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Capitulo 1

Introduccion

1.1 El Sol

1.1.1 Las capas del Sol

El Sol es una estrella de mediana edad y es, para nosotros, el objeto mas
brillante del firmamento. Tieme una masa de 1.989 x 10%kg, un radio de
6.96 x 10°m v se encuentra a una distancia de 150 x 10°km de la Tierra,
distancia a la cual se le llama unidad astrondmica (1 UA). Sin embargo,
el Sol no es solamente una masa de hidrégeno v helio, en cuyo centro se
llevan a cabo reacciones termonucleares; el Sol es la figura mas prominente
del sistema solar vy mantiene una comunidad de 9 planetas, en uno de ellos,
la Tierra, sostiene !a vida y regula el clima. Es por ello que el estudio del Sol
es de gran importancia.

Una buena parie de la informacién que nos lega del Sol, proviene de su
atmésfera. Esta se compone de tres capas concéntricas: la fotdsfera, con un
ancho de unos 300 km, emite la mayor parte de la luz del Sol y es la capa que
apreciamos a simple vista, se encuentra a una temperatura media de unos
5800° K. La siguiente capa, la cromosfera, es la frontera entre la fotésfera y
la Corona, tiene un espesor que oscila, en promedio. entre los 1 000 km y los
& 000 km v se caracteriza por su tonalidad rojiza, su temperatura va de los
4 % 10* “K en la base hasta 1 x 10° °K en su parte superior. La tltima capa
de la atmésfera del Sol es la Corona, ésta se extiende desde la cromdsfera
hasta méas alli de la drbita de Plutén y tiene una temperatura media de
2 x 10° °K, a una distancia de dos radios solares. Por ser tan caliente, la
presién en la Corona, es tal que el campo gravitacional del Sol no puede

4



1.2 ACTIVIDAD SOLAR 5

contenerla v ésta escapa continuamente al medio interplanetario, permeando
v llendndo a éste de particulas y campos magnéticos. El porqué la Corona
tiene esa temperatura es algo que adn desconocemos {3].

El wento solar, como bautizo Parker a la atmdsfera del Sol en expansién,
fue predicha por él mismo en 1958 y su existencia fue confirmada por la
nave soviética Lunic 111, desde entonces su estudio ha sido constante y ha
revelado que hay muchas cosas que alln no conocemos de nuestra estrella, el
Sol. Con 1a posibilidad de realizar mediciones in-situ de la atmadsfera del Sol
en expansion, nacié la ciencia conocida como Fisica espacial.

1.2 Actividad Solar

En el Sol ocurren continuamente gran variedad de fendmenos, los cuales per-
turban al viento solar, enriqueciendo su dinamica. En esta seccién discutire-
mos un poco de los fenémenos solares y, en la siguiente seccién, hablaremos
de la dindmica del viento solar y su conexidn con estos fenémenos.

1.2.1 Manchas solares

Aunque el Sol siempre tiene actividad, no siempre ocurren en é] la misma
cantidad de fendmenos, esta variacién, bastante evidente, en el mimero de
fenémenos solares es conocida como ciclo de actwided soler o simplemente
como ciclo solar. La caracteristica mas evidente del ciclo solar es la variacion
del nimero de manchas solares. Estos ciclos de manchas no se repiten exacta-
mente de igual forma ni en tiempo ni en niamero, pero el promedic de duracién
de un ciclo de manchas se estima, aproximadamente, en 11.2 afios [17)].

Las manchas, en general, se encuentran en regiones activas y es muy fre-
cuente que aparezcan en grupos que contienen manchas grandes y pequefias;
las mas grandes llegan a medir hasta 40 000 km vy las mas pequefias van de 1
000 a 2000 km de didmetro. Las manchas constan de dos partes: un nicleo
oscuro llamado umbre, rodeado de un borde filamentoso Hamado penumbra.
Las manchas solares aparecen oscuras porgue son regiones mas frias que la
fotdsfera circundante. Las manchas solares poseen campos magnéticos del
orden de miles de Gauss y este campo magnético controla el movimiento
del material fotos{érico, de alguna manera gue ain no esta completamente
comprendida’, y detiene los movimientos de cbullicidn de este material.

'Bravo, opcit
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La forma en que se ve una mancha solar se muestra en Ia Figura 1.1

Figura 1.1: Esta mancha fue registrada el 7 de Agosto del 2000,
(http:/ /sohowww nascom.nasa.gov/cgi—bin/get_soho_images)

1.2.2 Fulguraciones

Existe una manifestacidn de la actividad solar mucho mas violenta, las ful-
guraciones, enormes explosiones gue suelen durar desde unos minutos hasta
una hora. Se observan en la cromdsfera como un abrillantamiento repenti-
no de una regién, comiimmente una regién activa asociada con las manchas,
en especial con los grupos grandes de manchas. Sin embargo, ain no esta
bien entendido el mecanismo fisico que las dispara v que libera cantidades
tan altas de energia. La energia se libera, en una fulguracién, de manera
sibita ¥ en una gama amplia del espectro. La energia emitida durante una
fulguracién, puede cubrir desde 10%! a 107 J [6)].
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1.2.3 Protuberancias

Es frecuente ver surgir en la superficie del Sol grandes chorros de material que
se levantan y se arquean, llegando hasta la Corona ¥ permaneciendo erguidos
durante dias y aun meses. Estos enormes arcos, llamados protuberancias,
pueden alcanzar alturas de cientos de miles de kildmetros. La estructura
de las protuberancias esta controlada por las lineas del campo magnético
que, ancladas en la fotdsfera, se estiran hasta la corona solar. El material
que constituye la protuberancia es mucho mds denso (100 a 1000 veces més
denso} y tiene menor temperatura (del orden de 20, 000°K) que el material
coronal que la rodea, pero puede permanecer asi, sin calentarse ni diluirse,
por la prescencia del campo magnético que, de manera semejante a lo que
ocurre en las manchas, inhibe el flujo de calor hacia estas regiones. En la
figura 1.2, podemos observar una pretuberancia.

Figura 1.2: Protuberancia Solar, {hitp://nssdc.gsfc.nasa.gov/space/).
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1.2.4 Eyecciones de masa coronal

Una manifestacién mas de la actividad solar son las Eyecciones de masa
coronal (EMC). Estas no son mis que la expulsion sibita de densas mubes
de plasma del Sol. Tienen la caracteristica de que rompen temporalmente
la estructura magnética de la corona v por eso se les conoce como eventos
tramsitorios coronales. Hundhaussen, 1984 {16}, define una EMC como “un
cambio observable en la estructura Coronal, que ocurre en una escala de
tiempo que va de unos cuantos minutos hasta unas cuantas horas v que
involucra la aparicién de un nuevo brillo, discreto, en el campo de observacién
de un corondgrafo”. En general, una EMC es una eyeccion de material del Sol,
por eso también se les referia como “nubes magnéticas” o “nubes de plasma”.
Las eyecciones de masa coronal estan asociadas a otras manifestaciones de Ia
actividad solar, entre éstas estan las rifagas y las protuberancias eruptivas.
Las eyecciones de masa coronal son eyecciones de material, especificamente
de material coronal v/u ocasionalmente plasma calentado por rafagas. La
mayor parte del material eyectado abandona al Sol para siempre y se propaga
a través de la heliosfera como nubes interplanetarias de plasma. Ei nimero
de estas EMC cambia durante el ciclo solar, cerca del maximo de actividad
se producen, aproximadamente, 3 por dia, y cerca del minimo se producen
del orden de una por semana. Estas nubes abandonan el Sol con velocidades
de mds de 4 00 km/s, e inlcluso se han llegado a detectar EMC con una
velocidad de 2000 km/s [6]. La masa arrojada hacia el medio interplanetario
durante una EMC esta en el rango de 2 x 101 y 4 x 10"%Kg. Su energia
cinética oscila entre Ios 1 x 10% y 6 x 10** J 16]. En la Figura 1.3 podemos
apreciar la forma en que se observa una eyeccién de masa coronal.

