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Resumo

Neste trabalho foi construido um algoritmo com a finalidade de detetar automati-
camente a presenca de filamentos solares nas imagens digitais do espectro-heliégrafo
do Observatério Geofisico e Astronémico da Universidade de Coimbra (OGAUC). Este
algoritmo permite também, de forma automatica, determinar algumas propriedades
morfolégicas dos filamentos. Analisaram-se todas as imagens disponiveis desde 16 de
setembro de 2010 até 23 de setembro de 2020. Da analise dos dados extraidos deste
algoritmo foi possivel calcular a data do maximo solar deste tltimo ciclo de 11 anos,
assim como notar a evidéncia do inicio de um novo ciclo. Foi analisado o comporta-
mento da orientacdo dos filamentos ao longo de 10 anos e analisou-se a possibilidade
de existirem posicoes preferenciais para a existéncia dos mesmos. Foi estudada a pos-
sibilidade dessas regioes variarem ao longo dos 10 anos de dados e as suas dimensoes
foram analisadas. No total, o algoritmo detetou 7406 filamentos.

Palavras Chave: filamentos, Sol, espectro-heliégrafo, processamento imagem, propriedades
observacionais



Abstract

The aim of this work was to develop an algorithm with the purpose of auto-
matically detect the presence of solar filaments in the digital images of the spectro-
heliograph of the Geophysical and Astronomical Observatory of the University of
Coimbra (OGAUC). This algorithm also allows, automatically, to determine some
morphological properties of the filaments. All available images from September 16,
2010 until September 23, 2020 were analysed. From the analysis of the data extracted
from this algorithm, it was possible to calculate the date of the solar maximum of
the previous 11-year cycle, as well as to note the evidence of the beginning of a new
cycle. The behaviour of the filament’s orientation over 10 years was analysed and the
possibility of preferential positions for their existence was examined. The possibility
of these regions varying over the 10 years of data was studied and dimensions of the
filaments were analysed. In total, the algorithm detected 7406 filaments.

Key words: filaments, sun, spectro-heliograph, image processing, observational proprieties



Conteudo

1 Introducao
1.1 Introducao a Estrutura Solar e aos seus Fenémenos . . . . . .. .. ..
1.1.1 Filamentos ou proeminéncias solares . . . .. .. ... .. ...
1.2 CicloSolar . . . . . .. e
1.3  Efeito do Escurecimento do Bordo (Limb Darkening) . . . . . . . . ..

2 Espectro-heliégrafo
2.1 Escolhadasimagens . . . . ... ... ... L.
2.2 Aquisicao e Processamento das imagens no Espetro-Heliégrafo. . . . .

3 Meétodo
3.1 Descricicodo Método . . . . . . ..o
3.2 ValidacgodoMétodo . . . . . . . ..o

4 Resultados

4.1 Analisedociclosolar . . . . . ...
4.2 Andlise da ocorréncia de filamentos por hemisfério solar . . . . . . ..
4.3 Anaélise da posi¢do dos filamentos . . . . .. ..o L.

4.3.1 Analise da migracao dos filamentos para o equador . . . . . . .
4.4  Andlise da orientacdo dos filamentos . . . . .. ... ...
4.5 Analise do comprimento, largura e area dos filamentos . . . . ... ..
4.6 Anadlise da curvatura dos filamentos . . . . .. ... ...

5 Conclusoes e trabalho futuro

6 Anexos
6.1 Operacgao morfologica fecho em imagens bindrias . . . . . . ... . ..
6.2 Validacgodométodo . . . . . . . ... Lo o Lo



Lista de Figuras

10

11

12
13
14
15
16
17

18
19
20

21
22
23
24
25

26
27
28

29
30
31
32
33
34

Estrutura Solar . . . . . . ..
Cadeia PPI: principal cadeia de reacoes nucleares responsavel pela conversao

de hidrogénio em hélio no ntcleo do Sol. [4] . . . ... ... ...
Granulagao observada na fotosfera resultante das células de convecgido pre-

sentes na zona convectiva. . . .. .. oL L oL Lol e
Manchas Solares . . . . . . . .. Lo
Regido Facular . . . . . . . . . e
Variacao da densidade e temperatura ao longo da atmosfera dosol . . . . .
A esquerda a observacdo de uma proeminéncia, a direita a observacio de

um filamento. . . ... L.
Comparagao do tamanho de uma proeminéncia que entrou em erupgao com

o tamanho do planeta Terra. [10] . . . . . .. ... ... . ... ...
Comparacao da regiao de aparecimento de um filamento com a mesma regiao

NUM MAENEtOEraAMNA .« « « « . v v e v v e e e e e e e e e
A esquerda, o modelo da estrutura do campo magnético, ao longo do eixo z,

no interior de um filamento; A direita, o perfil da densidade para o campo

representado a esquerda, a temperatura constante. [2] . . .. ... ... L.
Diferentes modelos de configuracao do campo magnético para a sustentacao

do filamento.[13] . . . . ..
Esquema da chirality dos filamentos. . . . ... ... ... ... ......
Registo do ciclo das Manchas em funcdo do tempo. . . . . .. .. ... ..
CicloSolar. . . . . . . . o e
Fluxo Meridional. . . . . . . . . ... .
Escurecimento do bordo numa imagem solar . . . . .. ... ... ... ...
Esquema da diferenca de profundidade de observacao no centro do disco

solar para o seu bordo. . . . . .. ...
Representagdo de 6. . . . . . . ..
Profundidade das riscas utilizadas no OGAUC . . . . . .. . ... ... ...
Exemplo de cada uma das imagens obtidas no espectro-heliografo do OGAUC.

25

Diagrama do decaimento Ha. . . . . . . . . . . . ...
Perfil da risca espetral Ha.[17] . . . . . ... o o
Esquema espectro-heliografo . . . . . .. . ..o o o0 L.
Celostato . . . . . . . e
Exemplos de imagens que contém artefactos obtidas pelo espectro-heliégrafo

do OGAUC. . . . . . e
Imagem Ha (A = 6562.84) do dia 21/11/2015 . . . . . . . .. .. ......
Filtro Gaussiano . . . . . . . . . .. Lo
Modelizagao do perfil da imagem dia 16/12/2010 através da equagao equa-

a0 (17) o .
Anilise dos perfis da imagem dia 21/11/2015 . . ... ... ... ... ...
Imagem sintetica e resultado da subtragdo com a imagem normalizada . . .
Representagao da intensidade dos pixéis da imagem resultante da subtragao.
Resultado do treshold e da eliminacao dos pixeis fora de 95% do raio solar .
Eliminacao do ruido do tipo “sal-pimenta”. . . . . . . .. . ... ... .. ..
Exemplo de filamento unido pela operacao fecho. . . . . . . ... ... ...



35

36
37

38
39

40

41

42

43

44

45

46
47

48
49

50
o1

52

53
o4

55

56

o7

Exemplo de imagens com nuvens analisadas sem o limite superior de area

(Imagens de dia 24/01/2013 e 09/04/2014). . . . . . . .. .. .. ... ... 36
Eliminacdo de dreas . . . . . . . . . . ... Lo 37
A azul encontra-se a representacao dos filamentos presentes na imagem
exemplo e a laranja o ajuste de 42 grau de cada um deles. . . . . ... ... 37
Exemplo do esqueleto obtido para os filamentos da imagem exemplo. . . . . 38
Representagao de um filamento (a azul) e as respetivas retas que permitirao
fazer a medida da largura. . . . . . . . . L. Lo o 38
Histograma das larguras e comprimentos obtidos quando se correu o pro-
grama sem restringir as dimensoes dos filamentos. . . . . . ... ... 39
Detegao de uma estrutura derivada a uma particula de pé sem uma filtragem
adequada no método. . . . . ... e 39
Comparacao de duas imagens do mesmo dia em diferentes comprimentos de
onda, . . .. L e e e e 40
Exemplo de funcionemento do programa na detecdo dos eixos maior e menor
de uma estrutura . . . . ... oL oL 40
Detecao final da imagem de dia 21/11/2015 onde se pode ver o contorno de
cada filamento detetado. . . . . . ... 41
Figura com os esqueletos & esquerda e a mesma figura sobreposta na imagem
original & direita com os esqueletos representados a vermelho. . . . . . . .. 42
Ajustes de primeiro grau, a vermelho, sobrepostos & imagem original. . . . . 42
Diferenca nas imagens do mesmo dia (20/02/2012) em Meudon (& direita)
e em Coimbra (d esquerda). . . . . . . . ... L 43
Diferenca nas imagens do mesmo dia (27/02/11) em Meudon (a direita) e
em Coimbra (d esquerda). . . . . . .. . . ... 43
Exemplo de 3 imagens com boas detegdes. . . . . . ... ... 45
Exemplo de 3 imagens com més detegoes. . . . . . ... ... 46

Gréficos do nimero de filamentos detetados em cada imagem em funcao
do dia juliano. A esquerda, cada ponto representa o nimero de filamentos
detetados num dia. Na imagem & direta, cada ponto representa a média
movel de 27 pontos. As areas representadas a vermelho no grafico da direita
mostram: 1 - o méximo de atividade solar; 2 - o “Gnevyshev gap”; 3 - o final

do ciclo solar 24 e o possivel inicio do ciclo solar 25. . . . . ... ... ... 47
Ajuste da figura 51 & esquerda a uma gaussiana para modelacdo do ciclo
SOlar. . . . L e e 48

Média mével de 27 pontos do nimero de filamentos por dia em cada hemisfério. 49
Ajuste de uma gaussiana (a vermelho) ao nimero de filamentos por dia em
cada hemisfério (dados a preto e azul). . . . ... . ... L. 49
A preto estdo representados a média moével de 27 pontos do nimero de
filamentos em func¢io do dia juliano; a vermelho estdo representadas as res-
petivas gaussianas modelizadas anteriormente. De cima para baixo as in-
formacoes sdo referentes: ao disco solar completo, ao hemisfério norte e ao
hemisfério sul. . . . . . . . L 51
A preto esta representada a média movel de 27 dias do ntimero de filamentos
por dia juliano; a vermelho a gaussiana que modela o ntiimero de filamentos
por dia juliano; e a azul uma gaussiana resultante da soma das gaussianas
que modelam o nimero de filamentos por hemisfério por dia juliano. . .. . 52
Histograma da posi¢ao x do centro dos esqueletos dos filamentos. . . . . . . 92



58

59

60

61
62
63
64
65

66

67
68
69
70
71
72
73
74

Modelizagao gaussiana (a vermelho) sobreposta ao histograma da posi¢ao y

do centro dos esqueletos dos filamentos. . . . . . . ... ... L. 53
Representagao dos valores médios obtidos para cada gaussiana e respetivos
ajustes lineares para cada pico em funcgoda CR. . . . . .. .. .. ... .. 54

Gréfico da inclinagdo média dos filamentos de cada imagem em funcdo do
dia juliano, a esquerda; Histograma do grafico da inclinacao média dos fila-

mentos de cada imagem por dia juliano, & direita. . . . . . ... ... ... 55
Histograma da orientacdo dos filamentos. . . . . ... ... ... .. .... 56
Representagéo da divisdao do disco solar em quadrantes. [13] . . . . . .. .. 57
Histogramas da orientacdo dos filamentos para cada quadrante. . . . . . . 57
Representagao da divisao do disco solar em 16 partes. [13] . . . . .. .. .. 58
Histogramas da orientacao dos filamentos para cada parte representada na

figura 64. . . . L L 58

Em cima, a contagem de filamentos por dia juliano apresentado na secao 4.1;
ao centro, a representacao da variacdo do comprimento ao longo do ciclo; e

em baixo, o grafico andlogo para a largura. . . . . . . ... ... L. 59
Histogramas comprimento e largura dos filamentos. . . . . . .. .. .. ... 60
Histograma da éarea dos filamentos. . . . . . . ... ... ... ... ..., 61
Histograma do indice de curvatura dos filamentos. . . . ... ... ... .. 61
Operagdo morfolégica dilatagdo . . . . . . . . . . . ... L. 65
Exemplo pratico da operagdo dilatagdo aplicada a uma imagem.[18] . . . . . 66
Operagao morfolégica erosao . . . . . . . . . . .o oo 66
Exemplo pratico da operagao erosao aplicada a uma imagem. [18] . . . . . . 67
Exemplo da operacao morfologica fecho . . . . . .. ... 67



Lista de Tabelas

1 Comparacao do nimero de filamentos analisados visualmente com o ntmero

de filamentos analisados pelo software. . . . . . . .. .. .. ... .. .... 68
2 Comparacgao do namero de filamentos detetados corretamente ou incorreta-
mente pelo software. . . . . ... L. 69



1 Introducao

Os filamentos solares sao estruturas mais densas e mais frias que o meio envolvente. Sao
constituidos por material parcialmente ionizado e estdo ancorados por campos magnéticos
provenientes da “superficie do Sol”, que se estendem até a atmosfera solar[1].Quando sdo
observados no bordo solar aparecem como arcos brilhantes, aos quais se di4 o nome de
proeminéncias. Ja quando sdao observados no interior do disco solar, observa-se a projecao
destas estruturas, e estas apararem como estruturas escuras, finas e alongadas.

Embora muitos dos mecanismos para a sua formacao e evolucao permanecam desconhe-
cidos, estes fendmenos ja sao conhecidos ha centenas de anos gracas aos eclipses solares. Ha
relatos de avistamentos de proeminéncias que remontam a idade média (por volta de 1239),
quando foi mencionado um ’burning hole’ no sol; em 1733 outra proeminéncia foi descrita
como uma “chama vermelha”. No entanto, estes fenémenos cairam no esquecimento até
que 1842 foram “redescobertos”’ causando uma surpresa desmesurada. A falta de expli-
cacoes, houve até quem dissesse tratar-se de “montanhas no Sol”. Desde essa altura que
se mantém um grande interesse nestas estruturas. Um grande marco nas observagoes das
proeminéncias vem com a invencao do corondgrafo em 1930 que permitiu a sua observacao
mesmo sem que esteja a ocorrer um eclipse [2].

