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RESUMO

As técnicas de observar e medir o raio solar evoluiram no decorrer da historia
da evolucao cientifica. Hoje em dia os métodos mais confiaveis de medir o raio solar sao
as técnicas em que é eliminada a influéncia da atmosfera terrestre (seeing) nas medidas
do raio. Nesse quesito, os satélites espaciais sao excepcionais. Os dados de medida do
raio solar obtidos pelo instrumento Heliosismic and Magnetic Imager (HMI) a bordo do
telescopio espacial Solar Dynamics Observatory (SDO) foram utilizados nesse trabalho
para verificar se o raio solar tem variado no perido analisado (2013 a 2019). Também
foi utilizado os dados da temperatura no instrumento HMI para contruir um modelo
empirico para verifcar a influéncia da temperatura dos instrumentos nas medidas do raio
solar. Com o modelo, encontramos o valor da variabilidade do raio solar maxima para o

perfodo analisado de AR ,5p;0 = 40 mas.

Palavras-chaves: Raio solar, HMI, Variacao no raio solar



ABSTRACT

The techniques of observing and measuring the solar radius have evolved th-
roughout the history of scientific evolution. Nowadays, the most reliable methods of
measuring the solar radius are the techniques in which the influence of the terrestrial
atmosphere (seeing effect) in the measurements of the radius is eliminated. In this regard,
space satellites are exceptional. The data of the solar radius obtained by the instrument
Heliosismic and Magnetic Imager (HMI) onboard the space telescope Solar Dynamics
Observatory (SDO) were used in this work to verify if the solar radius has varied in the
analyzed period (2013 to 2019). The temperature data on the HMI instrument was also
used to build an empirical model to verify the influence of the temperature of the instru-
ments on the solar radius measurements. With the model, we find the maximum value

for the variability in the solar radius in the analyzed period of AR_,5p;0 = 40 mas.

Keywords: Solar radius, HMI, solar radius variations
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INTRODUCAO

Os experimentos para aferir alguns dos pardmetros fundamentais do Sol, histo-
ricamente, s6 foram iniciados com os filésofos gregos em 467 a.C. (como pioneiros na
observagao solar) e mesmo os chineses em 28 a.C. (GALILEO GALILEI, 1613). Uma das
primeiras caracteristicas a serem notados e registradas a respeito do Sol foram as manchas
solares, uma vez que se destacam na superficie do Sol como regioes escuras. Hoje em dia
sabe-se que as manchas solares sao regides na fotosfera solar que tem uma temperatura
inferior que a do restante do sol, devido a for¢a do campo magnético que podem ser de
algumas dezenas de Tesla nesta regiao (CARROLL; OSTLIE, 2017).

Com o avango tecnologico houve uma melhor precisao e qualidade das medidas dos
parametros fundamentais do Sol. O uso do telescdépio como instrumento para observacoes
celestiais representou um grande avango para o estudo do Sol, destacando-se o astonomo
Galileu Galilei como pioneiro na observacao e registro das manchas solares a partir de
1609 (GALILEO GALILEI, 1613). Também outras caracteristicas solares passaram a ser
de interresse dos cientistas da época, entre eles, a irradidncia solar total (IST), que trata da
quantidade total de energia do Sol que chega a Terra, o interesse principal sobre o assunto
vem do fato que a producao radiativa total do Sol estabelece o ambiente de radiacao da
Terra e influéncia a temperatura e composigao atmosférica (PAP et al., 2001).

O raio solar é outro parametro de grande interesse e importancia para ser es-
tudado, uma vez que uma determinagao precisa do raio solar pode pode impor limites
nos modelos usados da evolugao estelar (PAP et al., 2001). Dessa forma nos permitindo
entender com mais precisdo os processos ocorridos no Sol e por consequéncia em outras
estrelas.

As medidas visuais do raio solar eram inicialmente feitas por observadores que,
mais tarde, foram substituidas por CCDs (Dispositivo de carga acoplada). O que permitiu
que o raio solar fosse definido encontrando o ponto de inflexdao no perfil da intensidade do
limbo solar (HABERREITER; SCHMUTZ; KOSOVICHEV, 2008). Ainda hoje, essa é a
defini¢ao de raio solar mais comumente usada e os instrumentos avancados de observacao
solar usam essa definicao em seus célculos.

As técnicas para medir o raio solar sao diversas e ha registros desde os gregos
antigos, como serd visto com mais detalhes no capitulo 1, estas sendo rudimentares a
principio, mas que permitiram se ter uma idéia do tamanho do raio do Sol. As defini¢des
de como o raio do Sol é calculado e medido também se encontram no capitulo 1. Afinal, um
corpo gasoso demanda técnicas mais elaboradas para determinar a borda do que de um
corpo solido (SIGISMONDI, 2009). Ainda no capitulo 1, descrevemos com mais detalhes
sobre os parametros solares que podem influenciar as medidas do raio solar, também serao
descritos os mecanismos de producao de energia no interior solar e sobre o teorema do

virial. Por fim, ainda apresentamos no primeiro capitulo panorama sobre a precisao da
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variacao do raio solar através da histéria de sua observagao através de algumas técnicas
de medida do raio solar.

A partir do progresso tecnolégico, as medidas passaram a serem cada vez mais
sofisticadas e portanto mais precisas. Com isso, novas técnicas de medida do raio solar
foram surgindo. No capitulo 2, sao aprensentadas duas técnicas bastante utilizadas ainda
hoje, que sao a do transito planetario e as medidas com eclipses solares. Ainda no capitulo
2 sao discutidos as precisoes de cada técnica e suas vantagens e desvantagens.

A histéria das medidas do raio solar segue com o avanco tecnolégico até o sur-
gimento dos telescopios espaciais, em que a precisao do raio medido é maior comparada
com os métodos de medida do raio usados no solo. O telescépio espacial Solar Dynamics
Observatory (SDO) trazendo consigo o instrumento Heliosismic and Magnetic Imager
(HMI) é apresentado no capitulo 3, onde também sao mostrados as técnicas de obtengao
do raio solar nesse tipo de instrumento e como sao feitas a captura e armazenamento dos
dados.

No capitulo 4 é apresentada a metodologia da andlise dos dados obtidos através
do telescopio espacial SDO, retiradas da plataforma do Joint Science Operations Center
(JSOC)!, com objetivo de verificar se houve variagdo do raio solar no perfodo de 2013 a
2019. Também no capitulo 4 apresenta-se a analise dos dados da temperatura do saté-
lite SDO, uma vez que as medidas do raio solar podem ser influenciadas pela variacao
da temperatura no satélite, de forma que, por mais que a temperatura seja controlada
em alguns dos instrumentos do SDO, como veremos no capitulo 5, ainda assim podem
influenciar de maneira significativa as medidas do raio solar feitas com alta precisao.

No capitulo 5 é apresentado os resultados e graficos feitos através da analise de
dados do capitulo 4, também é apresentado um modelo empirico para as medidas do raio
solar e sao discutidas a extensao da melhora nas medida do raio solar. Por fim, no capitulo
6 temos as conclusoes a respeito das andlises feitas no capitulo 4 e 5 e as perspectivas de

como estas analises podem ser melhoras em trabalhos futuros.

L http://jsoc.stanford.edu/ (JSOC, 2021a)
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1 HISTORIA DAS MEDIDAS E VARIACOES DO RAIO SOLAR

Medidas do tamanho do Sol ja eram feitas desde os tempos dos gregos, sendo
a de Aristarchus de Samos uma das mais conhecidas feita em mais ou menos 350 a.C
(PAP et al., 2001). Ele chegou a conclusoes sobre o tamanho do Sol usando as relagoes
geométricas entre Sol, Lua e Terra e considerando um valor para o didmetro da Terra,
que ja havia sido estimado nesta época (THUILLIER; SOFTA; HABERREITER, 2005).
O valor padrao do didmetro angular do Sol a uma unidade astronémica (UA) é 1919,26
segundos de arco (arcsec) e o raio solar (Ry) é de 959,63 arcsec. Este valor foi dado
por Auwers em 1891 e desde entao é usado como referéncia pela Unido Internacional de
Astronomia (UIA)(SIGISMONDI; MORCOS, 2011).

Conhecer o raio do Sol precisamente é algo de extrema importancia, pois como
visto na introducao, isto pode nos dar restri¢oes e parametros para modelos da irradiancia
total do Sol e suas variagoes, sejam estas de longo ou curta duracio (HIREMATH et
al., 2020). Porém os instrumentos tecnolégicos que permitem observagoes precisas sao
relativamente recentes. Através da teoria da gravitacao, pode-se conhecer a massa de
objetos celestes e a sua densidade média (THUILLIER; SOFIA; HABERREITER, 2005).
Para um corpo gasoso como o Sol um parametro importante é o chamado esfericidade, que
ocorre quando o Sol tém desvios do formato de uma esfera (KILCIK et al., 2009). Outro
parametro relacionado é o achatamento que ¢é a diferenca fracional entre o raio polar e
equatorial (EMILIO et al., 2007) ou como definido por célculos numéricos € = (R, —
R,)/R. (KIPPENHAHN; WEIGERT; WEISS, 1990). Enquanto a busca pelos valores
precisos do raio solar e suas variagoes continuam, podemos nos perguntar o que estas
medidas podem nos dizer a respeito dos processos que ocorrem no Sol (RIBES et al.,
1991).

Uma importante distingdo que deve ser feita é entre o raio solar e seu raio apa-
rente. O primeiro é dado em relacao a alguns parametros tedricos como densidade, poten-
cial gravitacional e profundidade éptica ! em um comprimento de onda especifico. J4 o
raio aparente é a medida resultante de alguma técnica especifica. O que ocorre na verdade
¢é a medida do diametro aparente solar e, portanto, a maioria dos resultados sao discutidos
em termos do semi didmetro solar? (RIBES et al., 1991).

Outra distin¢ao importante é entre o raio real e o raio sismico, o primeiro se refere
ao raio obtido através do observac¢oes em que se usam medidas feitas no limbo solar. En-
quanto o segundo, também chamado de raio actstico, é determinado usando um modelo

solar para calibrar o raio obtido pelas frequéncias observadas, resultando no valor na ca-

! A profundidade 6ptica monocromatica ao longo da linha de visdo é definida como: 7(z) = [ (k+0)ds

onde k é o coeficiente de absorcdo e o é o coeficiente de espalhamento monocromético e x é a
profundidade geométrica ao longo da linha de visio (FONTENLA et al., 1999)

O semi didmetro é definido como s = arcsen(Rg/d ) onde d é a distdncia do Sol calculada usando
as efemérides para o Sol.
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mada definida no modelo como o raio (JAIN; TRIPATHY; HILL, 2018). Uma interessante
correlagdo entre os valores desses dois raios é feita nos estudos de Haberreiter, (2008) e de
Meftah (2018) que afirma que a diferenga entre entre os raios sismico e real é de aproxi-
madamente 333 km (=~ 0,46 arcsec), reconciliando as medidas feitas através do ponto de
inflexdo (que veremos abaixo) e do raio sismico dentro das incertezas (HABERREITER,;
SCHMUTZ; KOSOVICHEV, 2008)(MEFTAH et al., 2018).

Para determinar o raio solar, usa-se a distancia do Sol e a medida do didmetro
angular do disco visivel. Para o método fotométrico este didmetro é definido como a
distdncia angular entre os pontos de inflexdo dos perfis de intensidade em dois pontos
opostos da borda do Sol (limbo) (STIX, 2012).

Nos modelos do Sol para o calculo do raio, leva-se em consideracao a irradiancia,
o comprimento de onda estudado e os modelos para o nimero de manchas solares e
praias (regioes brilhantes de emissdo de Ha que aparecem préximas as manchas solares
(CARROLL; OSTLIE, 2017)). Uma configuracao dessas caracteristicas no Sol podem

serem vistas na Figura 1.

Figura 1 — Imagem do Sol feita usando telescépio Coronado CaK PST contendo as se-
guintes regioes ativas do Sol: faculas, praias e manchas solares com as suas regides, umbra
e penumbra destacadas no canto inferior direito, onde a primeira é a parte mais interna
da mancha e a segunda a parte externa da mancha.

Fonte: Adaptada de HART, A (2021)

Um dos modelos chamado de o Sol quieto, ocorre quando o Sol estda em seu mi-
nimo de atividade, ou seja, sem muitas manchas solares, é o mais usado. Neste modelo, a

profundidade 6ptica ¢ a de 7(500 nm) = 1. Mas usando valores diferentes de profundidade
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Optica, obtém-se valores diferentes de raio como mostrado na simulacao realizada por Ge-
rard Thuillier, Sabatino Sofia e Margit Haberreiter, mostrado na Figura 2 (THUILLIER,;
SOFTA; HABERREITER, 2005). Nesta tem-se a comparagao de perfis da borda solar
calculados com o coédigo de transferéncia radiativa COSI de Haberreiter and Schmutz,
(2003) (HABERREITER; SCHMUTZ, 2003), onde um ponto de inflexdo mais alto na
fotosfera foi encontrado para a linha do Fe I, ou seja, um maior raio, para os trés casos

analisados.

Figura 2 — Comparacao da diminuicao da intensidade do limbo solar para manchas solares,
Sol quieto e praias com a distancia do raio medido em mili arcsec (mas). As linhas sélidas
representam as intensidades no continuo e as linhas pontilhadas sao as intensidades com
respeito a linha central do Fe I.
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Fonte: Adaptada de Thuillier et al., (2005).

O desafio comum em determinar a borda de uma estrela estd na definicdo da
posicao da borda, uma vez que uma superficie gasosa nao tem uma borda definida como de
um planeta rochoso ou satélite natural, dependendo da defini¢ao usada, havera resultados
diferentes para o valor do raio. Dessa forma, por mais precisa a técnica ainda apresentarao
baixa acuracia devido a erros sistematicos e os valores obtidos por defini¢oes diferentes
raramente podem serem comparadas (THUILLIER et al., 2017).

A definigdo mais comumente usada para a borda do Sol é a determinagao do
ponto de inflexdo do perfil do Limbo, usando as chamadas fungoes de escurecimento de
borda (LDF) (MEFTAH et al., 2012). O processo do escurecimento de borda ocorre uma
vez que as imagens solares no espectro do visivel mostram que o centro do disco ¢ mais
brilhante do que na regiao da borda (RAPONTI et al., 2012). O ponto de inflexao é definido
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como o quadrado da derivada méxima da LDF no sistema de coordenadas polares (um
exemplo de LDF tipica pode ser visto na Figura 6) (MEFTAH et al., 2012).

Dependendo do método e do equipamento utilizado hé outras defini¢oes que po-
dem ser adotadas. Também ¢é importante definir um comprimento de onda para observar
o Sol, ja que alguns instrumentos operam numa faixa especificas das linhas de Fraunhofer,
enquanto outros operam no espectro continuo fotosférico. A escolha de qual sera o dominio
do espectro usado é importante, pois ao longo do perfil espectral das linhas de Fraunhofer
condiz com fotons que se originam a diferentes camadas no Sol, podendo corresponder a
fétons desde a fotosfera até a cromosfera solar (THUILLIER; SOFIA; HABERREITER,
2005). Também ha evidéncias de que certas linhas variam de acordo com a atividade solar
(AVRETT, 1992).

A depéndencia do raio solar com o comprimento de onda ficou mais clara através
medidas feitas pela missao PICARD (em homenagem ao astronomo francés do século XVII
Jean PICARD que mediu o raio solar e sua rotagao diferencial) feitas com o telescépio
SODISM (SOlar Diameter Imager and Surface Mapper) a bordo da espago nave PICARD.
No trabalho relatado por Meftah (2018) foram feitas medidas do raio solar em diversos
comprimentos de onda, indo de 535.7 nm a 1025.0 nm mostrando que a dependéncia do
raio com o comprimento de onda é fraca, sendo menores que 100 mas (MEFTAH et al.,
2018).