1.3 El viento solar

Como va habfamos dicho, la atmésfera del Sol se expande, continuamente, al
medio interplanetario. Esta atmdsfera en expansion o viento solar, acarrea
consigo informacién acerca del lugar donde se originé. Por ello es importante
estudiar la dindmica del viento solar, ya que nos provee con conocimiento,
de primera mano, acerca de las caracteristicas del Sol.

A grandes rasgos el viento solar consta de dos tipos diferentes de corrientes
con diferentes caracteristicas fisicas: el viento solar lento v el viento solar
rdpido. La diferencia més notable entre ellos es su velocidad, que en el caso
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Figura 1.3: EMC vista en rayos x suaves. Tomada de (http://lasco-
www.nrl.navy.mil/lasco.htmi).

del viento lento es de aproximadamente 400 km/s y para el viento rapido es
de unos 700 km/s. Ademds, el viento ripido tiene mayor temperatura, pero
menor densidad, que €] viento lento.

Al combinar las observaciones, en rayos X de la corona, y mediciones in-
situ del viento solar, se sabe que el viento solar rapido se origina en los hoyos
coronales [11]. Los hoyos coronales son regiones coronales que tienen baja
densidad y campo magnético de una sola polaridad. Los hoyos son regiones de
campo magnético “ablertas” y el material que sale de estas regiones acarrea
consigo al campo magnético.

El origen del viento solar lento no es claro adn 2. Hay gente que piensa
que todo el viento (rdpido y lento) surge de los hoyos coronales. En este

2Gonzalex, opcit
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modelo el viento que sale del centro del hoyo coromal es viento rapido v el
que sale del borde es lento. Sin embargo esto alin no esta comprobado. El
origen del viento lento sigue siendo un tema de investigacién y de discusién.

1.3.1 La Heliosfera

El viento solar acarrea consigo el campo magnético de su origen, permeando
¢l medio interplanetario con €l. Sin embargo, la forma que adquiere ¢l campo
magnético interplanetario no es radial, ya que el Sol rota. En un modelo
aproximado, el campo magnético describe una espiral, a la cual se le conoce
como la espiral de Parker. También, en algiin punto del espacio, las lineas de
campo deben cambiar de direccién para reconectarse a su origen, ya que de lo
contrario encontrariamos monopolos magnéticos. A esta regidn del espacio,
donde las lineas de campo se “cierran” se le conoce como heliopausa. Una
propiedad mas de los plasmas, como el viento solar, es que no se mezclan entre
si, v la presidn que ejercen los vientos estelares, de ofras estrellas, confinan
al viento solar . A la regién de dominio del Sol se le conoce como kelidsfera
v a la interface entre corrientes de viento solar con polaridades opuestas
se le llama hoje neutra w hoje de corriente. En la fisura 1.4 se muestra
un esquema de como se divide la heliosfera en dos regiones de polaridades
opuestas, separadas por la hoja de corriente.

1.4 Ondas de Choque Interplanetarias

Como mostraremos a lo largo de esta tesis, en el viento solar se registran
ondas de choque, como consecuencia de la actividad solar. Estos choques
se observan, escencialmente, frente de las magneté6sferas planetarias, como
chogques transitorios delanteros y choques asociados con regiones de interac-
cién corrotantes (choques corrotantes).

Los choques corrotantes se generan cuando dos corrientes de viento solar,
lento y rdpido, se encuentran e interaccionan, forméndose entonces una regién
bordeada por dos chogues propagindose en dos corrientes distintas de viento
solar.

Actualmente se cree que las eyecciones de masa coronal impulsan ondas
de choque delanteras transitorias [12], lamadas asi por su caracter temporal,
de la misma manera que lo hace un avién supersdnico. Estas ondas de choque
delanteras transitorias, comprimen y calientan el medio a través del cual se
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Figura 1.4: Figura que muestra la hoja de corriente y la polaridad de campo.

propagan, v son estos pardmetros, velocidad, temperatura y densidad, los
que se registran con ayuda de las naves espaciales. Por ello, en los datos
del medio interplanetario dispenibles gracias a la red mundial de datos de
naves espaciales, se pueden estudiar éste tipo de perturbaciones. En la figura
1.5 se ilustra una EMC impulsando una onda de choque interplanetaria, la
cual pasa a través una nave espacial e interacciona con la magnetdsfera de la

Tierra.

1.5 Preambulo

El objetivo de esta tesis ¢s realizar un estudio de Ondas de Choque Intez-
planetarias, a través de dos trabajos, uno de andlisis de observaciones in-situ
de naves espaciales, y otro de simulaciones numéricas de ondas de choque en
un fuido, dar una introduccidn de la forma en cémo se aborda el tema para
estudiarlo.

Primero se revisan la teorfas fisicas en las cuales se basa su estudio,
comenzando por la mecanica de fluidos y culminande con la teoria mag-
netohidrodindmica. Después presentamos un trabajo, basado en el estudio
de datos del medio interplanetario, obtenidos por cinco sondas espaciales, en
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Figura 1.5: Dibujo de un choque interplanetario. Tomado de Gonzélez-Esparza,
J. AL [15L

donde se identifican ondas de choque delanteras transitorias, en los datos de
las cinco naves. Este trabajo nos permite introducirnos a la forma en c6mo se
reducen los datos de naves espaciales, asi como introducirnos en una técnica
para estudiar a las Ondas de Choque Interplanetarias. Finalizamos con la
presentacién de simulaciones numéricas de ondas de choque hidrodindmicas
unidiminesionales, las cuales se realizaron como el primer paso de un estu-
dio de simulaciones numéricas de Ondas de Choque Interplanetarias. Estas
simulaciones nos permiten introductrnos en otra forma para estudiar a las
Ondas de Choque Interplanetarias. Esta forma de estudio es distinta a la del
Capitulo de observaciones, pero en la actualidad las dos se complementan,
por elle incluimos dos formas de estudiar el mismo fendmeno, que aparente-
mente no tienen conexién, pero en estudios a largo plazo se complementan.



Capitulo 2

Ondas de Choque
Hidrodinamicas

Para comenzar nuestro estudio de las ondas de choque, analizaremos primero
el caso hidrodindmico. Los conceptos y ecuaciones que surgen de estudiar
este caso, se generalizardn, después, para estudiar las ondas de choque mag-
netohidrodindmicas. En este punto estamos interesados en saber qué es cémo
se genera y cdmo se describe una onda de choque. A continuacidn se presenta
la teoria de propagacidn de perturbaciones en un fluido. Comenzamos con
el caso de perturbaciones infinitesimales, para después introducir perturba-
clones no lineales v , finalmente, a las ondas de chogue.

2.1 Mecanica de fluidos

Se define un fluido como una sustancia que se deforma continuamente ante
fuerzas de corte o tangenciales a su superficie [20]. En la naturaleza en-
contramos que las sustancias que satisfacen esta definicién se encuentran,
generalmente, en un estado de agregacién gaseoso o liquido.

Las ecuaciones que gobiernan la dindmica de fluidos, en ausencia de
fuerzas de cuerpo, son:

Op _
a"'v-puﬂo (2.1)
du )
p(a’ +u-Vu) =-Vp {2.2)

13



14 CAPITULQ 2. ONDAS DE CHOQUE HIDRODINAMICAS

e
Par
En la ec{2.1) p ¥ v son la densidad numérica y la velocidad del fluido,
respectivamente. Esta ecuacién es cominmente referida como la ecuacidn de
continuidad y nos dice que la razén a la cual cambia ia densidad de un fluido,
0, es igual a la divergencia del flujo por unidad de drea del mismo, esto es, si
no hay fuentes o sumideros la densidad permanece constante y a la inversa.
Aplicando la segunda ley de Newton a un elemento del fluido se obtiene
la ec. (2.2), en donde el lado izquierdo de la ecuacién corresponde a infor-
macién de la dinamica del fluido y, el segundo Iado, nos da las fuerzas que
actian sobre éste. Por comodidad, sélo hemos puesto al fluido susceptible a
gradientes de presidn, pero éste es susceptible de muchas otras como viscosi-
dad y fuerzas eléctricas, por citar algunas. La ec.(2.3) es la conservacién de
la energia para un fluido newtoniano. Aqui € es la energia interna del fluido
v el término de conduccidén de calor es V- (kVT), donde T es la temperatura.
Sila densidad del fluido bajo consideracién no es constante, entonces debe-
mos agregar a éstas las ecuaciones de estado del sistema, las cuales tienen
generalmente la siguiente forma:

+plu-Vie= —pV-u+V-(kVT) {2.3)

p=p{p,T)
e=¢(p,T).

