaja tulum. Tulum maneja 3 aspectosrdefindependiente:

1. Un experto que recibe la posiai y las condicionesidicas en ese lugar. Con
estos datos, el experto responde si vale la pena integrgraggay recomienda
gue paso de integram usar.

2. Un aubmata con estados que maneja los cambios en los pasos dadiitegEl
sabe en donde se encuentra y con un valor de entrada dice a slébe ir y
gue procesos ejecutar.

3. Un coordinador que maneja los pasos de integragias decisiones que toma el
experto.
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Dados

x0y x1 Calculo Pregunto al
en un estado ) (y,q) =Experto(x0,x1,l_loc,tau)

I_loc, tau,
A

Ejecuto ordenes de
Estados(A_i,y,q):
-Calculo la emision
-Calculo nuevo x0,x1
Actualizo A_i

TULUM (COORDINADOR)

Figura 6.3: Diagrama de flujo del coordinador para tulum.

Es claro que esto es un proceso muy engorroso, sin embargmgaren encapsula-
miento. Es decir, el experto puede ser ampliado con mas toi@ntos y el funcio-
namiento del ad@imata mejorax sustancialmente sin necesidad de reprogramar toda la
l6gica de estados. Aders, conceptualmente es migimo mas &cil de trabajar, ya
gue en versiones posteriores podremos ampliar la base deigventos del experto
facilmente.

El proceso que se sigue para coordinar a los tres actoredula €s el siguiente:

1.

El coordinador comienza en su estado base, propone dmsopesz, y x;, a

partir de la geomeita. De antemano, suponemos que ya se dalieutadiacbn

de fondo. Con estas dos posiciones, por eficiencia, calcsldanprofundidad
optica, la frecuencia critica y la emisi local entrer, y x;.

Estos datos se los enviamos al experto.

. Con los datos, el experto dice que le pasa a las ondas etegfreticas en ese

punto (se reflejan, se absorben o se propaga sin muchosipes)lg recomienda
el siguiente paso de integraai (imagen 6.4). Hay que recalcar que el experto
solo mira hacia adelante.

Con las recomendaciones del experto, el coordinador misa &abla de estados,
cada estado tiene una serie de instrucciones a seguir,diepéa de las reco-
mendaciones del experto. Esta tabla de estados es imgoytawtes trivial, ya
que va recordando la forma en que se esta haciend@ksiary depende de las
decisiones anteriores para tomar una nueva aec(§igura 6.5).

. Al mirar las instrucciones en la tabla de estados, el ¢oaddr ejecuta la opon

que case en ese momento con las recomendaciones del expepeartyr de las
condiciones decide entre seguir adelante con la intégracbien retrocede para
analizar mas detenidamente.
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: 0 Se reflejo

: 1 No existe suficiente emision
: 2 Hay suficiente emisién

: 0 Paso pequefio

: 1 Paso grande

(TULUM) EXPERTO

<< oaoao

Me reflejo en

Actor,x0,x1
I_loc,min

Figura 6.4: Diagrama de flujo del experto para tulum.

TULUM
(Automata con Estados)

AlLR A2R

epsilon=0 0 Al 0 Al
1 A2 1 A2
2 A4 2 C,i=l
A3 R A4 R
0 Al 0 ERROR
1&i<n A3 1 ERROR
1&i==n A2 2 ERROR
2 A4

i<n

Figura 6.5: Diagrama de estados para ebandta tulum.
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6. Sidecide seguir adelante calcula las nuevas coordegpagaspite el proceso.

7. Si decide retroceder, lo realiza, anotando en su tablstdeas que egten un
proceso de alisis detallado y una vez que termina y regresa al punto ddedo
retrocedd. Vuelve al aalisis cotidiano.

Todo esto se realiza para cada linea debvisPero volvamos de nuevo a la figura 6.5.

Variable | Valor Significado
y 0 El siguiente paso debierser pequo.
1 El siguiente paso deberser grande.
2 | El siguiente paso debierser hacia aéis
q 0 No se puede propagar la onda.
1 Hay muy poca emisin.
2 Hay suficiente emisin.

Tabla 6.1: Tabla de estados para el sistema experto

Este diagrama nos indica la verdadera complejidad deligdgmde lisqueda de emi-
sion. Lo que nos dice, es que entramos al estado Al por @misuponiendo que
estamos integrando a pasos pdmee El coordinador calcula las variables necesarias
(1;, 7), se las en\a al experto y el experto da su recomendagces decir, regresa el par
de variables y, q (ver tabla 6.1) al coordinador.

Ahora, el coordinador mira en su tabla de decisiones (taBla §ecuta la instrucon,
calcula el nuevo punto a partir del pasoy recoge el resultada

Conociendcépsilon va a la tabla de estados (tabla 6.3) y se posicionasguiente
estado A donde termina una iteraci

Ahora se vuelve a repetir todo el proceso, hasta recorrereébdaminodptico. Es im-
portante hacer notar que al realizar cambios de estado&geeajstutando operaciones
y comparaciones. El orden de compabacy ejecucdn esén de izquierda a derecha en
la tabla 6.3. Para entender un poco mas, vamos a descrilgin#gicado de cada estado.

Al Realizando pasos pedies.
A2 Realizando pasos grandes.

A3 Realice un paso grande, pero regrese por algur@nrazhora tengo que hacer
pasos pequ®s hasta que llegue al punto de donde me regresaron.

A4 Llegue aqiipor una decigin equivocada, alguien cometiin error.

Para probar que este algoritmo funciona, debemos de neafizmalisis de estados. En
el apendice B, se encuentra dicho analisis de estados.
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Estado| q | y | Instrucciones ¢ | Paso (dz)
Al |0|0|I=0 0 | Pequéo
Ty = Ty
T,+ = dzdetail
11| x,=a 1| Grande
To+ = dzbig
2|0 I=Ie"+S(1—-eT7)|0]| Pequéo
LTy = Tp
rp+ = dzdetail
A2 |0|0|I=0 0 | Pequéo
LTy — Tp
Tp+ = dzdetail
11| 2z,=um 1| Grande
T+ = dzbig
20|z, =x,+ dzdetail 2 | Pequéo
A3 (0|0 |I=0 0 | Pequéo
LTy — Tp
Tp+ = dzdetail
11| I=Le"+S(1—eT")|1| Pequéo
Ty = Ty
rp+ = dzdetail
2|0 I=Ie"+S(1—-eT7)|1]| Pequéo
Ty = Tp
Tp+ = dzdetail

Tabla 6.2: Tabla de decés para los estados .

6.5. Kalacmul

Como parte de la implementéci de Pakal fue necesario crear este paqyeograma
gue nos permite resolver la ecuatide Saha y normalizar los resultados. Este progra-
ma resuelve las ecuaciones @ege explica en 3.5. La idea de tomar valores lejanos a
la unidad en la densidad fue con la finalidad de hacer convkrgelucbn de manera
mas apida, ya que se necesitan valores iniciales en la dendiglettbeica para iniciar

el algoritmo, sin embargo estos valores son muy sensiblegggn diverger u osci-
lar facilmente. Al ejecutar Kalacmul se generan los archivogseios como entrada
para Pakal (Hl.dat, Hll.dat, Hel.dat, Hell.dat, Helll. ddEn versiones posteriores se
pretende ejecutar a Kalacmul para cada digatygien profundidadd ¢, z).
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Estado € Estado| Ejecutar

Al 0 Al Nada

1 A2 Nada

2 A4 Nada

A2 0 Al Nada

1 A2 Nada

2 A3 1=1

A3 0 Al Nada
1&i<n A3 i++

1&i==n| Al Nada

2 A4 Nada

A4 0 null Error

1 null Error

2 null Error

Tabla 6.3: Tabla de estados, en este e¢asodzbig/dzdetail.

6.6. Analisis de Convergencia

Para estar seguros de que un algoritmo @too funciona, es necesario probar su con-
vergencia en los diferentes panetros que lo conforman.

Realizamos las siguientes pruebas calculando la emisin el pixel (0,0) para una
frecuencia de 17GHz. Utilizamos la maquina Helios del tagiide Geofisica de la
UNAM, la cual posee un doble procesador AMD Athlon(tm) 64 X2aDCore Proces-
sor 4800+ de 64Bits, con una velocidad de 2411.139 MHz, meancache de 1024Kb
con 3347716 Kb de memoria RAM.

Por motivos de escalamiento, solo usamos un procesador.

Utilizamos el compilador gcc (GCC) 3.3.5 (Debian 1:3.3.5-d@®) la bandera de opti-
mizacbn -fast.

En la Figura 6.6 podemos observar las pruebas que hicim@asdarel paso detallado
de integradn y dejando invariente los pasos grandes (100Km). En este leeemisbn
minima a considerar es practicamente 0, por lo que estarremgamdo toda la emisin

a pasos detallados. Lo que significa es que los resultadgesduacto de un algoritmo
sin depurar, simplemente integramos secuencialmente.

En este caso, podemos observar (Figura 6.6 arriba), qu®sa gategracion menores
a 20km la emigin resultante converge a 16,000K. Sin embargo el tiempotdgrar
cion es exponencial (Figura 6.6 abajo). Si suponemos pasogatgacon de 10km,
el tiempo necesario para generar una imagen de 1024x1024dee 531 horas, es
decir, casi dos meses de computo. Si queremos detalles dell&goritmo tardaria
aproximadamente Zias en generar la imagen.

Ahora bien, como nuestro algoritmo es pseudo-inteligemteos a variar algunos pa-
rametros. Lo primero que vamos a hacer es dejar constaras@be integradn deta-
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Figura 6.6: Aralisis de convergencia para Pakal variando los pasos dgacien. Arri-
ba podemos ver la convergencia del algoritmo con respetéorahio del paso de inte-
gracbn. Abajo, el tiempo que tadden integrar la trayectoria.
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llado (0.5Km) y el paso de integradxi grande (100Km). Variamos la endsi minima

a considerar (-min). Este parametro indica cuando se dedesparar los pasos gran-
des, por ejemplo, si llegamos a una zona donde la émi$ menor a -min entonces
comenzamos a dar saltos grandes.

En la figura 6.7 podemos observar los resultados de varianisia minima. La gra-
fica superior nos muestra que considerando emisiones nsagdde'® (en intensidad
especifica), no existe un cambio significativo en el resalfathl. Si dejamos de con-
siderar emisiones menored @ '3, la temperatura de brillo diverge de forma notoria.
Por otro lado, los tiempos de integragidisminuyen. Por ejemplo si tomamos como
emisiones minimas, las mayores@ '”, que es el valor que produce menos vagaci
en la emisbn minima, llegamos a que una imagen de 1024x1024 tardarda85sin
embargo hay que considerar que los pasos de intégraon de medio kilometro.
Ahora bien, si dejamos fijo la em@i minima (0~'7), el paso detallado (0.5Km) y
variamos la relaéin entre los pasos grandes y detallados (-big), obtenerlgosra
teresante.

En la figura 6.8 se puede observar que existe un minimo corctsa la variadin. La
emisbn final no varia demasiado. Es importante revisar detattadde este parametro,
pues como se puede observar un mal ajuste puede producposede integradin
considerables. En este caso el minim@est 60, es decir

biglkm| = 60 * detail= 30K'm

Ahora, sabemos los parametros optimos para generar nuastgen a 17GHz. Sin
embargo, antes de continuar, regresamos al analisis dergemeia inicial. Volvemos

a variar los pasos de integranipero ahora con los parametros optimos.

Como vemos en la figura 6.9, los tiempos de inte@maearian casi un orden de mag-
nitud con respecto a la integraai normal. Si comparamos los resultados, ahora para
una imagen de 1024x1024 con pasos de integrage 10km tarda tan solo 11 dias en
lugar de 2 meses. Para pasos de integrade 1Km Pakal tarda en integrar 39 dias en
lugar de dosios.

Si utilizaramos una supercomputadora con 1024 procesagotkiamos generar ima-
genes de 1024x1024 con un paso de integrade 1km en tan solo una hora.

6.7. Conclusiones

Podemos observar que la herramienta construida es muatiigrees no solo resuelve
el problema que nos planteamos, sino taambpuede serakilmente modificado y ex-
tendido por cualquier persona que lo desee hacer. Es imp®ttacer notar la facilidad
con la que pueden realizar cambios a la estructura, por &epgra analizar otro tipo
de estrella que no sea solar, simplemente es necesariocaodifperfil de temperatura
y de densidad tanto elebttica como de Hidrgeno y redefinir su metalicidad.

La finalidad de construir un software modular y de licendieglies con el @ de crear

una conciencia de libertad egrininos de conocimiento y desarrollo de software.

84



10°
100
. 107°
=<
O _
= 10~ 10
R
920
10
1000.0
1000
@)
()
L
o  10.0
O
£
)
©
1.0
0.1
10~

Temperatura de Brillo

25 W072O Woiﬂi WO*WO
—min (Intensidad Especifica)
Tiempo de Integracion

25 WOiQO WOiWS 10 10

—min (Intensidad Especifica)
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85



Temperatura de Brillo

1.70x10% [ )
1.65x10% -
2 i ]
= 1.60x10%F -
o] ~ =
— L -
1.55x10% | -
vsoxiofl oo ;
0 50 100 150 200
—big (Xxdetail)
Tiempo de Integracion
1000 T 3
9 100§ =
L C 3
O B i
[N L -
5

= 1 E

w L L L L 1 L L L L 1 L L L L 1 n n n n
0 50 100 150 200

—big (Xxdetail)

Figura 6.8: Ardlisis de convergencia para Pakal variando el paso de atibgrgrande.
Arriba, la convergencia de Pakal variando la rélacéntre pasos grandes y peas.
Abajo, el tiempo que tardo en integrar una trayectoria.
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. Podemos observar, el resultado de la optimizaci
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Podemos concluir que el alisis de convergencia para los principalesapagtros nos
dan resultados muy satisfactorios, ya que la estabilidbalgleritmo quedo demostra-
do. Para su ver8h 2 Pakal corréxrbajo el esquema MPI para procesamiento en paralelo
quedando a la par de los algoritmos modernos para resolwéstgras estelares y te-
niendo la posibilidad de correr en Clusters 0 Supercompudadite una manera mas
rapida y eficiente.

Tambén podemos concluir que para realizar la integnacie una imagen es necesario
correr a Pakal en un soldxel, para obtener los pametrosoptimos de integradin y
posteriormente lanzar a Pakal en toda la imagen.

Pakal, resuelve de manera eficiente la ec@radie transporte radiativo, reduciendo el
order? del algoritmo a menor que O(n).