Como a forma fotométrica do limbo é o que mais importa na determinacao do
raio e como regioes ativas podem aparecer muitas vezes no limbo solar, deve-se cuidado-
samente detectar e levar em conta estas regioes. Por exemplo, uma mancha solar causa
uma diminui¢do na intensidade local (chamado efeito Wilson), o que pode levar a uma
diminuic¢do no raio determinado, ja as faculas, que sdo regides mais brilhantes na fotosfera
solar, podem gerar o efeito oposto (THUILLIER; SOFIA; HABERREITER, 2005). As-
sim, quando o objetivo principal é obter o raio solar o melhor é evitar medidas no limbo
em que contém tais regioes (RAPONI et al., 2012).

Outro ponto a ser considerado na determinagdo do raio é o tratamento do ruido
nas imagens. No espectro visivel, o ponto de inflexao geralmente esta na regiao de baixa
intensidade da imagem, se comparada com a regiao central, assim deve ser cuidado para
que as técnicas de suavizacao destes ruidos nao afetem a posicao do ponto de inflexao
(THUILLIER; SOFIA; HABERREITER, 2005)

1.1 O TEOREMA VIRIAL

Quando pensamos em varigoes dos parametros do Sol, como raio, luminosidade e
massa, comparado com escalas de tempo nucleares, pode-se dizer que o raio e luminosidade

sao praticamente constantes. Entretanto, as observagoes de grandes varia¢gbes no niimero
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de manchas solares que vemos em relativamente curtos periodos de tempo (de décadas a
séculos), sugerem que também uma certa variagdo tanto no raio como na luminosidade,
ainda que pequenas (cerca de 1%), devem ocorrer (GILLILAND, 1981). Analisando os
modelos estelares pode-se ter um melhor entendimento dos processos que estao ocorrendo
no Sol.

O modelo de estrelas em que ha um equilibrio mecanico, ou seja, em que todas as
forgas agindo em um elemento de massa dentro de uma estrela se compensam, é chamado
de equilibrio hidrostatico. Neste modelo, o teorema virial tem um papel fundamental,
pois conecta os dois reservatorios de energia na estrela: a energia gravitacional e a energia
interna.

Considerando uma casca esférica com uma espessura infinitesimal dr em um
raio r dentro da estrela, cuja massa e peso da casca, por unidade de area da casca, sao
respectivamente pdr e —gpdr. Este peso é a forca gravitacional agindo em direcao ao
centro da estrela. Para impedir o elemento de casca de ser acelerado nesta direcao, deve
haver uma forga devido a pressao agindo na direcao contraria. Assim, a casca deve sentir
uma pressao maior no seu interior P;, ou seja, na camada mais abaixo da casca do que na
camada externa (onde temos P.), como mostra Figura 3 (KIPPENHAHN; WEIGERT;
WEISS, 1990).

Figura 3 — Esquema de um elemento de casca, onde dr é a espessura da casca, P, a pressao
externa, P; a pressao interna e g a gravidade.

Fonte: KIPPENHAHN, WEIGERT, WEISS, 1990, p. 10.

A forca total por unidade de area agindo nessa casca, devido a diferenca de pressao, é:

P-P=_"— 1.1
= Po= = dr (1)

Assim para a configuracao de equilibrio hidrostatico, sabe-se que as somas das
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forcas devido a pressao e a gravidade devem ser igual a zero, ou seja:

oP
— +gp=0 (1.2)
or
Usando g = Gm/r?, temos:
orP —Gm
i (13)

Que mostra o equilibrio de forcas da pressao e gravidade. Agora, tomando m
como variavel independente ao invés de r, obtém-se a condi¢ao hidrostatica, levando em

consideragio que Or/dm = (4nr?p)~!, temos:

or _ ~Gm
om  4dmrrt

Agora, multiplicando esta equacao por 47r® e integrando sobre dm no intervalo

(1.4)

[0,M], ou seja, do centro a superficie, obtemos uma integral que pode ser simplificada por

integracao por partes, como:

M OP M or
3 _ 3pIM _ 2
/0 A7y - dm = [47r° P, /0 127r p Pdm (1.5)

onde o termo em colchetes some, uma vez que » = 0 no centro e P = 0 na superficie.
Usando a condi¢do dr/dm = (4nr?p)~1, o integrando do tltimo termo da Equagao 1.5 é

reduzido a 3P/p. Assim, depois de multiplicar a Equagao 1.4 por 4713 e integrar, temos:

/OM G—mdm = 3/ —dm (1.6)

onde ambos os lados da Equacao 1.6 tem dlmensao de energia e podem ser facilmente

interpretadas. Definimos, portanto, a energia gravitacional E, como:

M Gm

E,= —/0 —dm (1.7)

r
Vemos que F, varia se a configuragao estelar sofre uma expansao ou contracao:

se todas as cascas de massa dentro da configuracao expandem ou contraem, entao E,
aumenta ou diminui, respectivamente.
Em ordem de entender o significado do termo a direita da Equagao 1.6, primeiro
assumimos um gas perfeito, entao:
P R
P

—T = (¢ = )T = (v = e T, (1.8)

onde ¢p,c, s@o os calores especificos, por unidade de massa, e ;1 é a massa molar. Foi
usado R/u = ¢, — ¢, e substituindo ¢,/c, por 7. Para um gds monoatémico temos que ~y

= 5/3, assim:

=-u (1.9)
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onde u = ¢, T é a energia interna de um gas perfeito por unidade de massa, assim, podemos

reescrever a Kquacgao 1.6 como:

E, = —2E, (1.10)

com a energia interna total da estrela sendo:

M
E,:/ u dm (1.11)
0

A Equacgao 1.10 é o teorema virial para um gas perfeito monoatéomico. Agora, definimos

a energia total da configuracao como:

E=FE +E, (1.12)

Em geral, F, E, e E; sao conectados, assim, uma mudanca da energia total da
configuracgao ¢ seguida de uma mudancga da sua energia interna e também de uma expansao
ou encolhimento. Um gés a temperatura finita deve irradiar e £ deve diminuir. Seja L a
luminosidade da estrela, ou seja, a perca total de energia por unidade de tempo devido a
irradiacdo, entdo a conservagao de energia demanda que (dE/dt) + L = 0. Para um gés
perfeito, temos que: ‘

L= —b;g = F; (1.13)

Que significa que metade da energia liberada por contragao é irradiada e a outra
metade é usada para aquecer a estrela com L > 0 e E; > 0. Portanto, ¢ a luminosidade que
causa encolhimento e uma configuragao no equilibrio hidrostatico tem uma temperatura

finita e assim irradia para o universo frio (KIPPENHAHN; WEIGERT; WEISS, 1990).

A partir da equacao 1.13, podemos definir o escala temporal caracteristica:

_ 1Bl Ei
)

chamada de escala de tempo de Kelvin—Helmholtz (em homenagem aos dois fisicos que

(1.14)

TKH

estimaram esta como sendo a escala de tempo evolucionaria para uma estrela que esta se
contraindo ou expandindo) (KIPPENHAHN; WEIGERT; WEISS, 1990).
Para encontrarmos uma Estimativa para E,, consideramos a forga gravitacional

em uma massa pontual dm; localizada fora de uma massa esfericamente simetrica M,

como sendo (CARROLL; OSTLIE, 2017):

Mrdmi
r2
E aponta para o centro da esfera. Assim, a energia potencial gravitacional da

ngﬂ' — G

(1.15)

massa pontual é:

MTdmZ-

dUgﬂ' = —G r

(1.16)
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Agora, se considerarmos ao invés de massas pontuais, como a massa sendo uniformemente
distribuida dentro de uma casca de espessura dr e massa dm (onde dm é a soma de todas

as massas pontuais dm;), entao:
dm = 4m r* p dr (1.17)

onde p é a densidade de massa da casca e 47 r? é seu volume. Assim:

M, 4772
TP g

dU, = —G (1.18)

r

Integrando sobre todas as cascas de massa do centro da estrela a superficie, a

energia potencial total se torna:

R
U, = —47TG/ M, prdr (1.19)
0

onde R ¢é o raio da estrela.
O célculo exato de U, requer saber como p e consequentemente M, dependendem
em r. Mesmo assim, um valor aproximado pode ser obtido considerando p constante e

igual ao seu valor médio, ou seja:

M

~p= 1.20

PEP= T (1.20)

M sendo a massa total da estrela. Agora, podemos aproximar M, por:

4 o

M, ~ 3P (1.21)

Se substituirmos a equagao (1.19), a energia potencial gravitacional se torna:
—167 3GM?
U, ~ GP°R’ ~ —— 1.22
07 s P 5 R (1.22)

E entao, aplicando o teorema virial, temos que a energia mecanica total da estrela é:

3 GM?
B~ GM 1.2
Podemos escrever,
M?
AE, = —(Bj— By~ ——C (1.24)

10 (R; — Ry)
Usando os valores padroes de G = 6,673 x 1071 m3 k¢! s72, M, = 1,9891 x 103 kg,
R; = Ry = 6,957 x 10° m e Ry = 6,95845 x 10® m, onde foi usado o valor da variagao

no raio de 0",2 em um ciclo solar, que equivale a 145,05 x 10® m, como reportado por
Laclare (1996) (LACLARE et al., 1996), temos

|AE, |- '—130(}]\/[2 ((le) _ <R1)>‘ (1.25)
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E assim:
| AE, |=2,37411 x 10*" J (1.26)

Usando a equacao 1.14 podemos estimar o tempo necessario para o Sol produzir essa

energia:

AE
g = 1,965 anos (1.27)
Lo

A luminosidade é dada pela Lei de Stefan-Boltzmann:

T =

L=oT* (1.28)

com 0=5,6696x10"8Wm 2K %, temos a luminosidade do Sol:
Lo = 3,828 x 10°° W/ (1.29)

Assim, a variacdo na luminosidade devido a uma varicado no raio de 0",2, seria usando

R; e R; mencionados acima e Tr, = 5778 K:

AL = 47T (R — R;) (1.30)

E portanto:

AL =2,95358 x 10°° W (1.31)

O que equivale a 77% da luminosidade total solar em 11 anos .

Essa variagdo na luminosidade nao é observada e portanto a observacao da vari-
acao de 0",2 no raio solar reportada por Laclare (1996) é muito grande para ser atribuida
ao raio solar. Seguindo as equagdes acima o Sol levaria cerca de 2000 anos para irradiar
todo esse brilho. A variacao da luminosidade observada em 11 anos é de 0,1% segundo
Willson, Hudson (1991) (WILLSON; HUDSON, 1991). Porém na teoria de evolugao este-
lar na escala a variagdo na luminosidade esperada segundo a escala de Kelvin—Helmholtz
¢ de cerca de 107'* L/Ls dentro de um ciclo solar. Isso equivaleria a uma variagdo no

raio de 9,6 x10™® R/Rg mno ciclo solar.

1.2 VARIACOES NOS PARAMETROS SOLARES

Os modelos do Sol geram um parametro W que conecta a variagao relativa do

diametro fotosférico D com a variacao relativa da luminosidade L, ou seja:

W = (AD/D)/(AL/L) (1.32)
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Para obter W é necessario o conhecimento da variagao relativa tanto do didmetro
quanto da luminosidade solar. Embora providenciado por muitos autores, usando diferen-
tes hipdteses, estas reconstrugoes da luminosidade geralmente diferem em certos periodos.
Para fazer este tipo de estimativa de longo termo da luminosidade solar, é usado a ir-
radiancia total solar (IST) e dois minimos solares consecutivos® (THUILLIER; SOFIA;
HABERREITER, 2005).

O estudo de Jain, (2018) sobre a relagao entre a variagdo do raio solar (sismico) e
o IST revelou uma fraca anticorrelagao e concluiu que a variagdo maxima do raio sismico
nos ciclos solares 23 e 24 nao excedeu 5 Km, enquanto afirma que a variacao de 0.1%
entre o média maximo e minimo observada no ciclo, correspoderia a uma mudanca no
raio sismico de 10 Km. Também trouxe a importante conclusao de que as variagoes no
IST mais relevantes estao relacionados ao campo magnético, enquanto a variacao no raio
solar teve um papel secundario. Embora esses resultados apenas se apliquem a estrutura
exterior da zona convectiva, ¢ um método bastante seguro para diagnosticar mudancas
no raio sismico a apenas alguns megametros abaixo da superficie do Sol, onde é definido
o raio sismico, e como vimos difere apenas 0,3 Mm do raio solar real (JAIN; TRIPATHY;
HILL, 2018).

Varios modelos apresentam valores distintos de W. Por exemplo, dependendo dos
detalhes do modelo solar e da forma de perturbacao, estimativas teéricas de W variam
entre 2x107% e 7,5x1072. Sendo que amplitude da luminosidade no ciclo solar é de 0,1%,
uma sensitividade das medidas do raio de pelo menos 70 mas é necesséaria para discriminar
entre algum desses modelos. Ha também especulagoes que sugerem que W pode ter valores
positivos e negativos (EMILIO et al., 2000). Num estudo sobre a constancia no raio do Sol,
Emilio & Kuhn (2000), usando o instrumento Michelson Doppler Imager (MDI) a bordo
do telescépio espacial Solar and Heliospheric Observatory (SOHO), calcularam a variagao
linear residual no raio solar em 8,1+ 0,9 mas por ano e também os autores adotaram o
valor teto para W como sendo 2x1072 (EMILIO et al., 2000).

Devido as variagoes nas medidas de luminosidade, irradiancia total e raio, entende-
se que algum processo no interior do Sol esta perturbando o equilibrio da estrutura estelar.
Conhecer a magnitude da flutuacao destes parametros possibilitaria compreender a ori-
gem do ciclo solar (EMILIO et al., 2000). Assim, as medidas precisas do raio solar sao
de extrema importancia, pois possibilitariam os modelos do Sol ficariam mais precisos e
o entendimento sobre os processos ocorridos no interior solar mais claros.

Existem medidas do raio do Sol feitas na Terra durante os tltimos 300 anos, porém
muitos apresentam resultados controversos e inconsistentes. Dados historicos mostram
que o raio solar pode ter sido maior durante o Minimo de Maunder, que coincide com os
periodos de extremo frio na Europa e nas regioes atlanticas. Estes mesmos resultados sao

sugeridos pela medida do raio solar pelo equipamento francés CERGA, que mediu o raio

3 O minimo solar é medido durante o ciclo de manchas solares que dura cerca de 11 anos
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solar durante um minimo de atividades solares. Existem também pistas de uma variacao
solar periédica em uma escala de 1000 dias a 80 anos, mas as medidas geralmente nao
sdo nem consistentes nem conclusivas (EMILIO et al., 2000)

A Tabela 1 resume a variabilidade do raio solar no periodo de 1631 a 2013 por
diversos autores. Quando a variagao do raio esta em fase com o ciclo de manchas solares, os
valores sao positivos e quando estao negativos indicam uma anticorrelagao com a atividade
solar (MEFTAH et al., 2012).

Tabela 1 — Variabilidade do raio solar - Mudanga no ciclo solar (a) - Mudanga secular (b).

Autores Periodo | [mas]® | [mas/anol®
Eddy and Boornazian (1979) | 1836-1953 - -11.25
Parkinson (1980) 1715-1980 - -1.4
Shapiro (1980) 1736-1973 - -1.5
Gilliland (1981) 1715-1979 | -100 15
Wittmann (1993) 1990-1992 | +400 -
Ulrich and Bertello (1995) | 1970-2003 | +200 -
Emilio (2000) 1996-2000 | <+21 |  +8.1
Sveshnikov (2002) 1631-1979 | 480 -
Antia (2003) 19952004 | +3 -
Kuhn (2004) 1996-2004 | <+7 <-15
Noel (2004) 1991-2002 | +52
Kilic (2005) 2001-2003 | -17 -
Chapman (2008) 1986-2004 | +136 -
Bush (2010) 1996-2010 | <423 -1.2
Meftah (2014) 2011-2013 | -50 -
Vaquero (2016) 1773-2006 0 -
Thuillier (2017) 2010-2013 | <+26 -
Hiremath (2020) 1923-2011 -1 -

Fonte: Adaptado de Meftah (2012).

Dado a magnitude pequena do sinal de variagoes no raio, esta claro que as medidas
feitas na Terra estao limitadas pelo efeito da atmosfera terrestre, chamado de efeito seeing.
Entretanto, usando instrumentos como o Michelson Doppler Imager (MDI) que é um
interferometro Michelson de imagem Doppler a bordo do satélite Solar and Heliospheric
Observatory (SOHO), assim como com o instrumento HMI, que é uma versao melhorado
do MDI a bordo da satélite SDO, temos a possibilidade de medidas mais acuradas do raio
solar que s6 podem ser obtidas do espago (EMILIO et al., 2000).