La ec.{2.3} puede reescribirse de una manera més apropiada si suponemos que
podemos despreeiar el término de conduccién de calor, v si ademaés aplicamos
esta ecuacidn a un gas ideal, entonces podemos usar las relaciones siguientes:

e=¢(T) (2.4)
* _¢ (2.5)
ar — 7 '
p=pRT {2.6)
C,—C,=R (2.7)

En donde €, y C, son los calores especificos a presion ¥ volumen constante,
respectivamente.Usando estas relaciones, la ec. (2.3) puede reescribirse como
P _ P (2.8)
p7 ps
En donde -y es la razdn de los calores especificos. Este wltimo resultado se
conoce como la ley isentrépica para procesos termodindmicos. Esta relacidn
nos sera muy 1til en las siguientes secciones.
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2.2 Perturbaciones en un fluido

2.2.1 Perturbaciones infinitesimales

Ahora estudiaremos la propagacién de perturbaciones en un fluido. Para esto
introduciremos pequettas alteraciones, en las variables de estado del sistema,
y observaremos la forma en que estas alteraciones se propagan. Para el lector
interesado, ésta discusién v las de las secciones subsecuentes, de este capitulo,
han sido extraidas, en una buena parte, del libro de Currie [7].

Como dijimos al principio, un fluido no resiste esfuerzos de corte, por o
tanto no se pueden propagar ondas transversales en él. Es por elle que al
referirnos a una perturbacién propagéndose en un fluido, pensamos en una
onda longitudinal, la cual comprime al medio al propagarse.

Para comenzar e] estudio, de la propagaciéon de perturbaciones en un
fluido, comenzamos con las perturbaciones infinitesimales, estas son pertur-
baciones internas de pequefia amplitud en un fluido; de nueva cuenta y por
comodidad, supondremos que el medio, a través del cual se propaga la per-
turbacidn, es un gas ideal, el cual esta originalmente en reposo. También
consideraremos que el flujo es adiabético, esto es, que la perturbacién viaja
lo suficientemente rdpido como para que la conduccién de calor sea despre-
ciable.

De las ecs. (2.1), (2.2) y (2.8) tenemos que, en el caso unidimensional,
las variables del gas deben satisfacer las relaciones

ap 8 _
ot T g =0
A T dx plx
% = constante

Ahora, estamos considerando un flujo isentrépico, asf que podemos con-
siderar que la presidn es funcién sélo de una variable termodindmica, entonces
p = p(p), de esta manera el término de presién en la ecuacién de momento
se puede reescribir como:

o _dods
dr  dpoz
Asf las ccuaciones de continuidad y de momento pueden ser escritas como:
dp 8p Ou
ey =0
ot Yoz T Pan
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ou Ju  ldpdp

AU e =

at dr  pdpoz

Es aqui donde aplicamos la suposicion de que la perturbacién es de de
pequena amplitud; con lo anterior se quiere dar a entender que las variables
del fluido pueden escribirse como la suma de sus valores no perturbados (que
denotaremos con un subindice cero) méas un término de alteracién (el cnal se
denotar con un superindice primado). Ya que el gas estaba originalmente
en reposo, podemaos escribir las variables del mismo de la siguiente manera:

p=m+7,
p=potp,
w=0+1u.

Lo que procede es sustituir, en las ecuaciones de continuidad y de momenio
estas relaciones, al hacerlo nos encontramos con términos como g'/po, 9'/po
v u'dp'/8z, estos términos, son desprectables dentro de la suposicién de una
perturbacién de pequefia amplitud, v los eliminamos del desarrollo, ya que
son cuadriticamente pequenos. Entonces, las ecuaciones resultantes son:

gu' 1 fdp\ O

8t po\dp) 0z
Para ser consistentes con la suposicién de pequefia amplitud el término dp/dp
ha sido expandido en series de Taylor v nos hemos quedado sélo con el término
no alterado (dp/dp)e, después se combinan estas ecuaciones para obtener
una en términos de g, de esta manera nos queda que la ecuacién que debe
satisfacer la perturbacién en densidad es

Fp dp\ &p 0

a2 dp/, 8x% -

podemos reconocer esta ecuacién como una ecuacidn unidimensional de on-
da [25], cuya solucién general es de la forma

p’(:ﬂai)=f($— (g—i)of)—i—g(z—%- (j—i)ot).
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El primer término de esta ecuacidn representa una onda viajando en la direc-
cidn positiva del gje x, con una velocidad +/(dp/dp), y el segundo término
representa una onda, viajando en direccidn negativa del eje 7, con la misma
velocidad. Una perturbacidn de pequeda amplitud viaja con un velocidad
dada por las caracteristicas del medio y, dado que el sonido es una pertur-
bacidén de pequefia amplitud, entonces ésta es la velocidad con que viaja el

sonido en un gas, luego
dp
=2 2.9
Cs ( dp)o (2.9)

es 1a velocidad del sonido en un gas. Es 0til reescribir esta definicién usando
la ley isentrépica (2.8) y la ecuacién del gas ideal {2.6), asi:

dp w1P0 _ P
= = = =45 =4RT.
=" g T

De esta forma, s6lo hay que aplicar la definicién y obtenemos el resultado

deseado
/ Pa
Cs = ’}’RTB = "{;— - (210)
o
Esta relacidn nos dice algo muy importante: que mientras mayor temperatura
tenga un gas, el sonido se propagara con mayor rapidez a través de él; v que
entre mayor sea la densidad del gas éste tendrd mayor inercia y por tanto el
sonido tendrd una velocidad menor.

2.2.2 Perturbaciones de amplitud finita y Ondas de
Choque

Si esta vez consideramos una perturbacién en un gas ideal, pero sin suponer
que la perturbacién es infinitesimal. tenemos una pertubacidn de amplitud
finsta. Otra vez introduciremos perturhaciones, en las variables de estade
del sitema, para encontrar ¢l modo de propagacién de estas perturbaciones.
En esta ocasién, nos interesa comparar la velocidad de propagacidn, de csta
perturbacién, con la velocidad del sonido, con objeto de encontrar las difer-
encias en los cambios que producen en el medio. Para describir su evolucién
dindmica nos remitimos, de nueva cuenta, a las ecs. (2.1}, {2.2) y {2.3), en
donde las ecuaciones de continuidad y de momento tienen la misma forma
que en la seceidn anterior, antes de utilizar la suposicién de perturbacidn
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infinitesimal. De nueva cuenta suponemos que ¢ ¥ p son s6lo funciones de p.

Op _dpdu

&t dudt
dp _dpdu _ dpdpdu

Br  dudr  dodudzr’
Con estas relaciones las ecuaciones de continuidad v de momento se reescriben

de la signiente manera:

dp |Ou u du

hor a0 Bohed bl = =0

du [&‘ +u3x +p6:r ’
Ou +u8u _ ldpdpdu
M oxr  pdpdudz

Como el término en paréntesis cuadrados en la primera ecuacién aparece en

la segunda, lo despejamos, sustituimos y obtenemos

(2.11)

g‘_EBu - ldpdp@u
pde:c T pdpdudx’

Cancelando el término du/dz ¥ resolviendo para du nos da

dp dp
du=2%4f——. 2.12
M@p (2.12)

Por comodidad, denotaremos la cantidad dp/dp por ¢%, ¥ si ademds solo se
torna el signo positivo de esta ecuacidn, poderos sustituir esta expresion en
la ec. (2.11) para obtener

Du B 18p  ldpdpdu _

+u Jldpdplu 1 ,p0u
ot 8z pdx  pdpdudr  p coz

esto es, la ecuacién de momento puede ser reescrita en la forma:

Ju Ou
Eﬁ-(u +C)6_I =10.