Cabe sBalar que no fuedcil la implementadn de Pakal, tuvieron que pasar varios
meses para estabilizar las ecuaciones y las bibliotecag.oftso un proceso de Inge-
nierfia de Software que no indlen este trabajo por razones de espacio y de enfoque.
Solo mencionare que se uso eXtreme Programming como paradig programaén

para el desarrollo de software y utilizando unicamentedneigntas libres.

2 El orden de un algoritmo es una medidaesiar de la eficiencia de este, al reducir su orden aumenta
su desemg.
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Capitulo 7

Resultados

7.1. Valores Iniciales

Los valores iniciales que tomamos en cuenta para las simoEgpresentadas éste
cagtulo son los siguientes:

1. Entradas de Biblioteca:

= Funcbn fuente: Aproximadin de Rayleigh para una sola polarizatiecua-
cion 2.14.

» Opacidad: Para la emé@i Bremmstrahlung o libre-libre, ecuéai2.4.
2. Entradas de Archivo:

= Perfil de temperatura (data/temperature.dat): Usamos @¢lm« de Ver-
nazza et al. (1981), para la Cromosfera y el inicio de la zortaaasicon.
Para la parte de la Cromosfera usamos el modelo de Gabridd)(pOBli-
cado en Foukal (1990). Los valores interpolados son losulzalos en la
tabla 3.1 del caipulo 3.

= Perfil de densidad eleétnica (data/electronic.dat): El perfil interpolado se
encuentra en la tabla 3.4, del dao 3.

» Perfil de Hidbgeno Total (data/hydrogen.dat): El perfil interpolado 1se e
cuentra en la tabla 3.2, del capitulo 3.

= Porcentajes de lonizam: los obtenidos por Kalacmul para un gas de 6tigno
conHe =0.1x H.

3. Entradas de Consola: Las entradas de consola se presamarada simulaon.

7.2. Analisis Multifrecuencia

Comparaciones entre modelos y observaciones de temped&urallo para el Sol
Quieto (Shimabukuro & Stacey (1968)), demuestran que eexis mayor emiéin
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Figura 7.1: Simulaciones multifrecuencia (linea punt¢adaadas de Landi & Chiu-
deri Drago (2003) y comparadas contra observaciones (&ir@h (1991)).

tedrica que la observada. Trabajos recientes siguen presienia misma inconsisten-
cia, como lo podemos observar en la Figura 7.1 tomada de &a@hiuderi Drago
(2003). Esh simulacbn se realid utilizando las mismas caracteristicas que nuestro
modelo pero en 1D. Podemos observar claramente la diferentie el espectrode-
coy el observado.

Ahora, tomando como base la figura 2.4 del capitulo 2 y lasreas®nes hechas por
Zirin et al. (1991), construimos la figura 7.2, en la cual, grods observar la emi
predicha por el modelo Pakal desde 1GHz hasta 100GHz. Conemrpusdnotar, existe
una clara anom@, pues los modelosddcos predicen una mayor endsi justo antes
de los 40GHz. Los valores que se tomaron en cuenta parawoteffigura 7.2 fueron
los siguientes:

./pakal -detail 10 -min 1le-17 -r 1024 -xy O O -big 60 -nu n

Es decir, pasos de integraai detallados de 10Km. Medimos la emisimayorl x
10~'" enintensidad especifica, con una resdanale 1024x1024px. Integramos el cen-
tro de laimagen (0,0), con pasos de integragrandes de 600km a una frecuencia “n”,
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Simulaciones vs Observaciones
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Figura 7.2: Comparaén entre el modelo Pakal (linea continua), Allen (1963)eira

trazos), Van de Hulst (1953) (linea punteada) y observasidrechas por Zirin et al.
(1991).
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la cual varia para producir la emisi multifrecuencia. Por supuesto, existen trabajos
gue reproducen correctamente la temperatura de brillogatimes de onda milimetri-
cas. Como lo podemos observar en Kuznetsova (1978), Anmad&liK(1981), Landi

& Chiuderi Drago (2003) y Chiuderi & Chiuderi Drago (2004). Smleargo, si obser-
vamos en detalle los procedimientos que se usan para dpstemperatura de brillo,
observamos tres aspectos interesantes:

1. Elvalor cero para la escala de altura en el modelo paranpdrtura es arbitra-
rio. Suponen una escala de altura para que correspondasaaiosi@rvaciones. Al
bajar la escala de altura, en promedio la temperatura de baija.

2. Moadifican el perfil de densidad ele@trica para ajustar el abrillantamiento al
limbo. La parte que se modifica es normalmente la zona ergr@0d00km vy
2500km, donde existe el incremento de electrones debidoi@izacibn del

Hidrogeno.

3. Utilizan un factor llamado factor de llenado o filling fact{«). Este factor se
introduce en la ecuan de transporte para tratar de modelar la influencia de las
microestructuras en la atmosfera solar, como lo son lasu@sgiy las celdas de
convecobn que juntas generan la red cromosferica. La sofuaila ecuaéin de
transporte radiativo queda entonces como

T, = aTy(cell) + (1 — o) Th(netw).
Landi & Chiuderi Drago (2003) encuentra que
09<a<l1

se ajusta a las observaciones.

Como vemos, estos valores se ajustan de maktzocpara predecir correctamente
la temperatura de brillo en milimetrico. Debido a que usaperiles de temperatura y
densidad pre definidos por una teoria de fondo, no se modificga que de hacerlo,
deberiamos de volver a reproducir todo el trabajo de Vema&tzal. (1973). No in-
troducimos el filling factor porque nuestro objetivo es oefucir la emisbn para una
atmosfera homogenea. Introducir el filling factor no tieest&lo en este modelo solar.
Mas adelante, en el céiplo de Conclusiones Generales, abordaremdasietdresante
tema. En la secoin cuatro de Zirin et al. (1991) podemos encontrar una di8ousas
detallada acerca deste tema.

Debido a esta anomial vamos a estudiar detenidamente la zona de emisiL7GHz,
ya que aésta frecuencia, contamos con observaciones de alta c&solhrovenientes
de Nobeyama.
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7.3. Simulaciones a 17GHz

7.3.1. Analizando el Centro del Disco Solar (0,0)

Ejecutamos a Pakal con las mismas condiciones inicialeeqgua sec@n anterior,
solo que ahora nos enfocamos en la eomisi 17GHz. El comando que se ejéras el
siguiente:

./pakal -detail 10 -min 1le-17 -r 1024 -xy O O -big 60 -nu 17e9
-0 sunl7Ghz.dat -v 10

Es decir, le pedimos a Pakal que nos genere los archivos|@isis en profundidad

en la coordenada (0,0). En la figura 7.3 podemos observagderda a derecha y de
arriba hacia abajo, los diferentes perfiles de temperatanasdn local, temperatura de
brillo, opacidad, profundidadptica y densidad de electrones y de iones. l&diga que
nos interesa es la de endinitotal, ya que podemos distinguir que la zona de mayor
contribucbn a la emigin total se encuentra a 2000Km. A esta altura la temperaéura d
brillo aumenta significativamente de 7000K a casi los 20Q@9Kan solo unos 100 de
kilbmetros. A esa misma altura observamos un aumento en laraimae producido

en la Zona de Transign, un aumento en la emisi local, en la opacidad y en la densi-
dad de iones y electrones. Al mismo tiempo que el medio sed@Em@amente delgado,
todo a una altura aproximada de 2000km.

7.3.2. Anmalisis Detallado

Si hacemos un acercamiento a 2000km (Figura 7.4), podenses\vaip que en realidad

la mayor contribudn a la emign total se da exactamente a 2100Km con un ancho de
tan solo 140km, si acotamos esa zona podemos observar gaspmrde exactamente

a la zona de la Cromosfera alta, cuando la temperatura coa@&mkevarse de unos
8000K hasta casi 30000K, es en esta zona donde la@nidial junto con la opacidad
tiene un pico muy pronunciado, taréhien esta regn, el medio se hace opticamente
delgado. En la Figura 7.5 se observa la ab$orgi la emisbn como factores de la
profundidadoptica en intervalos de 1km, por ejemplo a la altura de 100km

T1em(100km) = 7(100km) — 7(99km)

Podemos observar que a la altura de 2100kattoramente no existe absdmj sin
embargo la emidin crece y permanece constante por aproximadamente 120km.

7.3.3. Comparacbn con las Observaciones

Para comparar la temperatura de brillo con respecto alacdatdisco solar, utilizamos
una observaéin de Nobeyama para el Sol Quieto y la comparamos con un mdedelo
Pakal a la misma frecuencia. En la imagen 7.6, podemos abysgue tanto la emi-
sibn como la forma caractistica del abrillantamiento al limbo esas pronunciada,
producto de la mayor integraii de la emigin.
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Emision del Sol Quieto a latitud = O (17GHz}
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Figura 7.6: Abrillantamiento al Limbo a 17GHz, compadaccon Nobeyama para el
Sol Quieto.
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7.3.4. Analisis del Abrillantamiento al Limbo

Analicemos nas detenidamente el abrillantamiento al limbo a 17GHz. ixkaato los
datos, nos encontramos que en la coordenada (0,357) existaylor emiin de todo
el modelo. A§que generamos los valores en profundidad de éséd: p

./pakal -xy O 357 -nu 17€9 -min le-17 -detail 1 -big 60
-o sunl7GHzOp357.dat -r 1024 -v 20

Con los valores, volvemos a generar los perfiles, pero ahoreespecto del eje z. En la
figura 7.7, observamos que la temperatura disminuye coefoiws acercamos al sol,
al mismo tiempo la opacidad aumenta, lo mismo que la émikical. Sin embargo,
hay dos febmenos muy interesantes, el primero es el perfil de émisital. Podemos
observar que antes de pasar por z=0, la @misbmienza a aumentar. Sin embargo es
absorbida casi por completo, degpule permaneceraa o0 menos constante (debido
principalmente a la temperatura constante en esa zona)evaamitir de forma con-
siderable en una capa de algunos cientos derigtros, justo cuando el medio se hace
opticamente delgado.

El segundo feameno interesante es el perfil de iones. Al pasar por una znwsad al
mismo tiempo caliente, elimero de iones ifhea punteada en la Figura 7.7) aumenta
dos veces casi sigtricamente con respecto a la proyéccen el eje z. Estos dos picos
de iones son los que caracterizan por un lado a la opacidadogrpa la emishn local.

Es entonces el segundo pico de iones el que genera la mayatachde emigin en
nuestro modelo. Aqui podemos recalcar tpueantidad de emisin esé caracterizada
principalmente por el perfil de iones

7.3.5. Imagen 2D

Finalmente observamos una imagen del Sol Quieto, prodpod®akal a 17GHz (fi-
gura 7.8) obtenida con el siguiente comando

./pakal -nu 17e9 -min le-17 -detail 10 -big 60
-o sunl7GHz.dat -r 1024

la imagen producida tiene una resofutide 1024x1024 con una paso de integraci
en profundidad de 10km. La imagen fue finalmente generad®gkal2png y trans-
formada a postcript utilizando gimp. La escala de tempeaate presenta en la misma
figura.

7.4. Analisis de Especies
Siregresamos a la figura 7.4, podemos observar que edl@iame iones y densidad

electidbnica, los iones (linea azul) comienzan a subir &gicamente se igualan al nu-
mero de electrones. Para entender que esta pasando en&sgrabocamos las especies
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Figura 7.8: Sol Quieto a 17GHz.
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junto con la temperatura en esa zona. En la figura 7.9 podebseswvar las diferentes
especies de hidgeno y helio, ascomo el hidbgeno total y la temperatura. Podemos
observar que a 2100km al subir la temperatura el HidogenoHekb comienzan a
ionizarse, esto produce un aumento significativo de ionexcg permanecer constante
la densidad eledbnica aun a pesar de la altura, esta doble contidioubace que la
emisbn sea mas eficiente. Esta zona a 2100km y los siguientes 1230Krde suma
importancia, debido a que se conjuga una mayor cantidadnds ip electrones y al
mismo tiempo la temperatura aumenta de forma significalimageneral, observare-
mMos que esta zona es la que define la mayor parte deteneisila banda milifgtrica,
aun cuando en zonas mas profundas existe una@misinsiderable.

7.5. Simulaciones a 43GHz

7.5.1. Valores Iniciales

A continuacén mostramos los resultados a 43GHz. La primera simutegs una ima-
gen con pasos de integranide 10km utilizando como em@i minima localle — 17
y una resoludn de 1024x1024

./pakal -detail 10 -min le-17 -r 1024 -big 100 -nu 43e9
-0 sun43GHz.dat

7.5.2. Imagen 2D

La imagen generada se muestra en la Figura 7.10. Esta imageruha resoludn de
1024x1024 pixeles, generada por Pakal y convertida a pn@adal2png. La escala
de temperatura se muestra en la misma imagen. Como podenwsarbgxiste una
fuerte emisbn al limbo pero restringida en w@area mucho menor que en la imagen de
17GHz.

7.5.3. Abrillantamiento al imbo

Para observar mejor el abrillantamiento al limbo, constns de nuevo una gfica de
intensidad contra distancia al centro del disco (Figura)7 Hn esta figura, observamos
claramente el abrillantamiento al limbo, que en su parteintassa, reporta 23,000K.
Y en la parte del centro del disco se pueden observar aprdamente 8,000K.

7.5.4. Comparacon con Observaciones Cercanas

Observaciones de la&édada de los cincuenta reportaban temperaturas de brittede
5700K hasta 6000K a 40GHz [Whitehurst & Mitchell (1956)]. ®@bsciones mas re-
cientes [Reber (1971)] no corroboran este dato, mas biefcpredna mayor emién,
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Figura 7.10: Sol Quieto a 43GHz.
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Emision del Sol Quieto a latitud = 0 (43GHz)
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Figura 7.11: Abrillantamiento al limbo a 43GHz.

104




de aproximadamente 7500K para el centro del disco solapwliendo observaciones
realizadas a 50GHz.

7.5.5. Anmnalisis en Profundidad

Para tener una mejor idea de lo quéesturriendo en el proceso de eraisigeneramos
las imagenes en profundidad proporcionadas por Pakal para ebadgltdisco solar.
En la Figura 7.12 podemos observar los 4 perfiles generadok frimera imagen
de izquierda a derecha y de arriba para abajo, podemos abszemisbn local. De
nuevo observamos que la zona de ioniaaanos est generando una mayor endsi

en esta zona. Sin embargo si observamos la siguiente figmmaada la de emién
total, podemos observar que la mayor contribncgya no se genera es esa parte, mas
bien, se genera en la primera capa de integrad?odemos observar, en la 4a grafica
de la Figura 7.12, que se debe a que el medio se hace optieadetgado ras cerca
de la Fotosfera. Sin embargo, la opacidad sigue presentamdalto en la zona de
ionizacon.