O estudo dos filamentos/proeminéncias é de extrema importancia, pois estes podem
entrar em erupgao e gerar flares e/ou ejecoes de massa coronal (CME). Caso estas tempes-
tades venham na direcao da Terra, podem comprometer o modo de vida que conhecemos.
Um dos exemplos mais significativos foi a tempestade geomagnética de marco de 1989, que
ocorreu devido a uma erupcao solar. Nesse evento, foram avistadas auroras a latitudes tao
baixas quanto a Flérida e Cuba. Além disso, as correntes induzidas no solo encontraram
um ponto fraco na rede elétrica do Quebec que, em menos de dois minutos, causou um
apagao em toda a regido. A energia s6 foi reposta passadas 12 horas. Durante esse tempo,
foram fechadas escolas, negocios, o metro de Montreal e o aeroporto de Dorval [3]. Por
este motivo, a compreensao destes eventos é de extrema importincia para o space we-
ather. Embora os filamentos tenham sido intensamente estudados durante décadas, devido
a complexidade destes fenomenos, muitos dos seus enigmas permanecem desconhecidos [1].

O algoritmo desenvolvido neste trabalho para a detecao dos filamentos nas imagens do
OGAUC funciona com base no valor da intensidade dos pixéis. Tem o intuito de testar
a viabilidade de métodos simples de andlise de imagens para este tipo de processamento
de dados. Adicionalmente, efetua medigoes de propriedades morfologicas dos filamentos,
tais como a éarea (ainda que seja uma aproximagao, pois nao foi feita nenhuma correcao
esférica), o numero de filamentos por dia no disco solar e em cada hemisfério, a inclinacao,
comprimento, largura e posicao central de cada filamento.

1.1 Introducao a Estrutura Solar e aos seus Fenémenos

Tal como a Terra, o Sol tem também uma estrutura diferenciada. Uma vez que observacoes
diretas ao centro solar ndo sdo possiveis, a sua estrutura interna é inferida usando técnicas
como a heliossismologia. Segundo os modelos mais aceites, a estrutura do Sol pode ser
dividida em: nucleo, zona radiativa, zona convectiva, fotosfera, cromosfera e coroa solar.
Esta estrutura esta representada na figura 1.
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Figura 1: Esquema da estrutura Solar. (https://www.cogitania.com/news/2018/1/15/the-
suns-structure-and-nature)

Na zona mais interna do Sol situa-se o ntcleo, que ocupa cerca de 20% do seu raio. E
nesta zona onde se da toda a producao de energia solar através de reacoes termonucleares
de fusdo. A principal reacio denomina-se por PPI ou cadeia protao-protao e encontra-se
esquematizada na figura 2. Nesta reacdo 4 nicleos de hidrogénio produzem 1 dtomo de
hélio-4 emitindo durante o processo 2 positroes, 2 neutrinos e dois fotoes de raios gama
[41H — 3He + 2e™ + 2v, + 29].

Oe* ---(--- Ve, Deutrino Q neutron

IH
! A Y, gamma-ray @ positron

1SS Figure 2.3 © The Open University 2015

Figura 2: Cadeia PPI: principal cadeia de reacoes nucleares responsavel pela conversao de
hidrogénio em hélio no nicleo do Sol. [4]

A zona radiativa é marcada por uma descida acentuada na densidade, pressao e tempe-
ratura do meio. Nestas condic¢oes, as reacoes termonucleares ji nao sao possiveis e a energia
criada no niicleo inicia a sua propagacao até as camadas mais externas do Sol. Nesta zona,
embora as condicoes ja nao sejam adequadas a reacoes nucleares, nao ha ainda condicoes
para a existéncia de movimentos de convecgao, pelo que, o transporte de energia se da
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por transporte radiativo. Devido ao livre percurso médio de um fotao nesta camada, estes
podem demorar até trés milhdes de anos a atravessar apenas a zona radiativa, que ocupa
cerca de 50% do raio solar. Nesta camada, o movimento de rotacao do Sol é semelhante
ao movimento de corpo rigido.

Acima da zona radiativa encontra-se a zona convectiva. Aqui, a temperatura e a den-
sidade diminuem e, tal como o nome indica, o transporte de energia da-se ndo s6 por
transferéncia radiativa, mas também por conveccao. O limite inferior da zona de convec-
cao é definido pelo critério de conveccao de Schwarzschild, que dita as condi¢oes para que
haja transporte convectivo numa estrela. A condi¢do de Schwarzschild aparece, muitas
vezes, expressa da seguinte forma:

dlnT
dln P (1)

onde T é a temperatura da estrela, P a pressdo e ad significa processo adiabatico. Reescre-
vendo este critério em funcao do raio da estrela (r) obtém-se uma compreensao mais clara
do critério [5]:

dlnT
dln P

ad

x|
r r

Ou seja, de forma simples, a condicao dita que, para que haja convecgao, o modulo do
gradiente de temperatura local tem de ser superior ao médulo do gradiente de temperatura
de um processo adiabatico. Esta zona ocupa cerca de 30% do raio solar e, mesmo nao
podendo ser observada diretamente, pode ver-se o resultado das suas células de convecgao
na forma de granulagdo (figura 3) na camada superior do Sol: a fotosfera.

ad

n w
] ]
o o
b b
bl |fz
o o
4 T

Figura 3: Granulacao observada na fotosfera resultante das células de conveccao presentes
na zona convectiva.

No entanto, a transicdo entre a zona radiativa e a zona convectiva é uma transicao
bastante turbulenta onde existem 2 regimes de interface: o owvershot e a tacoclina. No
overshot existe um regime de semi-convecc¢iao promovido pelo efeito de Arquimedes, sendo
entdo esta zona a primeira camada onde se verifica um regime turbulento. A tacoclina é
imposta pelo limite onde o Sol deixa de rodar como um corpo rigido e passa a ter uma
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rotagao diferencial, de modo a conservar o momento angular. A partir deste limite, o Sol
roda mais rapidamente no equador e mais lentamente nos polos.

A camada seguinte, a fotosfera, é considerada a primeira camada da atmosfera do Sol
e, a0 mesmo tempo, é considerada a sua superficie. Essa dualidade é devida ao facto de
a superficie de uma estrela ndo ter um limiar bem definido. Na fotosfera a temperatura
e densidade continuam a diminuir. Esta é uma camada de particular interesse por ser
uma, zona onde existe transicdo de regimes 6ticos, onde a opacidade do plasma diminui
o suficiente para que alguns fotoes possam escapar, permitindo assim que esta zona seja
visivel. E, portanto, a zona mais profunda do Sol que pode ser observada. Assim, é
também o local mais profundo onde se podem encontrar fenémenos solares, tais como
a, ja mencionada, granulacdo, as manchas solares e as regides faculares. As manchas
solares caracterizam-se por serem regioes circulares e mais escuras sobre o disco solar mais
brilhante. Isto porque sao, de facto, mais frias que o material circundante, uma vez que se
formam em zonas de campo magnético intenso que dificultam a movimentac¢ao do plasma.
Por norma, estas aparecem em grupos, pois surgem em locais onde as linhas de campo
emergem e submergem da fotosfera. Na figura 4 pode ver-se, em cima, a observacdo de
uma mancha solar pelo Big Bear Solar Telescope; Em baixo, & esquerda, um esquema da
configuragao do campo magnético numa mancha solar e, & direita, a exemplificacao do
aparecimento de manchas em grupos.

W

sunspot sunspot

Figura 4: Em cima, a observagdo de uma mancha solar pelo Big Bear Solar Telescope; em
baixo, a esquerda, um esquema da configuracao do campo magnético numa mancha solar
e, a direita, a exemplificacdo do aparecimento de manchas em grupos.

Observacionalmente, as regices faculares sdo o oposto das manchas solares, caracterizando-
se por ser regides mais brilhantes face a regido envolvente. As zonas faculares sdo mais
brilhantes e mais quentes porque, de facto, observam-se regiGes mais interiores da fotosfera
e, portanto, mais quentes. Estas zonas tornam-se visiveis quando existe uma grande con-
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centracao de linhas de campo a emergir/submergir da fotosfera. A densidade do plasma
nas zonas de maior concentracdo de campo magnético ird diminuir, de forma a balancear
o aumento da pressao magnética entre essa zona de concentragdo de linhas de campo e o
meio envolvente. Tal expde as zonas mais interiores. Na figura 5 & esquerda, pode ver-se
um esquema de como se observam as regides faculares e, a direita, uma observacao ao sol
feita pelo OGAUC, que contém regides faculares.

observer ASTRONONICAL OBSERVATORY

UNIVERSITY of COIMBRA

magnetic
b:ugndary

10 - 90% of granule "top'

brightness
contribution

SPECTROHELIOGRAM Ca Il K3 39337 A DATE: 2014-01-28 No.07  TIME: 16:26 UT

Figura 5: A esquerda um esquema de como é vista uma regido facular [6], & direita uma
observacao do sol do OGAUC que contém regiGes faculares.

Continuando a subir na atmosfera solar surge a cromosfera. Aqui, a densidade continua
a diminuir. No entanto, da-se um ligeiro aumento da temperatura. A cromosfera, por ter
uma, densidade muito menor que a fotosfera, terd também uma baixa emissao comparada
com a mesma, pelo que s6 é visivel “a olho nu” durante eclipses solares, onde aparece na
forma de um halo vermelho brilhante devido & sua intensa emissdo no Ha. Nesta zona
encontram-se os filamentos - o alvo de estudo deste trabalho (secao 1.1.1) e as plages que
sa0 a continuacao dos efeitos causados pelas zonas faculares nas camadas mais elevadas.

Por fim, a coroa solar apenas visivel usando telescopios especialmente desenhados para
o efeito (corondgrafo) ou durante eclipse solares onde aparece sob a forma de uma auréola
esbranquicada. Esta é a zona com menor densidade em todo o Sol, no entanto, a sua
temperatura sofre um aumento de varios milhoes de graus. Este aumento de temperatura
ndo é expectével e os mecanismos para este efeito ainda ndo estao explicados. A teoria
mais aceite pela comunidade sugere que este aquecimento possa ter origem nas ondas
magnéticas e magneto-acusticas. Sabe-se que, devido & sua temperatura, a coroa solar
emite principalmente na regido dos Raio-X. Aqui é onde se forma o vento solar, mas
também onde acorrem alguns dos fendmenos mais perigosos para a vida na Terra: as flares
e as ejecoes de massa coronal (CME).

Na figura 6 estao esquematizadas, para uma melhor compreensao, as variacoes de den-
sidade e temperatura da atmosfera solar, mencionadas ao longo desta seccao.
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Figura 6: Variacdo da densidade e temperatura ao longo da atmosfera do sol. [7]

1.1.1 Filamentos ou proeminéncias solares

As proeminéncias/filamentos sao estruturas densas e frias de plasma parcialmente ionizado
suspenso na atmosfera solar por campos magnéticos em forma de arco [8]. Os filamentos
e as proeminéncias correspondem ao mesmo fenémeno. Quando sao avistados no bordo
solar (como se pode ver & esquerda na figura 7) dé-se o nome de proeminéncia, sendo vistos
como estruturas em forma de arco brilhante sobre um fundo escuro. Quando sdo vistos
sobre o disco solar, apenas se vé a sua projecao nesse mesmo disco. Surgem entdo como
estruturas escuras (pois absorvem a luz nas camadas mais inferiores), finas e alongadas
sobre o fundo brilhante do disco solar. Tal acontece pois os filamentos contém plasma mais
denso, mas mais frio do que o material da coroa/cromosfera (figura 7, a direita).

“thinglink.

Figura 7: A esquerda a observagdo de uma proeminéncia, & direita a observacdo de um
filamento.

Ao longo dos anos, foram atribuidas diversas catalogacoes aos filamentos. Atualmente,
as mais consensuais sao: filamentos quiescentes e filamentos ativos. Os filamentos quies-
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centes sao estruturas estéveis que podem durar varios meses. Encontram-se, geralmente, a
latitudes altas e existem em zonas de menor atividade solar. Podem atingir até 10 km de
comprimento e, durante o seu tempo de vida, migram lentamente em dire¢ao ao polo mais
proximo. Ja os filamentos ativos estdo associados a regides ativas e podem estar associa-
dos a flares. A sua estrutura é mais dindmica e tém tempos de vida médios que duram
entre poucos minutos a algumas horas. Tanto a intensidade do campo magnético como a
sua temperatura média sao superiores aos dos filamentos quiescentes [2, 9]. Na figura 8
pode ver-se a comparacao do tamanho de uma proeminéncia que entrou em erup¢ao com
o tamanho do planeta Terra.