Las soluciones de esta ecuacién son de [a forma:

w{z,t) = flz — (u+ o)1) {(2.13)
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En este punto debemos notar que u ¥ ¢ son funciones de las variables inde-
pendientes x y £. El resultado anterior representa una onda viajando en la
direccidn positiva del eje = con una velocidad, U, donde U es:

U=u+c.

Para tener una idea de lo que esto significa podemos poner 1a velocidad, U, de
esta onda, en términos de la velocidad del sonido. Usando la ley isentrdpica
(2.8) y recordando la definicidn de ¢

-1 /2 -1)/2
- @ _ ,-va—l@, _ 7@ (_{)h 1/ . (f_)h 0/
V dp \/ 2 V o0 \oo *\oe ’

Con este resultado la velocidad local del fluido se puede relacionar con la
velocidad del sonido en el medio, a través de la ec. (2.12}

dp Cs

— (v—3)/2
— = J/ dp .
p p{(}?" 1)[’2' p

du=c

Esta ecuacidén puede ser integrada para dar

e, Pleabit

U = -y ———— + constante .
O =2

En donde, st utilizamos el hecho de que cuando v = 0, p = py, podemos
calcular la constante, la cual vale 2¢,/(v — 1). Por lo anterior la expresién,
para u se vuelve

(y-1}/2
2 p) 2
U= — e [ — — = c—Cg) .
7*1[ (Po s] Togleme)

Finalmente, de la expresién anterior obtenemos la relacién entre ¢ y ¢;, la
cual se escribe matematicamente como:

-1

e=cs .

Este resultado muestra algo de suma importancia: que ¢ > ¢, paraw > 0, y
que la diferencia entre ¢ y ¢, es proporcional a la velocidad local del fluido .
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Usando este resultado encontramos que la velocidad de propagacidn de una
perturbacion de amplitud finita es, de acverdo a la ecuacién (2.13):

+1
Ulz,t) =ec+u=2q, + i 5 U- (2.14)

Iste resultado nos muestra claramente que la veiocidad de propagacién de
una perturbacidn de amplitud finita, es mds grande que la velocidad del
sonido en el medio, para u > 0. ¥ que esta velocidad va no es constante,
sino, que depende de la velocidad local del luido. Como U depende de z v
i, no s una velocidad en equilibrio, esto es, la velocidad a la cual se propaga
una perturbacién de amplitud finita cambia continnamente, de acuerdo a la
ecuacién (2.14).

Nos detendremos a analizar este punto en detalle. Para un tiempo arbi-
trario, 7, la ecuacién (2.14) nos dice que la perturbacién habra viajado una

distancia L, dada por
v+1
L= (Cs + ‘T’U.) T

Entonces, relativo a un observador gue se mueve a la velocidad del sonido,
s, la distancia recorrida por la onda en el mismo tiempo T es

v+1
2

Esto significa que, relativo al observador, la onda viajard una distancia que
depende de la magnitud v el signo de la velocidad local del fluido en la
pertubacién. Es por ello que regiones de alta velocidad local, viajardn més
rdpido que regiones de baja velocidad local. Para explicar lo que esto sig-
inifica nsaremos la Figura (2.1), en donde se muestra cémo evohiciona con el
tiempo una perturbacién de amplitud finita. En un tiempo 7 se considera
un perfil suave de veiocidad, viajando en la direccién positiva del eje . A
un tiempo posterior 7 las regiones de velecidad mds alta habrén avanzado
mds, relativas a un observador que se mueve a velocidad constante ¢, que
las regiones de baja velocidad local. Para un cierio tiempo 73 > 73 el frente
de onda es vertical pues las regiones de alta velocidad siguen avanzando méas
rapido que las de baja velocidad local en el fluido. Finalmente, en un tiempo
73 > 73 las regiones de alta velocidad han rebasado la porcidn de la senal que
se mueve a la velocidad del sonido ¢, sin embarge, hay que notar que esta
situacion es fisicamente imposible, ya que existen varios valores de u para un
mismo punto en el espacio. Se conchiye entonces, que ¢l frente de onda se

5=

uT .
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empinard, hasta que se alcance una configuracién parecida a la dibujada en el
tiempo T3, en esa etapa existe una discontinuidad en las variables de campo
llamada onda de choque. Para tiempos més grandes que 73 este frente de
onda tan empinado u onda de chogue se propagard en una configuracién de
equilibrio (7.

4 ) i

i T2 T3 Ty

Figura 2.1. Empinamiento de una perturbacidn de amplitud finita.

En nuestro argumento hemos supuesto que las regiones de mas alta ve-
locidad local son las partes posteriores de la onda, y que eventualmente éstas
alcanzan a la parte “delaniera” o frente de onda. Ahora, las ondas longi-
tudinales en un gas son ondas compresivas, por lo que el frente de onda de
una perturbacién como la mostrada en la figura (2.1) comprime y calienta
¢l medio en el que se propaga. Cuando la parte trasera de la onda llega
al punto que acaba de atravesar el frente de onda, encuentra un medio con
mayor temperatura respecto al que encontré el frente de onda y, como ya
vimos en la seceidn anterior {ec. 2.10) esto ocasiona que ¢l sonido, en estas
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regiones, tenga una velocidad mas alia ¥y que por consiguiente la velocidad
local de 1a onda sea mds grande, en estos casos. Es por ello que las re-
giones de velocidad local més alta, en una perturbacion de amplitud finita,
son las regiones gue vienen detrds del frente de onda. Debemos notar que
siempre hemos trabajado el modelo de onda de compresion, pues en la ec.
2.12 tomamos, para nuestro desarrollo, sélo el signo positive de la ecuacién
¥, eventualmente, llegamos al concepto de onda de chogue; sin embargo si
hubiésermos tomado el signo negativo hubleramos llegado a la conclusién de
que la velocidad de la perturbacidén seria U = u — ¢, (a esto se le conoce
como onda de expansién) , v la onda resultante se moveria mds lentamente
que el sonido, en este caso las partes mds intensas de la onda se moverian
mds lentamente ¥ la onda se desparramarfa. FEn conclusion, las ondas no
lineales de compresidn se empinan conforme se propagan y, eventualmente,
forman ondas de choque.

2.3 Ecuaciones de Rankine-Hugoniot

Ya que establecimos cémo se forma una onda de choque, necesitamos saber
co6mo es la variacion, en Jos pardmetros del fluido, a través de ésta. Las
ecuaciones de Rankine-Hugoniot relacionan las variables de un fiuido antes
y después de pasar a través de un choque. Para derivar las ecuaciones de
Rankine-Hugoniot comenzamos por considerar que las ondas de chogue son
muy delgadas, en cornparacién con la longitud del medio en el cual se propa-
gan, entonces pueden considerarse como discontuidades en las propiedades
del fluido. Es conveniente adoptar un sistema de referencia eu el cual la dis-
continuidad sea estacionaria, y el fluido se acerque al chogue en un estado
v salga en otro. Fn este sistema de referencia, a la porcidn del fluide que
ann no ha atravesado la discontinuidad se le conoce como regién “corriente
arriba” !, v a la porcién que va ha atravesado la discontinuidad, se le conoce
como regién “corriente abajo” 2. Para esquematizar esta situacién nos refe-
rimos a la figura {2.2), en donde las propiedades del fluido antes del chogue
sON . p1 ¥ w1 ¥ los valores de salida de estas mismas variables son o, po ¥
us. Como la onda de choque esta orientada en una direccién normal al vector
velocidad se le refiere como “onda de chogue normal”. Para relacionar las
cantidades uy, p1, p1, Uz, P2 ¥ po usaremos las ecuaciones de conservacién

Yeypstream:, en Inglés
% -doumstream”, en Inglés
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S
Ty

-

Figura 2.2: Sistema de referencia montado sobre una onda de choque.