Muitos autores analisaram conjuntos de dados de medidas do raio solar usando
diferentes técnicas. Mesmo que nem sempre seja possivel fazer uma comparacao direta
entre os resultados obtidos por técnicas diferentes, ainda é possivel tirar algumas con-
clusoes destes resultados. Um estudo de Vaquero (2016), trouxe medidas do raio solar
feita pelo observatorio real da marinha espanhola, que monitora o Sol desde sua criagao

em 1753. Nesse estudo nao foi revelado nenhuma tendéncia significativa de longo termo
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e confirmou a constancia no raio solar nos tltimos 250 anos (VAQUERO et al., 2016).
Conclusoes semelhantes sao encontradas no estudo recente de Himemath (2020) a res-
peito da constancia do raio solar no periodo de 1926 a 2011, as andlises foram feitas por
imagens em luz branca do Sol, disponibilizadas pelo programa de arquivos Kodaikanal do
Instituto Indiano de Astrofisica em Bangalore . Ainda nesse estudo detectou-se o periodo
atualizado do ciclo solar de 11,4 anos (HIREMATH et al., 2020).

Na Figura 4 é mostrado algumas medidas de varios autores do raio solar obtidas

por trés técnicas diferentes: transito planetario, astrolabios e eclipses solares.

Figura 4 — Medidas médias do raio solar (ano médio de quando as medidas foram feitas).
A linha pontilhada trés o valor de referéncia (959,63 arcsec) do Almanaque Astronémico
feito por Auwers (1891). As medidas feitas com eclipse solar estdo marcadas com um aste-
risco vermelho e foram feitas por (FIALA; DUNHAM; SOFIA, 1994), (KUBO, 1993),(RA-
PONI et al., 2012),(KILCIK et al., 2009),(LAMY et al., 2015),(ADASSURIYA; GUNA-
SEKERA; SAMARASINHA, 2011) e (THUILLIER et al., 2017). J4 as medidas feitas com
astroldbio sdo mostrados com um quadrado verde e sao de (NOEL, 2001), (SANCHEZ et
al., 1995),(LACLARE et al., 1996),(KILIC; GOLBASI; CHOLLET, 2005), (JILINSKI et
al., 1999),(PULIAEV et al., 2000),(GOLBASI et al., 2001) e (EMILIO; LEISTER, 2005).
Ja as medidas feitas através da técnica de transito planetario que estao marcadas com um
diamante azul foram feitas por (EMILIO et al., 2012),(HAUCHECORNE et al., 2014),
(MEFTAH et al., 2014),(EMILIO et al., 2014) e (MEFTAH et al., 2018).
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No proximo capitulo vamos conhecer melhor algumas das principais técnicas de
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medidas do raio solar e ver quais conclusoes algumas destas trazem a respeito da variacao

no raio solar.
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2 ALGUMAS TECNICAS DE MEDIDAS DO RAIO SOLAR

2.1 MEDIDAS COM TRANSITO PLANETARIO

As medidas com transito planetario sao as que nos dao o valor mais preciso para
detectar mudangas de longo prazo no raio solar (PARKINSON; MORRISON; STEPHEN-
SON, 1980). Consistem em observagoes do tempo que os planetas internos Mércurio e
Vénus levam para cruzar a face do sol para a medida do raio solar. Estas medidas podem
ser feitas todas as vezes que estes planetas passam na frente do Sol, entretanto deve-se
ter filtros e equipamentos adequados para observacao do Sol e captacao das imagens. Foi
somente em 2014 que a medida mais precisa do raio do Sol, utilizando esta técnica, foi
obtida. Esta medida usou o transito de Vénus ocorrido em 2012 e o equipamento HMI, a
bordo da satélite SDO (EMILIO et al., 2014).

2.1.1 Transito de Merctrio

As medidas do raio do Sol utilizando o transito planetario de Mércurio podem se-
rem feitas 14 vezes a cada século, ocorrendo apenas nos meses de maio e novembro quando
a Terra e Mércurio estao aproximadamente alinhados no mesma lado do Sol (SHAPIRO,
1980). A duracao maxima do transito central em maio é de 8 horas e em novembro de 6
horas. Conseguindo marcar o tempo em que Mércurio toca a borda do Sol com precisao
de 1 segundo a resolucao obtida para o raio do Sol seria de 0,1 arcsec, entretanto, como
existe a dificuldade observacional de saber precisamente quando Mércurio tocou o limbo
do Sol, esta precisao cai para 0,5 a 1 arcsec.

Para cada transito, deve-se gravar 4 tempos de contato, onde dois sao externos e
dois sdo internos (quando o planeta aparenta estar completamente fora e dentro do Sol,
respectivamente). Estes tltimos sdo determinados com mais precisao e portanto sao usados
para medidas na varia¢do do raio do Sol (PARKINSON; MORRISON; STEPHENSON,
1980). O esquema dos tempos de contato sdo mostrados na Figura 5 (EMILIO et al.,
2019).

As observagoes do transito feitas na Terra, sdo limitadas por quao precisamente
pode-se determinar o instante em que Mercurio cruzou o limbo. J& os tempos de contato
podem ter erros devido principalmente a distor¢oes na atmosfera e a intensidade do gra-
diente de luminosidade préximo ao limbo. Observar o Sol do espaco melhoraria pelo em
menos 10 vezes a acurdcia das observagoes classicas (EMILIO et al., 2012). Até o surgi-
mento dos telescopios espaciais, como o SOHO nao existiam experimentos espaciais que

podiam fornecer dados astrométricos interessantes sobre o disco completo do Sol (KUHN
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Figura 5 — As observagoes para medida do raio solar consistem em marcar os tempos de
contato externo t1 e t4 e de contato interno t2 e t3.

Fonte: Emilio (2019).

et al., 1997). Os tempos de contato entre Mércurio e o limbo solar ja eram usadas para
calcular o tamanho do Sol desde o século dezessete, porém, com o advento do SOHO, foi
a primeira vez que foi conseguido uma imagem de alta qualidade tirada fora da atmosfera
da Terra (EMILIO et al., 2012).

O componente MDI do SOHO mede a variacido e o valor absoluto do raio solar,
este consiste em um instrumento de banda estreita de filtrogramas, designados inicial-
mente para medir a velocidade estrutural de rotagdo da fotosfera solar (SCHERRER et
al., 1995). O conjunto de dados consiste de medidas de intensidade de 6 pixeis obtidas de
imagens solares produzidas durante as operagoes de rotina do experimento MDI. Depois
das imagens serem calibradas, as LDFs sao calculadas através de histogramas de cada
pixel em cada 16 subregides angulares ao redor do limbo. Cada 22,5 graus leva a uma
LDF para aquele conjunto angular dentro de 6 arcsec do limbo (EMILIO; KUHN; BUSH,
2009). Na Figura 6 é mostrado uma familia de LDFs, I(r, §;), para uma imagem tipica.

A defini¢do da posicao da borda do limbo é feita ajustando uma gaussiana por
minimos quadrados mais uma funcao quadratica de fundo para a distancia radial do
centro da imagem r, ao quadrado da derivada radial da LDF média. Isto garante valores
positivos mesmo para casos com grande flutuacgoes e ruidos, como pode é mostrado na
Figura 7. Assim, é adotado o maximo desta fun¢ao de ajuste como sendo o raio do limbo.
A posicao do limbo de cada conjunto é obtida encontrando o ponto de inflexdo da LDF
(EMILIO; KUHN; BUSH, 2009).

No trabalho de Emilio et al., (2012) os tempos de contatos eram encontrados de
um ajuste por minimos quadrados da posi¢ao central de Mércurio na trajetéria zFB(t)
e yFB(t) para as intersecgbes com o limbo préoximo dos primeiros/segundos e tercei-
ros/quartos contatos. O valor do raio solar reportado pelos autores nesta andlise foi
960”,12 + 07,09 (696,342 + 65 km), também reportaram nao encontrar nenhuma va-
riagdo no raio solar nos ultimos 3 anos observados pelos dois transitos (EMILIO et al.,

2012). Na Figura 8 é mostrado em destaque as imagens do Sol feitas pelo SOHO contendo
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Figura 6 — Familia de LDFs, I(r,6;), para uma imagem tipica. A cada 22,5 graus leva a
uma LDF para aquele conjunto angular dentro de 6" do limbo.
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Figura 7 — Fungao tipica do escurecimento do limbo com dados de uma tinica observagao. A
intensidade do limbo é plotado com estrelas, ja o quadrado da derivada radial é mostrada
com os sinais de mais. A curva mostra o ajuste derivado o qual o maximo determina o
raio solar.
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Fonte: Adaptado de Emilio et al., (2010).

Meércurio perto dos tempos de contato para ambos os transitos de 2003 e 2006, assim como
a trajetéria de Mércurio e o ajuste do limbo (EMILIO et al., 2012)
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Figura 8 — Imagens do Sol contendo Mércurio perto dos tempos de contato, para ambos
os transitos de 2003 e 2006, assim como a trajetéria de Mércurio e o ajuste do limbo.
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Uma analise com mais de 2000 medidas de tempos de contato interno feitas em 30
transitos de Mercurio, distribuidos pelos ultimos 250 anos, foram analisados por Parkinson
e colaboradores em 1980. Essas medidas, coletadas principalmente para determinar as
variacoes da taxa de rotacao da Terra e o avanco relativistico do periélio da orbita de
Mercurio, permitem obter uma combinagao entre os diametros do Sol e de Mercurio, por
intermédio da separagao angular entre esses objetos. Nesta analise, Parkinson encontrou
uma diminui¢do no semi didmetro solar de 07,14 + 07,08 para o periodo de 1723 a 1973
(PARKINSON; MORRISON; STEPHENSON, 1980)

Um arquivo com mais de 4500 observagoes de tempos de contatos para o transito
de Mércurio através do disco solar desde 1631 a 1973 foi criado no Instituto de Astronomia
aplicada (Academia Russa de ciéncias). Baseado na andlise dinamica dessas observagoes,
Sveshnikov (2002) encontrou que a diminui¢ao do raio solar secular ndo excede a 07,06 +
07,03 e é causada por erros sistematicos. Também reportou uma variacao no raio de 80

anos, cuja amplitude desta variacao é de 07,24 407,05 em fase com as atividades solares,
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o que concorda com os dados de Shapiro (1980) e Gilliland (1981) (SVESHNIKOV, 2002).

2.1.2 Transito de Vénus

O trabalho de Emilio et. al. (2014) determina o raio solar através da técnica de
transito planetario ocorrido durante o transito de Vénus de junho de 2012, onde foi usado
os dados obtidos pelo HMI. Na técnica de encontrar o raio solar pelo obscurecimento do
disco solar por Vénus realizou-se diversas manipulagoes com os dados do HMI, dentre elas,
processamento do flat field* das imagens, correcao da funcdo de espalhamento pontual
(PSF)2, além do limb finder que era implementado no pipeline do HMI para encontrar a
posicao central do disco solar e para estimar o raio em pixeis a cada tempo. Sendo assim,
o método usado para encontrar o raio é sensivel ao PSEF do HMI e portanto o valor do raio
encontrado foi corrigido o PSF. Na Figura 9 é mostrado no quadro a as LDFs encontradas

para o caso corrido ao PSF e no quadro b para o caso nao corrigido ao PSF (EMILIO et

al., 2014).

Figura 9 — LDFs obtidas quando se tem PSF nao corrigido (Painel a) e corrigido (Painel
b).
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Fonte: Emilio et al., (2014).

Usando-se o calculo das efeméridas do SDO, a duragao do transito pode ser obtido
como fungao do raio solar. O valor de raio de 959”7, 57+07,02 (695,94 + 15 km) em 1 UA,
relatado por Emilio et. al., (2014) também leva em consideracao a correcao da distancia
constante do satélite ao Sol, o que diminui o raio em 0",01, além de que o erro estimado

¢ uma combinacao de incertezas sistematicas e estatisticas (EMILIO et al., 2014).

L Através de estimativas feitas das calibracdes no solo. Estas calibracdes eram feitas usando um teles-

cépio de estimulo e distorcendo os eixos Opticos deste e do instrumento, possibilitando distinguir o
flat field do instrumento e da iluminagiao inomogénea do telescépio de estimulo (WACHTER et al.,
2010).

Acontece quando a luz vinda de um objeto pontual ndo termina em um tnico ponto na imagem.
Ocorre devido as imperfeigoes num sistema 6ptico real, assim, a luz se espalha de acordo com a
fungéo de espalhamento pontual (COUVIDAT et al., 2016).
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Ja na técnica de encontrar o raio solar pela trajetéria de Vénus, também relatada
no trabalho de Emilio et. al. (2014), fita a trajetéria completa de Vénus em frente ao disco
solar a fim de determinar exatamente quando o centro de Vénus cruzou o limbo solar. A
trajetoria era encontrada seguindo o processo descrito em Emilio et. al., (2012) e a partir
dos dois tempos de contato a duragao total do transito como visto do HMI era derivado
para séries temporais de comprimento de onda e estados de polarizacao independentes.

Uma das conclusoes importantes citadas em Emilio et. al., (2014) é uma clara de-
pendéncia no raio solar inferido através do linha do Fe 1 6173 A como é mostrado na Figura
10. Nessa analise, mostra-se uma diferenca de 0",23 no raio inferido entre a linha central
e a do continuo, o que representa 167 km. Outra conclusao de Emilio e colaboradores é
que nao ha diferenca significativa no raio derivado para os quatro estados de polarizacao
no comprimento de onda do continuo (-0,342 mA) J& para a polarizagao circular para
direita (RCP) e esquerda (LCP) h4 uma variacao de 0,01 mA para cada ajuste, mas nio

foi reportada haver uma dependéncia significativa na polarizacgao (EMILIO et al., 2014).

Figura 10 — Medidas do raio solar em funcao do comprimento de onda.
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O valor médio e desvio padrao das medidas do raio solar derivadas como fun-
cao dos ajustes na trajetéria de Vénus em Emilio et. al., (2014) é de 959”,63 + 07,02,
novamente levando em conta os erros estatisticos e sistematicos (EMILIO et al., 2014).

A concluséao do trabalho de Emilio et. al. (2014) é que a diferenga no raio usando
as duas técnicas diferentes é de 0",06 o que é compartivel com a correcao de PSF aplicada
nas imagens, pois deconvolando as imagens do HMI pelo PSF faz com que o valor do raio
abaixe em 0",07 (EMILIO et al., 2014).

No trabalho realizado por Hauchecorne et. al (2014) foi encontrado o valor de
959”,90 £+ 07,06 para o raio solar calculado pela técnica do transito de Vénus ocorrido
em 5-6 de junho de 2012 utilizando também o HMI do SDO no comprimento de onda de
6173 A. (HAUCHECORNE et al., 2014)
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Outra medida importante do raio solar veio com o trabalho de Meftah (2014 e
2018) que também utilizou o transito de Vénus de 2012 nas suas medidas. Com o telescdpio
SODISM a bordo da espago nave PICARD, ele obteve no trabalho de 2014 o valor de raio
de 959,86 + 0,20 arcsec e 959,37 4+ 0,36 arcsec no trabalho de 2018 (MEFTAH et al.,
2018; MEFTAH et al., 2014).

2.2 MEDIDAS DO RAIO SOLAR COM ECLIPSE

A Observacao da duragao do tempo de eclipses solares totais sdo um método
alternativo de deteccao de possiveis mudancas de longo tempo no raio solar. A medida da
duragao do eclipse com 1 segundo de precisao nos possibilitaria uma precisao na medida
do semi diametro de aproximadamente 0,2 arcsec. Na pratica as observagoes precisam
ser restritas a contagem do intervalo entre o desaparecimento dos tltimos feixes de luz e
o reaparecimento dos primeiros feixes, estes sao vistos nas bordas irregulares da Lua que
aparecem no comeco e fim dos eclipses. Enquanto os tempos absolutos de contato possam
ser uma fonte de erros, apenas a duragao da totalidade é importante para determinar
o raio. Mesmo no século 18 ja era possivel determinar a duracao do eclipse com um se-
gundo ou dois de precisdao usando as batidas de um péndulo (PARKINSON; MORRISON;
STEPHENSON, 1980).