& approximate size of Earth

Figura 8: Comparacao do tamanho de uma proeminéncia que entrou em erupgao com o
tamanho do planeta Terra. [10]

No entanto, apesar das inimeras diferencas, os dois tipos de filamentos apenas se
formam nos chamados “canais de filamentos”. Estas zonas situam-se sobre as linhas de
inversao de polaridade. As linhas de inversao de polaridade ficam entre regidoes de fluxo
de polaridade oposta, local onde a componente radial do campo magnético muda de sinal.
Estes canais sao os tnicos locais onde os filamentos se desenvolvem. No entanto, tal ndo
implica que todos os canais possuam filamentos. Na figura 9 pode ver-se, a esquerda, a
observacao de um filamento as 02:01:37UT do dia 6 de setembro de 2001. A direita, observa-
se o contorno desse filamento sobreposto ao magnetograma dessa regiao as 02:04:29UT
do mesmo dia. As regides a azul representam zonas de polaridade negativa, e as zonas a
vermelho, regides de polaridade positiva. Nesta imagem ¢ evidente a formagao do filamento
numa zona de inversdo de polaridade.
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Figura 9: A esquerda, a observacio de um filamento as 02:01:37UT do dia 6 de setembro
de 2001. A direita, o contorno desse filamento est4 sobreposto a0 magnetograma da mesma
regiao as 02:04:29UT do mesmo dia. As regides a azul representam zonas de polaridade
negativa e as zonas a vermelho, as regides de polaridade positiva. [11]

Como referido anteriormente, os filamentos sdo estruturas em forma de arco que se
estendem desde a cromosfera até a coroa solar. Como a temperatura do filamento é menor
que a do material circundante da cromosfera, o equilibrio da pressao lateral fard com que
a densidade do filamento seja cerca de cem vezes maior que a densidade da coroa solar.
Para que os filamentos possam ser estruturas estaveis, tem de existir uma for¢ca magnética
a sustenté-los. Essa forga magnética que o sustenta, tem de estar em equilibrio com a
pressao gravitica. [16]

A condicao para o equilibrio hidrostatico é dada por:

~Vp—jxB+pg=0 3)

como pj =V x B entdo pode reescrever-se:

(V x B)

—-Vp+ X B+pg=0 (4)

onde p é a pressao, B o campo magnético, p a densidade, g a aceleragao gravitica e p
a permeabilidade magnética.

Existem véarios modelos para explicar a sustentacao das proeminencias, desde modelos
que tentam explicar o suporte do campo magnético, negligenciando, para isso, o balanco
de energia (Bhatnagar et al., (1951); Dungey, (1953); Kippenhahn and Schliiter, (1957);
Brown, (1958)) até aos modelos que tentam resolver o balango de energia, negligenciando
o suporte, por forma a entender o seu processo de formagao (Orrall and Zirker, (1961);
Kuperus and Raadu, (1974); Priest and Smith, (1979)). H4 também modelos, como os
de Low (1975) and Lerche e Low (1977), onde a equagdo magnetostatica do modelo de
Kippenhahn-Schltlter é resolvida com uma equacao de energia na qual a conduc¢io térmica
é contrabalancada por um termo simplificado de perda de calor proporcional a densidade.
Além destes, Milne et al. (1979) estendeu este trabalho usando uma equagao de energia
que envolve conducao térmica, radiacdo e aquecimento mecénico, assumindo como condi-
¢ao fronteira os valores coronais. Na maioria destes modelos, é utilizada a configuragao
magnética do modelo de Kippenhahn-Schliiter (1D). Por este motivo, este serda o modelo
utilizado nesta seccao [2, 8, 12].
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Neste modelo, o filamento é representado como uma camada de plasma fina e isotérmica
suspensa no campo magnético. A temperatura é constante (1), e como a sua largura é
muito menor que a sua altura e comprimento, apenas sao consideradas as variacoes na
componente horizontal do plasma do filamento. Assim,

B = (Byo, Byo, B-(z)) p=p(x) p=p(x)

onde Byg e Byo sao constantes.
Resolvendo a equacao (4) para estas condic¢oes, o balanco entre as for¢as horizontal e
vertical é dado por:

dp 1 dB,
L - _B,
dx pn - odx (5)
1 dB,
= “By,—= 6
Py = Bow (6)

Como a temperatura é constante, pode definir-se a pressao como p = pRT e reescrever
a ultima equacao:

Bos dB. _ p
uw ode A

(7)

onde A = KN%TO é a “pressure scale heigh”. Resolvendo a equacao (6) obtém-se:

B2
p+ 2—; = constante (8)

Para determinar o valor desta constante, aplicam-se as condi¢oes fronteira onde, a
medida que a distancia a proeminéncia aumenta, a pressao e densidade tendem para zero
e B, tende para um valor constante B,g. Desta forma,

Bl - B2
2p

Substituindo equagao (9) na equagio (7) obtém-se:

p:

By, dB.  BZ%, — B?

= 10
u dx 2u (10)
Integrando equagao (10) em ordem a x:
BzO T
B,=B h — 11
z 20 tan <2310/1> ( )
e a pressao é dada por:
BY (B«
— Z20gach = 12
P=5, M 9B, 4 (12)

Novamente, como a temperatura é constante, pode aproximar-se a um gas ideal e a

densidade toma a forma:
1 B% B,y x
— _— “20gech? =z 1
RTo 21" (25;0/1) (13)

Os perfis de B, e da densidade podem ser vistos na figura 10 ao longo do eixo x.
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Figura 10: A esquerda, o modelo da estrutura do campo magnético, ao longo do eixo z,
no interior de um filamento; A direita, o perfil da densidade para o campo representado a
esquerda, a temperatura constante. [2]

A figura 11 ilustra dois modelos com diferentes configuragoes do campo magnético com
polaridade oposta. A direita, o modelo descrito nesta seccdo (Kippenhahn and Schlii-
ter , 1957) e & esquerda o modelo de Kuperus Raadu, (1974). Os modelos do género
Kippenhahn-Schliiter sdo considerados de polaridade normal (tipo N) onde o campo mag-
nético emerge da superficie solar de um lado da proeminéncia, penetra o plasma e volta a
imergir do outro lado. O modelo de Kuperus Raadu apresenta polaridade inversa (tipo I).
[2, 13]

= N

+ - i -

Kippenhahn-Schliter model (1957) Kuperus-Raadu model (1974)

Figura 11: Diferentes modelos de configuragao do campo magnético para a sustentagao do
filamento.[13]

Uma caracteristica importante dos filamentos é a sua “chirality”. Esta defini¢ao relaci-
ona a orientacdo do campo magnético dentro do filamento com o campo magnético do meio
envolvente. Os filamentos podem ser dextros (dominantes no hemisfério norte) ou sinistros
(dominantes no hemisfério sul). Um filamento é considerado dextro se a direcao do seu
campo magnético ao longo do seu eixo horizontal for direcionado para a direita quando
visto do lado da polaridade positiva e sinistro quando for direcionado para a esquerda, tal
como se pode ver na figura 12.[14, 13]
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Dextral Sinistral

Figura 12: Esquema da chirality dos filamentos. O filamento esté representado a sombreado
e, as setas, indicam a direcdo do campo magnético. (Adaptado de [14])

1.2 Ciclo Solar

Uma vez apresentada a estrutura do Sol e mencionados alguns dos seus fendémenos, é
importante perceber a frequéncia dos mesmos.

Historicamente, o ciclo solar foi descoberto em 1843 por Samuel Heinrich Schwabe [10].
A partir de observacoes com centenas de anos foi possivel notar-se uma coeréncia de 11
anos, com o qual a frequéncia de manchas solares observadas se regia. Isto é, no inicio do
ciclo quase ndo se observam manchas. A meio (passados 5,5 anos) observa-se um maximo
na quantidade de manchas solares. Passados outros 5,5 anos (11 anos depois do inicio
do ciclo) o Sol encontra-se novamente sem manchas solares. Na figura 13 encontra-se o
registo da contagem do nimero manchas desde 1900 até 1999. Rudolf Wolf compilou e
estudou essas e outras observacoes, reconstruindo o ciclo até 1745. Eventualmente, os
resultados obtidos conduziram essas reconstrucoes as primeiras observacées de manchas
solares realizadas por Galileu e seus contemporaneos no inicio do século XVII. Concebeu-
se o esquema de numeracao de Wolf em que, tradicionalmente, o ciclo de 1755-1766 é
numerado como “1”. Neste trabalho serd estudada grande parte do ciclo 24, assim como o
inicio do ciclo 25, onde o Sol se encontra presentemente.

11 year (Schwabe) cycle of sunspot activity

20
151
Count 10L

(x109)
05|

1900 191 1922 1933 1944 1955 1966 1977 1988 1999

Year

Figura 13: Registo do ciclo das Manchas em func¢ao do tempo.

Posteriormente, descobriu-se que o ciclo de atividade solar estava relacionado, ndo s6
as manchas solares, mas sim com muitos dos fenémenos solares.

Uma das teorias mais aceites atualmente para explicar o funcionamento do ciclo solar
estd esquematizada na figura 14.
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Figura 14: Esquema da evolucao do ciclo Solar.[15]

No inicio do ciclo, a nossa estrela possui um campo magnético poloidal (primeiro painel
da figura 14). Como o Sol é constituido por plasma, & medida que o tempo passa, o plasma e
0 campo magnético interagem entre si. Nas condi¢des existentes nas regioes mais profundas
da zona convectiva, essa interagdo pode ser descrita pelo chamado fluxo congelado. Isto é,
0 campo magnético fica preso no fluido com alta condutividade e tem de se mover com o
mesmo. Desta forma, a rotacao diferencial do Sol causard uma deformacao das linhas de
campo magnético, inicialmente poloidal (segundo painel da linha superior da figura 14).
Com o avangar dos anos, as linhas de campo ficam tao deformadas que o campo magnético
poloidal inicial da lugar a um campo magnético toroidal (terceiro painel da linha superior
da figura 14). Este processo denomina-se por efeito (2.

Esta interacdo do campo magnético com o plasma induz uma intensificacao local do
campo magnético, aumentando localmente a pressao magnética. Para manter o equilibrio
de pressao entre as zonas onde o campo magnético foi intensificado e a fronteira, a densidade
local do plasma diminui, obrigando as linhas de campo a emergir da fotosfera (primeiro
painel da linha inferior da figura 14).

Contrario ao efeito {2, existe o efeito «, onde se assiste & transicao de um campo
magnético toroidal para um campo magnético poloidal novamente. Este efeito ocorre
na emersao das linhas de campo magnético ao longo da zona convectiva e tem origem nos
regimes turbulentos a que as linhas de campo estao sujeitas ao longo desta zona (painéis um
e dois linha inferior da figura 14). No segundo painel da linha inferior da figura 14, é visivel
a fusao de algumas linhas de campo nas zonas superiores da atmosfera solar. Também na
zona convectiva, existe o chamado fluxo meridional. Este trata-se do movimento convectivo
do plasma que vai desde o equador até aos polos (figura 15). A medida que este fluxo se
desloca, transporta consigo algumas linhas de campo que estavam emersas (terceiro painel
dalinha inferior da figura 14). No final do ciclo de 11 anos, com o auxilio do fluxo meridional
e depois de algumas reconexoes entre linhas de polaridade oposta, o campo magnético

20



torna-se novamente poloidal (dltimo painel da linha inferior da figura 14). Apenas difere
do campo magnético inicial no sentido das linhas de campo. Isto é, os polos sdo invertidos
comparativamente ao inicio do ciclo. Por este motivo, o ciclo solar é de 22 anos e nao 11
anos.

Figura 15: Fluxo Meridional.

1.3 Efeito do Escurecimento do Bordo (Limb Darkening)

O escurecimento do bordo é um fenémeno observacional conhecido, nao s6 no Sol, mas
também noutras estrelas. E o resultado de uma diminuicdo da luminosidade 4 medida que
a linha de visao se afasta do centro para o bordo do disco solar. Uma observacao deste
efeito encontra-se na figura 16.

Figura 16: Observacao do escurecimento do bordo numa imagem solar. [16]
Este efeito depende do ponto de vista do observador, ja que, quando se olha para o Sol

apenas se consegue ver sobre a mesma espessura otica (7). Esta depende da distancia ao
centro (r), do coeficiente de absorcao (ky) e densidade (p) do meio:

21



dr = kypdr (14)

Quando o observador se encontra a olhar sobre o centro do disco solar, os fotoes tém uma
altura de atmosfera (r) menor para percorrer. Assim consegue observar-se regioes mais
profundas do Sol. J& no limite do bordo solar, o observador apenas vai conseguir ver sobre
as suas camadas mais externas. Ou seja, vé-se uma regido mais elevada da atmosfera solar
com uma temperatura inferior e, por isso, ird parecer menos brilhante nesse comprimento
de onda em particular.

Tal situacao estd esquematizada na figura 17

Figura 17: Esquema da diferenga de profundidade de observagao no centro do disco solar
para o seu bordo.

Este efeito é bem conhecido, o que permitird que seja posteriormente corrigido nos
dados. A funcdo que modela o escurecimento do bordo é dada pela expressao 15.

I(9) = I(0) [1—us—vs + ugcos(6) + 1/20052(9)] (15)

com 0 <6< % a representar o angulo entre o raio de referéncia no centro do disco e
o raio solar do ponto de vista do observador (figura 18), I(0) representa a luminosidade
num raio correspondente ao angulo 6 e I1(0) representa a luminosidade no centro do disco
solar na imagem. Os parametros u e v sdo ajustaveis e dao a corre¢io para cada imagem.
O termo [1—ug—vy 4 ugcos() + vocos?(0)] [0, 1.

22



1(6)

Superficie Solar Projecéo

Figura 18: Representacao de 6.
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2 Espectro-heliégrafo

As imagens utilizadas neste estudo sao provenientes do espectro-helidgrafo do Observatorio
Geofisico e Astronomico da Universidade de Coimbra (OGAUC). Este é um instrumento
quase centenério, pelo que possui um vasto espélio de imagens.

O espectro-heliégrafo ¢ um instrumento que capta intensiogramas do Sol diariamente
desde 1926. Quando a sua rotina de observacoes comecou, a 1 de janeiro de 1926, ape-
nas fazia observagoes na risca K do célcio ionizado CaT1l, mais concretamente, na banda
do K3(3933.7 A). Posteriormente foram adicionados novos dados obtidos em diferentes
comprimentos de onda, nomeadamente a banda Cay Ix,, (3932.3 jl), em 1973, e a risca de

Hot (6562.84), em 1989. Finalmente em 2009 foi adicionado o Ha continuo (6558.84) e o
célculo do Dopplergrama em Ha (6562.8A4).