de masa, momento vy energia. Ahora nos enfrentamos al problema de que la
onda de choque se representa como una discontinuidad en las propiedades
del fluido, luego, no se pueden usar ecuactones diferenciales a través de la
discontinuidad; entonces, o bien integramos las ecuaciones diferenciales para
obtener ecuaciones algebraicas, o las ecuaciones que goblernan la dindmica
de fluidos deben ser rederivadas en forma algebraica. Adoptando este dltimo
procedimiento la ecuacidén de conservacidén de masa puede ser escrita en la
forma:

/i = Pallg. (2.15)

Si ahora multiplicamos estos flujos por las correspondientes magnitudes de
velocidad, obtenemos el cambio de momento a través de la onda de choque.
Si despreciamos otro tipo de fuerzas que puedan afectar al fluido, este cambio
de momento debe ser causado por un gradiente de presion por unidad de drea,
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D — P2 , a8l que la ecuacién de momento se escribe como:
P’ +p = o’ + o (2.16)

Nos falta shora Ja ecnacion de conservacién de la energia. La energia cinética
por unidad de masa es

C,T = c,L=_"TU7>~

PR y—1p

{en donde hemos usado la ecuacidén del gas ideal por unidad de masa, ya
que seguimos tratando al! medio como un gas ideal, también hemos usado
la identidad C, — €, = Ry la suposicién de que el flujo es adiabitico) de
nueva cuenta suponemos que el proceso de conduccién de calor es lento, en
comparacién con la velocidad de colisiones entre particulas. Entonces, la
energia total por unidad de masa serd la suma de los componentes ¢inético
e interno, asi que la ecuacidén de conservacion de la energia es simplemente:

2 Y Lo, T P2
) P lpl 2U2 + ")f—:—]__g “ (2.17)

Lo que procede ahora es combinar estas ecuaciones, para obtener una més
-general, entonces, dividiendo la ec. (2.16) por la ec. (2.15) y observando que
de la ecuacién de continuidad tenemos que ps/prus = po/pur obtenemos
que:
=P

piuy
Multiplicando esta relacién por us + u; ¥ recordando la ecuacién de con-
tinnidad, us/u; = p1/p2, tenemos

— 101
u?_uzzu(pﬁ): _ (M+_)_
2 1 " g {p: Pz) PR

U — Uy =

Si despejamos el término u3 — u? de ia ec. (2.17) v lo insertamos en esta
ecuacién, obtendremos la ecuacién buscada. La ecuacidn resultante es :

2y (m Pz) (1 1)
—— |==-Z )= -p} | —+—] .
7—1(01 n) TR

Esta ecuacidén relaciona las presiones v densidades a través de la onda de
choque. Resolviendo esta ecuacién para la razén de densidades y recordan-
do, una vez mis, la ecuacién de continuidad, py/p; = wy/ue; entonces las
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siguientes condiciones se aplicarin para una onda de chogue normal:

p 1+ + U/ =B/} _w (2.18)

po (/v -N4p/p w

A las ecuaciones (2.19), (2.16) v { 2.18) se les conoce como ecuaciones de
Rankwe-Hugonot y relacionan la razdn de densidades, a través de una on-
da de chogue, a la razdén de presiones v a la razdn de velocidades. En la
derivacidn de las ecuaciones de Rankine-Hugoniot, no se supuso que €] flujo
fuese isentrépico y de hecho no lo es, entonces, al atravesar una onda de
choque el flujo sufre un cambio de entropia. Demostrar esta afirmacion es el
objetivo de la siguiente seceidn.

2.4 Condiciones para Ondas de Choque Nor-
males

Nos interesa, ahora, saber ciales son las condiciones necesarias v suficientes
para que se forme una onda de choque. Para abocarnos a este problema
necesitamos definir, primero el nimero de Mach. Se define el nitmero de Mach
de una perturbacién, como el cociente entre la velocidad de la perturbacidn,u,
vy la velocidad local del sonido,c

.M:E
[

Ahora, para conocer un poco mas a fondo las condiciones necesarias para
producir una onda de choque, comenzamos con las relaciones termodinimicas
para encontrar el cambio de entropia que sufre un fluido, (cuando pasa a
través de una onda de choque, figura (2.2 ). Por la segunda ley de la ter-
modindmica:

s [P
g T 4 = LT
Para el caso de un gas ideal
dq = de + pdV = dw — Vidp = CodT — (1/p)dp

donde w es la entalpia del fluido definida como w = ¢ + Vp. Entonces

dy [, dT 1
—f_fCPT ;’fdp-n
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de donde
1 D2
— 5 =C log =2 — Rlog=2 .
£yl 51 i OQTI ngl

Si ahora wsamos la ley del gas ideal, para expresar esta relacion en términos de
la densidad y la presién solamente, podemos expresar el cambio de entropfa
€0mo:

P2pP1 P2 Py i
s9—s1=As=C,log=—— — Rlog— = (C, — Rilog== — Cplog — .
: ' 7 PP 1 (C ) n ? 28

También sabemos que C, — R = (), ¥ de esta manera podemos evaluar el
cambio de entropia del fluido como:

As =log (_P_z) — vlog (@-) .
G, 2 2}

Esta relacién es muy general v con ella vamos a comprobar que, nna onda
de choque que obedezca las ecnaciones de Rankine-Hugoniot, se comporta
diferente de una hipotética onda de choque isentrépica. Si denotamos cada
uno de estos procesos por los subindices R— H e I, respectivamente, entonces

tenemos que
-’—‘-3) (Pz) I
=log | — —vlog { —
(Cu R--H P R—H 151 R—H

0 =log (I—jz_) -~ ~log ("p}) .
Ny A/

Combinando ambas ecuaciones Hegamos a

(&)=l (3), - (2), ]

Para ser consistentes con la segunda ley de la termodindmica, se debe pedir
que el cambio en entropia sea mayor o igual que cero, entoneces el argumento
de esta iltima ecuacién debe ser mayor o igual que cero, por lo que

P2 £2
log| — 1 > lo (-—) .
9 (Pl)f i Mg g
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Para que esta desigualdad se cumpla necesitamos que el log (p/p1) > 0,
o lo que es lo mismo, para satisfacer la segunda ley de la termodindmica
necesitamos que
2x1 (2.19)
4]
lo cual fisicamente quiere decir que el gas debe comprimirse al atravesar una
onda de choque {recordemos que hemos establecido un sistema de referencia
que se mueve a 1a velocidad de la onda de chogue y ésta se considera estética).
Y si aplicamos a esta relacion la ecuacién de continuidad, encontramos
que
Do, (2.20)
Uz
lo cual quiere decir que el fluido se desacelera al atravesar la onda de chogque.
Para obtener mas informacién de estas dos ultimas ecuaciones, es necesario
reformularlas y, para logarlo, necesitamos derivar una relacidn muy irnpor-
tante, la cual es conocida como relacién de Prandtl o Meyer. Para derivar
esta relacidén usaremos el subindice, “*”, para indicar el valor de una variable
cuando M = ufc = 1, donde ¢ es la velocidad local del sonido. Comen-

zaremos por dividir la ecuacién de momento (2.16) entre la de continuidad
(2.15)

'2'__ .
o1t Paliz
Ahora se introduce la definicidn de la velocidad local del sonido corriente
arriba (¢;2 = yp/p) v corriente abajo (e = vpa/p2), para obtener yna

ecuacion simplificada

5] 2 022

Uy + — = Uqg + —
gL YUz

2 ? ! ?

Uy — Uy = —— — —
YUz Vi

Podemos reemplazar el lado derecho de esta ecuacién por una expresién
equivalente, obtenida de la ecuacién de energia (2.17), en donde, si recor-
damos la ec(2.10) podemos obtener

2 2

Ty 2 21 Uy (,‘22 ¥+ 1 5
+ — - = oGl Ty

2y =1 2+'}'—1H2(’y~1)
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donde se ha hecho uso del hecho que u. = w2 = €1, = &3, = - Luego, la
diferencia de velocidades, u; — o, se puede reescribir como:

1 /vy+1 , ~v-1 2) i (7—{-1 s 7—1 2)
Uy, — = L - e, - U :
1 Uz 2( 5 C, 2 U . 5 € 5 1

<

Y esta ecuacién se simplifica considerablemente, hasta alcanzar la forma
huy = a . (2.21)

A esta ecuacidn se le conoce como relacién de Prandt] o Meyer.