Uma das formas mais usadas hoje em dia é a inspecao de filmagens e imagens
de eclipses totais. Nos videos e imagens o que se usa sao os dados dos chamados feixes
de Baily, em homenagem ao astronomo Francis Baily que primeiro as observou em um
eclipse anular em 15 de maio de 1836. Elas sdo produzidas pela luz da fotosfera através
dos vales do limbo lunar no inicio da totalidade ou da anularidade, como representadas
na Figura 11 (SIGISMONDI, 2009).

A ideia de medir o raio solar usando eclipses totais pode ser atribuido a Edmund
Halley em Londres (SIGISMONDI, 2009), mas a proposigao de observar os feixes de Baily
em conexao com os dados do perfil lunar veio com David Dunham (RAPONI et al., 2012).
A importancia da observacao dos eclipses solares emergem de que os efeitos atmosféricas
sao menos importantes nestas medidas do que em qualquer outra técnica feitas em Terra.
A principal limitagdo é a obtencao de dados, uma vez que ocorre poucos eclipses por
ano. Entretanto, devido a curta duragao dos eclipse e a trajetéria de movimento rapido,
o eclipse total e anular produzem pontos de calibracao mais acurados para comparacao
com outras bases de dados (FIALA; DUNHAM; SOFTA, 1994).

A medida da duracao da fase de totalidade nos eclipses totais pode ser feita com
grande precisao, pois a queda na luminosidade é abrupta e independente das condigoes
atmosféricas (seeing), importando apenas a geometria da Lua e Sol. A influéncia da at-

mosfera fica apenas na medida do tempo dos feixes de Baily, que podem mudar devido
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Figura 11 — Esquema de como os feixes de Baily sao formados. A curva de luz depende
unicamente da geometria lunar no momento do eclipse.
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Fonte: Raponi et al., (2012).

a cintilagdo da atmosfera. Para a medida do raio solar usando os feixes de Baily é ne-
cessario conhecer a superficie lunar com precisao no momento do eclipse. Hoje em dia,
esta informagao é providenciada pela sonda lunar japonesa chamada Kaguya. Esta tem
uma taxa de amostragem de cerca de 1,5 km proximo aos polos lunares e 10 km préximo
ao equador, cada altitude é conhecido com cerca de +1 km. Antes do lancamento da
Kaguya, o conhecimento sobre a superficie lunar era limitado, pois era provido por fotos
feitas durante 18 anos de observagoes do limbo lunar, reunidas por Watts (SIGISMONDI,
MORCOS, 2011). Na Figura 12 é mostrado alguns resultados de perfis lunares obtidos
por técnicas diferentes.

Uma técnica descrita por Raponi (2012) usa o tempo de aparecimento dos feixes e
compara com as posigoes calculadas pelas efeméridas usando o Software Occult 4. Fazendo
a comparacao entre o Sol simulado pela Occult 4 e as observagoes obtém-se a medida
da corre¢ao do raio com respeito ao raio padrao (959,63 arcsec em 1 AU), ou seja, o
AR (RAPONTI et al., 2012). Também é importante ressaltar que os feixes de Baily nas
regioes polares duram mais (SIGISMONDI, 2009) e é uma regiao que nao sao afetadas por
regides ativas no Sol, uma vez que nao aparecem manchas solares em latitudes maiores
que aproximadamente 40° (RAPONTI et al., 2012).

A forma da curva de luz é determinada pela forma da LDF e pela forma do

vale lunar que gera o feixe, como mostrada na Figura 13. Raponi (2012), descreve uma
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Figura 12 — Diferenga entre os dados para o perfil lunar Kaguya, Watts, um eclipse feito
em 2006 e ocultacoes estelares.
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convolugao que tem como objetivo obter as curvas de luz L:

L(y) = [ B@yuwly - )z (2.1)

Figura 13 — Cada passo na geometria das camadas Sol-Lua (parte superior) correspondem
a um dado instante na curva de luz (parte inferior). A curva de luz mostra a contribuigao
de todas as camadas.
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Adaptada de Raponi et al., (2012).

onde w(z) é a largura do vale lunar, B(z) é o perfil de brilho da superficie, ou seja, a

LDF. Ja a convolucao para a curva de luz discreta é descrita por:

L(m) =Y B(n)w(m —n)h (2.2)
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onde m e n sdo os indices das camadas discretas correspondentes as coordenadas (z,y) e
h é a espessura das camadas.

Com isto, os perfis das LDFs obtidas sao discretizadas em ordem de obter as cama-
das do Sol B(n) de espessura iguais e concéntrica com o centro do Sol. Sendo Ay, As, ..., A,
a area das camadas lunares do topo do vale indo para cima, By, Bs, ..., B,, o brilho de su-
perficie das camadas no Sol, indo de fora para dentro e Ly, Lo, ..., L,, o valor das curvas

de luz observadas, temos:

Ly =BiAn+ BoApy_ i+ .4+ Bpndi = BaAynia (2.3)

n=1

E para obter os perfis das LDFs, é feito:

By = Li/A

By =Ly — (By x Ay)] /A4

Bs = [L3s — (B X A3+ By x As)]/A;

By =[Ly— (By X Ay + By x As + Bs x As)]/A;
E assim por diante.

O processo descrito acima, reportado em Raponi (2012), se aplica a um feixe
emergente, mas o mesmo processo pode ser aplicado para os feixes que estao desapare-
cendo. Por fim, é feito o processo de deconvolucao usando a curva de luz do feixe do
evento, a area de cada superficie lunar envolvida e a correspondéncia entre L(y) e L(t) (o
movimento do limbo solar no vale lunar). Os resultados apontados pelos autores conclui-
ram que era impossivel inferir uma localizacao exata para o ponto de inflexdo, porém foi
deduzido os limites superior e inferiores como: -0",19 < AR < +0",05 (RAPONTI et al.,
2012).

Em uma andlise feita por Parkinson et al., (1980) considerando os eclipses totais
de 1715, 1842, 1851, 1878, 1900 e 1925 adotaram o valor de 959",63 para o semi didmetro
solar e reportaram que aplicando a correcdo do perfil lunar para cada observacao indi-
vidual, os erros sdo improvéveis de excederem 0",2 em qualquer ponto (PARKINSON;
MORRISON; STEPHENSON;, 1980).

Em um estudo sobre a mudancga no raio solar usando medidas dos eclipses de 1925
e 1975, Sofia et al., (1983), reportou uma diminui¢ao no didmetro de 470 mas, enquanto
as atividades solares estavam aumentando (SOFIA et al., 1983). J4 Kilcik et al., (2009)
determinou o valor do raio durante o eclipse de 29 de marco de 2006 em 959”,22407,04 e
AR =10",43+07,04 (KILCIK et al., 2009). E no trabalho de Thuillier (2017) reporta-se
o valor do raio solar de 959,75 4+ 0,02 arcsec (THUILLIER et al., 2017).

O resumo das medidas do raio solar podem serem vistos no gréafico da Figura 4
para varias técnicas de medida do raio. Como vimos nesse capitulo, técnicas em que usam
imagens para achar as LDFs sao um pouco diferentes de técnicas que utilizam curvas

de luz, como no caso das técnicas de medida do raio solar através dos eclipses. Ambos
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tem suas vantagens e desvantagens, nos experimentos feitos na Terra, deve-se corrigir os
efeitos da atmosfera terrestre. Enquanto no espaco novas complicagées surgem, como por

exemplo, instablidade térmica dos instrumentos, contaminagao através de precipitacao de
particulas, etc (THUILLIER et al., 2017).
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3 O SATELITE SDO E O INSTRUMENTO HMI

Ejecoes de massa coronal podem ser um grande problema para a vida moderna,
uma vez que se direcionadas para terra podem causar danos a instalagoes elétricas, sa-
télites e sistemas de comunicacao. Essas ejecoes fazem parte do chamado clima espacial
que é dominado pelo que acontece com o Sol. Pensando em entender, acompanhar e no
futuro, poder prever tais aspectos do clima espacial que possam afetar a vida na terra,
foi criado o programa da Nasa Living With a Star (LWS). Um dos satélites que fazem
parte deste programa é o Solar Dynamics Observatory (SDO) (mostrado na Figura 14),
este foi designado para acompanhar a evolugao do Sol durante o ciclo solar 23, com uma
missao inicial de 5 anos. Ele foi lancado em fevereiro de 2010 e em maio do mesmo ano

ja comecou a mandar informagdes para Terra sobre o Sol através de imagens de alta
resolugdo (PESNELL; THOMPSON; CHAMBERLIN, 2011).

Figura 14 — Esquema do SDO mostrando na parte superior o instrumento AIA e suas
quatro cameras, ja na parte inferior tem-se destacados os instrumentos EVE e HMI,
também a antena de comunicagao, no lado temos os painéis solares.
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Fonte: Adaptada de o Pesnell et al., (2011).
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Algumas das perguntas que o SDO quer responder envolvem entender o me-
canismo que leva ao ciclo solar de aproximadamente 11 anos e como as configuragoes
magnéticas levam a eje¢gdes de massa coronal, filamentos, etc. Os instrumentos presentes
no SDO possibilitam prospectar a dinAmica das camadas proximas da superficie do Sol e
observar o inicio e o progresso de processos dindmicos na cromosfera e coroa para entender
o campo magnético do Sol. Para isto, o SDO conta com trés instrumentos diferentes.

O primeiro instrumento ¢ o Atmospheric Imaging Assembly (AIA). O AIA ¢é um
configuragao de quatro telescopios que observam a superficie e atmosfera do Sol (Topo
da Figura 14). Foi construido para obter imagens do disco total da atmosfera solar com
diferentes filtros possibilitando 10 comprimentos de onda diferentes, que vao desde o
extremo ultravioleta, dois no ultravioleta e um na luz visivel. As bandas de comprimento
de onda conseguem fazer imagens de regioes da atmosfera solar que podem variar entre
6000 K a 10 K (PESNELL; THOMPSON; CHAMBERLIN, 2011).

O segundo instrumento é o ultraviolet Variability Experiment (EVE), indicado
na Figura 14, este mede as flutuacodes de saida do Sol na regidao do ultravioleta entre 0,1
a 105 nm e também em 121,6 nm. Contendo trés componentes, ele basicamente combina
espectrometros com as duas cameras CCDs para criar imagens do espectro de irradiancia
em varios comprimentos de onda e assim permitir que os cientistas acompanhem continu-
adamente as emissoes EUV com uma cadéncia de 10 segundos (PESNELL; THOMPSON;
CHAMBERLIN, 2011).

O terceiro instrumentos é o Helioseismic and Magnetic Imager (HMI) indicado
na Figura 14, seu principal objetivo é mapear o campo magnético e de velocidade na
superficie do Sol. A principal busca do HMI é decifrar os fendmenos fisicos por tras do
dinamo magnético solar. Para isto, ele mede o deslocamento Doppler da linha espetral do
Fe I em 617,3 nm e cria dopplergramas que sao medidas da velocidade fotosférica do disco
total do Sol a cada 45 segundos. O HMI também possibilita a medida dos parametros
de Stokes, que sao usados para criar o magnetograma longitudinal do disco completo do
Sol e também faz mapas do disco completo do campo magnético vetorial fotosférico (que
seria um magnetograma vetorial) (PESNELL; THOMPSON; CHAMBERLIN, 2011).

3.1 O INSTRUMENTO HELIOSEISMIC AND MAGNETIC IMAGER

Grande parte do design de construcao do HMI é baseada no instrumento MDI,
com algumas melhoras. A Tabela 2 mostra a comparacao entre algumas das caracteristicas
do instrumento HMI com os do MDI (SCHOU et al., 2012).

O instrumento HMI é composto por trés partes principais: o pacote 6ptico, a caixa
elétrica e os aparelhos que conectam os dois. No pacote optico é onde os componentes

Opticos ficam protegidos do ambiente externo. Na Figura 15 é mostrado os componentes
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Tabela 2 — Caracteristicas dos instrumentos MDI e HMI

Propriedade MDI HMI
Linha alvo Ni I 6768 A Fe 16173 A
Abertura 12,5 cm 14,0 cm

Resolucao éptica (A/D) 1,17 arcsec 0,91 arcsec

Tamanho do pixel

1,98 arcsec (FD)
0,61 arcsec (HR)

0,504338 arcsec

CCD Uma de 1024x1024 21 ym  Duas 4096x4096 12 pum
Janela Frontal (FWHM) 50 A 50 A
Filtro bloqueador (FWHM) 8 A 8 A
Designe Lyot 1:1:2:2:4:8 1:2:4:8:16
FWHM néo ajustavel 465 mA 612mA

86 mA Michelson
172 mA Michelson

94 mA Michelson
189 mA Michelson

FWHMs ajustaveis

344 mA Lyot
FWHM filtro final 85 mA 76 mA
Resolugao espectral 80 80
(A\/FW HM/1000)
Polarizagao [+Q el £tV todas
Cadeéncia filtrograma 3 segundos 3,75 segundos por camera

1,875 no geral
5, espacamento de 75 mA 6, espacamento de 69 mA
60 segundos 45 segundos

Posigoes filtrograma
Cadéncia nominal de
observagao

Razao de dados 160 kbits/s (FD e HR)
5 kbits/s (estrutura)

Fonte: Adaptado de Schou et al., (2012)

55 Mbits/s

do pacote Optico, este é formado de diversos repartimentos e paredes montadas de modo
que elas tenham uma temperatura em torno de 20° Celcius, para isto, diversos aquecedores
sao anexados a caixa do pacote 6ptico. Na Figura 15 também é mostrado o caminho que
a luz faz ao atravessar a janela principal e percorrer os componentes do pacote éptico
(SCHOU et al., 2012).

Entre os componentes do pacote éptico se encontram os mecanismos de filtros em
que se destacam os dois interferdmetros de Michelson calibraveis e os filtros de Lyot. A
combinacao destes filtros permitem obter-se os chamados filtrogramas, que sdo imagens
do Sol em diversos comprimentos de onda, um modelo dos perfis de transmissao dos filtros
resultantes sao mostrados na Figura 16, onde mostra as seis posi¢oes no comprimento de
onda com respeito a linha de absorcio do Fe I em 6173 A no centro do disco que podem
ser obtidas com o HMI (COUVIDAT et al., 2012).

O sequenciador que faz parte do Programa de voo (FSW) da nave, é o que
determina o que cada imagem deve conter, através das framelists. Nestas estao listados os

tempos relativos para filtrogramas individuais, comprimento de onda, polarizac¢ao, foco,
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Figura 15 — Pacote 6ptico com seus componentes e o caminho que a luz faz ao entrar no

intrumento HMI.
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Figura 16 — Exemplo das posicoes dos perfis do HMI obtidos do procedimento de cali-
bracao de dependéndia do comprimento de onda. Seis posi¢oes ajustaveis sdo mostradas
com respeito a linha solar Fe I (linha preta) no centro do disco e em repouso, no topo
da posigao ajustavel do continuo (linha tracejada). O perfil de linha Fe I foi provida por
R.K. Ulrich e obtida no Observatoério do Monte Wilson.
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Fonte: Adaptada de Couvidat et al. (2011).

tempo de exposicao, entre outros. Para cada estado de polarizacdo e comprimento de
onda é indexado um Frame I D (FID), resultando numa combinagao total de 36 possiveis
estados, sendo seis estados de polarizacao diferentes e seis comprimentos de onda (SCHOU
et al., 2012). Alguns dos FIDs e suas respectivas polarizagdes e comprimento de onda estao

dispostas na Tabela 3.

Tabela 3 — Exemplos de Filtergram I D (FID) obtidos pelo HMI, seus respectivos estados
de polarizacao e o deslocamento do comprimento de onda respectivo a linha central de
emissao do ferro de 6173,34 A.