7.6. Conclusiones

Como pudimos observar, la genefatide imagenes y datos en profundidad es rela-
tivamente sencillo. Teniendo un conjunto de perfiles, Pedslielve todos los pasos
intermedios y nos presenta los resultados de una maneraldmigara que podamos
analizarlos. El tiempo de integréci es de suma importancia, ya que al no contar con
maquinas lo suficientementé@pidas debemos de establecer losapatrosoptimos
para su eficaz funcionamiento. Desafortunadamente, ouasielo parece no corres-
ponder exactamente con las observaciones. Sin embargo,dee aclarar que se cons-
truyeron 3 diferentes modelos de integtaxiel aqiipresentado es elas eficiente, sin
embargo, en todos, se obtuvo una mayor émnisinas o menos similar a Pakal.

Ahora, es importante 8alar que se pudo aislar la posible zona del problema, lad®na
la Cromosfera alta. Sin embargo, optamos por no modificatrarisimente los perfiles,
ya que en el trasfondo existe una fediotalmente desarrollada, modificar los perfiles
seiia destruir arbitrariamente y sin bases los modelos angstio

En el siguiente capitulo daremos nuestras conclusiondsdigdrataremos de dar po-
sibles soluciones al problema de la mayor eéms bajas frecuencias.
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Figura 7.12: Alisis de emisin a43G H =z para el centro del disco solar.
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Capitulo 8

Conclusiones Generales

En este trabajo construimos un nuevo software llamado Pai@lmente modular, el
cual resuelve la ecudam de transporte radiativo a partir de uné@uata celular lla-
madoTulum Dentro de Tulum, construimos un sistema experto que peramtpliar
la base de conocimientos para poder asi tomar mejores aeessen la resolugch de
la ecuaddn de transporte. Tiene como entradas un modetoarico para la ecuami
de transporte, un modelo geometrico en donde se regdwercuadn de transporte,
funciones de opacidad, funcion fuente y la fuimcpara la frecuencia critica del medio.
Toma como valores de entrada perfiles predefinidos de tetperdensidad electroni-
cay densidad de Hi@geno, porcentajes de ionizanipara un gas de Hidgeno-Helio.
Toma valores de inicio en la consola para configurar la iatEgn. Este codigo pue-
de emplearse para integrar tridimensionalmente y generagenes bidimensionales
asi como datos en profundidad para una gran cantidad deisies fsicas, en este
trabajo, desarrollamos toda la infraestructura que neecPsikal, para el caso del Sol
Quieto.

Construimos un modeloimerico para resolver la ecuéni de transporte radiativo,
utilizando la aproximadin de atmosferas plano paralelas. Desarrollamos un mode-
lo geometrico tridimensional que puede trazar trayeciagia profundidad y calcular
cuando esas trayectorias chocan con un cuerpo esferico. BstElamgeoratrico pue-
de ser modificaddafcilmente. Generamos perfiles de temperatura, densidadogliea

e Hidrdgeno total tomando en cuenta los modelos existentes degdwosfera hasta
la corona. Implementamos funciones de opacidadich para la emign libre-libre.
Integramos todas estas caracteristicas a Pakal paragesb&ol Quieto en equilibrio
Termodinamico Local utilizando una aproximéaeide atmosfera homogenea.
Aunque el algoritmo Pakal, en estos momentos solo toma dihgmea cualquieangu-
lo, dada la geometria 3D, se pueden caracterizar perfilescpdeangulo diferente. Pa-
kal est listo para leer perfiles que dependanatejulo con respecto al centro del disco
solar. Pakal tambin esa listo para explorar no solo diferentes perfiles y funciaes
opacidad, tamigin esh listo para explorar estructuras 3D. Como parte de los esgdt
generados por Pakal, se pueden reproducir trabagsscoks en 1D y 2D, adeas de
poder estudiar en “profundidad” (eje z) y en cualquiagulo y posidn en la esfera
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solar cualquier proceso de endisi generar su imagen y comparar con observaciones.
Estos resultados tienen una alta res@oa@ngular y espacial, llegando a resoluciones
angulares menores al segundo de arco y en profundidad enadede kilometros.
Tomando los pametrosHptimos, los tiempos de integréa se pueden mejorar hasta
en un orden de magnitud. Mejoramos el orden del algoritmorsomgue lineal.

Sin embargo, los resultados obtenidos en el rango miliowetlifieren, como es el caso

a 17GHz, en casi un 50 %.

A esta frecuencia, pudimos detectar la zona de mayor contbhbueila emishn total,

la cual es una franja de 100km que comienza en la zona altaalerfeosfera a unos
2100Km de la fotosfera.

Si la frecuencia sube, éstzona deja de contribuir, por lo que a 43GHzaestayor
emisbn parece desaparecer.

Trabajos anteriores usan la aproxintacden;;; = n., utilizando solo el Hidbgeno
(Landi & Chiuderi Drago (2003)). Como observamosaegiroximadn es valida para
alturas mayores de 2500Km. Sin embargo, la mayor contbbugila emisin parece
estar en alturas menores, donde la forma de la émlaidicta el perfil de iones.

Para las simulaciones realizadas por Pakal a bajas frdaseagiste una clara diferen-
cia entre las observaciones publicadas hasta el momenten8argo, trabajos ante-
riores, utilizando las mismas entradas, reportan emisisimilares o mayores. Como
bien apunta Zirin et al. (1991) en su se&oté. Este problema comemdesde la éca-

da de los cincuenta, cuando seilaaclas primeras mediciones para la temperatura de
brillo en la corona a partir de lagkas de emién. En un principio, se enfocaron al
problema de la diferencia entre la temperatura édeata y la temperatura de iones.
Sin embargo, al quedar resuelto este problema&ungd nuevo, los perfiles de tem-
peratura calculados con estasriicas no son consistentes con los modelasdas en
radio y los observados.

Noci (2003) hace un recorrido histco, desde las primeras observaciones de la corona
en el siglo XIX hasta lasiltimas estimaciones, producto de las observaciones del sa
telite SOHO. Continuando con nuestras conclusiones, dalyosas posibilidades del
origen de la diferencia entre las temperaturas de brilddas y las observadas:

= La funcibn de opacidad estmal estimada. Paculas suprd@rmicas que emitan
en UV pero no en radio (Ralchenko et al. (2007)), funcionesisteilalicion de
velocidades no maxwellianas (Chiuderi & Chiuderi Drago (2004

= El perfil de Temperatura es incorrecto. Mala calibbacen lineas del UV (Lou-
kitcheva et al. (2004)).

= Los perfiles de densidad ele@tiica o de Hidbgeno son incorrectos. La prési
del campo maggtico es subestimada en @lculo de la pre$in, no existe equi-
librio hidréstatico entre las capas.

= Las abundancias &st mal definidas. Sobreestimacide las abundacias en la
atmosfera solar (Yang & Bi (2007), Avrett et al. (1976)).
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= Falta mayor detalle en ebtculo. Las estructuras como las espiculas y los agu-
jeros coronales tienen un mayor imapacto en la radio émi&Vilhelm (2006),
Solanki (2004) y Kuznetsova (1978)).

= El campo magetico del Sol Quieto tiene una mayor influencia que la corside
rada. El ninimo de actividad solar no coincide con el dipolo magnetital en
el campo del Sol. La estructura dipolar del Sol parece estag s 3 y 4 &os
desp@s del naximo solar, no necesariamente en @imo. Una mayor influen-
cia en el campo mag@ico producirfa un aumento en la prési magrtica del
gas. Sin embargo, en nuestro modelos tomamos perfiles quenam ten cuen-
ta esh contribucdbn magitica a la presin total del gas y recordemos que estos
perfiles se calculan a partir del equilibrio Hodtatico.

= Existen procesos de absdmique no hemos, ni han considerado en los modelos
(plasma interplanetario, opacidad para otros iones).

Todas estas diferencias nos dan una clara idea del ardwatige se sigue desarro-
llando para entender los proces@sdos que envuelve la emisi en radio y en especial
en el milimétrico. Trabajos recientes, especialmente Landi & Chiubeaigo (2003)

y Chiuderi & Chiuderi Drago (2004), atacan el problema con bsaesultados. Sin
embargo, las funciones de opacidad que usan discrimingooldagdbn de los iones,
aproximandolos a la densidad eléctica (V; = N,). Pero como vimos en este trabajo,
la estructura en la densidad de iones es la que dicta la foertaaainison.

Para tratar de discriminar entre los posibles responsédbl&ssobrecontribucion nece-
sitamos generar una estructura solar concesas de forma 3D, ya que hasta el momen-
to, la contribucbn de tales espulas se basa en un termindlamado factor de llenado

o filling factor. Este factor tambn es modificado albitrariamente (al igual que los perfil
de temperatura y de densidades) para hacerlos correspmmiess observaciones. Sin
embargo, si podemos caracterizar unadgegio homogenea del Sol podriamos saber si
el factor de llenado es responsable de la sobreémifiodemos modificar el perfil de
temperatura pero al mismo tiempo calcular el cocientédab de emién en UV 0 en
rayos X para volver el cambio autoconsistente.

Para modificar el perfil de densidad eléctica, necesitamos recalcular el perfil de
Hidrogeno. Necesitamos saber como contribuye un campo @iagmo dipolar a la
presbn total, especialmente en la zona de ioniaach unos 2100Km de la fotosfera.
Para modificar las abundancias relativas de otros elemenpms lo menos del Helio,
necesitamos mejores mediciones de estos elementos.

Para saber si el plasma interplanetario es responsableatisdacdn de la radiadn

en milimétrico, necesitamos observaciones de centelleo intexfalea para tratar de
caracterizar la absof de dichas estructuras. Necesitamos incluir las opaesiaara
otros iones (especialmente los negativos, que parecempertantes en la zona baja
de la cromosfera) y ver en que propa@miinfluyen en la absorgn. Para la funén de
opacidad, un estudio local de las distribuciones de vedmigd es indispensable. Parece
ser que la aproximagn de equilibrio termodiamico no es valido en todas las capas
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de la atndsfera, en especial en la Zona de TrarmsiciPara la emién a 43GHz pare-
ce corresponder con las observaciones, por o que propaestas imagenes como
calibradores para las observaciones que se realizaramai@klescopio RT5.

Por ultimo, generamos imagenes bidimensionales multiéecia, pero mas importan-
te, generamos una nueva herramienta para el estudio delsorde emigin en radio,

la cual es totalmente libre y segaiien desarrollo para tratar de entender la falla que
existe en nuestro modelo a bajas frecuencias en latderemisbn en radio.

El trabajo que sigue es introducir una estructura solas sercana a la realidad. In-
troduciremos las e$qulas y los agujeros coronales. Calcularemos la émisioducto
de la interacdn de la materia con un campo magnetico intenso (Un loop edrgn
realizaremos estudios detallados en procesos de@mntisimica observados en mul-
tifrecuencia. Tambien trataremos de extender las apboasi de Pakal, estudiando la
emisbn de regiones HIl y la interadm de la radiadéin con nubes de gas. Como en las
regiones de formaon estelar.
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Apéendice A

Elementos Teéricos de la
Radioastronomia Solar

A.1l. Aspectos Generales

La Radioastronomia Solar tiene como base faiteelectromagnetica propuesta, des-
de hace mas de un siglo, por Maxwell. Esta teoria tiene aptinas tanto en el plano
tedrico como en el experimental. La instrumendacpara el area de la radioastronomia
sigue aplicando satisfactoriamentedegtoria, sin embargo, la mecanica cuantica tiene
agui tambien grandes aplicaoes. En el plano teorico, la teoria de transporte radia-
tivo, surge de la necesidad de explicar la inter@cae la radiadn electromagnetica
con el medio. En este capitulo, daremos una breve introdnae esis herramientas
tedricas, necesarias para entender los procesos debaryide absoréin, asi como los
mecanismos usados para la mefticdel flujo, enfocandonos en la régidel Radio.

A.1.1. Rangos Espectrales

En la actualidad, el espectro electrométigp se divide en 6 regiones: radio, infrarrojo,
visible, ultravioleta, rayos X y rayos gama.
La regbn del radio es la de mas baja frecuencia, se define entre

ImMmm< A < 10m

mas ala de 10 m la ventana del radio termina, producto de la extinaimosérica,
haciendo imposible medir ondas de radio en la superficiesta. Este rango espectral
es el de mas bajas frecuencias y tiene como vecino, el Elitico y el lejano infrarrojo
(FIR).

A.1.2. Extincion Atmosférica

Para longitudes menores a un metro, las principalegécotds que afectan la radiani
son el Q y el H,O pero la que tiene &s impacto es la metula del agua.
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Para longitudes de onda larga, la parte que afecta &é&d sg la ionosfera y esta carac-
terizada por su frecuencia caracteristica dada por

dondeN es la densidad electronicaja carga del electron y» su masa. Entre mas
atmbsfera existe mayor dispedsi, por eso entre mas alto mejor.

Cuando hay lluvia las observaciones se afectan, debido atr@onde humedad vy el
consiguiente aumento de négllas de agua en la absfera.

A.1.3. Partes de un Radiotelescopio

Al igual que un telescopioptico, un radio telescopio tiene la finalidad de captar, am-
plificar y registrar fotones de alguna fuente asbroica:

Captar Para capturar lafsd se utilizan antenas de diferentes tipos, de acuerdo a su

Amplificar

forma y configuradn, estas tienen propiedades muy diferentes, pero la parte
mas importante que define a una antena es llamadafudei respuesta o pétr

de antena. Esta furm nos dice como responde una antena ante la radiaci
incidente a partir delngulo de llegada (en la seoni A.3.1 de este cafulo
definimos ampliamente el patr de antena).

Para amplificar y filtrar la $&l, un radiotelescopio utiliza un receptor, el cual es
un conjunto de elementos elemticos que transforman en corrientéattica la
sdial recibida, permite seleccionar una o varias bandasirglifos componentes

no deseados de alta frecuencia, pasa falsa otro ancho de banda, permite
sumar la skal de dos o ras antenas, combina una fuente de ruido confialse
de origen y amplifica la $&l de llegada para que sea posible su registro. Mas
adelante veremos que, en el espectro del radio, la maya@ garta radiacin
incidente, es muyé&bil.