2.1 Escolha das imagens

Cada uma das imagens obtidas no espetro-helidgrafo ird revelar aspetos diferentes do Sol,
uma vez que, cada risca é sensivel a uma altura diferente da atmosfera solar. Tal pode
observar-se na figura 19. Neste trabalho, apenas vao ser utilizadas as imagens obtidas no
centro da linha espectral Ha, mais concretamente no comprimento de onda 6562.8A.
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Figura 19: Temperatura em funcdo da profundidade na atmosfera solar e a profundidade
aproximada de onde as linhas utilizadas para fazer observagdes no OGAUC se originam.
(adaptado de [16])

Tal como se pode verificar na figura 19, nos dados obtidos nas bandas K; e na “asa”
do Ha observa-se a fotosfera, ja as imagens K3 e no centro do Ha mostram a cromosfera
solar. Na figura 20 podem ver-se todas essas imagens do dia 17/08/2012.
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Figura 20: Exemplo de cada uma das imagens obtidas no espectro-helidgrafo do OGAUC.

De entre estes quatro tipos de imagens, o alvo deste estudo serdo as imagens no Ha
(6562.8%1). Nelas é possivel ver a cromosfera e os filamentos solares. Os filamentos, tal como
referido anteriormente, sdo as estruturas que aparecem na forma de estruturas escuras,
finas e alongadas sobre o disco solar brilhante e estao apontados com setas a vermelho na
figura 20.

A risca espetral Ha é uma risca do elemento hidrogénio e pertence a série de Bal-
mer. Ocorre quando um eletrao decai do nivel de energia n = 3 para o nivel de energia
n = 2 deste elemento, tal como se pode ver na figura 21. O intensiograma é obtido no
espectro-heliografo, no comprimento de onda A = 6562A. Corresponde ao espectro visivel,
aproximadamente & cor vermelha. O perfil da linha espectral pode ser visto na figura 22,
bem como a indicagdo do comprimento de onda utilizado para captar a imagem.
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Figura 21: Diagrama do decaimento Ha.
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Figura 22: Perfil da risca espetral Ha.[17]

2.2 Aquisicao e Processamento das imagens no Espetro-Heliégrafo

A estrutura do espectro-heliografo esta representada na figura 23.
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Figura 23: Esquema espectro-heliografo.[17]
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Todas as componentes encontram-se dentro de uma sala escura, & excecao do celostato
( figura 24) que fica dentro de uma ctpula e tem a fun¢ao de direcionar a luz do Sol para
dentro da sala. Para realizar uma observacao, o primeiro passo é entao abrir a cupula que
protege o cel6stato e posicionar corretamente os dois espelhos (primario e secundario) que
o compoe. Estes espelhos sdo compostos por Zerodur, um material com baixo coeficiente
de expansao térmica, para impedir a introdugdo de erros nas imagens.

Figura 24: Em cima, & esquerda o espelho primario que tem a funcao de refletir a luz
para o espelho secundério (a direta) para que o feixe entre na sala e seja possivel realizar
a observacao do Sol; em baixo, um esquema do celostato com o percurso 6tico dos raios
solares.

O espelho priméario é o primeiro espelho a refletir a luz solar. O seu suporte move-
se perpendicularmente ao eixo 6tico para que se possa tirar a imagem a qualquer hora
do dia. O préprio espelho move-se também em torno do seu eixo de simetria de modo
a que se possa ajustar a reflexdo do sol exatamente para o espelho secundario. Ja o
suporte do espelho secundario move-se ao longo do eixo 6tico, aproximando-se e afastando-
se do espelho primério. O espelho move-se em torno do seu eixo horizontal, de modo a
refletir o sol na direcdo da lente convergente. Assim que os espelhos estejam corretamente
posicionados, € ligado um sistema automéatico que realiza o seguimento do Sol.

A lente convergente ¢ a interface entre o exterior e o interior do edificio. Tem 250 mm
de didmetro e distancia focal de 4060 mm. O suporte desta lente move-se no seu eixo
horizontal, perpendicularmente ao eixo 6tico do instrumento. Assim, & medida que a lente
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se vai movendo, o disco solar é projetado para uma fenda. Apos a fenda, o feixe passa pelo
respetivo filtro (consoante a imagem a ser tirada) e por um colimador, até chegar a uma
rede de difracdo. Da rede de difracao passa a camara CCD, que se encontra no final do
percurso 6tico. A cAmara CCD vai entao registando o espectro para cada banda especifica
do disco solar que passou pela fenda. Estes dados serdo combinados para produzir os
intensiogramas do disco solar.

A partir deste ponto, a imagem digital do Sol passa pelo software proprio do espectro-
helibgrafo para sofrer algumas correcoes necessarias, tais como a deformacdo do disco,
o dark current e flat field. E também importante referir que a imagem é tirada auto-
maticamente com a camara CCD apenas desde 2007, quando o espetro-helibgrafo sofreu
uma atualizacao e passou a registar os filtergramas numa camara CCD-1300LN do VDS
Vosskuehler GmbH, em vez de registar em emulsao fotografica como fazia até entdo. Tam-
bém é importante mencionar que esta capacidade de registar em emulsao fotografica foi
conservada.

O software guarda as imagens monocromaéticas em dois formatos: JPEG e FITS. O
formato JPEG ¢é guardado em 8bits. Ja o formato FITS é guardado em 12 bits e vem
acompanho por um headher que contém informacoes relevantes tal como a data e hora a
que a imagem foi tirada, a posicao do centro do sol em cada um dos eixos, etc. Razoes
pelas quais, neste trabalho, foram utilizadas as imagens em formato FITS.

No entanto, mesmo apesar dessas corregoes, nem todas as imagens estdo isentas de
artefactos. Na figura 25 estdo trés exemplos disso mesmo. A esquerda, uma imagem que
foi perturbada pela passagem de nuvens no momento da sua aquisi¢ao e as nuvens ficaram
registadas na imagem na forma de riscas escuras no disco solar. A direita, uma imagem
onde o fundo nao ficou homogéneo e com o disco solar demasiado claro, provavelmente
também devido a passagem de nuvens. Em baixo, uma imagem onde se vé uma linha
escura a atravessar toda a imagem, resultado certamente de uma particula de pé na fenda
do espectro-heliégrafo no momento da aquisi¢do desta imagem.
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Figura 25: Exemplos de imagens que contém artefactos obtidas pelo espectro-heliografo
do OGAUC.
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3 Meétodo

3.1 Descrigao do Método

O algoritmo aqui apresentado foi desenvolvido em software Matlab e tem o objetivo de
detetar filamentos presentes nas imagens obtidas no centro da linha espectral Ha (A =
6562.8;1). Este algoritmo foi otimizado e utilizado nas imagens do espectro-heliégrafo do
OGAUC desde o dia 16/09/2010 até 23/09/2020.

Daqui em diante, caso nao seja dito nada em contrario, a imagem utilizada como
exemplo para descrever o método sera a imagem de dia 21/11/2015 (figura 26).

Figura 26: Imagem Ha (A = 6562.84) do dia 21/11/2015 obtida pelo espetro-heliografo
do OGAUC.

O tratamento das imagens comeca com a normalizacao dos valores digitais dos pixéis.
Para tal, é calculada a média das intensidades dos pixéis que se encontrem contidos num
circulo com centro no centro do disco solar e raio de 20 pixéis. Posteriormente, dividem-
se todos os pontos da imagem por esta média, obtendo-se assim a imagem normalizada.
Quando comparado com diferentes valores, o raio de 20 pixéis revelou ser o mais adequado,
uma vez que nao é demasiado grande para ser afetado por fendémenos solares, nem é de-
masiado pequeno pelo que consegue atenuar efeitos do ruido na determinacdo da média.

A imagem normalizada foi aplicado um filtro gaussiano com o intuito de atenuar ligei-
ramente o ruido. O filtro deixara a imagem mais esbhatida quanto maior for o desvio padrao
escolhido. Na figura 27 (c¢) pode ver-se a forma como o desvio padrao, representado por
Dy, afeta a forma do filtro. Em (a) esta representado, em perspetiva, um filtro gaussiano
e em (b) esse filtro convertido em imagem. Como neste trabalho apenas se pretendia uma
pequena suavizacao da imagem sem perda de contornos, o desvio padrao escolhido foi de
1.5 pixéis.
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Figura 27: (a) perspetiva da fun¢ido de transferéncia de um filtro gaussiano; (b) filtro
gaussiano representado na forma de imagem; (c) efeito do desvio padrao (Dy) na largura
do filtro.[18]

Este método baseia-se sobretudo na modelizagdo do escurecimento do bordo como
ponto de partida para criar uma imagem apenas com os pixéis que representem fendémenos
solares. Como esta modelizacao descreve a variacdo da intensidade dos pixéis da imagem
na auséncia de fenémenos solares, conseguir um bom modelo para o escurecimento do
bordo de cada imagem sera fulcral para se obter uma imagem apenas com os pixéis dos
fenémenos solares. Para tal é necessario recuperar a equacao que modeliza o escurecimento
do bordo:

% = 1—up—1y + ugcos() + vacos?(6) (16)

Inicialmente, foi testado um método que consistia na resolucao do sistema:

(17)

Il(g)oa) = 1—us—vs + ugcos(8,) + vacos?(6,)
! 1—ug—va + ugcos(0y) + vocos?(6y)

Para determinar os parimetros us e vo para cada imagem, é necessério escolher dois
valores para 6 (0qe 0p), calcular a intensidade dos pixéis no centro do disco solar 1(0) e
a intensidade média dos pixéis para um raio correspondente ao 6 escolhido. Resolvendo
o equacao (17) para vérios valores de 6, e varios valores de 6, obtém-se uma média dos
parametros da modelizacao.

No entanto, este mostrou ser um método ineficiente, pois dependia demasiado dos pon-
tos escolhidos e dos fenémenos solares neles presente. Na figura 28 esta representada, no
painel superior, a imagem de dia 16/12/2010 e em baixo a cor de laranja esta representado
o perfil de intensidades da linha tracada a vermelho. A azul estd a modelizacdo do escureci-
mento do bordo feita com diferentes pontos. A esquerda, a modelizacio é satisfatoria pois
foram escolhidos pontos para resolver o sistema que nao pertenciam a fendémenos solares.
J4 a modelizacdo do lado direito encontra-se claramente afetada pelo filamento presente
no canto inferior esquerdo da imagem original.
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Figura 28: Modelizagdo do perfil da imagem do dia 16/12/2010 através da equagao (17)
utilizando pontos da imagem que nao pertencem a fenémenos solares (& esquerda) e utili-
zando pontos que pertencem a fenémenos solares (a direita).

Em alternativa, foi testado um ajuste a equacdo do escurecimento do bordo. Para tal,
analisou-se o perfil de intensidades de duas linhas completas ao longo do centro solar (uma
vertical e uma horizontal) as quais se ajustou uma equagao da forma da equacao (16). Neste
caso, fez-se a mudanca de variavel x = cos() a equacao (16) e ajustou-se um polinémio
de grau 2 a expressao: 1—us—ro + usx + vpx? para cada uma das linhas. De cada ajuste
retiram-se entdo os coeficientes necessarios para modelizar o escurecimento do bordo de
cada imagem. De forma a tornar a modelizacdo menos dependente de fenémenos solares,
¢ calculado o x? de cada ajuste e os coeficientes a utilizar para fazer a modelizacio sao
escolhidos em funcao deste. Isto é:

e caso a média dos x? dos dois ajustes seja superior a 0.93, os coeficientes utilizados sio
uma média dos coeficientes da linha vertical com os coeficientes da linha horizontal;

e se a média dos 2 for inferior a 0.93, utilizam-se entdo os coeficientes do ajuste que
teve o melhor x?2, desde que este seja também superior a 0.93, pois pode um deles
ter sido perturbado por um fenémeno solar;

e no caso de ambos 0s ajustes apresentarem valores de x? inferior a 0.93, os resultados
sao considerados insatisfatérios e a imagem nao serd analisada.

O valor de 2 de um ajuste ideal seria 1. Foram comparados valores de y? para situacoes
tanto em que a imagem se encontra com artefactos e, portanto, ndo estd em condigoes
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de ser analisada, como para imagens que se encontram sem artefactos. O valor 0.93 foi
escolhido, por ser o valor mais afastado do ideal cujos perfis do escurecimento do bordo se
aproximavam dos perfis reais.

Na figura 29 encontram-se representados os perfis com a respetiva modelizacao da
imagem do dia 21/11/2015. A azul esta representado o ajuste final utilizado. A laranja,
o perfil da linha vertical e horizontal, & esquerda e & direita respetivamente. Neste caso,
foi utilizada uma média dos coeficientes obtidos, dado que os valores de x? obtidos foram
0.935 e 0.942 respetivamente.
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Figura 29: Anélise dos perfis vertical (esquerda) e horizontal (direita) da imagem do dia
21/11/2015 onde a linha a laranja representa os respetivos perfis e a linha a azul representa
a modelizacao efetuada.

Aplicando a equagao obtida, é entdo criada uma imagem sintética do escurecimento do
bordo para cada imagem (figura 30 a esquerda). A imagem normalizada sera subtraida a
esta imagem. Na figura 30 pode ver-se a esquerda a imagem sintética construida e & direita
o resultado da subtragao da imagem normalizada a essa mesma imagem.

Figura 30: A esquerda a imagem sintética; & direita o resultado da subtracio da imagem
sintética & imagem normalizada.