FID Estado de polarizagao Deslocamento de A\ em torno
da linha central 6173,34 A

10004 1+Q (0 graus linear) -342 mA

10005 [-Q (90 graus linear) -342mA

10058 | I4+V; LCP (circular pela esquerda) -172 mA

10059 | I-V; RCP (circular pela direita) -172 mA

10098 | I4+V; LCP (circular pela esquerda) -34 mA

10099 | I-V; RCP (circular pela direita) -34 mA

Fonte: Adaptado de Emilio et. al., (2014)
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Na Tabela 3 os termos I, Q, U e V sdo os chamados parametros de Stokes e sao

definidos como:

Izﬁi%—ﬁj ,szg—é’; U = 26,6, cos e,V =28,&, sen e (3.1)

onde &, e §, sao constantes de amplitudes que junto com e descrevem o estado de polari-
zacgao da onda monocromatica de radiagao eletromagnética, se propagando na dire¢ao z,

que é caracterizada pelo vetor do elétrico :

E,=¢& cos ¢, E, =&, cos(p + €) (3.2)
onde ¢ = (wt — kz) e € é a diferenga de fase entre E, e E, (UNNO, 1956).

A caixa elétrica é composta de suprimentos de energia, eletronica de controle e
eletronica de processamento de dados, que sao montadas dentro da espaco nave e tem ao
total 17 itens. Um item de destaque ¢ a cAmera CCD. O HMI contém duas cAmeras com
o tamanho de 40962 pixeis, estas sio montadas no pacote éptico usando tubos isolantes
de fibra de vidro para minimizar a quantidade de calor transferida para elas. As CCDs

sao resfriadas passivamente usando radiadores, de forma que a temperatura das cameras
esperadas sdo a baixo de -50° Celcius (SCHOU et al., 2012).

3.2 OS DADOS DO HMI

Os dados obtidos pelos instrumentos HMI do SDO que consistem em imagens do
disco total com cadéncia de 45 segundos, para os dados no espectro do continuo (FIDs
da Tabela 6) os dados sdo coletados a cada 12 horas e para os parametros de Stokes 720
segundos (COUVIDAT et al., 2016), estas imagens sao transmitidos para uma estagdo em
terra no Novo México. Os dados cientificos de resolugao total do HMI e ATA sao tratados
no Joint Science Operations Center (JSOC) (JSOC, 2021a) na Universidade de Stanford.
O Science Data Processing facility (SDP) que faz parte do JSOC é responsavel pelo
armazenar e providenciar os dados em arquivos no formato de FITS (Flexible Image
Transport System) que estao disponiveis para acesso ao publico na plataforma online do
JSOC (JSOC, 2021b), sendo mais de 45,000 séries de dados diferentes separados em serie
de dados distintos (SCHERRER et al., 2012).

Para a obtencao dos produtos chamados "Observaveis" do HMI sao realizados pro-
cessamento dos dados na SDP em uma sequéncia de instrugdes automatizadas, processo
chamado de pipeline, onde os dados dos filtrogramas passam através de algoritmos por
diversos passos até se obter os produto ou sub produto especificos. Dependendo dos obje-
tivos cientificos, este necessitara de mais passos, como esquematizado na Figura 17. Por
fim, cada produto e subproduto dos observaveis sao separados em PALAVRA-CHAVES
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e séries de dados diferentes que podem ser acessados no site do JSOC (JSOC, 2021b)
(SCHERRER et al., 2012).

Figura 17 — Esquema do pipeline feito pela equipe do SPD para obtencao dos observaveis
do HMI.
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3.3 MEDIDAS DO RAIO SOLAR UTILIZANDO O HMI

A escala de placa é feita por um conjunto de propriedades mecanicas e Opticas
do telescopio e é medida a partir das observacoes do raio solar nas imagens de CCD
e aplicando corregoes geométricas para normalizar o tamanho do raio solar para o Sol
a distdncia de 1 UA da Terra (HOEKSEMA et al., 2018). A escala de placa do HMI
depende fortemente da temperatura do pacote éptico e a um grau menor da temperatura
do tubo do telescopio. A diminuicao gradual de longo termo do raio solar observada pode
estar relacionado a mudancas na tempertura da janela frontal devido a sua degradacao ao
longo do tempo (que afeta magnificagdo), a temperatura do tubo (que afeta a distancia
entre lentes e imagens) e a outros fatores (HOEKSEMA et al., 2018). Outros fatores e
temperaturas dos instrumentos do HMI serao discutidas no capitulo 4. Na Figura 18 é

mostrada a escala placa do HMI e graficos de variacdo na temperatura de seus alguns



49

componentes. O grafico no painel a mostra a diminui¢ao da escala de imagem de 2010 até
2017 para a camera 1 (em vermelho) e cAmera 2 (em preto). O gréafico do painel b mostra
a temperatura do pacote optico no periodo de 2010 a 2017, ja o grafico do painel ¢ mostra
a temperatura do tubo do telescépio do HMI e por fim no painel d temos o aumento
da temperatura desde o inicio da missao até 2017, devido a degradagao/escurecimento da
janela frontal. O HMI tem uma escala de placa de 0,504338 arcsec por pixel (COUVIDAT
et al., 2016)

Figura 18 — Escala de placa do HMI (Painel a) e varigdo de temperatura no pacote éptico
(Painel b), no tubo do telescépio (Painel c¢) e na janela frontal (Panel d).
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Fonte: Adaptada de Hoeksema et al., (2018).

O programa que mede o limbo solar, chamado limb finder determina as coorde-
nadas nominais do centro do disco solar na CCD e o raio solar observado (COUVIDAT
et al., 2016). Uma vez que a altura de formacio da linha do Fe I de 6173 A muda com
o comprimento de onda, geralmente algumas centenas de quilometros (EMILIO et al.,

2014), o tamanho do Sol observado pelo HMI (que tem seis canais diferentes de observa-
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¢ao separados por 68,8 mA) varia de acordo com o comprimento de onda observado em
até meio pixel. Em cada ponto, o deslocamento no comprimento de onda depende da mu-
danca da velocidade da espaco nave, de movimentos e caracteristicas fixas e das variaveis
do Sol e no deslocamento do limbo (COUVIDAT et al., 2016). Na Figura 19 é mostrado
o raio medido como func¢ao do comprimento de onda, onde cada passo corresponde a uma
rotacao no motor do HMI de 34,4 mA relativo a linha central (HOEKSEMA et al., 2018).

Figura 19 — Raio solar retornado pelo limb finder como funcao do comprimento de onda
efetivo em 17/05/2010. Cada um dos seis loops mostra um raio determinado por uma
rotacao do sistema de filtros do HMI. A linha solida é o ajuste gaussino.
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Fonte: Adaptada de Hoeksema et al., (2018).

Algumas PALAVRA-CHAVES do raio solar encontrado pelo limb finder tem
seu valor corrigido para a dependéncia do comprimento de onda. O raio do limb finder
¢é reduzido por uma quantidade que depende do comprimento de onda, da seguinte forma

(HOEKSEMA et al., 2018):

AR = A exp(—(wl, — wly)?/wl,) (3.3)
onde:
_ wl, =wl—OBS_VR/dvdw.

_ wl é um indice de comprimento de onda inteiro relativo ao indice do compri-

mento de onda central.

_ OBS_VR é a velocidade radial do Sol-SDO que é calculada usando as posi¢oes

X, y e z encontradas pelo o giroscopio do satélite e derivando-as.

_dvdw = 0A =X x ¢ =0,0344/6173, 3433 x 299792458.
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~ Os valores A, wly e wl,, sao resultados do fit Gaussiano do raio solar retornado

pelo limb finder como funcao da posigdo do comprimento de onda das imagens (para

cada FID). (HOEKSEMA et al., 2018).
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4 ANALISE DE DADOS

Neste trabalho foram feitas analises de alguns dos observaveis produzidos pela
pipeline do HMI. Um resumo das manipulagoes realizadas nesses dados se encontram na
Tabela 9, no apéndice. A primeira serie utilizada foi a hmi.limbfit que esta disponivel na
plataforma online da JSOC !, em particular, a sub_serie utilizada foi hmi.limbfit tas.
As PALAVRA-CHAVES utilizadas para montar a base de dados utilizada nas anélises
do raio estdo na Tabela 4. J4 as PALAVRA-CHAVES utilizadas para montar a base de
dados utilizada na analise da temperatura dos componentes do HMI foram obtidas através
da seria hmi.temperature, em particular, a sub_ serie hmi.temperature__summary__300s.
No total foram utilizadas 45 PALAVRAS-CHAVES na analise de temperaturas, onde
apenas as temperaturas médias foram incluidas. Na Tabela 5 sdo mostradas apenas as
PALAVRA-CHAVES de interesse utilizadas no modelo que veremos na secgao 5.1.1.

Tabela 4 — PALAVRA-CHAVES para analise do raio solar utilizadas neste trabalho, sua
descricao e unidade.

PALAVRA-CHAVES DESCRICAO VALOR/UNIDADE

T OBS tempo de observagao uTC
CAMERA camera utilizada 1 ou 2

FID Filtrograma 1D inteiro

CMEAN Média da intensidade arbitraria
do centro do disco solar
RLFS Raio solar pixel
DSUN _OBS Distancia da SDO metros
ao centro do Sol

Fonte: a autora.

A posicao do centro do Sol e do limbo sao calculados como descritos em Emilio et.
al. (2000) (EMILIO et al., 2014). A imagem média da LDF derivada, ['(r), é a referéncia e
modelo para medir as variacdes da posicao e brilho do limbo local. E determinada usando
as técnicas dos métodos dos minimos quadrados, que usam as imagens de 4 mil por 4 mil
pixeis do HMI com uma escala de prato de 0,5 arcsec por pixeis. O brilho e forma do
limbo s@o entdo obtidos em um conjunto de 180 © (2 ° abertura) (KUHN et al., 2012).

L http://jsoc2.stanford.edu/ajax/lookdata.html (JSOC, 2021b)
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Tabela 5 — PALAVRA-CHAVES para analise da temperatura do instrumento HMI utili-
zadas neste trabalho e suas descrigoes.

PALAVRA-CHAVES DESCRICAO
T OBS anoDecTemperaturas = ano decimal
T02 FWMR2 SD T2 = Anel de montagem
T03 PRLNS MEAN T3 = Lentes primarias
T06 TLAFT MEAN T6 = Tubo telescopio
T07 FDMCH MEAN T7 = Mecanismo de porta
T08 _PSASM_MEAN T8 = Juncgoes
T09 TLMIR MEAN T9 = Espelho
T14 OVNNM_ MEAN T14 = Forno de filtros NBM
T15 OVNPA MEAN T15 = Forno de filtros PA
T24 HRNS1 MEAN T24 = Estrutura de montagem
T26 FRLEG MEAN | T26 = Estrutura estabilidade frontal
T28 CEB2 MEAN T28 = Caixa elétrica CAM 2
T29 CEB1 MEAN T29 = Caixa elétrica CAM 1

Fonte: a autora.

4.1 DADOS BRUTOS E POR FID

Os dados brutos foram baixados da plataforma online da JSOC (JSOC, 2021b) em
formato de tabelas em .txt e armazenados no cluster do computador do Observatorio As-
tronémico da UEPG. Utilizando programas feitos em IDL (Interactive Data Visualization)
foram feitas as andlises das PALAVRA-CHAVES separando-as por FID. As FIDs e a suas
polarizacoes correspondentes que compuseram a base de dados utilizada neste trabalho
estao dispostas na Tabela 6. Os FIDs analisados (do FID 10000 ao FID 10009) pertencem

ao espectro do continuo, porém os FIDs 10000 e 10001 sao os estados nao polarizados.

O estégio inicial da manipulagao dos dados consistia em extrair dos arquivos em
.txt baixados da plataforma do JSOC (JSOC, 2021b) utilizando programas escritos em
IDL. Estes arquivos estavam separados por meses indo de abril de 2013 a dezembro de
2020 para os dados do raio solar (Tabela 4) e de janeiro de 2013 a janeiro de 2021 para dos
dados da temperatura. Nesta manipulacao cada PALAVRA-CHAVE tornava-se um vetor
unico, no caso do vetor do T OBS uma outra manipulagao em IDL transformou as linhas
textuais de tempo em ano decimal (precisdo dupla), este vetor foi chamado de anoDec. Os
dados das PALAVRAS-CHAVES dispostas na Tabela 4 geraram 6 vetores especificos com
117214708 pontos cada e as PALAVRAS-CHAVES de temperatura geraram 45 vetores

especificos com 841328 pontos cada.

Os vetores da andlise do raio do primeiro e segundo estado de polarizagao linear
(FIDs 10000 e 10001) eram medidos continuadamente, diferente dos outros estados de

polarizagao (FIDs 10004 & 10009) que eram medidos apenas manobras especias do satélite.
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Tabela 6 — FIDs que compuseram a base de dados utilizadas nas analises desta dissertacao,
suas polarizagoes e o deslocamento do comprimento de onda respectivo a linha central de
emissao do ferro de 6173,34 A.

FID Estado de polarizacao Deslocamento de A\ em torno
(continuo) da linha central 6173,34 A

10000 primeira pol mod A Linear 342 mA

10001 segunda pol mod A Linear -342mA

10004 I+Q (0 graus linear) 342 mA

10005 I-Q (90 graus linear) -342 mA

10006 I4+-U (45 graus linear) -342 mA

10007 I-U (135 graus linear) -342 mA

10008 [4+V (polarizacao circular esquerda) 342 mA

10009 I-V (polarizacao circular direita) -342 mA

Fonte: Adaptado de Hoeksema et al., (2018) e Emilio et. al., (2014)

Assim, os dados para estes FIDs (10004 & 10009) eram coletados apenas a cada seis meses.

Cada observavel presente na Tabela 4 foi-se indexado aos FIDs e renomeado para

levar o niimero correspondente ao FID ao qual foi indexado de tal forma que:

index_i = onde(FI1D é igual a 10007) (4.1)

com i=0,9.

A mesma notacao foi seguida para as outras palavras-chaves, como a do raio
(palavra chave RLFS), para mais detalhes das manipulagdes e nomenclatura, checar a
Tabela 9:

RLFS i=R_LFS[index_1] (4.2)

novamente com i=0,9.

4.2 CORRECAO DO RAIO E DA DISTANCIA

Foi-se aplicada uma corregdo na série de dados do raio e da distancia devido as
descontinuidades apresentadas no fluxo de dados recebidos pelo satélite SDO. A rotina em
IDL INTERPOL com spline foi utilizada para esse fim. Por exemplo, foram corrigidos
os tempos dos RLFS_ 0 com os tempos do RLFS 1, uma vez que os tempos também
eram indexados aos FIDs. Os vetores do raio interpolados receberam um prefixo int

antes do nome, para distinguir dos vetores nao interpolados. Seguindo, também foi-se
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feita a correcdo para a distdncia (vetor dist) onde todo o vetor anoDec do vetor dist
foi interpolada nos tempo_ i criando-se assim um vetor contendo apenas as distancias
interpoladas no tempo indexado ao FID 1000i, ou seja, o vetor dist_ i, seguindo o mesmo

padrao de nomenclatra ja mencionado.

Apos as corregoes efetuadas tanto das PALAVRA-CHAVES do raio quanto da
distancia com o INTERPOL, se obteve o raio solar para cada estado de polarizacao

seguindo a féormula:

RAIO i= RLFS ixdist_i/média(dist_ 1) (4.3)

com i=0,9.

A intensidade do campo magnético nos parametros de Stokes é representado pelo
parametro I, este podia ser facilmente obtido somando dois FIDs, como por exemplo o
FID 10006 e 10007 que representam os estados de polarizagao I+Q e I-Q respectivamente
e dividindo por dois. Esta manipulagao também gerou um vetor para cada intensidade
I dependendo de qual parametro este era derivado. Assim, I0=(RLFS_0+intRLFS 1)/2
corresponde ao RLFS 0 mais o RLFS 1 interpolado no tempo_ 0, tudo isto dividido por

dois. Dessa forma, a andlise do raio para o parametro 10 é feito da seguinte forma:

RAIO Ij=1Ij=xdist_j/média(dist_j) (4.4)

com j=0,2,4,6,8.