Los receptores se dividen principalmente en dos tipos: itestds y los super-
heterodino, su diferencia es que el primero solo amplificafial mientras que
el segundo utiliza un heterodino, el cual es un componegrtdt@hico capaz de
mezclar dos deles diferentes con el progito de modificar (bajar) la frecuencia
de una de las $ales y eliminar sus componentes de alta frecuencia.

Como vemos, la amplificagn y la filtracbn de s@ales es una parte muy extensa
que no abord@ en este trabajo, sin embargo hago incapie en el hecho de que
conocer detalladamente la el@xtica del radiotelescopio es fundamental para la
reduccon de la sial.

Registrar Lalltima parte es el registro de lai&d, la cual se realiza a tras de un grafica-

dor o de un convertidor @ogo/digital para procesarlo por computadora. Actual-
mente nadie registra en un graficador ya que resulta tediosmplicado reducir
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las s@ales en el papel, sin contar con los inconvenientes erham@sinos que a
menudo se presentan en este tipo de trabajo.
A.2. Teoria de la Radiacbn

La teoiia del transporte radiativo es una herramienta fisico-matieenque permite el
estudio de procesos de endisiy su interac@n con la materia a tré&s de una trayec-
toria. Permite, entre otros, el estudio de:

Atmosferas estelares.

Interaccon de la emigin con el medio interplanetario e interestelar.

Interaccon de la radiadin con la atmsfera terrestre.

Cantidad de flujo recibido en un telescopio.

= Emision en nubes moleculares.

Cabe mencionar que la téardel transporte radiativabk toma en cuenta los efectos
macrosépicos de los sistemas. Sin embargo, estos efectos mapioseson el pro-
ducto del analisis detallado de los procesos de inteyaate la materia y la radiami

a niveles atomicos.

A.2.1. Intensidad Especifica

La Intensidad Especificd/) es la unidad asica en la Teda del Transporte. Se define
como la cantidad de enéeg(/E) que pasa por unidad deea (A) por unidad de
tiempo (/t) por unidad déangulo solidaiw por intervalos de frecuenciagy) a traées

de una direcéin dadaf).
dFE

~ dAdtdwdvi -0’

donder y n son el vector direcoin y el vector normal a la superfici#, los vectores
estan normalizados. Tan@n podemos escribir

dI

7-n=cosf = pu.
Podemos caracterizar la intensidad e#fpcconstruyendo una furaoi tal que
I=1,0,¢1) lergem?t*srad’ Hz!],

donded = [0, 7] y ¢ = [0, 27]. Para la intensidad especifica, existen varias aproxima-
ciones, entre las mas importantes se encuentran:
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= Eddington-Barbier.
]V<T) =a, + bl/Tl/>

donde la intensidad depende linealmente de la profundigacko

= Emision de Cuerpo Negro

2hv3 1
2 ehv/kT _ 717

[1/ - BV(T> =

donde la emigin es igual a la de un gas en equilibrio termodinamico y depend
exclusivamente de su temperatura.
= Ley de Kirchhoff
€y
-[V =
Ky
donde la emisividad depende de su opacidad.

A.2.2. Flujo

La siguiente cantidad importante es el flujo, muchos libmgwnden o hacen confusa
la diferencia entre flujo e intensidad especificajiféca diferencia es que el flujo no
depende de la diredm, es decir, integramos sobre todaefulo $lido y eso nos da

la cantidad de enelg que pasa en todas las direcciones en un punto fijo del espaci

FV:/L,(H,gb,t) cos(6)dw

El cos(#) se usa como la cantidad de superficie que intéeacon la enefig.
Ahora biendw = sin(6)dfd¢, si suponemos que la intensidad no dependauiglilop

F,—2n / 1,(0, 1) cos(0) sin(8)d0
0

Podemos dividir esta integral en 2, una parte para sabeelgaje y otra para saber lo
que entra

w/2 ™
F, = 2n / 1,(0, 1) cos(0) sin(6)df — 27 / 1,0, 1) cos(0) sin(6)d0
0 w/2

F,=F  —F;

Si suponemos que no depend&de del tiempo y medimos solo lo que sale (como en

el caso de la fotosfera del sol)
F,=xl,

Existen otras ecuaciones para el flujo, por ejemplo, si podessolver el objetd)) y
suponemos que la intensidad especifica es igual en cadagelrdbjeto, entonces

F,=QI,.
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A.2.3. Luminosidad

La luminosidad es la cantidad total de flujo que sale earea especifica

L, :/FVdA
S

Si suponemos &lrea como una esfera que cubre la totalidad de una fuentdideRa

L, = A7 R*F,

A.2.4. Momentos

Para el estudio de la emisi, se definen 3 momentos o medidas estadisticas de la ener-

gia:
_ fQ 1, dw

[y dw

B Joy 1 cos Odw
J, cos Bdw

B Jo 1 cos® Odw
J, cos? Odw

Si observamos, el primer momento es el promedio de la irdadgspecifica, el segun-
do es el promedio pero en flujo.

Jy

H,

K,

A.2.5. Ecuacbn del Transporte Radiativo

La variacbn de eneradl, que pasa a tr@s de una distanci& es igual a la absoran
que siente-x, I, mas la emigine, que se poda producir a lo largo de esa distancia y

se define como
dIy

ds

Ahora en una ati@sfera plano-paralela podemos redefilsiien €rminos de la profun-
didad geordtricadz como

= —ryly + €.

dx = dscos(f) = dsp,
entonces podemos reescribir la ecoadie transporte como

dl
A —]>\—|—6—)\.
Kkxdx K
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Profundidad C)ptica

La profundidadbptica es una representacide la profundidad geostrica pero que
depende de la absoati del medio

dr, = —k,dx. (A.1)

Por convendn la profundidadptica va al re@s de la profundidad gedatrica, es decir
en la superficie de una estrella
T, = 0.

Se dice que un objeto es opticamente delgado a una frectgncia
O<7m <1

y opticamente grueso Si
T, >>1

Ley de Kirchhoff

En un gas en equilibrio termodimico en donde la radigoi es homognea e isobpica
se puede decir que la emisividad depende de la opacidad yuknle que la genera

€, = K,S,.

Esta afirmad@n se vale para cualquier cuerpo en Equilibrio Termantiito pero tam-
bién puede ser valida como aproxin@tipara gradientes de temperatura pégse

A.2.6. Soluciones a la Ecuabhn de Transporte

Con las definiciones de profundidégtica y tomando la ley de Kirchhoff podemos
reescribir la ecuadn de Transporte Radiativo como

dl, L, S

dryn 1%

Multiplicando por su factor integrante ™/# e integrando entreg , y 7, donder; , >
T2 » Son dos profundidadéspticas diferentes llegamos a

1 T2\
LTy = I)\<7-1’>\)6_(7'1,>\_7'2,>\)//L — ;/ SA(TA)G_(TA—TQ,)\)/NCZTA’ (A.2)

T1,\
gue es la soluéin general de la ecudni de transporte. A partir de la condiciones ini-
ciales, se pueden encontrar aproximaciones que son muytampes para ejemplificar
los procesos de eméi estelar.
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Atm Osfera Plano Paralela Infinita
Suponemos una atrefera plana con
0<p<l1

e infinita en profundidad,
Ty = CQ,

donde a una profundidad infinita su erdisisea 0

m  Iy(rp)e ™4 =0
T1,A—00 ’

y midiendo en la superficie de la absfera
Tox = 07
entonces la soluén general es:

1 00
L\(O) = ;/ S)\(TA)G_T)‘/MdT)\. (A3)
0

Aproximacion de Eddington-Darbies
Tomando el resultado anterior, ahora suponemos a ladariesente como
Sx\(Ta) = ax + b7y,

i.e. su emisividad depende linealmente de su profundigdita. Sustituyendo en la
ecuacbn A.3 llegamos a
1,(0) = ay + bap,

es decir, dependiendo dahgulo vamos a medir regiones diferentes con diferentes pro
fundidadegpticas. Esta es la primera aproxin@atipara explicar el oscurecimiento al
limbo.

Aproximacion de Funcibn Fuente Constante con Fuentes de Emisn

Si suponemos emigin constante
Sx(mn) = C,
solamente en la diredm del observador
p=1,
con una fuente de em@i a una profundidag, », igual a
I, #0.
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Ahora, en la superficie de la abisfera
Tox = 0,
sustituyendo en A.2 llegamos a
I(0) = Iy(mip)e ™ + S\ (1 — e ). (A.4)

Este caso se da, por ejemplo, en una nube de gas, que emitendeclanstantey, =

() y se encuentra entre de una fuente de radiagi el observador. La fuente de ra-
diacion puede ser una estrella o la misma radiade fondo {,(7;)). Es interesante
observar que sila nube de gas es transparefte ()) entonces la intensidad especifica
gue mediramos en la superficie de la nube seria

1,(0) = I,

es decir la radiadin de fondo, en otro caso, si la nube fuera opticamente gfuesa>
0), lo que mediramos seria
I,(0) = S,,

i.e. lo que mediamos seria la fuente de endisiproducida por la nube, la radiaoide
fondo, no atraves& el medio.

Aproximacion a una Funcbn Fuente Constante sin Emigin de Fondo
Si suponemos que no hay radiatide fondo
Ix(m10) =0,
entonces la ecudmi A.4 se transforma en
I,(0) = Sy(1 —e ™).

Si es transparente

™ — 0,
no va a producir energ
I,(0) = 0.
Si es opticamente delgado
0< <1,

va a producir eneiig en un porcentaje proporcional a su profundidptica. Si es muy
delgado, casi no va a producir eniexgsi es grueso, va a producir una mayor cantidad
de energp. Si su profundidadptica es 1

T)\Il,
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va a producir toda la engig de acuerdo a su furdei fuente
I,(0) = S,,
en otro caso, si la profundidaxbtica
™ > 1,

lo que nos dice la ecudni es el camino libre medio de los fotones dentro de la nube.
Si queremos medir el flujo de esta fuente de emisio Gnico que tenemos que hacer
es multiplicar la intensidad especifica poaagulo solido que forma con el observador

FA = QS)\(l - 6_7—*). (A5)

A.2.7. Ecuaciones de Maxwell

Las ecuaciones de Maxwell son un conjunto de 4 ecuacionagl@usonan los campos
magretico (B) y eléctrico (). Estos campos, dependen del espacio y del tiempo:

E(x’ y) Z’ t)7

B(z,y,z,t).

Vamos a enumerar las 4 ecuaciones, t@mhbonocidas como las 4 leyes del electro-
magnetismo.

Ley de Gauss

El campo ekctrico debido a una cargeesta definido como

7{ E -dS = 4mq, (A.6)
S

donde$S es una superficie cerrada. Siencierra un volumef y dentro del volumen
se encuentra la cargeentonces

/ pdV = q. (A7)
14
Si utilizamos el teorema de la divergencia
jqfﬁ-di@:/v-ﬁdv, (A.8)
S \%4

donde V es el volumen contenido por la superficie S. Ahora,.8eM7 y A.8 llegamos
ala primeraley:

—

V- E =4mp. (A.9)
TambEén se puede definir una fuci potencial
E=-Vo, (A.10)
0 bien
V3¢ = —4np. (A.11)



Ley de Ampére

Esta ley dice que cargas en movimiento producen camposétiags
Lo 4
7{ B-dl=""1, (A.12)
T C
dondel” es una trayectoria cerradd es la carga en movimiento mejor conocida como
la corriente, la cual eatdefinida como

_da

dl = —.
dt

Si usamos el teorema de Stokes

(VxB)-ds= ¢ B-dl, (A.13)
I f

T

dondes es la superficie encerrada por la trayectbridamben definimos otra cantidad
importante, la llamada densidad de corriente

/ J-dS =1, (A.14)
S

donde S es una superficie perpendicular a la dieecde la corriente. Ahora, de A.12,
A.13y A.14 llegamos

— — 4 — —
/(v x B) - ds = / T ds, (A.15)
S s €
por el teorema fundamental del calculo
VxB=2T] (A.16)

c

Sin embargo, esta ecuéoisolo es @lida para estados estacionarios atsps. Cuando
los campos son variables en el tiempo, la densidad de ctasertransforma en

. 10E\ -
A(JJFEE) dS =1, (A.17)

1 OF
4m Ot
se le conoce como corriente de desplazamiento. Entoncesglanda ley del electro-
magnetismo o segunda ecuatide Maxwell en el caso general

en donde

Vo imy, LOF (A.18)
c c Ot



Ley de Faraday

Faraday enconirempgricamente que una corriente es inducida a un circuito stexi
un cambio de corriente en otro circuito que se encuentreager® cuando un iam se
mueve a corta distancia del circuito.

Primero definimos la fuerza electromotriz como

‘%Eﬁ:mm (A.19)
r
La fuerza electromotriz (fem) es la capacidad de produ@raorriente en un circuito

cerrado. La fem tambi se puede definir eériminos de la variabn del flujo magetico

10F
fem = o (A.20)

donde el flujo magético F esta definido como

F:/éww, (A.21)
S

7 es un vector ortonormal &. Entonces de A.19, A.20 yAZ21l

fﬁ.cﬁ = —1/—§.ﬁd5, (A.22)
r C S@t

entonces, la tercera ley del electromagnetismo

L, 10B
F=—— A.2
VX c Ot (A.23)

Ley de los Monopolos Magreticos

Esta ley, nos dice que nadie a visto los monopolos regws, sin embargo, no queda
excluida la posibilidad de que existan

V-B=0. (A.24)

Ecuacion de Onda

Siusamos A.18y A.23 considerandd a= 0y p = 0, es decir, un campoé@&ttrico en
el vacb y sin cargas, llegamos a

1 2E
c? ot

de forma aaloga podemos llegar a la misma expbagpara el campo magtico

V2E = (A.25)

~  10°B

121



Una solucbn para esta ecudri parcial de segundo orden esta dada por

—

E = Eoei(E-F—wt) dl

Es decir, la existencia de las 4 leyes del electromagneti@rmite la existencia de on-
das electromagticas que se propagan en elim@stas ondas son en realidad campos
oscilantes interdependientes y necesariamente perpdsngis entre siy en la direc@ri

de propagadin.

La forma en que estos dos vectores se propagan en el espplitaexa idea de pola-
rizacion que veremos a continuaadi.