Na imagem original (figura 26), além dos filamentos, é possivel observar algumas plages
e proeminéncias que se encontram fora do limite do disco solar. Apds o tultimo passo, o
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fenémeno das plages passou a ser representado com valores inferiores a zero, representados
a preto. A cinzento passou a estar representado tudo o que é considerado como fundo e os
filamentos representados a branco.

De maneira a obter uma imagem apenas com os filamentos presentes, todos os pixéis
que se encontram fora de 95% do raio do disco solar sao descartados e, por isso, igualados a
zero. Deste modo, todos os pixéis correspondentes a proeminéncias, bem como fenémenos
que estejam demasiado proximos do bordo solar e se encontrem, por isso, com uma defor-
macao que nao é alvo de correcao neste algoritmo, sdo eliminados. Analisando o grafico da
intensidade dos pixéis da imagem resultante da subtracao verifica-se que, a partir de um
certo valor de intensidades, os filamentos sdo bem distinguidos da restante imagem. Tal
pode ver-se na figura 31:
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Figura 31: Representacdo da intensidade dos pixéis da imagem resultante da subtragao.

Para determinar o valor do limiar a partir do qual os filamentos se distinguem do
fundo, foi calculado o desvio padrao das intensidades de 28 imagens nas quais o sol nao
apresentava qualquer fenémeno. Cada um desses valores foi multiplicado por trés (30)
e calculou-se 0 maximo e a média destes valores. O valor maximo encontrado foi 0.05 e
foi o valor escolhido para o limite das intensidades, garantindo assim maior eficicia na
eliminacao do fundo. Desta forma, todos os pixéis com uma intensidade menor do que 0.05
foram também igualados a zero. No final obteve-se a seguinte imagem:
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Figura 32: Resultado da aplicagao do limite de intensidade e da eliminac¢do dos pixéis fora
de 95% do raio solar.

Este é ja um resultado préximo do pretendido, no entanto, o ruido ' ainda presente deve
ser minimizado. De forma a remover o ruido do género “sal-pimenta”, todas as estruturas
com menos de 120 pixéis de drea sdo eliminadas. O resultado é apresentado na figura 33.

Figura 33: Eliminac¢do do ruido do tipo “sal-pimenta’.

Como se pode verificar na figura 33, a maioria do ruido é eliminado, mas nem todo é
removido. Antes de se proceder ao resto da eliminacdo, implementa-se a operacio mor-
fologica fecho (ver Anexo A) a figura 32, usando um quadrado de lado 5 como elemento
estruturante. Desta forma, filamentos que se possam ter dividido na operacdo anterior sao
novamente unidos, desde que estes estejam separados por uma distancia de até 5 pixéis em
ambas as direcoes. Um exemplo desta unido estd presente na figura 34, onde se vé uma
ampliacao da figura 32 para o mesmo filamento antes da aplicacao do fecho (& esquerda) e
depois da sua aplicacao (a direita).

INeste caso, é considerado ruido todas as zonas que foram detetadas, mas néo pertencem a filamentos
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Figura 34: Exemplo de filamento unido pela operacao fecho.

Decorrente da anélise visual de varias imagens e de forma a eliminar o restante ruido,
concluiu-se que todas as estruturas com area menor do que 200 pixeis fossem eliminadas.
Verificou-se também a necessidade de definir uma area maxima para que uma regiao pu-
desse ser considerada regido de interesse. Na figura 35 estd o resultado da anélise das
imagens de dia 24,/01/2013 e 09/04/2014 sem que seja imposto um limite maximo para a
area. Como se pode constatar visualmente, estas imagens apresentam demasiados artefac-
tos para que possam ser analisadas corretamente. No entanto, como o x2da linha vertical
apresenta um valor de 0.97 em ambas as imagens, o software processa-as. Tal como estas
imagens, existem outras que nao sao aqui apresentadas. Assim, através da andlise das
estruturas detetadas em imagens do género da figura 35, conclui-se que qualquer estrutura
com uma area superior a 2% da area do disco solar seria também eliminadas. O resultado
para a imagem exemplo pode ver-se na 36.

Figura 35: Exemplo de imagens com nuvens analisadas sem o limite superior de area
(Imagens de dia 24,/01,/2013 e 09/04,/2014).
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Figura 36: Resultado apés a aplicagao dos critérios de eliminacdo de éareas.

Apos a aplicagdo destas operagoes, consegue-se entdo remover a maioria do “ruido”.
Nesta fase, torna-se importante construir a imagem esqueleto dos filamentos. O esqueleto
é o corpo representativo de cada estrutura que deve conter apenas 1 pixel de largura, ja o
comprimento deve ser o mesmo que o comprimento da estrutura original.

Para a construcao dos esqueletos optou-se por fazer um ajuste de quarto grau a cada
uma das estruturas. O ajuste de quarto grau permite modelizar o méximo de pontos de
inflexdao. Este demonstrou uma média de valores de x? de 0.91, na qualidade dos ajustes,
para a imagem em questao. Na figura 37 encontram-se representados quatro exemplos dos
filamentos e os respetivos ajustes sobrepostos.
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Figura 37: A azul encontra-se a representacao dos filamentos presentes na imagem exemplo
e a laranja o ajuste de 4° grau de cada um deles.

37



O resultado da imagem esqueleto encontra-se na figura 38.

Figura 38: Exemplo do esqueleto obtido para os filamentos da imagem exemplo.

Através destes ajustes é calculado o comprimento de cada um dos filamentos. Calculam-
se também os pontos de inflexdo de cada uma das estruturas para que, nesses pontos, se
possa calcular a largura da estrutura.

O célculo da largura, tal como se pode ver na figura 39, é feito tragcando uma reta
perpendicular ao comprimento do filamento em cada um dos pontos de inflexdo. Para
calcular essa reta perpendicular, primeiro, foi necessario ajustar um polindémio de primeiro
grau a cada um dos filamentos. Desta forma, pode entdo tragar-se as retas nos respetivos
pontos com o declive inverso ao declive dado pelo ajuste de primeiro grau. Depois de
obtidas as retas, pode calcular-se a largura.
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Figura 39: Representacao de um filamento (a azul) e as respetivas retas que permitirao
fazer a medida da largura.

Uma vez calculados o comprimento e a largura, duas novas condi¢oes podem ser impos-
tas. Para definir estas condigoes, foram calculados o comprimento e a largura, em todas as
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imagens, de todos os filamentos que encontrou. Os histogramas obtidos encontram-se na
figura 40. Através da sua andlise definiu-se que para que uma estrutura seja considerada
um filamento, tem de ter uma largura menor que 80 pixéis e um comprimento menor que
300 pixéis.
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Figura 40: Histograma das larguras e comprimentos obtidos quando se correu o programa
sem restringir as dimensoes dos filamentos.

A restrigao da largura ird reforcar a filtragem das areas que se implementou para
eliminar estruturas do género das que podem ser vistas na figura 35, uma vez que se
verifica que, estas estruturas, além de apresentarem areas demasiado grandes, apresentam
também uma largura bastante mais elevada do que os filamentos.

A filtragem através do comprimento servird para eliminar linhas finas e escuras pro-
vocadas por pd na fenda do espectro-heliografo durante a aquisi¢do da imagem, tal como
a que se pode ver na figura 41. As linhas de p6 terdo sempre as caracteristicas de serem
muito retilineas, compridas e ter uma largura de apenas poucos pixéis. No entanto, a sua
remocao é simples e o processo passa por remover todas as estruturas com comprimento
superior a 300 pixéis.

Figura 41: Detecao de uma estrutura derivada a uma particula de pé sem uma filtragem
adequada no método.
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Também através da largura e comprimento calculados para cada estrutura, pode agora
definir-se a “circularidade” do filamento. Este conceito torna-se necessirio para eliminar
estruturas mais escuras co-espaciais com as manchas solares. Na figura 42 vemos duas
imagens do dia 29/06/2012: & esquerda uma imagem obtida da superficie do Sol, no Ha
(A= 6558.8/01) que permite ver a fotosfera e portanto as manchas solares do dia; a direita
encontra-se a imagem do mesmo dia em Ha (A = 6562.84) onde, além dos filamentos,
pode ver-se a existéncia de estruturas mais escuras, pequenas e arredondadas situadas na
mesma regiao que estao situadas as manchas solares na imagem ao lado.

Figura 42: Comparagdo de duas imagens do mesmo dia em diferentes comprimentos de
onda.

A maijoria destas estruturas sdo filtradas no passo onde se define uma area minima
de 200 pixéis para serem consideradas estruturas de interesse. No entanto, para que es-
tas nunca sejam confundidas com filamentos e, como os filamentos sdao estruturas finas e
alongadas, neste passo todas as estruturas mais arredondadas serao eliminadas. Para este
proposito, foram experimentados dois métodos. Um deles utilizava a funcao “regionprops”
do Matlab, acompanhada das propriedades “comprimento do eixo maior” e “comprimento
do eixo menor”. Desta forma, a funcdo conjetura uma elipse sobre cada uma das estrutu-
ras presentes na imagem. O processo é exemplificado na figura figura 43. Os resultados
sao apresentados em unidades de pixel. Com estes dados foi experimentada a condigao
sgﬁgifﬁsﬁsg gg T ((1;; 21111%22 > 0.65. No entanto, este método demonstrou ser demasiado

afetado pelas irregularidades dos filamentos, uma vez que, a eliminacao de estruturas de
interesse era frequente .

Figura 43: Exemplo de funcionamento do programa na detecdo dos eixos maior e menor
de uma estrutura.
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Posto isto, a circularidade foi entdo definida pelo comprimento e largura calculados
de cada filamento: mﬁfﬁ% > 0.65. Com a medida da largura em dois pontos do
filamento é possivel prevenir possiveis erros que pudessem advir de a medida apenas ser
feita num ponto em que o filamento toma uma forma irregular. Desta forma, impoe-se
entdo a condi¢ao de que a largura do filamento apenas pode ter até 65% do tamanho do
comprimento do mesmo filamento, caso contrario, a estrutura é eliminada. O valor 0.65 foi
escolhido mediante experimentacao e comparacao com os resultados para outros valores.

Na imagem de dia 21,/11/2015 os filamentos encontravam-se dentro dos limites impostos
pelos filtros desde que se eliminaram as areas com mais de 200 pixéis, portanto, nenhum
deles foi eliminado a partir dai. No entanto, estes filtros sdo essenciais em varias imagens.

A ultima, propriedade a ser medida dos filamentos é o perimetro do seu contorno. Para
tal, recorre-se a funcao “bwboundaries” do Matlab. O resultado final da detecao automatica
dos filamentos pode ser visto na figura 44.

Figura 44: Detecao final da imagem de dia 21/11/2015 onde se pode ver o contorno de
cada filamento detetado.

E chegada agora a fase do armazenamento de todas as propriedades calculadas, assim
como o nimero de filamentos do dia e o dia juliano? a que corresponde a imagem.

Na figura 45 a esquerda esta a imagem dos esqueletos para o dia 21/11/2015. Para uma
melhor visualizagdo destes resultados encontra-se na figura 45 & direita a imagem original
sobreposta & imagem dos esqueletos representada a vermelho.

2A data juliana é uma métrica que conta os dias sequencialmente a partir do dia 0. Cada dia juliano
inicia-se ao meio-dia e termina ao meio-dia do dia seguinte, tornando-se assim bastante 1til em astronomia.
O dia zero é o meio-dia do dia 1 de janeiro de 4713 a.C. no calendério juliano, ou o dia 24 de novembro de
4714 a.C., no calendario gregoriano.
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Figura 45: Figura com os esqueletos & esquerda e a mesma figura sobreposta na imagem
original & direita com os esqueletos representados a vermelho.

Por ltimo, na figura 46 estao representados os ajustes de primeiro grau sobrepostos
a imagem original. Aqui utiliza-se o declive do ajuste m para calcular a orientacdo « de
cada filamento: «a = arctg(m).

Figura 46: Ajustes de primeiro grau, a vermelho, sobrepostos a imagem original.

3.2 Validacao do Método

De modo a quantificar a viabilidade deste método foram escolhidas aleatoriamente 50
imagens para serem processadas pelo software.

Inicialmente, a validacdo do método consistia em comparar o numero de filamentos
detetados pelo método explicado na sec¢ao anterior com o numero de filamentos detetados
por métodos confirmados de detecdo automatica pelo Heliophysics Feature Catalogue 2.
Contudo, devido a varias divergéncias das imagens, este processo de valida¢ao nao se mos-
trou viavel. No Heliophysics Feature Catalogue além de, por vezes, as imagens nao terem
sido obtidas ou analisadas no dia em que era necessario fazer a validacdo, este método de

3http:/ /voparis-helio.obspm.fr /hfc-gui/
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validacao fica também impossibilitado devido ao facto de, por vezes, as imagens conterem
fenémenos solares ligeiramente diferentes devido a diferenca horédria a que sdo feitas as
observacoes. Tal pode ser verificado nas figura 47 e figura 48 onde se vém, & esquerda a
imagem obtida em Coimbra e & direita a imagem obtida em Meudon. Embora seja uma ob-
servacao dos mesmos fendmenos, & esquerda, a imagem de Meudon aparenta um contraste
maior, o que pemite uma melhor distin¢gao dos fenémenos solares. Os filamentos presentes
no hemisfério norte do Sol sdo mais facilmente distinguiveis na imagem de Meudon e dado
o software ter como base a diferenca da intensidade dos pixéis, este apresentaria um melhor
desempenho na imagem do lado direito. J& na figura 48, o software apresentaria um melhor
desempenho na imagem da esquerda (Coimbra), pois do lado esquerdo do hemisfério norte
sao visiveis filamentos que nao sao visiveis na imagem do lado direito (imagem do observa-
torio de Meudon). Estas divergéncias impossibilitaram a comparagao de um método com
0 outro.