4.3 MUDANCAS NA OPACIDADE DA LENTE

O descréscimo na intensidade de pixeis observados pela cameras CCDs do HMI
tem sido monitoradas desde o langamento do satélite e estao ligadas aos efeitos dos danos
causados pela radiagdo na janela frontal (HOEKSEMA et al., 2018). Esta variacao é
mostrado no grafico da Figura 20 para a cdmera 1 (em vermelho) e camera 2 (em azul).
Existe também variagoes de curto prazo de uma tnica camera ou entre cameras que sao
possivelmente devido a variagoes térmicas no ambiente proximo a CCD. Entretanto, a
origem das variacoes de longo termo que vemos na Figura 20 e mais tarde no grafico da
Figura 31 no capitulo 5 ainda ndo sdo completamente entendidos (HOEKSEMA et al.,
2018).
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Figura 20 — Intensidade média do HMI com o tempo observado pela cdmera 1 (em ver-
melho) e para cAmera 2 (em azul). Temos que a intensidade média do HMI diminuiu com
o tempo para ambas as cameras.
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Fonte: Adaptado de Hoeksema et al., (2018).

44 MUDANCAS DE TEMPERATURA NO INSTRUMENTO HMI

E de extrema importancia manter um registro de como a evolucao das condicdes
ambientais do HMI impactam os observaveis do HMI. As varia¢bes na temperatura dos
componentes podem causar diversos efeitos como dilatacao no banco éptico, distorg¢oes
em espelhos e portanto diferencas no plano focal do instrumento. Para verificar isto,
utilizando algumas das PALAVRA-CHAVES presentes na Tabela 5 foi feito graficos que
acompanham a evolugao em longo termo desses componentes do SDO. Estes sdo: a porta
frontal, o anel de montagem da janela frontal, a caixa elétrica da camera frontal, a CCD
frontal, o banco 6ptico e o forno de filtros. A janela frontal e os ltimos trés componentes
tem os maiores impactos nos observaveis (HOEKSEMA et al., 2018).

Na Figura 21 é mostrado a temperatura da porta frontal no periodo de 2013 ao
comeco de 2021. Como a porta frontal esta fora do pacote 6ptico, a sua temperatura
nao ¢ essencialmente controlada, assim nota-se a variacao anual na temperatura devido a
mudanca na distacia do Sol-SDO e a diminui¢ao transiente devido a época de eclipes que
ocorrem duas vezes ao ano. O aumento na temperatura de equilibrio deve-se as mudancas
na refletancia e absorcao da superficie da porta frontal e mudancas deliberadas ocorridas
proximas a janela frontal (HOEKSEMA et al., 2018).
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Figura 21 — Variacao na temperatura da porta frontal. Onde temos as quedas verticais
provocadas pelos eclipes do HMI com a Terra e um aumento da temperatura da porta
frontal com tempo, devido as mudancas ocorridas proximas a janela frontal.
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Fonte: a autora.

A temperatura no topo do anel de montagem da janela frontal, mostrado na
Figura 22 nao é diretamente controlada, entretanto, ha um termistor anexado a janela
frontal, opostamente ao sensor usado para controlar a temperatura da janela frontal. Dessa
forma, a temperatura da janela frontal aumentou no periodo analisado (2013-2021) para
manter o foco do instrumento constante. Ao contrario da temperatura de outros locais,
durante os eclipses, a temperatura aumenta uma vez que os aquecedores sao ativados
para manter os gradientes térmicos na janela frontal pequenos o suficiente para que a

recuperagao pos eclipse seja mais rapida (HOEKSEMA et al., 2018).

A caixa elétrica da camera frontal (CAM 2) é montada em frente ao pacote 6ptico
do HMI. Esta também apresentou algumas variagoes na temperatura com a periodicidade
anual e quedas fortes durante os eclipses, como é mostrado na Figura 23. A temperatura
neste componente ¢ um pouco maior uma vez que o calor gerado pela operagao da camera
nao é completamente dissipado pelo seu radiador (HOEKSEMA et al., 2018).

Cada camera CCD tem seu proprio radiador. A temperatura nas CCDs é mantida
bem baixa para minimizar correntes indesejadas. Como mostrado na Figura 24, a variacao
na sua temperatura é pequena e variagoes de pequeno prazo dominam, além da pequena
queda em época de eclipses (HOEKSEMA et al., 2018).

A temperatura medida no banco éptico dentro do pacote éptico é mostrado na
Figura 25. Durante os trés primeiros anos de operagao, a temperatura era controlado espe-

cificando entradas de poténcia dos aquecedores internos. Em 13 de julho de 2013 o esquema
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Figura 22 — Variacao na temperatura do anel de montagem da janela frontal. Onde temos
um aumento da temperatura durante os eclipes, pois nesse caso os aquecedores eram
ligados para que a recuperacao dos componentes proximos a eles fosse mais rapidos apos
o eclipse.
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Figura 23 — Variagdo na temperatura da caixa elétrica frontal da camera 2.
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Fonte: a autora.

foi modificado para ligar os aquecedores a especificos ciclos apenas quando a temperatura
caia abaixo de um certo minimo, subsequentemente, a variacao foi grandemente reduzida
e mesmo a resposta durante eclipses diminuiram significativamente (HOEKSEMA et al.,
2018).
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Figura 24 — Varia¢do na temperatura da CCD 2 (frontal). Nesse caso as temperaturas
eram mantidas em torno de -50° Celcius.
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Figura 25 — Variacao na temperatura do banco 6ptico frontal.
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Fonte: a autora.

O dltimo gréafico de temperatura a ser analisado contem a variagdo da temperatura
do forno de filtros, o caso mostrado na Figura 26 é para o filtro de Lyot. Em abril de
2013 o HMI foi rebotado, embora a temperatura interna do forno nao tenha mudada, a do
sensor externo mudou uma vez que o gradiente entre o forno e o resto do instrumento foi
alterada. Em julho de 2013 uma mudanca no controle térmico do banco éptico eliminou

quase completamente as variagoes anuais na temperatura (HOEKSEMA et al., 2018).



Figura 26 — Variagao na temperatura do forno de filtros.
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5 RESULTADOS E DISCUSSOES

Um exemplo dos graficos obtidos através da equagao 4.3 e 4.4 é mostrado na
Figura 27 para os FIDs do continuo (10000 e 10001). Nesta Figura temos o RAIO_0
e RAIO_1I0 a 1 UA, e sao mostradas duas curvas que correspondem as cameras 1 e 2.
Analisando esses graficos, vemos que a altura do raio obtidos sdo um pouco diferentes
quando se considera apenas o RAIO 0 em contraposto com o Raiol0. J& na Figura 28
é mostrado os graficos para o Raio6 e Raiol6 e nesta andlise nao temos a diferenca na

altura do raio entre eles.

Figura 27 — Painel a temos o RAIO_ 0 obtido com a equagao 4.3. E no Painel b Raiol0,
obtido com a equagao 4.4. No painel a temos o RAIO 0 para as duas cameras, onde
temos uma diferenga no raio para cada cAmera. O mesmo ocorre para o RAIO_10 (painel
b). Notamos ainda o salto no sinal do raio a partir de meados de 2018 para ambas as
cameras e raios analisados.
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Fonte: a autora.

Nos graficos da Figura 27 mostra-se duas curvas, correspondente a cada uma das
cameras do HMI: camera 1 e camera 2, podemos ver melhor qual curva corresponde a qual
camera na Figura 30 para o RAIO_ 0 (grafico do topo da Figura 27). Essa diferenga no raio
para cada uma das cameras se da devido ao processamento dos pixels em cada camera. Os
dispositivos CCD transferem as cargas recebidas nos pixels primeiramente adjacentemente
e depois entre linhas da CDD (STANFORD..., 2021). Esses processos geram ruidos e
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Figura 28 — Painel a temos o RAIO_6 obtido com a equagao 4.3. E no Painel b Raiol6,
obtido com a equagao 4.4. Neste caso, temos que os dados do raio eram coletados a cada
seis meses para ambas os raios analisados. Notamos também o salto ocorrido em meados
de 2018 no sinal do raio para ambos os raios analisados.
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Fonte: a autora.

instabilidades que afetam a resolugao e qualidade de cada cdmera. As correntes negras
sao medidas e acompanhadas durante toda a missdao do HMI. Estas foram regitradas
em 122 contagens para a camera 1 e 131 para camera 2. Estes sdo levados em conta no
processamente das imagens de nivel 1 do HMI. Ha também o monitoramente de pixeis
ruins que sao tratados, a camera 1 tem 45 pixeis ruins e a camera 2 tem 34. A maioria
desses pixeis ruins sao devidos a eventos transientes como raios césmicos (HOEKSEMA
et al., 2018).

Outras correcoes nas imagens que também sao aplicadas esta na posicao do centro
do Sol e no raio determinado pelo limb finder. O valor do centro do Sol na PALAVRA-
CHAVE CRPIX2 ¢ sistematicamente maior do que a posicdo mais exata determinada
quando o limb finder é aplicado a imagens com uma corre¢ao de distorcao entre 0,13 a
0,17 pixeis dependendo do comprimento de onda do filtrograma. As varia¢des randémicas
reportadas nos estudos das medidas da posi¢cao do centro do Sol de uma imagem para a
proxima devido a todas as fontes de ruidos sdo menores que 0,15 pixeis para os observaveis

de cadéncia de 45 segundos e menores que 0,05 pixeis para os observaveis de 720 segundos
de cadéncia (COUVIDAT et al., 2016).
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Quando trabalha-se com a diferenca entre os FIDs ao invés da soma, obtém-se
grafico do tipo representado na Figura 29. Este permite-se ver as tendéncias no raio sem
o salto observadas nos pontos a partir de 2019 dos graficos das Figuras 27 e 28. Vemos
nos graficos do raio solar obtidos nessa andlise (Figuras 27 e 28) que a partir de junho
de 2018 houve um interrompimento na coleta dos dados do raio em todos os FIDs. Estes

dados somente voltaram a ser coletados em meados de 2019.

Figura 29 — Média da diferenca do RLFS 6 e a interpolagdo do RLFS 7 feito nos
tempo_ 7 dividido pela Média de dist_ 6. Temos que a variacdo média desses dados de
0,004 pixeis ¢ um norteador para o tamanho da variacao no raio solar que devemos esperar
nos dados obtidos pelo HMI.
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Fonte: a autora.

Analisando-se o grafico mostrado na Figura 29 onde temos o valor medio de Y =
[(RLFS_6 - intRLFS_7) *dist_ 6/ média(dist_6)]. Nesse, temos que os dados sdo obtidos
pelo satélite a cada 6 meses para estas polarizacoes e que os dados tem a variacao da

média em torno 0,004 pixeis.

No grafico da Figura 30, é mostrado os cinco picos do grafico do topo da Figura
27, nestes, a curva em cinza representa os pontos observados pela cimera 1 e a curva em
rosa os pontos observados pela camera 2. Neste grafico, os pontos ja foram tratados para

serem usados no modelo (descrito na secgao 5.1.1).

Como vimos na seccao 4.3, a opacidade da lente que com o tempo de vida do
satélite tende a desgastar. Analisando a PALAVRA-CHAVE CMEAN que trés a média
da intensidade do HMI do disco solar e novamente a indexando aos FIDs, temos o grafico

mostrado na Figura 31 . Neste vé-se a analise com respeito a intensidade do continuo, ou
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Figura 30 — Curva do grafico da Figura 27 sem os pontos a partir de 2019, onde os pontos
(3689 pontos) em cinza foram observados pela cadmera 1 e os em rosa (3679 pontos) pela
camera 2. Os pontos foram tratados de forma que foram removidos aqueles que estavam
a mais de 20 da curva principal.
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seja, ao FID 10000 (CMEAN_ 0). Como esperado, hd uma declina¢ao notavel na intensi-

dade com o tempo.

Com base nas variacoes nas temperaturas dos componentes observadas na sec¢ao
4.4 deve-se levar em consideracao estas variagoes quando se analisa os valores absolutos
obtidos nos observaveis. Ainda ha outros erros e problemas apontados por diversos estu-
dos que podem influenciar nos valores obtidos nos observaveis que nao foram analisados
nesta dissertagao, como por exemplo, eventuais modificagoes e anomalias no instrumento,

imagens corrompidas, entre outros.

As analises acima performadas levaram a reflexdo sobre a extensao das influéncias
térmicas e intrumentais dos componentes do HMI no raio solar observado pelo satélite.
Uma vez percebido que a intensidade média do HMI, que reflete durante a vida 1util do
instrumento HMI o quanto os efeitos das radiagoes recebidas no instrumento influenciam a
quantidade de luz recebida nas cameras CCDs, esta diminuindo com o tempo, nos levam a

crer que este efeito também pudesse ser refletido no raio solar observado pelo instrumento
HMI.

As temperaturas analisadas na sec¢ao 4.4 nos mostram que por melhores con-

troladas, apresentaram periodos de instabilidade térmica no instrumento e de mudancas
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Figura 31 — Intensidade do HMI observado pela cAmera 1 (em vermelho) e cdmera 2 (em
cinza) obtidos com o pardmetro CMEAN 0. Temos uma queda significativa na intensi-
dade média do pixeis centrais observados pelo HMI com o tempo para ambas as cameras.
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Fonte: a autora.

abruptas e sazonais. Particulamente, os graficos do raio solar mostrados acima mostram
um decaimento do raio observado com o tempo e um salto no valor do raio observado
a partir da metade de 2019. Esse salto veio apos um periodo de auséncia de dados das
PALAVRA-CHAVES recebidas pelo HMI e disponiveis no site da JSOC (JSOC, 2021b).
Nesses mesmos graficos mostrados nas Figuras 27 e 28, vemos uma certa variagao senoidal

no raio solar observado pelo HMI que se mantém antes e apds o periodo do salto .

A fim de entender e observar a qual grau de influéncia estes efeitos de tempe-
ratura e desgastes estariam influenciando no raio solar observado, fizemos um modelo
empirico para possivel correcao desses efeitos intrumentais, almejando entender e expli-
car as oscilagoes apresentadas nesses graficos do raio solar (Figura 30). O modelo levou
em consideracao os dados do raio solar obtidos pelo HMI de abril de 2013 a agosto de
2018 para camera 1 e camera 2, como pode ser visto na Figura 30. Ignorou-se as medidas
apés o salto (ap6s agosto 2018) pois nosso modelo empirico ndo conseguiu explica-lo e
nem inclui-lo satisfatoriamente. Deixamos para um trabalho futuro entender essa varicao

(salto) nos dados recebidos pelo instrumento apds 2019.
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5.1 MODELO EMPIRICO DE CORRECAO DOS EFEITOS INSTRUMENTAIS

Foi-se escolhido utilizar o método dos minimos quadrados para analise, uma vez
que este método permite ajustar parametros de um func¢ao modelo que melhor ajusta o
conjunto de dados experimentais. A fun¢do modelo tem a forma de f(x;, 8;) = fo+ P11+
... + Bnx,, onde 0s m parametros ajustaveis ou coeficientes estao no vetor 8. O objetivo
é encontrar os coeficientes para o modelo que melhor ajustem os dados experimentais. O
ajuste do modelo aos dados experimentais é medido pelo seu residuo ( que é a diferenca
entre o valor real da varidvel dependente e o seu valor predito pelo modelo.) O método dos
minimos quadrados encontra os coeficientes otimizados minimizando a soma dos residuos

ao quadrado, ou seja:

S =3 (5.1)

onde r; = y; — f(x;, B), em que y, é o vetor do raio solar no nosso caso. O programa
escrito em IDL utilizou-se da funcao MOM ENT para obter a média, a variacao absoluta
da média, desvio padrao e a variancia. Ja o vetor dos coeficientes 8 foi encontrado através

da multiplicdo da inversa da matriz normal com a matriz momento, ou seja:

B = (XTX)'XTy (5.2)

5.1.1 Interpolagao

Fez-se o tratamento das temperaturas (as que estdo presentes na Tabela 5) e
intensidade média do HMI (Cmean) para poderem ser utilizadas no modelo. Inicialmente
foi realizado uma indexac¢ao nos vetores do raio, distancia e tempo para que englobassem
os dados referentes ao periodo de 2013 a 2019. Uma segunda indexacdao ocorreu para
separacao de quais dados pertenciam a camera 1 e quais pertenciam a camera 2. Os vetores
utilizados no modelos do raio solar para camera 1 contaram com 3689 pontos e 3679 pontos
para camera 2. Com estes dados preparados, foi usado a rotina INT ERPOL com /spline
para realizar a interpolacao dos tempos das temperaturas (vetor anoDecTemperaturas)
nos tempos do raio (vetor anoDec) e do parametro CMEAN. Dessa forma, os parametros
foram renomeados para carregar as caracteristicas que onde eram derivados, o esquema
de nomenclatura pode ser visto na Tabela 9, no apéndice. Um exemplo de interpolacao
realidade apresenta-se no grafico da Figura 32, para a temperatura do mecanismo de

porta, onde em vermelho temos os valores da temperatura sem interpolagao e em preto
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com a interpolacao.