A.2.8. Polarizacbn

Como vimos anteriormente, una solcipara las ecuaciones de Maxwell es la onda
electromagética. La cual es una varid@xi del campo maggtico y ekctrico perpendi-
cular a la direcé@n de propagadn. Una forma de estudiar las diferentes trayectorias
que puede tomar la variaei del campo de una onda electrométiga son los pa@me-
tros de Stokes. Los cuales, son una simplifieaa@onceptual de las diferentes formas
de polarizadn de una onda plana.
Sabemos que la soluri de una onda plana genera dos vectores, uno del cagid-el
Co y otro para el campo magtico y que ambos son perpendiculares entre sianest
definidos ené&rminos de la direcon de propagadn.
Supongamos que la direéoi de propagadhn esta dada en el eje Z y que podemos des-
componer el campo ettrico como combinaon lineal en el plano X-Y de la siguiente
forma:

E, = E;sin(wt + d1),

E, = Eysin(wt + d5).

Definimos 2 2

z z

Z:\/:u_/67

dondey es la permeabilidad magtica del medio¢ la constante diékctricay z es la
impedancia del medio. En otras palabras, podemos definitia g@ estos parametros
el vector de pointing

con

S = i(E’ x B),
4
dado enWWatts/m?, est vector nos ayudara a definir los estados de polatinadé
una onda electromagnetica.
Los paametros de Stokes, definen el estado de polatrats una onda electromaafit
ca, baéndose en una elipse de polarifagidefineéndola a partir de daangulo$

1 Notese quepsilon no es la constante desdtrica.
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—45% <€ < 45°,

0 <71 < 180%
con
I=5=5,+5, (A.28)
Q) = S cos(2¢) cos(27), (A.29)
U = S cos(2¢) sin(27), (A.30)
V = S'sin(2e); (A.31)
donde .
S =15
es la magnitud del vector de pointing. Taibise cumple que
% = tan(27),

I?=Q*+U*+ V2
Dado que el campo electromagito producido por una onda plana se puede represen-
tar como un par de vectores perpendiculares entre si y enttiedccon de propaga-
cion, el par de vectores (uncéetrico y el otro magetico) pueden estudiarse tomando
en cuenta a solo uno de ellos y suponiendo que el otro siemgrerpendicular.
Asi tomamos como base al vector que define el camgotto. Este vector, puede
tener varios comportamientos, dependiendo del compatamde sus componentes:

1. El primero de ellos es que uno de los componentgsq( £,) sea cero. Este
comportamiento se le llama polarizacilineal y esta definida como

I=50Q=5U=0V=0.
2. Si el vector del campo @ttrico cambia su direcmn de manera constante pero
no su intensidad, e.d. la variaai en los componentds, y E, son iguales, en-
tonces nos encontramos ante la polari@zadaircular, que puede ser izquierda o

derecha, dependiendo de la diréetgue proyecte en el plano perpendicular a la
propagadn.

a) Polarizacdn circular izquierda
I=5Q=0U=0V=5.
b) Polarizacon circular derecha
I=5Q=0U=0V=-5

3. Si el vector cambia su direéri y su intensidad, pero de manera amica, e.d.
que despés de un ciclo, el vector apunte en la misma di@eaion la misma
intensidad, entonces tenemos polariaa@liptica,
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A.2.9. Teorema de Nyquist

En un circuito sin fuentes siempre existe una péausrriente producida por los elec-
trones libres, sin embargo, en promedio es cero

<V >=0,

pero
<V?2>>0.

Si aumenta la temperatura, el movimiento de los electramabi#n aumenta, produ-

ciendo un incremento en la corriente. Estedimeno fue investigado en 1929 por H.

Nyquist. EI mostd que este problema es@ago al de movimiento Browniano con un

termino de fricabn. La potencia promedio por unidad de ancho de banda palpor

un resistor R

<V:> 1
2R 4R

dondeV es el voltaje producido por una corrienta trawes de una resistencia y

< V2 > es la corriente producida por los electrones libres.

Un aralisis del proceso del camino aleatorio nos muestra que

W = <Vg>

< V2 >=4RKT
De la ecuad@n anterior tenemos
W =kTAv

Entonces vemos que la corrientedeasociada a la temperatura.

A.2.10. Temperatura de Brillo

Sabemos que la em@si de un cuerpo en equilibrio termodimico se aproxima a la de
un cuerpo negro.

(A.32)

2 ehv/KT _ 1"

En la regon del radio, se cumple que
hy << ET.

Por esta raan podemos tomar una expamside serie de Taylor del termino

hv
hv/kT 1 o
e + T
Sustituyendola en A.32 llegamos a
2 2
B, = ZkT,
C



gue es la aproximagn de Rayleigh-Jeans.
Sidespejamos T

C2

T, = —Buv
"7 k2

(A.33)

es la temperatura de brillo.

Existe otra definidn de temperatura de brillo, la cual indica que si tenemosup fl
en una sola frecuencia entonces la temperatura de brile tesrperatura que deber

tener un cuerpo negro para que la planckiana pase por esg pimtomar en cuenta
las denas mediciones en otras frecuencias.

Podemos introducir el concepto de temperatura de brilloecl@modn de transporte.
De la ecuadn A.4, si suponemos que el medio es&sotico, podemos llegar a

Ty(s) = Tp(0)e ™ + T(1 — e ™),

donde T es la temperatura termaalimica. Con esta ecuaci podemos llegar a dos
resultados importantes

1. Opticamente delgado
Tb = TZ,T.

2. Opticamente grueso
T,=1T.

A.3. Parametros de Antena

Existen una gran cantidad de Antenas, en este trab&yaes vamos a enfocar en las
antenas de tipo paralico, as que todas las definiciones que a contindage enuncian
solo son alidas para esta configuraai.

A.3.1. Patron de Antena

El pation de antena o fungh de respuesta es la forma en que responde una antena con
respecto ahngulo que forma con el tren de onda producido por una fuemteigl.

= Dsinf

donde D es el diametro de la antenafyel angulo que se forma entre el vector de
desplazamiento del tren de onda y la recta que une los desreodrde la parabola. Si
sinf < 1yl = \/2 entonces podemos definir:

= Angulo destructivo del componente principal

A
~ 55 (A.34)

Up
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= Angulo al que se da el ancho a potencia media del haz

A
o5 = 0.5093—. (A.35)
D
= Resolucbn angular del haz
A
04 = 1.025. (A.36)

. Angulo ciego, donde la interferencia es totalmente dettaic

A
Ocero = 1.22-. A.37
Ccero D ( )

Haciendo el aalisis para diferentes @inetros podemos aproximar esta famcde va-
rias maneras:

1. Usando un zinc
P(0) = P,——=—+. (A.38)

2
2.J, (=28
P(#) =P, 20 ()] (A.39)
(22)*
A
3. Usando una Gaussiana
92
P(6) = exp (—4111(2)9—2) : (A.40)
A

Ahora bien, Tomando como base= 43G H z, el diametro de la anten@ = 5m y la
aproximacbn dada por la ecuam A.39 se genero el patron de antena mostrado en la
figura A.1.

A partir de esta aproximaan se obtuvo la resolu@n angular del haz dado como

04 = 3.23136rad

04 = 3.23136rad
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Patron de Antena para

el RT

1.0 \

0.8

0.6

0.4—

0.2

0.0 I [Tt N

—-0.010 —-0.005

Figura A.1: Patron de Antena del RT5 a una frecuencié3deH -.

0.000
0 [rad]
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A.3.2. Resolucbn Angular

Otro aspecto interesante es la diferencia que existe emtedaescopidptico y uno de
radio, esta diferencia es la resolutiangular, la cual esta definida por

b= 1.02%,
donde\ es la longitud de onda ¥ es el dametro del telescopio, como podemos ob-
servar en ebptico las longitudes de onda son pefo® teniendo como consecuencia
que la resoludin angular sea mejbr e.d. se pueden resolver objetos con separaciones
angulares pequas, mientras que para el caso de las ondas de radio, lasrictasi
son menores por lo que la resoldiciangular se hace mas grande, e.d. la capacidad de
resolver objetos cercanos entre si se hace masldif
Por este hecho, es muy complicado obtenéxgemnes en radio.

A.3.3. Angulo Solido

El angulo solido mide que tanta superficie ocupa un objeto eresfesa si el obser-
vador se encuentra en el centro de la esfera. En el caso fexiénagulo solido esta
definido como

Q- A

r2’

(A.41)

donde A es ehrea que ocupa en realidad y r la distancia a la que se enaudsitr
observador. Existe otra forma de calcularlo, si conocemai&netro angulaf

Q=nrl=n1 <g> : (A.42)

Como vemos, eangulo solido es una medida ambigua, por ejemplo, el sol y-la |
na tienen el misma@ngulo solido, sin embargo suea y su distancia son totalmente
diferentes.

Por otra parte, ehngulo solido de una antena significa lo mismo. Da una medita d
tamdio del haz de nuestra antena, nos dice el poder de resolespacial

Qq = / P,d<Q. (A.43)
A7
En el caso de la antena paddiba
Oy = %bz, (A.44)

sus unidades son los steradianes o grados cuadrados.

2 Para el caso de la resoldai angular entre menor sea ladazanejor es la resolugn.
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A.3.4. Directividad

La directividad se define como la potenciaxima dividida entre la potencia promedio

D=
< P>

Para nuestro caso

nos dice la capacidad de transmitir de nuestra antena, cooenms observar, si el
angulo solido es peqiie, la directividad es grande.

A.3.5. Area Efectiva

El area efectiva es @rea real que podemos usar como superficie reflectora. Es-impo
tante hacer notar que el paraboloide de la antena aparteeleiteperfecciones que
dispersan la luz y las propias caracsécas reflejantes de la superficie, tiene a su vez,
elementos que crean sombra y reducegred efectiva, como lo son los tripoides para
el reflector secundario, el mismo reflector secundario yiétiar central de la antena
paratblica donde normalmente se encuentra el receptor.
Ahora bien, si se conoce afea efectiva entonces podemos relacionarla canglilo
solido de la antena \2

Aeff = % (A.45)
Sin embargo, si suponemos(lg tebrica, en ningn caso podemos relacionaraka
efectiva con ella.

A.3.6. Temperatura de Antena

La temperatura de antena es el concepto mas importante giebsale entender en
la caracterizaéin de un radiotelescopio. Este concepto es un resultado ldeylde
Nyquist.

La temperatura de antena es la temperatura que debe termesigtancia para que nos
entregue una potencia igual a la recibida por un radiotefgsgara una una fuente

dada
W

EAv
Por esta raan, al momento de realizar una medicj debemos de comparar laiaé
recibida con una producida en un ambiente controlado. [E&td es la llamada, tem-
peratura de resistencia. Comparando ambiaales podemos deducir la temperatura de
antena. Existe una rel@ci importante entre la temperatura de brillo y la tempeaatur

de antena, dada por
T, = / Acii b ey

2
4 )‘

T's

(A.46)
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ahora bien, dependiendo de la retacentre ebngulo solido producido por el haz del
telescopio24) y el creado por la fuenteXs) tenemos dos casos

1. Q4 << Qg, i.e. el objeto se puede resolver con la antena, entonces

TA - TB-

2. Q4 >> Qg, i.e. el objeto no se puede resolver, entonces

A.3.7. Sensibilidad

La sensibilidad de un telescopio esta dado por
Ty,=T1S5,,

aqu I es la sensibilidad del telescopio medidaZériy ! y nos da un pametro entre
el flujo medido de la fuentes y la temperatura registrada emtena. Existe tamén
otro definicbn de sensibilidad la cual esta dada por

T.
AT = —k Y2 ,
AvTt
donde
Tsys = TA =+ TNa

siendoT’, la temperatura de antendly; la temperatura del ruido, k un @anetro que
depende del sistema de meditjr el tiempo de integradn y Av el ancho de banda.
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Apéendice B

Analisis de Estados para Tulum

Para probar que el algoritmo funciona, debemos de suposeakns y verificar que
reacciona de la forma correcta. Para eso, utilizamos vasosnarios y revisaremos el
“stack” del aubmata:

1. Todo el tiempo hay suficiente endsi
En este caso, esper@mos que siempre integrarde manera detallada. Supone-
Mos una trayectoria de 5 puntas (x1, .., z4) a intervalosizdetail = 1, I, = 1,
T=1el,=0.

x, Nos posicionamos en el estado Al. No se ejecuta nada, esmadrgunto.
En un caso mas general, aqui se calcularia la @émidé fondo. Para nuestro
ejemplo 1=0. El paso de integra@ci es detail, por lo tanto

Ty — X

Ty, = xo+ detail = 1

Estas dos posiciones seran tomadas en cuenta en la sigteesatén.
x, Paraz, Yy x;, del paso anterior, calculamos

T = (Ko + Kz —20)/2
I = S(T(x,)+T(x1))/2)(1 —e ™) =1.0

ng = fcrit (-7’2)

estos valoresr( 11, ng) son enviados al experto, el cual regresa las siguien-
tes recomendaciones (a partir del modelo de la figura 6.4)

q=2y=0
Observando en la tabla 6.1 estos valores nos dice que haigstdiemisbn

y que deberiamos de continuar con un paso pegue
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Ahora, vamos a la tabla 6.2, el rebgl 3 caza con las recomendaciones
(g=2,y=0). Las intrucciones nos dicen que ejecutemos

I=0+1(1—e)

y tambien que calculamos los siguientes valores

Ty = I1
Ty = X2
e = 0

Ahora, como estamos en Aley= 0, la tabla 6.3 reng@in 1, dice que nos
guedamos en el estado A1 y no ejecutamos nada.

xo Del ciclo anterior tenemos que = =1 y 2, = w2, calculamos de nuevo los
7, I;, ng, enviamos los valores al experto, nos regrgsa 2,y = 0, COmo
estamos en el mismo estado y son las mismas recomendacidopses

I=(1—-eNe'+11l—et)=1—¢"?

calculamos el siguiente puntg = z2 y x, = x3. Comoe = 0 y estamos
en Al, latabla 6.3 dice que nos quedamos en el estado Al.
x3 Del ciclo anterior tenemos que, = =, Y x, = x3, calculamosr, [;, ng,
enviamos los valores al experto, nos regrgsa2, y = 0, entonces
I=(1-e?)e'+1(1-el)=1-¢"
calculamos el siguiente punig = =3y x, = z4. La tabla 6.3 dice que nos
guedamos en el estado Al.
x4 Del ciclo anterior tenemos que, = =3 Yy x, = x4, calculamosr, [;, ng,
enviamos los valores al experto, nos regresa2, y = 0, entonces
I=(1-e?)e'+1(1l-el)=1-¢"

calculamos el siguiente punig = =, y x, = z5. La tabla 6.3 dice que nos
guedamos en el estado Al.