ASTRONOMICAL OBSERVATORY

UNIVERSITY of COIMBRA

SPECTROHELIOGRAM H-alpha  6562.8 A DATE: 2012-02-20 No.02  TIME: 08:20 UT

Figura 47: Diferenca nas imagens do mesmo dia (20/02/2012) em Meudon (& direita) e em
Coimbra (& esquerda).

ASTRONOMICAL OBSERVATORY
UNIVERSITY of COIMBRA

SPECTROHELIOGRAM H-alpha 6562.8 A DATE: 2011-02-27 No.03  TIME: 09:06 UT

Figura 48: Diferenca nas imagens do mesmo dia (27/02/11) em Meudon (a direita) e em
Coimbra (& esquerda).

Assim sendo, as mesmas 50 imagens passaram por uma avaliacdo visual onde foram
contados o numero de filamentos presentes em cada uma. Estes valores foram posterior-
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mente comparados com os valores obtidos pelo software. Esta comparacio demonstrou
haver uma diferenca média de apenas 1.24 filamentos detetados por imagem num total de
203 filamentos detetados visualmente. (em anexo tabela 1)

No entanto, contabilizando apenas a diferenca média, é impossivel perceber se essa
diferenca se deve a falsas detecOes ou a detecGes que néo foram feitas. Para verificar se
os nimeros de filamentos detetados e observados teriam correspondéncia entre si, foram
analisadas 20 dessas imagens. Aqui, considerou-se o nimero de filamentos detetados corre-
tamente, o numero de filamentos detetados que nao eram filamentos e o nimero de filamen-
tos que nao foi detetado para cada uma das 20 imagens. Este estudo pode ser encontrado
na tabela 2 do Anexo 6.2. Aqui, verificou-se um maximo nos filamentos bem detetados,
cerca de 67%. No entanto, o nimero de filamentos que nao foi detetado é ainda elevado,
cerca de 29%. Por outro lado, a quantidade de objetos detetados que nao é filamento é
pouco significativa, cerca de 4%. Para que mais filamentos fossem detetados teria de se
escolher um limite de intensidades mais baixo, no entanto, esta escolha levaria a que fossem
detetadas mais estruturas que ndo sdo filamentos. Assim, através deste compromisso entre
més detegbes ou ndo detegoes, consegue-se que praticamente todos os filamentos detetados
sejam, de facto, filamentos e toda a estatistica inerente a estes resultados praticamente nao
seja afetada por falsas detecoes.

Contudo, o programa demonstrou um bom desempenho na maioria das imagens, como
é exemplo a figura 49. Apesar de a imagem que se encontra em cima, a esquerda ter baixa
qualidade de contraste, o software é capaz de detetar todos os filamentos com distin¢ao.
Na imagem que se encontra em cima, a direta, pode observar-se uma boa detegdo de um
filamento que se encontra muito préximo do bordo solar. Por ultimo, na imagem de baixo,
o software consegue detetar os filamentos presentes e descartar a linha que foi produzida
por pé no momento de observacao.

Também em alguns casos é notério que o algoritmo ainda necessita de algumas corre-
¢oes, como no caso da figura 50. Aqui, a esquerda, o software detetou quatro filamentos.
Como os restantes filamentos da imagem apresentam flutuagdes na intensidade, o soft-
ware nao foi capaz de os identificar. A direita foi analisada uma imagem que nio tinha
qualidade. Por isso, foi detetada uma &4rea que efetivamente nao corresponde a qualquer
filamento, além de ndo detetar os filamentos presentes por estes se encontrarem na zona
onde a imagem ficou com mais artefactos devido as condi¢des atmosféricas. No painel de
baixo, a imagem foi perturbada por pé na fenda, no entanto, passou por todos os filtros.
Por esse motivo, duas estruturas foram consideradas filamentos erradamente.
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Figura 49: Exemplo de 3 imagens com boas detecdes.
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Figura 50: Exemplo de 3 imagens com mas detegoes.
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4 Resultados

Nesta seccao, serd feito um estudo estatistico de algumas propriedades dos filamentos,
assim como uma breve analise do ciclo solar utilizando os resultados obtidos pelo método
descrito na secao §3. As imagens analisadas neste trabalho ndo correspondem exatamente
a um ciclo solar. A primeira imagem nao corresponde ao inicio do ciclo solar 24 e as
dltimas imagens ja pertencem ao ciclo solar 25, no entanto, isto ndo é impedimento para
este estudo.

4.1 Analise do ciclo solar

Para verificar o comportamento do ciclo solar usando os dados fornecidos pelo método
descrito na se¢do §3, construiu-se um grafico que mostra o niumero de filamentos registados
por dia, para todas as imagens analisadas. Na figura 51, & esquerda, estad representado
o nimero de filamentos detetados em cada imagem em funcao do dia juliano. Para uma
melhor visualizacao e, de forma a atenuar algumas flutuacdes, na figura 51, a direita cada
ponto representa a média mével de 27 pontost. Aqui é ja possivel verificar com maior
pormenor o maximo solar (area 1) e o minimo de atividade em que o Sol se encontrava
no final do ciclo 24 (area 3). Notam-se também indicios do possivel inicio de um novo
ciclo (o ciclo solar 25) na zona mais a direita da area 3. Além disso, ¢ também visivel
que 0 maximo solar parece ser composto por um duplo pico, ja que existe uma diminuicao
abrupta no nimero de filamentos detetados durante o maximo solar, tal como se pode ver
na area 2. O periodo entre o primeiro pico e o segundo é denominado “Gnevyshev gap”,
embora os mecanismos que causem esta depressdo ainda estejam por clarificar[19].
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Figura 51: Gréficos do namero de filamentos detetados em cada imagem em funcdo do
dia juliano. A esquerda, cada ponto representa o nimero de filamentos detetados num
dia. Na imagem & direta, cada ponto representa a média maével de 27 pontos. As éareas
representadas a vermelho no gréifico da direita mostram: 1 - o maximo de atividade solar;
2 - 0 “Gnevyshev gap”; 3 - o final do ciclo solar 24 e o possivel inicio do ciclo solar 25.

Para uma melhor anélise do ciclo solar ajustou-se uma gaussiana ao grafico da esquerda
da figura 51. Na figura 52 pode ver-se este ajuste (a vermelho) sobreposto ao grafico do
numero de filamentos detetados em fun¢ao do dia juliano.

40 valor 27 foi escolhido por ser a duragio aproximada de uma rotacio solar
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Figura 52: Ajuste da figura 51 a esquerda a uma gaussiana para modelacao do ciclo solar.

O ajuste foi feito através da equacao da gaussiana (equagao (18))

z—b)2

fa)=a-e (5

e os parametros obtidos foram os seguintes:

(18)

a =4.732 £ 0.265
b = 2456716 £ 55
c= 1180 £ 86

O coeficiente b representa a média de uma distribuicao normal e pode, por isso, ser
utilizado para calcular o maximo do ciclo solar 24. Este coeficiente estd expresso em
unidades de dia juliano que foram convertidas para o dia 27/02/2014 do calendério corrente.
O maximo do ciclo solar 24 deu-se em abril de 2014[20] pelo que a estimativa dada pelo
modelo se mostrou apropriada, dentro do seu intervalo de confianca®.

4.2 Analise da ocorréncia de filamentos por hemisfério solar

Nesta subseccao foi feita uma analise semelhante & anterior, mas os filamentos foram sepa-
rados por hemisférios. Na figura 53, no painel superior, encontra-se representada a média
de 27 dias do nimero de filamentos por dia juliano no hemisfério norte e, em baixo, o
equivalente para o hemisfério sul solar.

Foram encontrados um total de 3559 filamentos no hemisfério norte e 3847 filamentos
no hemisfério sul, pelo que, em primeira aproximacao, se pode concluir que ambos os he-
misférios estiverem igualmente ativos durante o periodo analisado. No entanto, analisando
a figura 53 conclui-se que o nimero de ocorréncias de filamentos nos dois hemisférios é
distinta no tempo.

50 maximo solar dado pelo modelo encontra-se, com 95% de confianga, no intervalo entre o dia
03/01/2014 e o dia 23/04/2014.
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Figura 53: Média maével de 27 pontos do niimero de filamentos por dia em cada hemisfério.

Numa primeira analise, a distribuicao temporal de filamentos aparenta ter um com-
portamento distinto em ambos os hemisférios. Por esse motivo, foi feito um ajuste a uma
gaussiana para cada um dos hemisférios. Na figura 54, acima, estd representado o nimero
de filamentos por dia juliano no hemisfério norte (a preto) sobreposto ao ajuste respetivo
(a vermelho). Em baixo, estd representado o equivalente para o hemisfério sul.
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Figura 54: Ajuste de uma gaussiana (a vermelho) ao nimero de filamentos por dia em

cada hemisfério (dados a preto e azul).
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Os parametros obtidos para cada gaussiana foram:

Hemisfério Norte Hemisfério Sul

a=2.647 £0.184 a=2.17440.180

b = 2456727 £ 54 b = 2456670 £ 109
c=972+81 c=1419 £ 177

Uma primeira andlise permite perceber que o hemisfério norte aparenta ter tido um
pico de atividade mais evidente. Enquanto no hemisfério sul, a gaussiana ajustada é
ligeiramente mais baixa e bastante mais larga. Parece também ter-se dado um outro
pico de atividade, no hemisfério sul, antes do verdadeiro pico de atividade do ciclo. Uma
explicacao plausivel para esta anomalia pode passar por um acontecimento local e isolado
em que um canal de filamentos possa ter estado invulgarmente ativo.

De forma semelhante & secao 4.1, utilizou-se a média do ajuste de cada gaussiana para
calcular o maximo solar. No hemisfério norte, o modelo indica que o maximo tenha ocorrido
no dia 10/03/2014. No hemisfério sul, o modelo indica que o maximo tenha ocorrido no
dia 12/01/2014. De facto, apesar de, dentro do erro, ambos apontarem o maximo solar
para o mesmo periodo e este esteja de acordo com a altura do maximo solar calculada
na, secao 4.1, existe a hipotese de o maximo solar ter ocorrido em dias diferentes para
os diferentes hemisférios. Esta hipotese, a verificar-se, pode vir a dar resposta ao duplo
pico que se distingue na figura 51, desde que os dois picos tenham o mesmo espagamento
temporal dos picos dos dois hemisférios.

No sentido de aprofundar este estudo, na figura 55, estao representados, ordenado de
cima para baixo, as respetivas gaussianas calculadas anteriormente sobrepostas aos dados
para: a totalidade do disco solar, o hemisfério norte, o hemisfério sul. Para uma melhor
visualizagdo, nestes dados, cada ponto representa uma média mével de 27 pontos. Aqui
é ja visivel que, apesar de todas as diferencas encontradas, pode afirmar-se que tanto o
pico da atividade solar como o “Gnevyshev gap” parecem manter-se aproximadamente na
mesma posi¢do em todos 0s casos.
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Figura 55: A preto estdo representados a média movel de 27 pontos do nimero de fila-
mentos em func¢ao do dia juliano; a vermelho estao representadas as respetivas gaussianas
modelizadas anteriormente. De cima para baixo as informagoes sdo referentes: ao disco
solar completo, ao hemisfério norte e ao hemisfério sul.

De modo a assegurar a veracidade da afirmacao anterior, fez-se uma soma da gaussiana
que modela o aparecimento de filamentos no hemisfério norte com a gaussiana que modela
o aparecimento de filamentos no hemisfério sul. Na figura 56 encontram-se os dados da
figura 51 a direita (a preto) sobrepostos & gaussiana ajustada na figura 51 a esquerda (a
vermelho) e a uma gaussiana (a azul escuro) que resulta da soma da gaussiana que modeliza
o numero de filamentos no hemisfério norte (amarelo) com a gaussiana equivalente para o
hemisfério sul (ciano). Como era expectavel, as duas gaussianas sdo muito idénticas.

A soma das gaussianas prevé o maximo de atividade solar para dia 20/02/2014, o
que esté inteiramente de acordo com a previsdo feita anteriormente de dia 27/02/2014 na
secao 4.1. Com estes resultados, pode concluir-se que a explicacdo para o duplo pico no
méximo do ciclo solar nao reside na diferenca do niimero de contagens do hemisfério norte
e hemisfério sul.
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Figura 56: A preto esté representada a média movel de 27 dias do ntimero de filamentos por
dia juliano; a vermelho a gaussiana que modela o nimero de filamentos por dia juliano;
e a azul uma gaussiana resultante da soma das gaussianas que modelam o ntmero de
filamentos por hemisfério por dia juliano.

4.3 Analise da posicao dos filamentos

Para verificar a existéncia de regides preferenciais para a existéncia de filamentos, foi
calculado, para cada um deles, as coordenadas do centro do seu esqueleto. Com esses
dados foram feitos dois histogramas, um para cada coordenada (x,y).
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Figura 57: Histograma da posi¢do x do centro dos esqueletos dos filamentos.

Na figura 57 pode ver-se o histograma das posi¢oes da coordenada horizontal (em x)
do centro do esqueleto dos filamentos. Nota-se que o ntimero de contagens decresce para os
valores de x mais baixos e mais altos. Estas zonas correspondem a zonas muito préoximas
do bordo do disco solar, pelo que era expectivel observar esta distribuicdo nestes locais
devido & prépria construcao do método. Para valores mais centrais do disco solar, embora
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o grafico nao apresente uma distribuicao homogénea, nao revela também nenhuma posicao
preferencial para a ocorréncia de filamentos.