Este resultado serd usado, como ya dijimos, en las condiciones que establec-
imos para una onda de choque normal v de esta manera obtener una forma
alternativa de estas condiciones. Entonces, si multiplicamos y dividimos por
u; la ec(2.20) nos da

(3] 2 1
U g

v usando [a relacién de Prandtl o Meyer.

para evaluar el lado izquierdo de esta relacién, nos remitimos a la ecuacién
de energia, que reformulamos vy que nos dice que

E‘Lﬁ 6? oy+1

+ —
2 T a-1 2y-1"

si dividimos esta ecuacién por u; ? nos da

11 v+1 a2

T TIM? T Hy 1w

b2 |

w? (v + M7

&2 24{y—1)M,2
finalmente, sustituimos esta expresién en la condicién para una onda de
choque ¥ obtenemos que:

(y+1)M?
24+ {y—1a[2 -



2.5. ECUACIONES DE LA ONDA DE CHOQUE NORMAL 29

Si desarrollamos esta desigualdad, esta condicidn se reduce a pedir que
M =1 {2.23)

Esta relacion nos dice alge muy importante: que una onda de choque so~
lo puede formarse si el flujo corriente arriba es supersdnico. Y ademds, si
tomamos en cuenta la relacién de Prandtl o Meyer la desigualdad (2.22)
implica que

My<1. (2.23)

En otras palabras; para que se cumpla la segunda ley de la termodindmica,
una onda de choque normal debe ocurrir en un flujo supersénico, y el flujo
resultante (corriente abajo} debe ser subsénico.

2.5 Ecuaciones de la Onda de Choque Nor-
mal

Ahora lo que nos falta es relacionar las cantidades corriente arriba, con las
cantidades corriente abajo para que, una vez conocidas un conjunto de ellas,
se puedan inferir las otras. De nueva cuenta empleamos las tres ecuaciones
de conservacién, las ecuaciones de Rankine-Hugoniot, ¥ Ia relacién de Prandtl
o Meyer. Entonces, para evaluar el nimero de Mach corriente abajo .M, se
utiliza la ecuacién de conservacién de energia que involucra las condiciones
corriente arriba:
w?  a? v+l

2 TR -1 2y-1™
2 ~y—
G g 1£+ 1
'LL]Q "f-'rl 2 (7-1)M12

De ]a misma manera podemos encontrar una expresidn andloga para la
ecuacidn de energia, que involucra las condiclones corriente abajo, asi

de donde

2 -

A TSN ISP N

up ? Y+1 |2 (v-1)M;2

Ahora le cambiamos la forma a la relacion de Prandtl o Meyer, para que
podamos combinar estas ecuaciones con ella, entonces.

Uty = ¢, 2
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en donde finalmente se combinan las ecuaciones para obtener:

2
y—1 2 2
T e — ih— | =1.
(7+1) [ Jb(:v—l)MﬁH +("/~—1)Mzz} '

Esta relacién es la que buscdbamos pues solamente involucra a My, Ms y .
Si resolvemos para M, obtenemos

s 131l 1/
ML G- 224

Esta ecuacidn nos dice que el nimero de Mach corriente abajo, es funcién,
solamente, del ndmero de Mach corriente arriba v la razén de los calores
especificos. Para analizar con un poco més de detalle esta relacién nos refer-
imos a la figura {2.3 a). Para obtenerla desarrollamos un pequefio programa
en Fortran (ver apéndice A de esta Tesis) .En esta parte de la figura pode-
mos ver la variacién de A, como funcién de M. Observamos que, aunque
esta relacidn es decreciente, M nunca llega a cero , sino que tiende a un
lfmite bien definido, \/2E71 Bajo nuestras suposiciones, vemos que més o
menos depués de que My, = 5 Ma va no decrece substancialmente, esto es,
existe un limite fisico, para la velocidad del fluido chocado.

Ahora lo que queremos es evaluar la razén de densidades a través de la
onda de chogue. Para ello utilizamos la ecuacién de continuidad en la forma
dada por la ec.{2.15). Entonces, usando la relacién de Prandtl o Meyer

%Ac*ﬁ_,)"f—l l_;_ 1
u, w2 vy+1120 (v—1)372

en donde la iltima igualdad fue deducida pérrafos arriba. Ahora se simplifica
esta ecuacién a:

uy (v —1)M; 249

w (v+ 1M 2
De la ecuacién de continuidad sabemos que ua/u; = pi/p2, de esta manera
encontramos la vaniacién de la razén de densidades en funcion del ndmero
de Mach: DAL

LY.
po_ (DM (2.25)
mn (y=1M2+2
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Figura 2.3: Condiciones corriente abajo de una onda normal de chogue

propagindose en un gas ideal y con una razén de calores especificos de 5/3. Los
datos de la grafica se obtuvieron con el programa del apéndice A

La variacidn de la razén de densidades contra el nimero de Mach del fiujo
que entra a la onda de choque se grafica en la Figura(2.3 b}. Podemos ver en
esta porcion de la figura que conforme M) aumenta también lo hace la razén
de densidades, esto se puede entender pensando que al pasar por la onda de
choque el flujo se comprime. También observamos que la razén de densidades
no crece arbitrariamente, sino que, de nueva cuenta, tiende a un limite bien
definido, en este caso v + 1/y — 1 lo cual puede verse mateméticamente
sacando el limite a Ja ec. (2.25).

Finalmente, podemos obtener la razén de presiones a través de una onda
normal de choque usando las ecuaciones de Rankine-Hugoniot y la ecuacion
anterior que relaciona la razén de densidades. Esto nos da

L+ [+ 1/ = DHpe/p)  (y+ 1M °

(Y+1)/(v=1) +p2/;m (y— )M 2 +2
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Resolviendo para la razdn de presiones obtenemos que:

D2 2y 2 £
P 1+ 7—4‘_1(21{1 -1} (2.26)
Como siempre se ha trabajado con un gas ideal, la relacién de temperaturas
es particularmente simple

L _po

T e’
¥ como ya contamos con expresiones para las razones requeridas sirnplemente
se sustituye y se simplifica para obtener.

-Ié _ 2("/ - 1) 'yMl +1

=1+ M) 2.2
TI ('}”"1)2 leg ( -[1 1) ( 7)

La variacién de la razén de temperaturas con M) se muestra en la figura
(2.3 ¢). En esta parte podemos ver que la razén de temperaturas no esta
acotada, sino que crece mondtonamente. Si comparamos las tres grificas,
notaremos que para niimeros de Mach grandes, M, > 10, Ma v pa/p va casi
han alcanzado su valor méximo, y no sufren cambios sustanciales, si Af)
crece, pero que T»/T) sigue creciendo, sin limite. Esto significa que, para
mimeros de Mach grandes, los cambios que la onda de chogue produce en
el medio se notaran, principalmente, en la temperatura del mismo, debido a
que la energia del mismo se convierte, escencialmente, en calor.

De particular interés en esta Tesis son los choques débiles, esto es, ondas
de choque con mimeros de Mach pequetios, ya que las ondas de chogue en
el medio interplanetario son débiles y, eventualmente, nos abocaremos a st
estudio. En la figura {2.4 ) podemos apreciar como se comportan Ms, po/p1 ¥
15 /17 en un choque débil. Podemos ver, en la grifica, que esta vez el choque
produce incrementos notables en velocidad v densidad en el medio chocado.
Dicho de otra forma, en un chogue débil son més importante los saltos en
velocidad y densidad que en temperatura. Aqui la razén de temperaturas
se mantiene creciendo moderadamente y en todo caso en el extremo de la
grafica se ve gue el flujo chocado, para M; < 4, la temperatura, a lo mas,
se duplica. Comparando esta grifica v la enterior podemos observar que los
choques fuertes se distinguen por los saltos significativos de temperatura,
pero en los choques débiles la caracteristica mds significativa son los saltos
en velocidad v densidad.
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Figura 2.4: Condiciones corriente abajo de una onda normal de choque
propagdndose en un gas ideal y con una razén de calores especificos de 5/3. Grifica
para choques débiles. Datos abtenidos con el programa det apéndice A



Capitulo 3

Ondas de choque MHD

En este capitulo estudiamos la teorfa de ondas de choque magunetohidrodindmicas,
la cual es, a grandes rasgos, la extensién de la teoria de ondas de choque para

el caso en que el medio, en el cual se propaga la perturbacién, es un plas-
ma. Sin embargo, en este caso hay varios tipos de choques, a diferencia del
capitulo pasado, donde nos restringimos a la onda de choque normal. Final-
izamos este capitulo mencionando que es y edmo se caracteriza, una onda de
choque interplanetaria.