2. Como observamos en el caso masibo, el algoritmo funciona correctamente.
Ahora supongamos que existe el pumtoy que enz; se refleja la emisin:

x5 Del ciclo anterior tenemos que, = =, Y x, = x5, calculamosr, [;, ng,
enviamos los valores al experto, nos regrgsa0, y = 0 (Se reflejo eny),
entonces de la tabla 6.2 el reagll nos dice que

I=0

calculamos el siguiente punig = =5 y x, = xg cone = (. La tabla 6.3
dice que nos quedamos en el estado Al.
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3. Ahora supongamos que existe el pumtoy que enzg ya no nos reflejamos y
existe una buena cantidad de erdiisi

x¢ Del ciclo anterior tenemos que, = =5 y x, = g, calculamosr, [;, ng,
enviamos los valores al experto, nos regresa 2,y = 0, entonces de la
tabla 6.2 el rend@in 3 nos dice que

=0+1(1—-e)

calculamos el siguiente puniq = z¢ Yy 2, = x7 cone = 0. La tabla 6.3
(rengbn 1) dice que nos quedamos en el estado Al.

4. Como observamos, no hemos cambiado de estado, ahora pugescosas
interesantes. Si seguimos integrando a pasos pegue automata no cambiara
de estado, sin embargo, si enhhay muy poca emién y suponemos que

T = x7 + dzbig

(en este cas@zbig = 3(z9 — 1) SIi Suponemos los puntos anteriores constantes
y dzdetail = x5 — x1), vV€Amos que pasa:

x7 Del ciclo anterior tenemos que, = z¢ Y x, = x7, calculamosr, [;, ng,
enviamos los valores al experto, nos regresa 1,y = 1,es decir, hay
muy poca emigin y nos recomienda dar un salto grande. Con estos valores
observamos la tabla 6.2 en el retigl3 dice que no le hagamos nada a la
emisbn anterior
I=1—¢"

y calculamos el siguiente punto

Ty — T7
T, = x7+dzbig = x1
pero ahora
e=1

La tabla 6.3 indica que no ejecutemos nada y que cambiemetaalioeA2

A1,1 —> A2

5. Ahora estamos en el estado A2, es decir, estamos en pastsgiacon grandes,
supongamos que eny, 13 Y x1 hay muy poca emiéin.

x19 Del ciclo anterior tenemos que

Ty = X7

Ty = 10
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, calculamosr, I;, ng, enviamos los valores al experto, nos regrgsa
1,y = 1,es decir, nos dice que hay muy poca ebnisy nos recomienda
dar un salto grande. Observamos la tabla 6.2 en el@arfgihos dice que

e=1
I=1—¢"!
calculamos el siguiente puniQ = x19 Y x, = x19 + dzbig = x13. La tabla
6.3 dice
A2,1 > A2

T13 T, = x10 Y xp = 13, calculamosr, I}, ng, NOS regresg = 1,y = 1, de la
tabla 6.2 en el rengh 5 nos dice que=1e

I=1—¢"t
calculamos el siguiente puniQ = z3 Y x, = 13 + dzbig = 716. La tabla
6.3 dice
A2,1 -> A2

x16 Del paso anterior
Tgq = T13
Ty = Tie
Calculamos
I(z16), T(213, T16), no(216)

El experto contesta

¢=Ly=1
entonces ejecutamos

I = 1—¢t

Lo = 16

Iy = 19

e = 1
Asi que

A2,1 — A2

6. El ultimo inciso dice como es que realmente se prueba unreai, solo toma-
mos su estado inicial, el proceso que realizairebslo que consume y su cambio
de estado.

Ahora con estas nuevas simplificaciones conceptuales vanies que pasa Si
en el siguiente paso grande;{), N0s encontramos con que ya existe eomsi
considerable y hay que regresar a integrar detalladanmssiterecordemos que
en este caso = 3
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r19 Tenemos queenA2can=2,y =0y

Lo = T16

Ty = T19,
ejecutamos

I=1-—¢"
Lo = T16
Ty = T16 + dzdetail = xq7
€=2,

entonces

A2,2 — A3,i = 1.

x17 TenemosqueenA3can=2,y =0y

Lo = T16
Ty = T17

Ejecutamos

I=(1-eNe'+1(1l-el)=1-¢72
Lo = T17
Tp = T18
e=1,
entonces

A3,1&1 < 3 — A3,i = 2.

xr1g Tenemos que en A3 cap= 2,y = 0:

Lo = T17
Tp = T18

Ejecutamos:

I=(1-e?)e'+1(1l-el)=1-¢"
Lo = T18
Tp = T19
e=1,
entonces

A3,1&2 < 3 — A3,i = 3.
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19 Tenemos que en A3 can= 2,y = O:

Lg = T18
Ty = L19

Ejecutamos:

I=1—-e®et+1l—et)=1—¢"
Lo = T19
Ty = T20
e=1,
entonces

A3,1&3 ==3 — Al.
7. Supongamos gue el siguiente caso hay una buenademisi

roo Tenemos que en Al cap= 2,y = 0:

LTg = T19

Ty = T20
Ejecutamos:

=(l—eMel+1(1—e)=1—-¢"°
Lg = T20
Ty = T21
e =10,
entonces
Al,0 — Al.

8. Observamos que regresamos a nuestro estado base, pwr wéimos a simu-
lar que enzy; no hay suficiente emisn, despas enz,4 hay emisbn suficiente
pero al analizar detalladamente ef, x43 Y 224 la emisbn localmente es muy
pequéa. Es decir suponemos que en un paso de intégracande la poca con-
tribuciobn de muchos segmentos es apreciable (stbmatiuy confin en nuestras
simulaciones) y por esta raz hay que considerarlo.
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ro1 Tenemos queenAd=1,y =1con

Lo = T20
Ty = T21
Ejecutamos:
I=1—¢°
Lo = T21
Ty = T24
e=1,
entonces
Al, 1 — A2.

Toq Tenemos queen AZ2= 2,y =0con

Tgq = T21

Tp = T4
Ejecutamos:

I=1—¢"°
Tgq = T21
Ty = T22
€=2,

entonces

A2,2 — A3,i = 1.

Too Tenemos queenA3= 1,y =1con

Tqg = T21
Ty = T22
Ejecutamos:
=(l—e®el+(1-el)y=1-¢"
Tq = T22
Tp = T23
e=1,
entonces

A3,1,1 <3 — A3,i=2.
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ro3 Tenemos queen Ag= 1,y =1 con

Tq = T22
Ty = L23
Ejecutamos:
I=1—-e%et+(l-ehH=1-¢"
Lo = T23
Ty = T24
=1,
entonces

A3,1,2 <3 — A3,i = 3.

xro4 T€nemos que en Ag= 1,y =1 con

Lo = T23
Ty = T24
Ejecutamos:
I=1—eNel+(l—et)y=1-¢"
Lq = T24
Ty = T25
e=1,
entonces

A3,1,3==3 — Al.

9. Sisuponemos que efn; se detiene, entonces terminamos.

Actualmente existen programas que te permiten constrgiciuaticat y ellos te cons-
truyen los estados, sin embargo son poco eficientes y algenas difciles de progra-

! Lo que realmente hicimos en lédtimos incisos fue probar una gratica relativamente sencilla,
ya que un auimata se puede representar como un lenguaje.
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Apendice C

Codigo Fuente

C.1. pakal.c

#include<stdio.h>

#include<stdlib.h>

#include<math.h>

#include "lineal.h"

#include "functions.h"

#include "physics.h"

#include "geometry.h"

#include "help.h"

#include "modelonumerico.h"

#include "tulum.h"

#define VERSION "1.0"

void imprime(FILE *b, FILE *c,resultados resultado,

microMalla posicion,

estadoFisico estadofisico){
//Imprimiendo los perfiles.
fprintf(c,"%le %le %le %le %le %le %le %le %le %le\n",
posicion.xb.z,
posicion.xb.r-Rsun,
estadofisico.perfil [0], //temperatura
estadofisico.perfil[1], //n_e
estadofisico.perfil[2], //H total
estadofisico.perfil[3], //HI
estadofisico.perfil[4], //HII
estadofisico.perfil[6], //Hel
estadofisico.perfil[7], //Hell
estadofisico.perfil([8]); //HeIll

//Imprimiendo la emision

fprintf(b,"%le %le %le %le %le J%le\n",
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posicion.xb.z,
posicion.xb.r-Rsun,
estadofisico.kappa,
estadofisico.tau,
estadofisico.Il,
resultado.I);

int main(int argc, char **argv){
double porcentaje;
int pori;
int edoA,iA;
int line=0;
int isline=0;
int verbose = 0;
int puntoenx = O;
int puntoeny = 0O
int solounpunto = O;
int xini,xfin,yini,yfin;
int x,y,m;
int parai=0;
double z,z_0,dzDetail;
double alpha,beta,dz,dzBig;
int n = 5; //ok
double min = 1e-25;
double detail = 0.5;
double F = -2.0*Rsun; //OK
double H = 2.0*Rsun; //OK
double d1 = 20.0; //km
double deltaTau = dl;
double nu = 43e9; //0K Hz
double wl = 0.0; //OK
double r,theta,phi,I,rt,n0,tau,mt;
int epsilon;
double localintensity;
double t_temp;
int cuadrante=0;
char outputfile[100];
char outputfileverbose[100];
char temperaturefile[100];
char densityfile[100];
char hydrogenfile[100];
char comando[200];

n -
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char perfilesOut[100];
char emisionOut[100];
lineal temperature;
lineal density;
lineal hydrogen;
lineal HI;
lineal HIT;
lineal HeI;
lineal HelI;
lineal HellI;
FILE *fout;
FILE *foute;
FILE *xfoutp;
int 1i,j;
int surface = 0; //no estoy en la superficie
pixel pix;
microMalla posicion;
punto xa,xb;
resultados resultado;
estadoFisico estadofisico;
recomendacion recomendaciones;
estado Automata;
int nStep = 100;
sprintf (outputfile,"sun.dat");
sprintf (temperaturefile,"data/temperature.dat");
sprintf (densityfile,"data/electronic.dat");
sprintf (hydrogenfile,"data/hydrogen.dat");
sprintf (outputfileverbose, "verbose_sun.dat");
sprintf (perfilesOut,"perfiles.dat");
sprintf (emisionQOut,"emision.dat");
/FkkkkkokokokkkkokokokkkkGet Parameterskokkskskskokkkkkkokkkkkkokk /
printf ("Pakal ");
printf (VERSION) ;
printf (" GNU/GPL license\n");
for (i=1; i<argc;i++){
sprintf (comando,")s",argv[i]);
if (strcmp(comando,"-v") == 0){
verbose = 1;
}
if (strcmp(comando,"-xy") == 0){
sprintf (comando, "%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%i\n",&puntoenx) > 0){
printf(".");
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sprintf (comando,"%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%i\n",&puntoeny) > 0){

printf(".");
solounpunto=1;

elsed{

imprimeInstrucciones();

return O;

+

}elseq
imprimeInstrucciones();
return O;

}

}

if (strcmp(comando,"-detail") == 0){
sprintf (comando,"%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%le\n",&detail) > 0){

printf(".");
Yelsed{
imprimeInstrucciones();
return O;
}
}
if (strcmp(comando,"-min") == 0){
sprintf (comando, "%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%1f\n",&min) > 0){
printf(".");
Yelsed{
imprimeInstrucciones();
return O;
}
}

if (strcmp(comando,"-1") == 0){
sprintf (comando, "%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%i\n",&line) > 0){

isline=1;
printf(".");
Yelseq{
imprimeInstrucciones();
return O;
}

+

if (strcmp(comando,"-help") == 0){
imprimeAyuda() ;
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return O;

}
if (strcmp(comando,"-wl") == 0){
sprintf (comando, "%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%1f\n",&wl) > 0)
printf(".");
else{
imprimeInstrucciones();
return O;
+
}
if (strcmp(comando,"-nu") == 0){
sprintf (comando, "%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%1f\n",&nu) > 0)
printf(".");
else{
imprimeInstrucciones();
return O;
}
+

if (strcmp(comando,"-h") == 0){
sprintf (comando, "%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%1f\n",&H) > 0)
printf(".");
elseq
imprimeInstrucciones();
return O;
}
}
if (strcmp(comando,"-f") == 0){
sprintf (comando, "%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%1f\n",&F) > 0)
printf(".");
else{
imprimeInstrucciones();
return O;
}
}
if (strcmp(comando,"-big") == 0){
sprintf (comando,"%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%i\n",&nStep) > 0)
printf(".");
else{
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imprimeInstrucciones();
return O;
}
}
if (strcmp(comando,"-r") == 0){
sprintf (comando, "%s",argv[++i]);
if (sscanf(comando,"%i\n",&n) > 0)
printf(".");
else{
imprimeInstrucciones();
return O;
}
}
if (strcmp(comando,"-o") == 0){
if (sprintf(outputfile,"%s",argv[++i])){
printf(".");
sprintf (outputfileverbose, "verbose_%s",outputfile);
Yelseq{
imprimeInstrucciones();
return O;
}
}
if (strcmp(comando,"-t") == 0){
if (sprintf (temperaturefile,"Vs",argv[++i]))
printf(".");
else{
imprimeInstrucciones();
return O;
}
}
if (strcmp(comando,"-d") == 0){
if (sprintf(densityfile,"%s",argv[++i]))
printf(".");
elseq{
imprimeInstrucciones();
return O;
}
}
if (strcmp(comando,"-H") == 0){
if (sprintf (hydrogenfile,")s",argv[++i]))
printf(".");
else{
imprimeInstrucciones();
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return O;

}
d1=((double)nStep)*detail;
printf ("\nValues : \n");
if ( (n % 2) == 0) n++;
if (wl !'= 0.0)
printf ("Wavelength %1f\n",wl);

else

printf ("Frecuency  %lf\n",nu);
printf ("Height %1f\n" ,H/Rsun) ;
printf ("Floor %1f\n",F/Rsun) ;
printf("Int. step %1f\n",dl);
printf ("Detail %le\n" ,detail);

printf ("Resolution %ix%i\n",n,n);

printf("Minimal LI ¥%le\n",min);

printf (" (OUT) File Image %s\n",outputfile);

printf (" (IN) Temperature file Y%s\n",temperaturefile);
printf (" (IN) Electronic Density file Y%s\n",densityfile);
printf (" (IN) Hydrogen Density file %s\n",hydrogenfile);
/xkskokskokskokskokkskokskokkokkkkk  (END)Get Parametersskskskskokskokskokkskskokkokkkkk /