J& na figura 58 pode ver-se o histograma das posi¢oes da coordenada vertical (em y)
do centro do esqueleto dos filamentos. Em prol de uma melhor interpretacio deste grafico,
é importante referir que, em média, o centro vertical do disco solar se situa na posicio 482
pixéis®. Analisando a figura 58, verifica-se que, além de um ntimero de contagens mais baixo
para os valores de y mais elevados e para os valores de y mais reduzidos, é notério um duplo
pico que espelha a simetria que existe entre as posicoes dos filamentos no hemisfério norte
e no hemisfério sul. Esta anélise estd em conformidade com uma anélise semelhante feita
em [13] na subsec¢do 2.3.1. Nesse trabalho, conseguiu-se relacionar a existéncia destes
picos com regides ativas que promovem a formacgao de filamentos, pelo que, esta era a
distribuicao esperada.
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Figura 58: Modelizagao gaussiana (a vermelho) sobreposta ao histograma da posi¢ao y do
centro dos esqueletos dos filamentos.

No sentido de modelizar estas posigdes preferenciais, ajustou-se uma dupla gaussiana
a este histograma através do modelo dado pela equacao (19).

z—by \2

g(w)=a1~e_( o) +a2'6_( =)’ (19)

Deste modelo obtiveram-se os seguintes dados:

al =14.95£1.56 a2 =12.93 £1.57
bl =644 +13 b2 =303 £ 15
cl =136 £ 20 2 =138+ 25

Os picos desta dupla gaussiana situam-se perto dos 303 e 644 pixéis. O pico situado
perto dos 303 pixéis corresponde ao pico do hemisfério norte e o pico situado perto dos
644 pixéis corresponde ao pico no hemisfério sul. Para analisar esta simetria mais detalha-
damente, mais importante do que perceber a posicao dos dois picos serda medir a distancia
de cada pico ao centro do disco solar. Usando o valor de referéncia médio de 482 pixéis
para o centro, verifica-se que o pico do hemisfério norte esté a 394”7 e o pico do hemisfério

SEste valor foi calculado através da média do centro vertical do disco solar de todas as imagens analisadas
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sul a 356” do centro do disco solar’. Considerando agora os parametros a e ¢, que estio
relacionados com o desvio padrao de uma distribuicdo normal, constata-se que, dentro do
erro, estes parametros sdo iguais para ambos os picos. Desta forma, conclui-se que esta
distribuicao dos filamentos é simétrica em relacao ao equador solar.

Uma tltima andlise visual & figura 58 permite perceber que o pico relativo ao hemisfério
sul é ligeiramente mais alto que o pico do hemisfério norte. Embora se tenha concluido
na, secao 4.2 que os dois hemisférios estiveram igualmente ativos durante o periodo ana-
lisado, uma, diferenca de alturas dos picos nao seria inverosimel, pois, ja foram detetadas
assimetrias na atividade solar dos hemisférios para outros ciclos [3].

4.3.1 Analise da migracgao dos filamentos para o equador

Na subseccao anterior verificou-se a existéncia de zonas preferenciais para a ocorréncia
de filamentos em relacdo ao equador do Sol. O intuito desta subseccdo é perceber se a
posicdo dos filamentos de regides ativas, em relagdo ao equador, varia ao longo do tempo
durante o ciclo solar. Para esse estudo usaram-se apenas os dados do ciclo solar 24, ou
seja, até dezembro de 2019. Para tal, foi produzido, para cada rotacao de Carrington
(CR)®, um histograma da distancia da posicio y do centro dos esqueletos dos filamentos
ao centro y do disco solar. A cada um desses histogramas foram ajustadas duas gaussianas
(a semelhanca da figura 58) e foram anotados os seus valores médios. Este processo foi
repetido desde a rotagdo de Carrington ntiimero 2102 até a rotagao de Carrington niimero
2224. No final, esses valores foram representados na figura 59 e foi feita uma regressao
linear para os valores de cada pico.
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Figura 59: Representacao dos valores médios obtidos para cada gaussiana e respetivos
ajustes lineares para cada pico em funcao da CR.

"Os valores em unidades de arcsec foram calculados a partir da escala do espectro-heliégrafo de 2.2”/pixel
[23]

8 A rotacdo de Carrington é um sistema que conta uma, rotacio solar completa a partir de um meridiano
central. Cada rotagao tem uma duragdo de 27 dias e a cada uma é atribuido um nimero. Este sistema de
contagens foi iniciado a 9 de novembro de 1853.
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E de notar que, apesar de terem sido analisadas 120 rotacdes, nem todos os histogramas
tinham e/ou produziam dados de qualidade. Isto é, além de, muitas vezes a duragao de
uma, rotacao nao ser suficiente para se poderem modelizar um ou os dois picos, devido &
baixa contagem de filamentos, existe a agravante de algumas das imagens nao existirem.
Quer seja por nao ter havido observacoes, quer seja por nao terem tido qualidade suficiente
para ser analisadas pelo método. Por estas razoes, e embora a figura 59 permita ter uma
noc¢ao da existéncia de um movimento de migracao dos filamentos, esta trata-se apenas
de uma aproximacao, pois uma melhor analise requeria uma maior quantidade de dados.
Todavia, na figura 59, s6 estdo representados dados até & rotacao de Carrington ntumero
2210, pois, a partir dessa altura, o Sol estava num minimo de atividade, pelo que era
esperado que nao houvesse contagens de filamentos suficientes para produzir os picos nos
histogramas, uma, vez que, os filamentos existentes eram filamentos quiscentes.

Os declives obtidos das regressoes lineares foram:

Hemisfério Norte : —0.543 £ 0.272
Hemisfério Sul : 2.108 £+ 0.269

Da figura 59 conclui-se que, de facto, desde o inicio do ciclo até ao final, existe um
movimento de migracao dos filamentos de latitudes mais elevadas em direcdo ao equador
solar, similar ao das manchas solares. Com os dados disponiveis, pode também inferir-se
que, durante o ciclo 24, os filamentos do hemisfério norte migraram com uma velocidade de
aproximadamente 1.17/CR, ja os filamentos do hemisfério sul possuiram uma velocidade
de migragao de aproximadamente 4.6”/CR.

4.4 Analise da orientacao dos filamentos

Nesta subseccao, serd estudado o comportamento da orientacao dos filamentos.

Em primeiro lugar, de modo a perceber se existe alguma variacao da orientacao dos
filamentos com o tempo, foi feito o grafico da inclinacao média dos filamentos por dia juli-
ano, representada na figura 60 & esquerda. Na figura 60 & direita, pode ver-se o histograma
das orientacoes representadas a esquerda.
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Figura 60: Grafico da inclinagao média dos filamentos de cada imagem em funcao do dia

juliano, a esquerda; Histograma do grafico da inclinagdo média dos filamentos de cada
imagem por dia juliano, a direita.

Neste grafico, pode constatar-se que a distribuicao das orientagoes dos filamentos nao
apresenta uma variacao significativa com o tempo. Durante todo o periodo de dados
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analisados, a zona entre os -35° e os +35° estd mais densamente populacionada. No
entanto, todo o espetro de possibilidades, de -90° a +90°, esta frequentemente ocupado.
O histograma permite corroborar a anélise feita, verificando-se que a maioria das imagens
detém uma orientacdo média dos filamentos situada em inclinagdes mais horizontais.

Jé& na figura 61 esté representado o histograma das orientagoes de cada filamento indivi-
dualmente. Novamente, estd de acordo com a anélise anterior, pois verifica-se um maximo
de filamentos com orientacGes compreendidas entre os -35° e os +35°. Neste histograma
é, contudo, notoéria a existéncia de um minimo de contagens nos +45° e -45°. A partida,
ndo se encontra nenhuma explicacdo para este efeito, pelo que serd necessirio um estudo
mais aprofundado para perceber se se tratara realmente de um efeito solar ou apenas de
um erro sistemético no programa de detecdo. Finalmente, identifica-se que existem mais
filamentos com orientacoes entre os +45° e os +90° do que com orientagdes entre os -45°
e os -90°.

Contagens

-80 60 -40 20 0 20 40 60 80
Orientagao dos filamentos (°)

Figura 61: Histograma da orientagao dos filamentos.

De seguida, sera feito um estudo para compreender se a distribuigdo das orientagdes
pode variar consoante a regido onde os filamentos sdo observados. Se tal se verificar,
significa que a distribuicao da orientagdo dos filamentos é alterada devido a efeitos de
perspetiva. Este estudo segue a ordem do estudo encontrado em [13] e tem como objetivo
corroboré-lo.

Em primeiro lugar, dividiu-se o disco solar em quatro quadrantes, como se pode ver
na figura 62. Para cada uma das sec¢Oes numeradas foi feito o histograma das orientacoes

que pode ser visto na figura 63.
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Figura 62: Representagao da divisao do disco solar em quadrantes. [13]
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Figura 63: Histogramas da orientacao dos filamentos para cada quadrante.

Analisando a figura 63 conclui-se que, de facto, a distribui¢do da orientacdo dos fila-
mentos parece depender da regido onde estes sdo observados. Além disso, & excegao do
minimo de contagens aos -45° e +45°, estes histogramas concordam com os histogramas
do estudo desenvolvido em [13].

De modo a perceber melhor estas distribuicoes, o disco solar foi dividido novamente.
Agora cada quadrante é dividido em quatro, totalizando uma divisdo do disco solar em 16
seccoes. Desta forma, consegue-se uma melhor divisdo entre as zonas mais centrais do disco
solar, onde é expectavel que o efeito de perspetiva seja menor, das zonas mais préximas
do bordo solar, onde se espera que o efeito de perspetiva seja mais importante. A cada
seccao foi atribuida a numeracdo que pode ser vista na figura 64. Novamente foram feitos
os histogramas da orientagao dos filamentos para cada regiao numerada (figura 65).
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Figura 64: Representacao da divisao do disco solar em 16 partes. [13]
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Figura 65: Histogramas da orientacao dos filamentos para cada parte representada na
figura 64.

Observando a figura 65 identificam-se muitas semelhangas nas secgoes 3, 8, 9 e 14 com
os respetivos quadrantes da figura 63, pelo que se depreende que se verifica um maximo de
detecao nas zonas pertencentes a esses grupos. Tal é confirmado pelo elevado ntimero de
contagens que se verifica.

Resultante desta divisdo em 16 partes, seria expectavel que os efeitos de perspetiva
fossem simétricos entre o hemisfério norte e o hemisfério sul e em relagdo ao meridiano
central. Analisando as 4 seccoes centrais, verifica-se, de facto, uma simetria em relacio a
equador solar, mas essa nao se verifica relativamente ao meridiano. Ja as secgoes 5, 2, 7, 10,
12, 15, 4, e 13 apesar de terem contagens de filamentos inferiores as sec¢Oes mais centrais,
consegue ainda distinguir-se alguns padroes. As seccbes 4 e 13 demonstram simetria em
relacdo ao equador solar. Quanto & comparacao das seccoes 7 e 10 ndo se pode tirar uma
conclusao tao forte. Ja as secgoes 1, 6, 11 e 16 representam regides onde os filamentos ja
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se encontram muito proximos do bordo, pelo que é provavel encontrar menos filamentos
nestas regioes (de lembrar que o préprio método foi construido de forma a ignorar eventuais
filamentos que se encontrem a uma distancia do centro do disco solar superior a 95% do seu
raio). Precisamente por se encontrarem tdo poucos filamentos, ndo se consegue distinguir
nenhum padriao nestas regides. No geral, parece verificar-se simetria entre o hemisfério
norte e hemisfério sul, mas a simetria em relacdo ao meridiano central nao se verifica.

Efetivamente, a partir destas divisdes do disco solar, verificam-se efeitos de perspetiva
e evolugao que estao em concordancia com os encontrados no estudo [13]. No entanto,
ndo foi possivel encontrar uma explicacao aparente para a discrepancia entre as simetrias
esperadas e as obtidas.

Finalmente, constata-se que o minimo de contagens em -45° e +45° persiste em todos
os histogramas aqui presentes e nao se encontra em nenhum histograma do estudo feito
em [13], pelo que se pode concluir tratar-se de um erro sisteméatico do método de detecao.

4.5 Analise do comprimento, largura e area dos filamentos

Nesta subsecgao serdao analisadas trés propriedades morfolégicas dos filamentos: a largura,
o0 comprimento e a area.

Com o intuito de perceber como variam estas propriedades morfoldgicas ao longo do
ciclo, comecou por se fazer a média da largura e do comprimento dos filamentos presentes
em cada imagem. De modo a atenuar oscilagoes fez-se uma média méovel com os 27 pontos
de cada propriedade. Por fim, representou-se essa média movel em funcdo do dia juliano.
Na figura 66 pode ver-se, em cima, a média da contagem de filamentos por dia juliano
obtida na secao 4.1; ao centro, a representacao da variacao do comprimento ao longo do
ciclo; em baixo, o grafico andlogo para a largura.
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Figura 66: Em cima, a contagem de filamentos por dia juliano apresentado na sec¢ao 4.1;
ao centro, a representacdo da variagdo do comprimento ao longo do ciclo; e em baixo, o
grafico andlogo para a largura.

Daqui néo se consegue inferir nenhum padrado concreto da variagdo do comprimento e
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largura com o tempo. Pode apenas fazer-se uma comparacao entre a altura em que sao
esperados os filamentos quiescentes (final do ciclo 24 e inicio do ciclo 25) com o restante
periodo. Verifica-se que, durante este periodo, os filamentos quiescentes detetados apre-
sentam uma largura e um comprimento ligeiramente superior do que no resto do tempo. O
que corresponde ao esperado, pois os filamentos quiescentes sdo caracterizados por terem
maiores dimensoes do que os filamentos associados a regioes ativas.

Na figura 67 estdao representados os histogramas do comprimento (& esquerda) e da
largura (& direita) para todos os dados.
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Figura 67: Histogramas comprimento e largura dos filamentos.