3.1 El estado de Plasma

Un plasma es una sustancia que contiene iones, a la vez que conserva los
electrones ya hbres de su amarre atdmico. Un plasma no es un material
particular, sino un estado especifico de la materia, en el que, en conjunto,
el material es eléctricamenie neutro, pero contiene iones y electrones libres,
capaces de moverse de forma independiente. Al estado de plasma también se
le ha Namado el coarto estado de la materia porque, en general, equivale a
un estado de mayor energia. Los plasmas se producen por varios fendmenos
como descargas eléctricas, la fotoionizacién y calentamiento. Este dltimo es
importante ya que, por encima de los 10* °K cualquier sustancia se convierte
en un plasma {4].

En un plasma hay muy poca restriccién al movimiento de cargas, por ello
tiende a mantener un estado de cuasineutralidad eléctrica, va que cualquier
acumulacidn de carga local producird un campo eléetrico que serd cancelado
por su opuesto. A la distancia necesaria para que cargas de signo oupesto

34
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se apantallen se le llama Distancia de Debye v depende de la temperatura y
densidad del plasma.

Como ya hemos mencionado, el viento solar, que es la atmésfera del Sol en
expansion, acarrea consigo, hacia el medio interplanetario, las caracteristicas
del lugar donde nacid, tales como el campo magnético y la alta temperatu-
ra de la corona solar. El viento solar es, por tanto, un plasma y debido
a su alta temperatura tiene una conductividad eléctrica muy grande. Para
poder estudiar un plasma con tales caracteristicas usamos la teria magneto-
hidrodindmica. La cual explicamos a continuacién.

3.2 La aproximacion Magnetohidrodinamica

La confirmacién de la existencia del viento solar llegd con la era espacial y
la investigacién de este plasma no se ha detenido. La teoria que sirve para
explicar y unificar las observaciones del campo magnético interplanetario y
de plasma, se lama magnetohidrodindmica (de ahora en adelante MHD}. La
teoria MHD es una rama de la mecdnica de medios continuos que estudia
el movimiento de materiales conductores en prescencia de campos electro-
magnéticos. La teorfa MHD incorpora los efectos que surgen del movimiento
de un fluido conductor a través de campos magnéticos, pero en este caso, una
fuerza electromotriz aparece en el conductor y, de esta manera, se inducen
corrientes en el mismo. Los campos magnéticos asociados con estas corrientes
modifican al campo magnético original que los creé y come consecuencia de
esta interaccién, el movimiento original se altera. Esta interaccién colecti-
va, que involucra movimiento, corrientes y campos magnéticos caracteriza el
comportamiento general de un fluido MHD.

La teoria MHD esta disefada para describir la fisica de fenémenos
macroscopicos ¥ en el caso de interés para nosotros, la fisica espacial, es-
to quiere decir fenémenos con una escala > 100 km, esto es, el modelo no
debe aplicarse en escalas donde se manifiestan los fenémenos de particulas [3].

La teoria MHD se puede obtener del promedic de los momentos de ta
ecuacién de Boltzmann con una fuerza de Lorentz, mejor conocida como
ecuacién de Vlassov, y de las ecuaciones de Maxwell en ¢l vaclo. La aproxi-
macién MHD consiste en tomar el limite de cuasineutralidad y de frecuencias
bajas [1]. La teoria MHD ba demostrado ser una herramienta Wil en el es-
tudio del viento solar.
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3.2.1 Ecuaciones de la MHD ideal

Las ecuaciones que rigen la magnetohidrodindmica ideal, suponen que se
puede tratar al plasma como a un fluido ¥ que la corriente de desplazamiento
es despreciable, comparada con el término de conduccion de corriente. En
otras palabras, consideramos que la conductividad del plasma es muy grande,
para fines pricticos infinita.

Entonces, para describir un fluido MHD ideal, se necesitan las ecuaciones
de la mecénica de fluidos que ya hemos revisado ¥ las ecuaciones de Maxwell
“modificadas” con las suposiciones expuestas. De esta forma, las ecuaciones
que describen un fluido MHD son {19] :

V-B=0 (3.1)
%?:VX(UXB) (3.2)
%—kV-(pU) =0 (3.3)

p[%%+U-VU}=—Vp—(VxB)xB (3.4)
4, . _
a(pp =0 (3.5}

La ec.(3.1 } establece que no existen fuentes o sumideros del campo
magnético, esto es, gque no existe ung “carga magnética”. Esta afirmacidn,
asegura que las lineas de campo magnético nunca comienzan o terminan. Las
lineas del campo magnético siempre son cerradas.

La ec.{3.2) nos dice que la razén de cambio del flujo de campo magnético,
genera una fuerza electromotriz {fem ); esto es. st cambia el lujo de campo
magnético la fern generard corrientes de sentido tal que disminuya este cambio
de flujo. Este fendmeno esta comprendido en 1a ey de Lenz la cual dice que
“en caso de que haya un cambio en un sistema magnético, sucede algo que
tiende a oponerse a ese cambio” [21].

Las ecuaciones (3.3), (3.4) v (3.5) va fueron discutidas en ¢l capitulo an-
terior ¥ son la ecuacién de conservacion de momento y la relacidn isentrépica
respectivamente. Estas ecuaciones, en conjunto. tratan al plasma como un
fluido y como un conductor sensible a campos magnétices. Estas relaciones
al lado de la ley de ohm ¥ la suposicién de conductividad infinita conforman
la aproximacién MHD.
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3.3 Ondas MHD

A las ondas generadas en un medio en donde es vilida la teoria MHD, se les
Hama ondas MHD. Las ondas MHD pueden ser longitudinales o transversales.
Las mds simples son las ondas de Alfvén, que son ondas electromagnéticas
transversales con un vector de propagacién k alineado con la direccién del
campo magnético ambiente By . Aquf la velocidad del fluido y el campo
eléctrico inducido, son perpendiculares al campo magnético ambiente. El
siguiente caso a estudiar son las ondas magnetosdnicas que, a diferencia de
las ondas de Alfvén, comprimen el medio en el que se propagan.

Esta vez no haremos un andlisis unidimensional, como lo hicimos en el
capitulo anterior, sino que, debido a que las ondas MHD se propagan de una
manera mas complicada es necesario trabajar vectorialmente.

3.3.1 Ondas de Alfvén

Supongamos un caso muy general; tenemos un sistema de referencia carte-
siano y si suponemos que el medio se comporta de manera adiabatica, va
hemos mostrado en la ec.{2.10) que la presién y la densidad de perturbacién
estan relacionadas por la expresién, p' = ¢Z¢', en donde ¢2 es la velocidad
del sonido del medio. Ahora, introduciremos una perturbacién a este medio,
para ver el tipo de ondas que se propagan en él. Para ello, primero introduci-
mos Ia ec. (2.10} en la ecuacién de momento y si, ademds, solo nos quedamos
con términos de primer orden, obtenemos el siguiente conjunto de ecuaciones.