/Fkkkokokokokokokokokokkkkkk QUTPUTS FILES skokokokoskskskokokokkokkkkkkokokkk ok koo /
fout = fopen(outputfile, "w+");
temperature = ilineal (temperaturefile);
density = ilineal(densityfile);
hydrogen = ilineal (hydrogenfile);
HI = ilineal("data/HI.dat");
HII = ilineal("data/HII.dat");
Hel = ilineal("data/HeI.dat");
HeIl = ilineal("data/HeII.dat");
HeIII = ilineal("data/HeIII.dat");
if (verbose==1){
foutp = fopen(perfilesOut, "w+");
foute = fopen(emisionOut, "w+");
+
/xkskokskorkkokkkkskokkkk (END) QUTPUTS FILES skokskskoskskokskokskokskkkkokkokkkk /
if (solounpunto==1){ //Vamos a integrar un punto
printf("Single Point (%i, %i)\n",puntoenx,puntoeny) ;
xini = xfin = puntoenx;
yini = yfin =puntoeny;
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telse if (isline==1){ // Vamos a integrar una linea

yini= O;

yfin = (n-1)/2;

xini = xfin =line;

printf("Image Line (%i,%i:%i)\n",line,yini,yfin);
telse{ //vamos a integrar toda la imagen

xini= -(n-1)/2;

xfin = (n-1)/2;

yini=-(n-1)/2;

yfin=(n-1)/2;

}
/K ok sk sk ok ok sk ok ok sk sk ok ok sk ok ok sk ok ok sk ok ok sk ok ok sk ok ok ko ok ok sk ok ok ok ok ok ok ok ok *%
Kok ok ok ok ok K ok ok ok ok 3 ok K ok ok 3 ok K ok K ok ok 3 ok K ok ok 3k ok ok K ok ok 3 ok ok ok ok ok *kk
soksokkkkkkkk  COMIENZA LA INTEGRACION skkskkskokxksk Kk K
Kook sk ok ok o ok ok ok 3k ok ok ok ok o ok ok K ok ok ok ok K Kok ok Kk ok ok ok Kk ok ok ok okok ok sk okok ok ok
Kook ok ok o ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok 3k ok ook ok ok ok ok ok ok sk ok ok ok Kok ok Kok
stk ok ok ok ok sk sk ok ook ok ok ok ok sk sk ok ook ok sk ok ok sk sk ok ok ok ok ok ok ok *kk
st ok ok sk ok ok sk ok ok ok o ok ok ok ok ok ok ok ok sk ok ok ok ok ok sk sk ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok ok *
x/

for (x = xini; x <= xfin;x++ ){
alpha = Alpha((double)x, n); //ok
for (y= yini; y <= yfin;y++ ){
beta = Beta((double)x, (double)y,n); //ok
cuadrante = 0

if (alpha >= 0.0 && beta >= 0.0) cuadrante=1;
if (alpha <= 0.0 && beta >= 0.0) cuadrante=2;
if (alpha <= 0.0 && beta <= 0.0) cuadrante=3;
if (alpha >= 0.0 && beta <= 0.0) cuadrante=4;

z_0 = Z_0(alpha,beta,F);

dzBig = Dz(alpha,beta,dl);
dzDetail = Dz(alpha,beta,detail);
pix.alpha=alpha;

pix.beta = beta;

pix.cuadrante = cuadrante;
pix.dzBIG = dzBig;

pix.dzDETAIL = dzDetail;
pix.d1BIG = d1;

pix.d1DETAIL = detail;

z=z_0;

xa = calculaPunto(pix,z);

n0 = nu_O0(f(density,xa.r-Rsun));
if (z_0 > F){
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//8i estoy en la superficie
if (n0 <= nu){ //Se refleja?
//N0
//La radiacion de fondo es el de un cuerpo negro normal.
I = S_nu(nu,f(temperature,rt-Rsun));
Yelse{
//81
I=0.0; //se reflejo
X
Yelse{
I=0; //no hay radiacion de fondo.
+
z += pix.dzDETAIL;
xb = calculaPunto(pix,z);
posicion.pix = pix;
posicion.xa = Xa;
posicion.xb = xb;
posicion.step= 0;
Automata.i = 0;
Automata.A = 1;
Automata.n nStep;
recomendaciones.y=0;
recomendaciones.q=0;
[ sk sk sk skok sk ok ok ok ok ok ok ok ok sk sk sk sk ok ok ok ok
*xx LINEA DE VISION s
sokskskskoskoskokok TN T C T Ak skskoskokokok /

j=0;
while (z <= H){
estadofisico= modeloFisico(temperature,density,hydrogen,
HI, HII, Hel, Hell, HeIlI,
posicion, nu);
recomendaciones = experto(estadofisico, min,nu);
resultado = tomarDecision(recomendaciones, Automata,
estadofisico,posicion,I);
if (verbose)
imprime(foute,foutp,resultado,posicion,estadofisico);
epsilon = resultado.epsilon;
edoA=Automata.A;
iA =Automata.i;
Automata = automata(Automata, epsilon);
I = resultado.Il;
porcentaje=100.0%(1.0-((H-z)/(H-z_0)));
jtts
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if (j==10000 ){
j=0;
printf ("A%i,%i,i=%i -> ",edoA, epsilon, iA);
printf ("A%i,i=%i %1f %le %le %1lf\n",
Automata.A,
Automata.i,
porcentaje,
z,
estadofisico.Il,
C_light*C_light*I/(2.0*K*nu*nu));
b
posicion = resultado.posicion;
z = posicion.xb.z;
}
/*kxxkkkokokk TERM TN Ak sk sk ok sk ok
*xx LINEA DE VISION sx
skok sk sk sk sk sk okok sk ok ok kok ok sk sk sk sk sk sk sk ok /
printf("%i %i %le %lf\n",x,y,I,
C_light*C_light*I/(2.0*K*nu*nu)) ;
fprintf (fout,"%i %i %le\n",x,y,I);
fflush(fout);
b
+
fclose(fout);
if (verbose==1){
fclose(foute);
fclose(foutp);
+

return O;

C.2. geometry.h

#ifndef GEOMETRY_H
#define GEOMETRY_H
#ifdef __cplusplus
extern "C" {
#endif /* __cplusplus */
#include <math.h>
#include "physics.h"

typedef struct{

double r;
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doubl
doubl
doubl
}punto;
typedef
doubl
doubl
int c
doubl
doubl
doubl
doubl
}pixel;
typedef
pixel
punto
punto

e theta;
e phi;
e Z;

struct{
e alpha;
e beta;
uadrante;
e dzBIG;
e dzDETAIL;
e d1BIG;
e d1DETAIL;

struct{
pix;
xa;

xb;

int step;
ImicroMalla;
//Le pasamos el punto del pixel y su posicion en z
punto calculaPunto(pixel p, double z);
double Alpha(double x,int n);
double Beta(double x, double y,int n);
double R(double alpha, double beta, double z);
double Theta(double alpha,double beta, double z);
double Phi(double alpha, double beta, double z);
double Z_A(double alpha, double beta);
double Z_0(double alpha, double beta, double F);
double Dz(double alpha, double beta, double dl);
double toX(double r, double theta, double phi);
double toY(double r, double theta, double phi);
double toZ(double r, double theta, double phi);
#ifdef __cplusplus
} /* extern "C" */
#endif /x __cplusplus */
#endif /* GEOMETRY_H */

C.3. geometry.c

#include <math.h>
#include <stdio.h>
double Alpha(double x,int n){
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by

return atan(2.0*xRt*xx/(UA*((double)n-1.0)));

double Beta(double x, double y,int n){

¥

return atan(2.0*%Rtxy /
(sqrt (pow(2.0*Rt*x,2.0)+pow(((double)n-1.0)*UA,2.0))));

double R(double alpha, double beta, double z){

}

double C;

double C2;

double D;

double B;

double B2;

if (alpha == 0.0){ //bug NAN!! corregido
C = UA-z;
D = z;

Yelseq{
C = (UA-z)/cos(alpha);
C2 = pow(UA,2.0) + (pow(C,2.0) - 2.0%UA*C*cos(alpha));
D = sqrt(C2);

}

B = Cxtan(beta);

B2 = pow(B,2.0)+pow(D,2.0);

return sqrt(B2);

double Theta(double alpha,double beta, double z){

by

double C (UA-z) /cos(alpha) ;
double D = sqrt(pow(UA,2.0) + pow(C,2.0) - 2.0%UA*Cxcos(alpha));
if (z >= 0.0 && alpha==0)
return 0.0;
if (z < 0.0 && alpha==0)
return 3.141592654;
return acos((pow(UA,2.0)+pow(D,2.0)-pow(C,2.0))/(2.0%UA*D)) ;

double Phi(double alpha, double beta, double z){

double C = (UA-z)/cos(alpha);

double B = Cxtan(beta);

double E = sqrt(pow(B,2.0)+pow(C,2.0));

double D = sqrt(pow(UA,2.0) + pow(C,2.0) - 2.0%UA*C*cos(alpha));
G
r
0

double = C + D;
double r = sqrt(pow(B,2.0)+pow(D,2.0));
if (B==0.0)
return 0.0;
else
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return acos( (pow(G,2.0)+pow(r,2.0)-pow(E,2.0))/(2.0%G*r)) ;
// return acos( D / sqrt(pow(B,2.0)-pow(D,2.0)));
t
double Z_A(double alpha, double beta){
double K1 = (pow(tan(beta),2.0)/pow(cos(alpha),2.0)) +
pow(tan(alpha),2.0);
double Al = pow(2.0%K1*UA,2.0) -4.0*%(K1+1.0)*
(K1*UA*UA - Rsun*Rsun);
double pre = 0.0;
if (A1 < 0.0){
printf ("Error on %le %le\n",alpha,beta);
return -1.0;
}
pre = (2.0%K1xUA + sqrt(A1))/(2.0%(K1+1.0));
if (pre >= 0.0) return pre;
printf ("Error on %le %le\n",alpha,beta);
return -1.0;
+
double Z_0(double alpha, double beta, double F){
double r = 0.0;
if (F >= 0.0){
r = R(alpha,beta,F);
if (r > Rsun) return F;
else
return Z_A(alpha,beta);
elsed{
r = R(alpha,beta,0.0);
if (r > Rsun) return F;
else
return Z_A(alpha,beta);
+
}
double Dz(double alpha, double beta, double dl){
return cos(alpha)*cos(beta)*dl;
+
double toX(double r, double theta, double phi){
return r*xcos(phi)*sin(theta);
+
double toY(double r, double theta, double phi){
return r*sin(phi);
+
double toZ(double r, double theta, double phi){
return r*xcos(phi)*cos(theta);
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}

punto calculaPunto(pixel p, double z){
punto X,
double r,theta,phi;

r = R(p.alpha, p.beta, z);
theta = Theta(p.alpha, p.beta, z);
phi = Phi(p.alpha, p.beta, z);
switch(p.cuadrante){
case O:
printf ("Error al definir cuadrante\n");
break;
case 2 :
theta = -theta;
break;
case 3:
theta = -theta;
phi = -phi;
break;
case 4:
phi = -phi;
break;
}
X.T=T,;
x.theta=theta;
x.phi=phi;
X.Z=Z;
return Xx;
}
C.4. physics.h

#ifndef PHYSICS_H

#define PHYSICS_H

#ifdef __cplusplus

extern "C" {

#endif /* __cplusplus */

#tdefine UA 1.5e8 //km

#define Rsun 6.96e5 //km

#define Rt 1e6 //km

#define C_light 2.99792458e10 //cm s”-1
#define GAMMA 0.577215665 //Euler constant
#define K 1.380658e-16 //erg K -1
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#define ALPHA 4.41e16 //in cgs units
#define PI 3.141592654

#ifdef __cplusplus

} /% extern "C" */

#endif /* __cplusplus */

#endif /* CALLBACKS_H */

C.5. functions.h

#ifndef FUNCTIONS_H

#define FUNCTIONS_H

#ifdef __cplusplus

extern "C" {

#endif /x __cplusplus */

#include "physics.h"

#include "lineal.h"

//Public Functions
double nu_0(double ne);
double k_nu(double T, double n_e, double HII,

double HeII, double HeIII, double nu);

double Tau(double ki1, double k2, double dx);
double S_nu(double nu, double temperature);

#ifdef __cplusplus

} /* extern "C" *x/

#endif /x __cplusplus */

#endif /* FUNCTIONS_H */

C.6. functions.c

#include<math.h>
/* Calcula la frecuencia critica del medio
*/
double nu_0(double ne){
return (9e3)*sqrt(ne);
}
double Lambda(double t, double nu){
return log(ALPHA*pow(t,3.0)/pow(nu,2.0)) - 5.0%GAMMA;

}
/* The Opacity Function

*/
double k_nu(double T, double n_e, double HII, double HeII, double HeIII, double n
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{HII,HeII,HeIII};
{1.0,1.0,2.0};

double n_i[]
double Z_i[]
double A=0.0;
int i ;
/*kundu
* double lambda= C_light/nu;
* double K_HI;
* double K_HII;
* double Kappa;
* double Al = lambda*n_e;
*/
// DULK
for(i=0;i<3;i++){
A+=n_i[i]*Z_i[il*Z_i[i];
}
if (T<=2.0e5){
return ((9.78e2)*n_ex*A/ (nu*nuxpow(T,1.5)))*(18.2+1.5%1log(T)-log(nu));
Yelse{
return ((9.78e2)*n_e*A/ (nu*nuxpow(T,1.5)))*(24.5+1og(T)-log(nu));
}

//
// K_HI= (2.0e-23/pow(T,1.5))*pow(A1,2.0)*(10.6+1.9%1log(T)-1.26
// *1log(C_light/lambda));

// K_HIT = (1.38e-35)*(HI/n_e)*pow(A1,2.0)*(35459.0-0.40192%T-(874692.0/T));
// Kappa = (K_HI+K_HII);
// return Kappa;
//
// Chiuderi
//  return (1.0e5)*((2.0%1.56e-47)/sqrt(PI*K))x*
// ((pow(C_light,2.0)/pow(nu,2.0))/(2.0%K))*
// (n_e*xA / pow(T,1.5))*Lambda(T,nu);
}
double Tau(double k1, double k2, double dx){
return (dx/2.0)*(k1+k2);
}
double S_nu(double nu, double temperature){
double h_plank = 6.6260693e-27; //ergk*s
return 2.0*K*pow(nu,2.0)*temperature/pow(C_light,2.0);
}
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C.7. help.h

#ifndef HELP_H
#define HELP_H

#ifdef __cplusplus
extern "C" {
#endif /* __cplusplus */

void imprimeInstrucciones();
void imprimeAyuda();

#ifdef __cplusplus

} /x extern "C" x/

#endif /x __cplusplus */

#endif /x HELP_H x/

C.8.