Figura 32 — Temperatura do mecanismo de porta nao interpolada (em vermelho) e inter-
polada (em preto). Os tempos da temperatura (mecanismo de porta) foram interpolados
no tempos do RAIO_ 0.
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Fonte: a autora.

Com as temperaturas selecionadas e preparadas para serem utilizadas no modelo,
deu-se inicio ao teste de quais temperaturas poderiam com a sua contribuicao sendo levada
em consideracao melhorar o modelo do raio solar. Foi testado através de combinagoes
entre as temperaturas e entdao comparado os desvios padroes para se verificar quais eram
0s menores e a quais temperaturas estes desvios pertenciam. Foram feitos os testes com
combinagoes de 8 temperaturas no total entre si. Até a quinta temperatura as combinagoes
rodaram livremente no programa e a partir da sexta, utilizamos as temperaturas mais
provaveis de melhorarem o modelo, ou seja, aquelas que ja apareceram como combinacoes
nos modelos com menos temperaturas e que apresentaram um menor desvio padrao. Os
melhores coeficientes obtidos no modelo estao na Tabela 7 para cAmera 1 e Tabela 8 para
camera 2, em ambos modelos foi encontrado 7 temperaturas. Na Figura 33 e Figura 34
é mostrado os coeficientes das temperaturas, obtido quando multiplicamos cada uma das

sete temperaturas por seu coeficiente para camera 1 e ciAmera 2, respectivamente.
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Tabela 7 — Parametros usado no modelo da camera 1, seus respectivos coeficientes e erros.

Parametro | Coeficiente | erro
10C1T2 0,039 0,001
10C1T3 -0,166 0,003
10C1T6 0,165 0,003
10C1TS8 0,047 0,005
10C1T14 -0,18 0,01
10C1T26 0,0094 0,0004

CMCAMO1 0,69 0,01

Fonte: a autora.

Tabela 8 — Parametros usado no modelo da camera 2, seus respectivos coeficientes e erros.

Parametro | Coeficiente | erro
10C2T7 -0,0432 0,0005
10C2T9 0,101 0,002

10C2T24 0,0287 0,006
10C2T2 0,0283 0,0009
10C2T15 -0,04 0,02

10C2T28 0,063 0,001
10C2T29 -0,0187 0,0006

Fonte: a autora.

5.1.2 Teste F

O modelo inicio-se com apenas uma temperatura. Os modelos com mais para-
metros apresentavam um menor desvio padrao conforme mais temperaturas eram acres-
centadas. Assim, para sabermos a significincia do modelo com mais temperaturas sobre
o modelo com menos temperaturas foi performado o teste estatistico chamado teste F.
Especificamente o teste Chow para haver uma correta analise de quando acrescentar mais

parametros no modelo ja nao apresentavam uma vantagem siginificativa no modelo .

Para os n pontos dos vetores de temperatura e raio solar analisados, comparamos
dois modelos usando a seguinte equac¢ao (SAWILOWSKY, 2002):

(RSSl—RSSQ)
pP2—p1

RSSy ’
()
Onde RSS; é o residuo da soma dos quadrados no modelo i (RSS = X" (y; — f(x:))?).

Sob a hipdtese nula que o modelo 2 nao prové uma melhora significativa do que o modelo

F= (5.3)

1, F terd uma distribuigdo F com (p2-pl, n-p2) graus de liberdade. A hip6tese nula

¢é rejeitada se o F calculado ¢ maior do que o valor critico da distribuicao F para a
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probabilidade de rejei¢ao-falsa escolhida. O teste foi performado para os modelos de 1 & 8
temperaturas e os resultados foram comparados aos valores criticos na Tabela encontrada
no site Engineering Statistics Handbook!. Da primeira & sétima temperatura o teste F
mostrou com 99 % significancia de que o modelo posterior era melhor que o anterior para
descrever o raio solar. O teste F' comparando o modelo com oito e sete temperaturas foi
igual a -112,8 para camera 1 e -304,29 para camera 2. Com isso, aceitamos que a hipotese
nula do modelo com oito temperaturas com 99 % de certeza de que este ndo melhora
significativamente do que o modelo com sete temperaturas e portanto o modelo com oito

temperaturas nao foi utilizado nessa analise.

5.1.3 Modelos

Os modelos com as temperaturas e parametros que obtiveram o menor residuo,
sao mostrados nos graficos das Figura 35 para camera 1 e Figura 36 para camera 2. No
primeiro painel temos o raio solar (RAIO_0) a 1 UA, no painel do meio temos o residuo
criado através do método dos minimos quadrados com o parametros da Tabela 7 para
camera 1 e Tabela 8 para camera 2 e no ultimo painel temos apenas o modelo com as

temperaturas utilizadas.

Na Figura 37 e Figura 38 vemos uma aproximagcao nos dados no painel do meio da
Figura 35 para camera 1 e Figura 36 para camera 2. Nas Figuras dos residuos mostra-se
com mais clareza que muitos dos efeitos instrumentais nao foram melhorados totalmente.
Embora tenha melhorado significativamente se comparado ao raio sem o modelo empirico,
como vemos na comparacao das Figuras 35 e 36 quando observamos o painel do topo com

o do meio.

Também analisando o raio obtido com o modelo nas Figuras 37 e 38, podemos
calcular a variagdo no raio maxima possivel segundo o modelo empirico obtido. Para
a camera 1 temos que AR = 0,074 pixeis*UA e AR = 0,083 pixeis*UA para cdmera
2. Podemos obter o valor de AR em arcsec se multiplicarmos este valores obtidos pela
escala de placa do HMI = 0,504338. Dessa forma, temos: ARcapn1 = 0,038 arcsec e
ARcan2 = 0,042 arcsec.

Analisando o valor de AR em mas, temos ARcayi = 38 mas € ARcaye =
42 mas. Comparando estes valores com os valores da literatura, encontrados na Tabela 1.
Temos que os valores estao razoavelmente compativeis com os valores reportados, estando
entre os valores reportados por Thuillier (2017) e Noel (2004), que sao 26 e 52 mas, res-

pectivamente. Uma vez que os valores reportados na Tabela 1 tratam-se de determinacao

L https://www.itLnist.gov /div898 /handbook/eda/section3/eda3673.htm, (ENGINEERING. .., 2021)
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da variabilidade do raio por diversos métodos, temos que os valores encontrados nesta
dissertacao se assemelham aos valores reportados nas andlises utilizando o instrumento
MDI a bordo do satélite SOHO (Emilio, (2000) e Bush, (2010)). Embora a resolucao da
camera do HMI é melhor do que a do MDI, o caminho 6ptico do HMI é mais elaborado
do que o do MDI, o que contribui para que o modelo que explicaria melhor o AR encon-
trado no HMI deve ser mais complexo, incluindo provavelmente relacoes quadraticas com
alguns instrumentos, enquanto nos modelos neste trabalho contém apenas relacoes linea-
res entre os parametros. Outra possivel explicagdo da diferenca entre os AR encontrados
pelo HMI e MDI pode estar na relacao das érbitas e posicoes dos satélites em relagao
a Terra. O HMI sofre eclipses periédicos, como vimos nos graficos de temperaturas do
HMI, enquanto o MDI estava em uma posicao mais afastada da Terra e nao sofria efeitos
de eclipses. Nao foram encontrados diretamente valores reportados da variabilidade solar
para o HMI. Entretanto, como vimos pela teoria de evolugao estelar no capitulo um, a
variagao no raio solar em um ciclo esperado é muito menor que os valores encontrados

nesse trabalho.
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Figura 33 — Modelo para cada uma das sete temperaturas em pixel a 1 UA para camera 1.
Painel a = parametro I0C1T2, Painel b = I0C17T3, Painel ¢ = I0C1T6, Painel d = I0C1TS,

Painel e = 10C1T14, Painel f = I0C1T26, Painel g = CMCAMO1. Para referéncias das
nomenclatura ver Tabela 9, no apéndice.
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Figura 34 — Modelo para cada uma das sete temperaturas em pixel a 1 UA para cAmera
2. Painel a = parametro I0C1T7, Painel b = I0C1T9, Painel ¢ = [0C1T24, Painel d =
I0C1T2, Painel e = I0C1T15, Painel f = I0C1T28, Painel g = [0C1T29. Para referéncias
das nomenclatura ver Tabela 9, no apéndice.
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Figura 35 — Resultados para cdmera 1.Painel a: Raio solar RAIO_0 a 1UA, painel b:
Raio do modelo empirico considerando as sete temperaturas do modelo (Tabela 7), painel
c: Raio criado pelo modelo. Vemos que o modelo (Painel b) conseguiu corrigir algumas
das interferéncias da temperatura dos instrumentos do HMI utilizando os coeficientes
encontrados na Tabela 7.
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Figura 36 — Resultados para camera 2. Painel a: Raio solar RAIO 0 a 1UA, painel b:
Raio do modelo empirico considerando as sete temperaturas do modelo (Tabela 8), painel
c: Raio criado pelo modelo. Vemos que o modelo (Painel b) conseguiu corrigir algumas
das interferéncias da temperatura dos instrumentos do HMI utilizando os coeficientes
encontrados na Tabela 8.
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Figura 37 — Residuo raio solar para camera 1. Podemos ver que alguns efeitos instrumen-

tais nao foram corrigidos com o modelo proposto utilizando os coeficientes encontrados
na Tabela 7.
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Figura 38 — Residuo raio solar para camera 2. Podemos ver que alguns efeitos instrumen-

tais nao foram corrigidos com o modelo proposto utilizando os coeficientes encontrados
na Tabela 8.
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6 CONCLUSAO

Nosso objetivo de utilizar os dados do HMI para estudar a variagao no raio solar foi
atingido. Foram analisados os dados do raio solar do periodo de abril de 2013 a agosto de
2018. O raio solar analisado em detalhes foi o raio correspondente ao primeiro estado de po-
larizagao do continuo, referente ao FID 10000 (RAIO_ 0). Foi criado um modelo empirico
utilizando dados de temperaturas dos componentes do HMI e da intensidade do pixel cen-
tral. As temperaturas encontradas nas palavras-chave hmi.temperature__summary_300s
incluiam cerca de 40 temperaturas. Estas temperaturas foram combinadas em no modelo
utilizando o método dos minimos quadrados para se obter os coeficientes das temperatu-
ras que melhor atuavam nos dados brutos do raio solar. Dentre temperaturas que foram
usadas nos modelos temos: Janela frontal, lentes primarias, tubo telescépio, espelho, fil-
tro de fornos, estrutura de montagem e caixa elétrica das cameras. Os modelos obtidos
foram submetidos ao teste F de significAncia e o modelo com 7 temperaturas foi escolhido
sobre o de 8 temperaturas com 99 % de significincia. Nas analises feitas nesse trabalho
sobre a variabilidade do raio do Sol, encontramos o valor maximo para a variacao de

ARoyepro = 40 mas ou ARgyepro = 0,040 arcsec.

Os trabalhos futuros englobariam procurar outros efeitos instrumentais e relagoes
mais complexas entre os parametros nos modelos. Podendo incluir modelos quadraticos
e lineares com relacdo a certos parametros. Neste trabalho incluimos as PALAVRAS-
CHAVES encontradas na séria hmi.temperature__summary_300s, porém outras séries
podem conter outros efeitos instrumentais de interesse e que poderiam melhorar os mo-
delos do raio solar. A investigacao sobre outras possiveis séries e parametros sao temas
para novos trabalhos que além de modelos empiricos poderiam incluir modelos teéricos,
possibilitanto até mesmo explicar o salto nos dados a partir de 2019 que foram notados

no graficos do raio solar.
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APENDICE A - ESQUEMA DE NOMENCLATURA DAS MANIPULACOES DOS DA-
DOS UTILIZADOS

Tabela 9 — Vetores utilizadas nas analises neste trabalho, suas descri¢oes e manipulagoes.

(Continua)

VETORES DESCRICAO/MANIPULACAO

T OBS anoDec Temperaturas
T OBS Raio anoDec

INDEX_0 onde FID = 10000

INDEX 1 onde FID = 10001

INDEX 4 onde FID = 10004

INDEX_5 onde FID = 10005

INDEX 6 onde FID = 10006

INDEX 7 onde FID = 10007

INDEX_8 onde FID = 10008

INDEX_ 9 onde FID = 10009

RAIO 0 RAIOLFS[INDEX_ 0]

RAIO_ 1 RAIOLFS[INDEX_ 1]

RAIO_4 RAIOLFS[INDEX 4]

RAIO 5 RAIOLFS[INDEX_ 5]

RAIO 6 RAIOLFS[INDEX_ ]

RAIO 7 RAIOLFS|[INDEX_ 7]

RAIO 8 RAIOLFS[INDEX_§]

RAIO 9 RAIOLFS[INDEX 9]

TEMPO 0 anoDec[INDEX_ 0]

TEMPO_ 1 anoDec[INDEX_ 1]

TEMPO 4 anoDec[INDEX_ 4]

TEMPO_5 anoDec[INDEX_ 5]

TEMPO_6 anoDec[INDEX_ 6]

TEMPO 7 anoDec[INDEX_ 7]

TEMPO_ 8 anoDec[INDEX_ §]

TEMPO_9 anoDec[INDEX_ 9]

intRAIO_ 1 INTERPOL(RAIOO_1,TEMPO_ 1, TEMPO_0)
intRAIO_5 INTERPOL(RAIOO 4, TEMPO_4,TEMPO_5)
intRAIO_ 7 INTERPOL(RAIOO_7, TEMPO_7 TEMPO_6)
intRAIO_ 9 INTERPOL(RAIOO0_9,TEMPO_9, TEMPO_8)

RAIO_I0 (RAIO_0 + intRAIO_1)/2




Tabela 9 — Vetores utilizados nesse trabalho, suas descrigoes e manipulagoes.

(Continuagao)
VETORES DESCRICAO/MANIPULACAO
RAIO_14 (RAIO 4 + intRAIO 5)/2
RAIO_1I6 (RAIO_6 + intRAIO_7)/2
RAIO_ 18 (RAIO_8 + intRAIO_9)/2
DIST 0 INTERPOL(DIST, anoDec, TEMPO_ 0)
DIST 1 INTERPOL(DIST, anoDec, TEMPO 1)
DIST 4 INTERPOL(DIST, anoDec, TEMPO_ 4)
DIST 5 INTERPOL(DIST, anoDec, TEMPO__5)
DIST 6 INTERPOL(DIST, anoDec, TEMPO_ 6)
DIST 7 INTERPOL(DIST, anoDec, TEMPO_ 7)
DIST 8 INTERPOL(DIST, anoDec, TEMPO_8)
DIST 9 INTERPOL(DIST, anoDec, TEMPO_9)
CMEAN_0 CMEAN[index_ 0]
T1 anoDecTemperaturas
T20 anoDec
indxT1 onde T1 < 2019 e T1 > 2013.5
indxT?20 onde T20 < 2019 e T20 > 2013.5
Tlindx T1[indxT1]
T20indx TEMPO_ 0[indxT20]
CAM_0 CAMERA[index_ 0]
CAM 01 onde CAM 0=1
CAM 02 onde CAM 0 =2
CAM_0 TO INTERPOL(CAM_ 0, TEMPO_ 0,T20indx)
CAMO1TO onde CAM 0 TO=1
CAMO02TO0 onde CAM 0 TO =2
t2CAMO1 T20indx[CAMO1TO]
£2CAMO02 T20indx[CAMO2TO]
tempoCAMO1 TEMPO_ 0[CAMO1]
tempoCAMO2 TEMPO_0[CAMO2]
CMEANInter 0 INTERPOL(CMEAN_ 0, TEMPO_ 0, T20indx)
dist_ TO INTERPOL(dist__0, TEMPO__0,T20indx)
£2CAMO1 T20indx[CAMO1TO]
£2CAMO2 T20indx[CAMO2TO]
tempoCAMO1 TEMPO_0[CAM_ 01]
tempoCAMO2 TEMPO_0[CAM_ 02]
CMEANCAMO1 CMEANInter_ 0[CAMO1TO]
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Tabela 9 — Vetores utilizados nesse trabalho, suas descrigoes e manipulagoes.