Em primeiro lugar, verificou-se que ndo existia nenhuma contagem para 14 dos cortes
impostos pelo método. Isto é, ndao ha nenhum filamento com comprimento superior a 300
pixéis e largura superior a 80 pixéis, o que é um indicador de que esse filtro foi eficaz.
Verifica-se um pico de detecao no histograma das larguras para valores préximos dos 9
pixéis. No histograma dos comprimentos, o pico de detecao situa-se por volta dos 33
pixéis. A primeira contagem neste tltimo histograma é nos 17 pixéis e as contagens para
comprimentos mais elevados sdo menos significativas.

Analisando o histograma da area, presente na figura 68, verifica-se que este estd em
conformidade com os dois anteriores. Todos os histogramas desta subsec¢ao parecem decair
desde o pico de detecao de forma exponencial. Além disso, também néo se verifica qualquer
contagem de area para valores que tenham sido excluidos na secdo §3.
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Figura 68: Histograma da area dos filamentos.

4.6 Analise da curvatura dos filamentos

Para estudar a curvatura dos filamentos ao longo do ciclo usou-se o indice de curvatura ¢;

definido por:

onde [ é o comprimento do filamento e d a distancia do ponto inicial do filamento ao ponto
final.

Na figura 69 esta representado o histograma do indice de curvatura para todos os dados.
O méximo de contagens é atingido entre os indices de curvatura 0.12 e 0.22 e parece existir
um decaimento exponencial a partir do pico. Este histograma estd, mais uma vez, em
conformidade com o histograma de curvaturas do trabalho [13].
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Figura 69: Histograma do indice de curvatura dos filamentos.
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Finaliza-se assim a anélise dos dados deste estudo sobre os filamentos. Conclui-se que
corrobora a maioria dos resultados comparados com [13] e demonstra a pertinéncia desta
abordagem que requer, evidentemente, mais estudos. Sobretudo no que concerne & sua
aplicabilidade em estruturas perto do bordo e as razdes do provavel erro sistemético na
detecao de filamentos com orientacoes +45° e -45°.
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5 Conclusoes e trabalho futuro

O principal objetivo deste trabalho foi desenvolver um programa capaz de detetar automa-
ticamente filamentos nas imagens Ha do espetro-heliografo do Observatorio Astronémico
e Geofisico da Universidade de Coimbra. O cédigo foi testado e utilizado para analisar
observagoes feitas desde o dia 16 de setembro de 2010 até ao dia 23 de setembro de 2020.

Depois de visualizadas as imagens analisadas conclui-se que, de todos os processos
aplicados no software, aquele que revelou pior eficiéncia foi a operagao morfologica fecho.
Verificou-se que no caso de filamentos mais finos e com comprimentos mais elevados era
recorrente haver flutuacoes nas intensidades dos pixéis dentro do préprio filamento. Estas
flutuacoes levavam a que o mesmo filamento fosse separado em dois. A operacdo mor-
folégica fecho nao foi tao eficiente quanto o esperado a unir os filamentos partidos, pois,
muitas vezes, o tamanho dessa separacao era superior ao do elemento estruturante usado.
No entanto, quando se aumentava o tamanho do elemento estruturante verificava-se que
parte do ruido nado era eficazmente removido, o que aumentava acentuadamente as falsas
detecoes.

No geral, o software demonstrou uma boa eficiéncia, apresentando uma, diferenca média
de detegao de apenas 1.24 filamentos por imagem, quando comparados com uma inspegio
visual. Possui uma taxa de falsas de detecoes de apenas 4%. No entanto, a percentagem de
filamentos nao detetados é de 29%. Como o método assenta na diferenca de intensidades
entre pixéis, teve de haver um compromisso entre as nao detecoes e as falsas detecoes.
Embora 29% seja uma percentagem que nao pode ser desprezada, optou-se por abdicar da
detecao destes filamentos em prol da certeza de que praticamente todas as estruturas que
sao detetadas sao, de facto, filamentos.

Toda a estatistica apresentada na secao §4 utiliza apenas os dados gerados pelo pro-
grama. Com eles, foi possivel fazer uma previsao da ocorréncia do maximo solar bas-
tante préxima da verdadeira. Conseguiu-se, possivelmente, observar o “Gnevyshev gap” e
ainda analisar a diferenca na ocorréncia de filamentos nos diferentes hemisférios solares.
Verificaram-se regides de latitudes preferenciais para os filamentos situadas 3947 acima do
centro e 356” abaixo do centro do disco solar. Verificou-se ainda o movimento de migracao
dos filamentos de latitudes mais elevadas em direcao ao equador solar para o ciclo 24. Foi
também feita uma andlise ao comprimento, largura, area e curvatura dos filamentos dete-
tados. Por fim, foi ainda possivel perceber a existéncia de uma alteracdo da inclinacao dos
filamentos devido a efeitos de perspetiva, embora ainda ndo se consigam explicar todos os
resultados obtidos.

Grande parte desta anéalise estatistica foi feita no sentido de corroborar a andlise es-
tatistica feita no trabalho [13]|. O facto de se terem verificado os mesmos efeitos nos dois
trabalhos, contribui também para a valida¢do do método de detegdo criado na secao §3.

Apesar de o método se ter revelado eficiente em varios aspetos, alguns pontos carecem
de melhoria, nomeadamente:

e Virias das propriedades medidas neste trabalho estao representadas em ntimero de
pixéis e sem qualquer tipo de correcao esférica. Seria importante transformar os
pixéis em coordenadas heliograficas, assim como fazer a corregao esférica necessaria
para as areas. Desta forma, ter-se-ia uma melhor compreensao das dimensoes destas
estruturas.

e Este trabalho apenas analisa imagens posteriores a 16/09/2010 porque apenas a
partir desta data é que o header das imagens passou a incorporar mais informacoes
importantes, tal como, a localizacao do centro em x e em y e o raio do disco solar.
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Uma melhoria ao método seria o desenvolvimento de uma ferramenta que conseguisse
calcular estes valores na auséncia do header. Dessa forma, poderia aproveitar-se em
pleno a longevidade das imagens do espectro-heliégrafo. Um primeiro passo seria
aplicar uma ferramenta ja desenvolvida exatamente com este propdsito no ambito de
outra dissertagdo de mestrado e que se encontra descrita em [24].

e Desenvolver uma rotina que removesse os artefactos das imagens que nao puderam
ser analisadas neste trabalho.

Estes aspetos que poderiam ser desenvolvidos em trabalhos de investigacdo futuros, de
média ou curta duragido, que em muito potenciariam o uso da longa base se dados do
espectro-heliografo do OGAUC.
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6 Anexos

6.1 Operacao morfologica fecho em imagens binarias

O objetivo da operagao morfoldgica fecho é, tal como o nome indica, fechar espacgos e voltar
a unir quebras que existam na imagem. Esta operacao consiste numa, dilatacdo seguida
de uma erosao. Para ambas as operacoes, é necessario introduzir o conceito de elemento
estruturante. O elemento estruturante é um um conjunto de pixéis, ou uma subimagem,
usado para inspecionar a imagem em estudo [18].

Na figura 70 esta representado o funcionamento do operagdo morfolégica dilatacao,
onde cada numero representa um pixel de uma imagem binédria. A é a imagem inicial,
B representa o elemento estruturante e C o resultado da dilatacao de A pelo elemento
estruturante B. O elemento estruturante B é sobreposto, a partir do elemento central,
a todos os pixéis da imagem, fazendo assim um varrimento. Se pelo menos um pixel
da imagem for igual ao elemento estruturante, o pixel central é substituido por 1. Caso
contrério, o valor original é conservado.

PEeOPEOORBOO 11111111111
11118011180 11111111111
11116011186 11111111111
111111111680 11111111111
111111111680 111 Aaaadadadddads
P110€086111180 111 11111111111
p110081111686 111 117110111111
11000111180 11111111111
11111118880 B 11111111111
11111118886 111111111880
PeOPEOOEBOO 1111111118680
A C
Figura 70: Operagao morfoldgica dilatagao. (Adaptado de

https://en.wikipedia.org/wiki/Dilation  (morphology))
Na figura 71 esta representado um exemplo pratico da utilizacao desta operacdo mor-

fologica. A imagem com o texto inicial (& esquerda) torna-se mais percetivel depois de lhe
ser aplicada a operacao dilatacao, com o elemento estruturante representado abaixo.
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Historically, certain computer
programs were written using
only two diglts rather than
four to define the applicable

year. Accordingly, the
company's software may
recognize a date using "00"
as 1900 rather than the year

€d

Figura 71: Exemplo pratico da operacao dilatagao aplicada a uma imagem.[18|

A erosdo é a operagao que apresenta o resultado oposto ao da dilatacdo. Na figura 72
esta representado o funcionamento desta operacio morfologica. A representa a imagem
inicial, B o elemento estruturante e C o resultado da operacao erosao de A pelo elemento
estruturante B. Novamente, o elemento estruturante B é sobreposto (centrado) a cada
um dos pixéis da imagem. No entanto, o valor do pixel central apenas é mantido caso
todos os pixéis onde o elemento estruturante esta sobreposto sejam iguais aos do elemento
estruturante. Tal como se pode verificar na figura C da figura seguinte.

1931 1 1 313139 LI < T~ = = = T I - =
o e I 0 B A - e i B [ e i | 4111188068 111186
3 by 80 U DN G R U3 G [ B BB L0 8111168611116
o ki Lo ey B (N LG 0 (0t s Lo T 30 %l ok e e g e o e O O [ 51 4
1931 1 1 213130 8111111113138
o e I L0501 A B R R i s it B i g Bt e 2 i o R e B s o 060 %) 81 [
2 b 0 U DN o I 3 G iy B 0 105 o b B .5 104 1o ey Lt el s o et [0 8 0 1 ¢
o ki L [ B (R UG e ot s oo T (2 g bt Bzt 3 i e e g e Lo e O G [ 51 2
1931 1 1 313139 8111111111321 318
o I I 1001 A B R B 5 s s G B 2 8 e R e B 10 s 1 ) 8 [ -
3 s 0% U I e I 3 G iy B bl 10 .3 154k 150 R Lt e s o e 8 0 [0 ¢
o ki L e B (N G e ot s Lo T (3 2 Ui e e o e L e O O T 51 ¢
1931 1 1 313130 LI < T~ = = = T I A -
A C
Figura 72: Operacao morfolégica €rosao. (Adaptado de

https://en.wikipedia.org/wiki/Erosion (morphology))

Na figura 71 esta representado um exemplo pratico da utilizagdo desta operacdo mor-
fologica. A imagem inicial A é aplicada a operacio morfologica erosio com o elemento
estruturante B. No resultado final, que se encontra no painel de baixo, pode verificar-se
que as linhas se tornaram mais finas e, em varios locais, segmentadas.
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1| B

Figura 73: Exemplo pratico da operacio erosao aplicada a uma imagem. [18]

Um exemplo do funcionamento da operacdo fecho pode ser visto na figura 74. A
esquerda encontra-se a figura F, que esta equiparada & imagem original do método. O
elemento estruturante, representado por H é, neste caso, um quadrado 3x3. A definicdo de
elemento estruturante é importante, pois vai definir o tamanho das falhas que podem ser
preenchidas. O primeiro passo do fecho serd uma dilatacdo. O resultado da dilatacao da
imagem F com o elemento estruturante H é visivel ao meio. Posto isto, para suavizar o efeito
da dilatacdo é feita uma erosdo, novamente com o elemento estruturante H. O resultado
final do fecho esté representado & direita. Nesta tltima imagem nota-se o preenchimento
de "buracos" na imagem original.

g L

F FOH (F®H)OH

. H, 3x3, origin at the center

Figura 74: Exemplo da operagao morfolégica fecho.
(https://www.cin.ufpe.br/~tir/ComputacaoCientifica/7.Morfologia%20Matematica.pdf)
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6.2 Validacao do método

DETEGCAO

IMAGEM ANALISE VISUAL PELO PROGRAMA

| DIFERENCA |

11031901HA
11112302HA
12021801HA
12032102HA
12052609HA
12071001HA
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13112214HA
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15030601HA
15082601HA
15090205HA
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16052202HA
16062507HA
16071004HA
16090901HA
16123102HA
17041401HA
17061406HA
17073012HA
18010201HA
18050401HA
18100501HA
18121705HA
11031901HA
11100502HA
12012506HA
12022002HA
12122308HA
14042004HA
14101604HA
15031301HA
15091401HA
15101601HA
17020910HA
17041401HA
17052901HA
17120402HA
18022305HA
18042002HA
18062103HA
18062803HA
18070505HA
18110801HA

o
o
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=
N
5

Média das diferencas

Tabela 1: Comparagao do niimero de filamentos analisados visualmente com o nimero de
filamentos analisados pelo software.
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IMAGEM  ANALISE VISUAL DETECAO SOFTWARE CORRETA DETECAO FALSA DETECAO NAO DETECAO
11031901HA 0 0 0
11100502HA
12012506HA
12022002HA
12122308HA
14042004HA
14101604HA
15031301HA
15091401HA
15101601HA
17020910HA
17041401HA
17052901HA
17120402HA
18022305HA
18042002HA
18062103HA
18062803HA
18070505HA
18110801HA

TOTAL 39 37

% 70,9% 67,3%

O 0O 0O OO0 OB NOWNDDRWLU BB
O 0O 0Ok OO0 O NOSNR B WWLWWNW
OO Ok OO0 Ok NONRPFEA&WLR WRNKNWOD
oo OO0 00 OO0 OO NOAERERERNRENW

o
(]

16
% 29,1%
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8]

Tabela 2: Comparagao do numero de filamentos detetados corretamente ou incorretamente
pelo software.
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