#include<stdlib.h>
#include"help.h"
void imprimeInstrucciones(){

help.c

printf ("usage: pakal [-wl wavelength / -nu frecuency] [-h high]\n");

printf ("
printf ("
printf ("
printf ("
printf ("
+
void imprimeAyuda(){
imprimeInstrucciones();
printf ("Where: \n");

printf("  wavelenght
printf ("  frecuency
printf("  high

printf("  floor
printf (" nDetail
printf("  nStep
printf ("  resolution
printf ("  output_file
printf ("  temperature_file
printf("  density_file
printf(" x vy

printf("  line

printf(" min_intensity

[-f floor] [-detail nDetail] [-big nStep] \n");

[-r resolution]\n");

[-o output_file] [-t temperature_file]\n");

[-d density_file] [-xy x y] [-1 line] [-v]\n");

[-min min_intensity] [-detail detail_is] [-? help]\n");

Wavelength (mm). \n");

Frecuency (Hz) [43e9].\n");

Cut High (solar radii) [2].\n");

Cut floor (solar radii) [-2].\n");

Length of integration step (km) [1].\n");
Big integration step = nStep*nDetail [100]
Image resolution (px) [5].\n");

Output file [sun.dat].\n");

Input temperature file [data/temperature.dat].\n");
Input density file [data/density.dat].\n");

X,y image coordinate to calculate only.\n");

The image line for integration.\n");

The local minimal intensity to stop the detail"

.\nll) ;
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"integration [le-25].\n");
printf(" -v Verbose mode (file)\n");
}

C.9. lineal.h

#ifndef LINEAL_H
#define LINEAL_H
#ifdef __cplusplus
extern "C" {
#endif /* __cplusplus */
typedef struct{
int n; //Numero de splines generados
long double x[450];
long double y[450];
long double m[450];
}lineal;
lineal ilineal(char *file);
double f(lineal lin, double x);
#ifdef __cplusplus
} /* extern "C" */

#endif /* __cplusplus */
#endif
C.10. lineal.c

#include <math.h>
#include <stdio.h>
#include <stdlib.h>
#include "lineal.h"
lineal ilineal(char *file){
lineal pol;
FILE *f;
int n;
int i=0;
if ((f = fopen(file, "rw")) > 0){
n=0;

while (fscanf(f,"%Le %Le",&(pol.x[n]),&(pol.y[n])) > 0) n++;

n--;
for (i=0; 1
pol.m[i] =

n; i++){
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//printf ("m_%i=%le\n",i,pol.m[i]);

}
pol.n = n;
fclose(f);
elsed{
printf ("Error en el archivo %s.\n",file);
}
printf(".");
return pol;
+

long double S(long double x1,long double yl1,long double m,long double x){
return m*(x-x1)+yl; //m*x+(yl-m*x1); //m*x(x-x1) + yi;
}
double f(lineal pol,double xa){
int n = pol.n;
int i;
long double x = (long double)xa;
if (x < pol.x[0]1){
//printf (")le Es menor\n",x);
return (double)S(pol.x[0] ,pol.y[0], pol.m[0], x);
}
if (x >= pol.x[n-1]1){
//printf ("}le Es mayor\n",x);
return (double)S(pol.x[n-1] ,pol.y[n-1], pol.m[n-1], x);
}
for (i=0; i < n; i++){
if ( pol.x[i] <= x && x < pol.x[i+1]){
//printf("}le Esta en %i\n",x,1i);
return (double)S(pol.x[i] ,pol.yl[i], pol.m[i], x);
}
}

return 0.0;

C.11. modelonumerico.h

#ifndef MODELONUMERICO_H
#define MODELONUMERICO_H
#ifdef __cplusplus
extern "C" {

#endif /x __cplusplus */

#include "functions.h"
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#include "geometry.h"
typedef struct{

double perfil[10]; //T, ne, h, hi, hii,he, hei, heii, heiii,n_i

double I1; //Emision local en xb
double tau; //tau_xb - tau_xa
double kappa; //kappa_xb
double nO; //Frecuencia critica en xb
}estadoFisico;
estadoFisico modeloFisico(lineal T , lineal Ne , lineal NH

lineal NHII, lineal NHelI, lineal NHellI,

lineal NHeIII, microMalla posicion,double nu);
#ifdef __cplusplus

} /* extern "C" x/

#endif /x __cplusplus */

#endif

C.12. modelonumerico.c

#include "functions.h"
#include "modelonumerico.h"
#include "lineal.h"
#include "geometry.h"
estadoFisico modeloFisico(lineal temperature, lineal Ne,
lineal NH, lineal NHI,
lineal NHII, lineal NHelI,
lineal NHeII, lineal NHeIII,
microMalla posicion,double nu)<{

estadoFisico plasma;

punto xa = posicion.xa;

punto xb = posicion.xb;

double H = f(NH, xb.r-Rsun);

double n_e = f(Ne, xb.r-Rsun);

double T = f(temperature, xb.r-Rsun);
double HI = Hxf(NHI,T); //Total de Hidrogeno Neutro.
double HII = Hxf (NHII,T);

double He = (0.1)*H;

double Hel = Hexf (NHeI,T);

double Hell = Hexf (NHelII,T);

double HeIII = Hexf (NHeIII,T);

double Ta = f(temperature, xa.r-Rsun);
double n_ea = f(Ne, xa.r-Rsun);

double Ha = f(NH, xa.r-Rsun);
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double Hea = (0.1)*Ha;

double HIIa Haxf (NHII,Ta);

double Hella Heax*f (NHeII,Ta);

double HeIlla Heaxf (NHeIII,Ta);

double kappa_a;

plasma.perfil[0] = T;

plasma.perfil[1] = n_e;

plasma.perfil[2] = H;

plasma.perfil[3] = HI;

plasma.perfil [4] = HII;

plasma.perfil [6] = He;

plasma.perfil [6] = HeI,;

plasma.perfil [7] = HelI;

plasma.perfil[8] = HeIlI;

plasma.perfil[9] = HII+HeII+HeIII;
plasma.kappa = k_nu(T,n_e,HII,HeII,HeIII,nu);
kappa_a = k_nu(Ta,n_ea,HIIa,Hella,HeIIlla,nu);

if (posicion.step == 0 || posicion.step == 2) //paso peque~no
plasma.tau = Tau(plasma.kappa,kappa_a,posicion.pix.d1DETAIL);
else if (posicion.step == 1) //paso grande

plasma.tau = Tau(plasma.kappa,kappa_a,posicion.pix.d1BIG);
else
printf ("Error al leer el paso de integracion (modelonumerico.c L62)\n");
plasma.Il = S_nu(nu,T)*(1.0 - exp(-plasma.tau));
plasma.n0 = nu_O(n_e);
return plasma;

C.13. tulum.h

#ifndef TULUM_H
#define TULUM_H
#ifdef __cplusplus
extern "C" {
#endif /x __cplusplus */
#include "geometry.h"
#include "modelonumerico.h"
typedef struct{

int 1i;

int A;

int n;
}estado;
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typedef struct{
int y;
int q;
}recomendacion;
typedef struct{
int epsilon;
microMalla posicion; //Nueva posicion
double I; //la emision total.
}resultados;
recomendacion experto(estadoFisico delPlasma, double min,double nu);

resultados tomarDecision(recomendacion delExperto, estado delAutomata,
estadoFisico delPlasma,microMalla posicion, double I);
estado automata(estado delAutomata, int epsilon);
#ifdef __cplusplus
} /* extern "C" x/
#endif /* __cplusplus */
#endif

C.14. tulum.c

#include "tulum.h"

recomendacion experto(estadoFisico delPlasma, double min, double nu){
recomendacion resp;
if (delPlasma.nO > nu){// se refleja

//si
resp.y = 0;
resp.q = 0;
Yelse{
if (delPlasma.Il >= min){
resp.y = 0;
resp.q = 2;
Yelse{
resp.y = 1;
resp.q = 1;
}
+
return resp,
X

resultados tomarDecision(recomendacion delExperto,
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estado delAutomata, estadoFisico delPlasma,

microMalla posicion, double I){

resultados resultado;

int y = delExperto.y;

int q = delExperto.q;

int A delAutomata.A;

int epsilon = 3; //3 es no se que hacer.

double I1 = delPlasma.Il;

double tau = delPlasma.tau;

punto xa = posicion.xa;

punto xb = posicion.xb;

pixel pix = posicion.pix;

double z; //variable dummy

int step;

resultado.posicion.pix = pix; //guardo los valores
//Primero ejecuto, luego cambio los estados!!!!

switch (A){

/KK ok sk ok ok ok sk ok ok ok ok ok K ok ok ok ok ok ok ok K ok ok ok K
sokskokkkokkk ESTADD Al skskskokskokskokokskokkok
ok ok K o ok ok K ok K K ok K KOk ok ok ok 3k Ok ok ok ok kK ok ok k /

case 1:
switch (g){
case 0: //switch A=1, g=0
switch (y){ //1,0,0
case O:
I=0.0; //Se reflejo
xa = xb;
z= xb.z + pix.dzDETAIL;
xb = calculaPunto(pix, z);
epsilon=0;
step = 0;
break;
default: //1 0 X
epsilon = 3; //NO SE QUE HACER
break;
} //switch A=1, g=0, y
break;

case 1: //switch A=1, g=1 ,y

switch (y){

case 1: // 1, 1, 1
xa = xb;
z= xb.z + pix.dzBIG;
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xb = calculaPunto(pix, z);
epsilon=1;
step = 1;
break;
default:
epsilon = 3; //NO SE QUE HACER
break;
} //switch A=1, g=1, ¥y
break;
case 2: //switch A=1, g=2
switch (y){
case 0: // 1, 2, 0
I = Ixexp(-tau) + I1;
xa = xb;
z= xb.z + pix.dzDETAIL;
xb = calculaPunto(pix, z);

epsilon=0;
step = 0;
break;
default:
epsilon=3; //no se que hacer
break;
} //switch A=1, g=2, ¥y
break;

default://switch A=1, g=X
epsilon=3; //no se que hacer
break; //switch A=1, g=X

}

break; //1
[ Kok ok ok sk ok ok ok sk ok ok ok ook ok ok ook ok K ok ok ok K ok ok

sokkkkokkdkk ESTADD A2 sskskokskskokkskkkxkk
st ok ok ok ok K K Ok ok ok K K Ok ok ok K K Kk ok ok ok Kk Kok ok kK /
case 2:
switch (g@){
case 0: //switch A=2, g=0
switch (y){
case 0: //2,0,0
I=0.0;
xa=xb;
z= xb.z + pix.dzDETAIL;
xb = calculaPunto(pix, z);
epsilon=0;
step = 0;
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break;
default:
epsilon=3;
break;
} //switch A=2, g=0, y
break;
case 1: //switch A=2, g=1
switch (y){
case 1: //2,1,1
xa=xb;
z= xb.z + pix.dzBIG;
xb = calculaPunto(pix, 2z);
epsilon=1;
step = 1;
break;
default:
epsilon=3;
break;
} //switch A=2, g=1, y
break;
case 2: //switch A=2, g=2
switch (y){
case 0: //2,2,0
z= xa.z + pix.dzDETAIL;
xb = calculaPunto(pix, z);
epsilon=2;
step = 2; //aunque en realidad es hacia atras
break;
default:
epsilon=3;
break;
} //switch A=2, g=2, ¥y
break;
default://switch A=2, g=X
epsilon=3;
break; //switch A=2, g=X
b
break; //2
/3K sk sksk sk okok ok ok ok sk ok ok sk sk sk sk sk sk sk sk ok ok ok ok ok ok sk sk sk ok ok
skskkkokkokk ESTADO A3 skokskskokskskskokokokoskok
kKoK ok ok sk ok ok ok s kokok ok sk sk sk sk sk sk sk ok sk koo ok ok sk ok ok /
case 3:
switch (g@){
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case 0: //switch A=3, g=0
switch (y){
case 0: //3 00
I=0.0;
xa=xb;
z= xb.z + pix.dzDETAIL;
xb = calculaPunto(pix, 2z);
epsilon=0;
step=0;
break;
default:
epsilon=3;
break;
} //switch A=3, =0, y
break;
case 1: //switch A=3, g=1
switch (y){
case 1: //3,1,1
I= Ixexp(-tau) + I1;
xa=xb;
z= xb.z + pix.dzDETAIL;
xb = calculaPunto(pix, z);
epsilon=1;
step=0;
break;
default:
epsilon=3;
break;
} //switch A=3, g=1, y
break;
case 2: //switch A=2, g=2
switch (y){
case 0: //3,2,0
I= Ixexp(-tau) + I1;
xa=xb;
z= xb.z + pix.dzDETAIL;
xb = calculaPunto(pix, z);
epsilon=1;
step=0;
break;
default:
epsilon=3;
break;

164



} //switch A=3, g=2, y
break;
default://switch A=3, g=X
epsilon=3;
break; //switch A=3, g=X
b
break; //3
/3K sksksk sk sk ok ok o ok ok ok ok sk sk sk sk ok ok sk sk ok o ok ok ok sk sk sk ok ok
sksokkkkokk ESTADD A4 skokskokokskskokokokokokok
stk kK sk sk ok ok ok o kokok ok sk sk sk sk sk sk sk sk sk koo ok ok k ok ok /
default:
printf ("Error en tulum 1203.\n");
epsilon=3;
break;
+
resultado.epsilon = epsilon;
resultado.I = I;
resultado.posicion.xa = xa;
resultado.posicion.xb = xb;
resultado.posicion.step = step;
return resultado;
b
estado automata(estado delAutomata, int epsilon){
int A = delAutomata.A;

int i = delAutomata.i;

int n = delAutomata.n;

estado nuevoEstado;

switch(A){

case 1:
switch(epsilon){
case 0O: A=1; break;
case 1: A= 2; break;
case 2: A =4, break;
default: A =4, break;
}
break;

case 2:
switch(epsilon){
case O: A=1; break;
case 1: A= 2; break;
case 2: A = 3; i=1; break;
default: A =4, break;
}
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break;
case 3:
if (epsilon == 0) A=1;
else if (epsilon == 1 && i < n){ A=3; i++;}
else if (epsilon == 1 && i == n){ A=1;}
else if (epsilon == 2){ A=4;}
else{ A=4;}
break;
case 4:
printf("Estado 4: ERR OR........ \n") ;
break;
default:
printf("Estado > 4: ERROR........ \n");
break;
+
nuevoEstado.A
nuevoEstado.1i
nuevoEstado.n
return nuevoEstado;

[
B o=
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