(Continuagao)
VETORES DESCRICAO/MANIPULACAO
CMEANCAMO02 CMEANInter 0[CAMO02TO]

dist._ 0CAMO1

dist. TO[CAMO1TO]

dist_ 0CAMO02

dist_ TO[CAMO02TO]

CmCAMO1 CMEANCAMO1 /média(CMEANCAMO1)
CmCAMO2 CMEANCAMO02/média(CMEANCAMO02)
raioT0 INTERPOL(RAIO_0,TEMPO_ 0, T20indx)
RaioTOCAMO1 raiocTO[CAMO1TO]
RaioTOCAMO02 raicTO[CAMO02TO0]
raio2020 (raioT0/2)*dist TO/média(dist0)

raio2020CAMO1 (raiocTOCAMO1/2)*dist_ 0CAMO1/media(dist_0)
raio2020CAMO02 (raicTOCAMO02/2)*dist_ 0CAMO02/media(dist_0)

T01 _FWMR1 MEAN

T1 = Anel de montagem 1

T02 _FWMR2 MEAN

T2 = Anel de montagem 2

T03_PRLNS_ MEAN

T3 = Lentes primarias

T04 SCLNS_MEAN

T4 = lentes secundéarias

TO5 TLFW1_ MEAN

T5 = Tubo telescépio frontal

T06_TLAFT MEAN

T6 = Tubo telescépio traseiro

T07 _FDMCH_MEAN

T7 = Mecanismo de porta

T08 PSASM MEAN

T8 = Juncoes

T09 TLMIR MEAN

T9 = Espelho

T10_LTELC_MEAN

T10 = Caixa elétrica externa

T11 OVNCT_MEAN

T11 = Caixa elétrica forno filtros

T12 OVNLY_ MEAN

T12 = Forno de filtros LYOT

T13_OVNWM__MEAN

T13 = Forno de filtros WBM

T14 _OVNNM_MEAN

T14 = Forno de filtros NBM

T15_OVNPA_ MEAN

T15 = Forno de filtros PA

T16_ CM2FM_MEAN

T16 = Camera 2 FLDMRR

T17 _CM1FM__MEAN

T17 = Camera 1 FLDMRR

T19 OPFRT MEAN

T19 = Optica dentro frontal

T21 OPCEB_MEAN

T21 = Optica préoximo a Caixa elétrica

T22 OPOVN_MEAN

T22 = Optica préximo ao fornos

T23 OPAFB_MEAN

T23 = Banco 6ptico traseiro

T24 HRNS1 MEAN

T24 = Estrutura de montagem

T26_FRLEG_MEAN

T26 = Estrutura estabilidade frontal

T28 CEB2_ MEAN

T28 = Caixa elétrica CAM 2
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Tabela 9 — Vetores utilizados nesse trabalho, suas descrigoes e manipulagoes.

(Continuagao)

VETORES

DESCRICAO/MANIPULACAO

T29 CEB1_MEAN

T29 = Caixa elétrica CAM 1

T30 HEBBP_MEAN

T30 = HEB_ PRATO B

T31 HEBPC_MEAN

T31 = HEB  PWR CNVR_PRI

T32 HEBRC MEAN

T32 = HEB_ PWR_CNVR_RED

T33_HEBPA_ MEAN

T33 = HEB _RAD6000 _CPU_A

T34 HEBPB_MEAN

T34 = HEB_ RAD6000_CPU_B

T35 TLFW2_ MEAN

T35 = Tubo telescopio dianteiro

T36 BDSMT MEAN

T36 = Feixe BDS

T37 _OPFWB_MEAN

T37 = Banco 6ptico dianteiro

T39 OPFWC_MEAN

T39 = Optica dianteiro CVR

T40 OPAFC_MEAN

T40 = Optica traseiro CVR

T47 _OSCB_MEAN

T47 = OBC_OSC_B

T48 OSCA_MEAN

T48 = OBC_OSC_A

T201 1CCD1_MEAN

T201 = CEB1_CCD_TEMP1

T203 1CCD2_MEAN

T203 = CEB1_CCD_TEMP2

T203 _1CEB_MEAN

T2032 = CEB1_PWB_TEMP

T202_2CCD1_MEAN

T202 = CEB2_CCD_TEMP1

T204_2CCD2_MEAN

T204 = CEB2_CCD_TEMP2

T206 2CEB MEAN

T206 = CEB2 PWB TEMP

Templndx1 T01_FWMRI1_MEAN][indxT1]
TempIndx2 T02_FWMR2_MEAN[indxT1]
Templndx3 T03_PRLNS_ MEAN]indxT1]
Templndx4 T04 SCLNS_MEAN[indxT1]
TemplIndxb T05_TLFWI1_MEAN[indxT1]
Templndx6 T06_TLAFT MEAN][indxT1]
TempIndx7 T07_FDMCH_MEAN/[indxT1]
Templndx8 T08 _PSASM__MEAN]indxT1]
TemplIndx9 T09 _TLMIR_MEAN[indxT1]
Templndx10 T10_LTELC MEAN[indxT1]
Templndx11 T11_OVNCT_MEAN[indxT1]
Templndx12 T12_OVNLY_MEAN]indxT1]
Templndx13 T13_OVNWM__MEAN[indxT1]
Templndx14 T14 OVNNM_MEAN[indxT1]
Templndx15 T15_OVNPA_MEAN[indxT1]

TempIndx16

T16_CM2FM_ MEAN][indxT1]
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Tabela 9 — Vetores utilizados nesse trabalho, suas descrigoes e manipulagoes.

(Continuagao)
VETORES DESCRICAO/MANIPULACAO
Templndx17 T17 _CMI1FM_MEAN[indxT1]
Templndx19 T19_OPFRT_ MEANJ[indxT1]
Templndx21 T21 _OPCEB_MEAN][indxT1]
TemplIndx22 T22_OPOVN_MEAN[indxT1]
TempIndx23 T23_OPAFB_MEANJ[indxT1]
Templndx24 T24 _HRNS1_ MEAN][indxT1]
Templndx25 T25 _HRNS2 MEANJ[indxT1]
Templndx26 T26_FRLEG MEAN[indxT1]
Templndx27 T27 RRLEG_MEAN[indxT1]
Templndx28 T28_CEB2_MEAN[indxT1]
Templndx29 T29 CEB1_MEAN[indxT1]
TempIndx30 T30_HEBBP_MEAN[indxT1]
TemplIndx31 T31_HEBPC_MEAN[indxT1]
Templndx32 T32 _HEBRC_MEAN][indxT1]
TemplIndx33 T33 _HEBPA MEAN[indxT1]
TemplIndx34 T34 HEBPB MEAN]indxT1]
TemplIndx35 T35 _TLFW2_MEAN[indxT1]
TempIndx36 T36_BDSMT_MEAN]indxT1]
TempIndx37 T37_OPFWB_MEAN]indxT1]
TemplIndx39 T39 _OPFWC_MEAN]indxT1]
TemplIndx40 T40_OPAFC_MEAN][indxT1]
Templndx47 T47 OSCB_MEAN]indxT1]
Templndx48 T48 OSCA_MEAN][indxT1]
Templndx201 T201_1CCD1_MEAN[indxT1]
TempIndx203 T203 _1CCD2_MEAN[indxT1]
TempIndx2203 T203_1CEB__MEAN/[indxT1]
Templndx202 T202_2CCD1_MEAN[indxT1]
Templndx204 T204_2CCD2_MEAN]indxT1]
Templndx206 T206_2CEB_MEAN][indxT1]
I0C1T1 INTERPOL(TempIndx1,T1lindx,t2cam01)
10C1T2 INTERPOL(TempIndx2,Tlindx,t2cam01)
10C1T3 INTERPOL(TempIndx3,T1lindx,t2cam01 )
10C1T4 INTERPOL(TempIndx4,T1lindx,t2cam01 )
I0C1T5 INTERPOL(TempIndx5,T1lindx,t2cam01 )
I0C1T6 INTERPOL(TempIndx6,T1lindx,t2cam01 )
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Tabela 9 — Vetores utilizados nesse trabalho, suas descrigoes e manipulagoes.

(Continuagao)
VETORES DESCRICAO/MANIPULACAO

[I0C1T7 INTERPOL(Templndx7,Tlindx,t2cam01 )
I0C1T8 INTERPOL(TempIndx8,T1lindx,t2cam01 )
I10C1T9 INTERPOL(TempIndx9,T1lindx,t2cam01 )
I0C1T10 INTERPOL(TemplIndx10,T1lindx,t2cam01 )
I0C1T11 INTERPOL(TempIndx11,Tlindx,t2cam01 )
[10C1T12 INTERPOL(TempIndx12,T1lindx,t2cam01 )
[10C1T13 INTERPOL(TempIndx13,Tlindx,t2cam01 )
10C1T14 INTERPOL(TempIndx14,T1lindx,t2cam01 )
I10C1T15 INTERPOL(TempIndx15,T1lindx,t2cam01 )
I0C1T16 INTERPOL(TempIndx16,T1lindx,t2cam01 )
10C1T17 INTERPOL(TempIndx17,Tlindx,t2cam01 )
10C1T19 INTERPOL(TempIndx19,T1lindx,t2cam01 )
10C1T21 INTERPOL(TempIndx21,T1lindx,t2cam01 )
10C1T22 INTERPOL(TempIndx22, Tlindx,t2cam01 )
10C1T23 INTERPOL(TemplIndx23,Tlindx,t2cam01 )
10C1T24 INTERPOL(TempIndx24,T1lindx,t2cam01 )
10C1T25 INTERPOL(TemplIndx25,Tlindx,t2cam01 )
10C1T26 INTERPOL(Templndx26,Tlindx,t2cam01 )
0C1T27 INTERPOL(TempIndx27,Tlindx,t2cam01 )
10C1T28 INTERPOL(TempIndx28,Tlindx,t2cam01 )
[10C1T29 INTERPOL(TempIndx29,T1lindx,t2cam01 )
10C1T30 INTERPOL(TempIndx30,T1lindx,t2cam01 )
10C1T31 INTERPOL(TempIndx31,Tlindx,t2cam01 )
10C1T32 INTERPOL(TempIndx32,Tlindx,t2cam01 )
10C1T33 INTERPOL(TempIndx33,Tlindx,t2cam01 )
10C1T34 INTERPOL(TempIndx34,Tlindx,t2cam01 )
10C1T35 INTERPOL(TempIndx35,Tlindx,t2cam01 )
10C1T36 INTERPOL(TempIndx36,Tlindx,t2cam01 )
10C1T37 INTERPOL(Templndx37,Tlindx,t2cam01 )
10C1T39 INTERPOL(TempIndx39,T1lindx,t2cam01 )
10C1T40 INTERPOL(TemplIndx40,T1lindx,t2cam01 )
10C1T47 INTERPOL(Templndx47,Tlindx,t2cam01 )
10C1T48 INTERPOL(TempIndx48,T1lindx,t2cam01 )
[10C1T201 INTERPOL(TempIndx201,T1lindx,t2cam01 )
10C1T202 INTERPOL(TempIndx202,Tlindx,t2cam01 )




Tabela 9 — Vetores utilizados nesse trabalho, suas descrigoes e manipulagoes.

(Continuagao)
VETORES DESCRICAO/MANIPULACAO
10C1T203 INTERPOL(TempIndx203,Tlindx,t2cam01 )
10C1T2203 INTERPOL(TempIndx2203,T1lindx,t2cam01 )
10C1T204 INTERPOL(TemplIndx204,Tlindx,t2cam01 )
10C1T206 INTERPOL(TempIndx206,Tlindx,t2cam01 )
I0C2T1 INTERPOL(TempIndx1,T1lindx,t2cam02 )
10C2T2 INTERPOL(TempIndx2,T1lindx,t2cam02 )
[10C2T3 INTERPOL(TempIndx3,T1lindx,t2cam02 )
10C2T4 INTERPOL(TempIndx4,T1lindx,t2cam02 )
10C2T5 INTERPOL(TempIndx5,T1lindx,t2cam02 )
[10C2T6 INTERPOL(TempIndx6,T1indx,t2cam02 )
[10C2T7 INTERPOL(TempIndx7,T1lindx,t2cam02 )
[10C2T8 INTERPOL(TemplIndx8,T1lindx,t2cam02 )
10C2T9 INTERPOL(TempIndx9, T1lindx,t2cam02 )
[0C2T10 INTERPOL(TempIndx10,T1indx,t2cam02 )
[10C2T11 INTERPOL(TempIndx11,Tlindx,t2cam02 )
[10C2T12 INTERPOL(TemplIndx12,T1indx,t2cam02 )
10C2T13 INTERPOL(TempIndx13,T1lindx,t2cam02 )
[10C2T14 INTERPOL(TempIndx14,T1lindx,t2cam02 )
I0C2T15 INTERPOL(TempIndx15,Tlindx,t2cam02 )
10C2T16 INTERPOL(TempIndx16,T1lindx,t2cam02 )
[10C2T17 INTERPOL(TempIndx17,Tlindx,t2cam02 )
10C2T19 INTERPOL(TempIndx19,T1indx,t2cam02 )
10C2T21 INTERPOL(TempIndx21,T1lindx,t2cam02 )
10C2T22 INTERPOL(TempIndx22,T1indx,t2cam02 )
10C2T23 INTERPOL(TempIndx23,Tlindx,t2cam02 )
10C2T24 INTERPOL(TempIndx24,T1lindx,t2cam02 )
10C2T25 INTERPOL(TempIndx25,T1indx,t2cam02 )
[10C2T26 INTERPOL(TempIndx26,T1indx,t2cam02 )
lI0C2T27 INTERPOL(TempIndx27,Tlindx,t2cam02 )
[10C2T28 INTERPOL(TempIndx28,T1indx,t2cam02 )
10C2T29 INTERPOL(TempIndx29,T1lindx,t2cam02 )
10C2T30 INTERPOL(TempIndx30,T1lindx,t2cam02 )
10C2T31 INTERPOL(TempIndx31,Tlindx,t2cam02 )
10C2T32 INTERPOL(TempIndx32,Tlindx,t2cam02 )
10C2T33 INTERPOL(TempIndx33,Tlindx,t2cam02 )




Tabela 9 — Vetores utilizados nesse trabalho, suas descrigoes e manipulagoes.

(Continuagao)
VETORES DESCRICAO/MANIPULACAO
10C2T34 INTERPOL(TemplIndx34,T1lindx,t2cam02 )
10C2T35 INTERPOL(TempIndx35,Tlindx,t2cam02 )
10C2T36 INTERPOL(Templndx36,Tlindx,t2cam02 )
10C2T37 INTERPOL(Templndx37,Tlindx,t2cam02 )
10C2T39 INTERPOL(TempIndx39,T1lindx,t2cam02 )
10C2T40 INTERPOL(TempIndx40,T1lindx,t2cam02 )
10C2T47 INTERPOL(TempIndx47,Tlindx,t2cam02 )
10C2T48 INTERPOL(TempIndx48,Tlindx,t2cam02 )
[10C2T201 INTERPOL(TempIndx201,T1lindx,t2cam02 )
10C2T202 INTERPOL(TempIndx202,Tlindx,t2cam02 )
10C2T203 INTERPOL(TempIndx203, Tlindx,t2cam02 )
10C2T2203 INTERPOL(TempIndx2203,T1indx,t2cam02 )
10C2T204 INTERPOL(TempIndx204,T1lindx,t2cam02 )
10C2T206 INTERPOL(TempIndx206, Tlindx,t2cam02 )

Fonte: a autora.
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