' L, _, {VxB) _
P05y +eEVp — o XxBg=0 (3.6)
8 /
3‘;-+pv-u'=0 (3.7)
BI
%{ = ¥V x (u' x Bo) (3.8)

en estas ecuaciones, hemos denotado las variables de estado perturbadas
con un superindice primado. Como solamente nos interesan soluciones con-
sistentes con una onda plana supodremos, ademas, que las variaciones sélo
se daran a lo largo de z y t. Ahora, para simplificar el cdleulo, escogimos
un sistema de referencia tal que la perturbacién se esta propagando en la
direccién z, y que el campo magnético hace un dngulo 9 con el eje z y que
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este campo esta confinado al plano z - y. Entonces, tenemos que el campo
ambiente esta deserito por By = (|Bojcos8, |Bojsing,0). Para encontrar
las caracteristicas de las ondas que se originan por este tipo de perturbacién
haremos un andlisis, componente por componente, de las ecuaciones 3.6, 3.7
¥ 3.8. Desarrollando los roiacionales nos queda el signiente conjunto de ecua-
ciones {19].

05 +c§%+& 9%=0 (3.9}
pgii%i; + % cos B% = - (3.10)
03;’2 - %c 598‘:;2 =0 (311)

%" + po% =0 (3.12)

agz =0 (3.13)

% = Bygsin 3%25 — Bycos % (3.14)
9B: _ —By cost’:'gu—z (3.15)

oz

De una manera completamente andloga, 2 Ja de la seccién de propagacién
de perturbaciones infinitesimales en un fluido, podemos tomar las ecnaciones
3.11y 3.15, que dependen de las mismas variables y combinarlas, para encon-
trar la forma de la perturbacién que describen. Posteriormente, si derivamos
cada una de estas ecuaciones respecto a t y a z, ¥ ya que estas perturbaciones
no producen cambios irreversibles en el medio (y como ademds podemos con-
siderar las variables de estado como contimuas) las derivadas cruzadas son
iguales. Resolviendo este sistema de ecnaciones encontramos que

P, B2 Fu,

2
= 8 .
v o cos 8o (3.16}
8B, B & B, -
o = —po:lo cos” @ 50 {3.17)

en donde por conveniencia introducimos la definicién
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By

(ﬂopo)%

De esta forma obtenemos dos ecuaciones de onda plana, con una velocidad
de fase V; = Vcosf. El dngulo @ es el d4ngulo gque el vector de onda k hace
con ¢l campo aplicado Bg. Si @ = 0, esto es, que ¢l campo magnético
ambiente apunte en la direccién de propagacion de la onda, tenemos una
onda transversal, ya que ni B ni v, tienen componentes a lo largo del eje z.
A este tipo de ondas se les Hama ondas de Alfvén u ondas hidromagnéticas.
Este tipo de ondas son puramente transversales v se propagan a lo largo de
las lineas del campo magnético.

Vi=x (3.18)

3.3.2 Ondas Magnetosodnicas

Si ahora analizamos las ecs. 3.9, 3.10, 3.12 v 3.14, podemos realizar un
andlisis similar. Como vimos en la seccién anterior, las soluciones a estas
ecuactones son de la forma general A exp ¢(kx — wt) por tanto, al efectnar una
operacidn sobre las variables que fluctdian (u,, uy, By, etc), como diferenciar,
los operadores 8/8t y 8/0z se sutituyen por —iw y ik, respectivamente [18].
Luego, las ecuaciones ya citadas se reducen a:
ByB, cosf
Ho
& BoBy sin @

24

—wp' + kpgul, =0

kByu,sin @ — kByu, cos 8+ wB, =0,

wootsy + K

—wppu, + ke2p +

Como vemos, este es un sistema de cuatro ecuaciones lineales con cuatro
incégnitas, por lo tanto podemos resolverlo. Si recordamos que w/k = Vj
v utilizamos Vy = :f:b‘—fpﬂm, podemos resolver el sitema para V; y de esta
forma obtenemos la ecuacién de dispersién {19]:

Vi— (Vi+ )V +Vicieos’d =0.

En general, este tipo de ecuaciones es dificil de resolver, pero, por la forma
de esta, se puede realizar la sustitucidn X = VJ?, v la ecuacién se reduce a
una de segundo grado ordinania, cuya solucibén es

W= (Vi+cd)* \/(V} + ¢2)2 — 4c2V} cos? 6. (3.19)
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Tabla 3.1: Tabla que muestra Ias posibles soluciones para V7, de acuerdo al
Discirminante D y al dngulo # de la ecoacién 3.19

Soluciones de V? si D es positive  Soluciones de V7 si D es negativo
T=r/2| VE=VI+e 0= /2] V=0
8=0 |[V}I=¢ sic,>Va 0=0 Vi=¢ sice<Vy
LVE=V] sic,<Vy VE=VZ sic,>Vy

Como puede verse ¢l discriminante, D = :I:\/ (Vi +ER—4c2VZicos? 8, de es-
ta ecuacién es siempre mayor o igual que cero, por tanto Vf:’ tendrd , siempre,
dos raices reales. En la Tabla 3.1 realizamos un analisis de las soluciones de
V}? de acuerdo al signo del discriminante v al dngulo 8. Las raices de esta
ecuacidn son conocidas como modos rdpidos (signo +) y lentos (signo —).

Los modos que viajan en la direccién de B, esto es. con # = 0, son referidos
como ondas de Alfvén, mientras que el modo que se propaga perpendicular
2 B, # = 7/2 es lo que se Hama onda magnetosdnica.

Estudiaremos, zhora, la velocidad de las ondas magnetosSnicas, para ello
rearreglamos la ec.(3.19), y la ponemos en la forma

42V2 cos? 0\ 2
V2 — (V2 +cf 1 (1 - ——?——4#) 3.20
e R N E e (320

podemos ver que debido a que el discriminante de esta ecuacién puede
tener dos signos, tenemos dos modos de propagacion. Como las ondas mag-
netosénicas suceden cuando f = 7/2 v cuando V4 < ¢; o cuando ¢, < V4, en
todos los casos el producto ¢,V cos8 < 1 . Podemos tomar los casos limite.
8i escogemos el signo del discriminante como positivo entonces la ec. 3.20 se
reduce a

Via Vit {3.21)

si tomainos el signo negativo del discriminante, enionces la expresién se
reduce a

2

V2 ij
(Vi+

6%)
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El modo de propagacién descrito por la ec.3.21 corresponde a una onda
que se propaga mas rapido que el sonido en el medio ¥y mds rdpido que
las ondas de Alfvén y se le llama onda rdpida. El modo descrito por la
ec.3.22 corresponde a una onda que se propaga mds lento que el sonido v
m4ds lentamente que las ondas de Alfvén v se le conoce como onda lenfa. Y,
por estas mismas razones, a las ondas de Alfvén también se les conoce como
ondas intermedias.

Exste, una explicacidn simple, tal y como lo menciona Landau [18], del
resultado de que, en un campo magnético longitudinal, los desplazaminetos
transversales del fluido se propaguen en forma de ondas. Cuando la conduc-
tividad eléctrica es muy grapde (o= co}, las lineas del campo magnético se
comportan como lineas del fluido y entonces, el desplazamiento transversal
de las particulas del fuido resulta en una curvatura de esas lineas y por lo
tanto en su estiramiento v, en algunos puntos, su compresién. Las fuerzas
de un campo magnético (expresadas por el tensor de esfuerzos de Maxwell)
son tales que aparecen cuando las lineas de campo tienden a contraerse o
separarse Asi pues, una curvatura de las lineas resulta en fuerzas “cuasi-
eldsticas™ que tienden a enderezarlas, conduciendo a posteriores oscilaciones.

Las variables que fluctdan en las ondas magnetosénicas son By, vz, ¥ Uy, ¥
como ademads en este grupo de ecuaciones incluimos la densidad, g, tambien
fluctua la presién en este tipo de ondas, por lo tanto las ondas magnetosénicas
son parcialmente longitudinales (compresivas) y parcialmente transversales.
En las opdas hidromagnéticas o de Alfvén solo fluctuan las catidades B, v
%, © 5ea qQue son enteramente transversales, por lo tanto, las dnicas pertur-
baciones que pueden empinarse para formar ondas de choque son las ondas
magnetosénicas

3.4 Discontinuidades en flujos MHD

Las ccuaciones de movimiento, para un fluido magnético ideal, admiten flujos
discontinuos, igual que en la hidrodindmica. Para determinar las condiciones
que deben satisfacerse, en una superficie de discontinuidad, tomaremos un
elemento de superficie y un sistema de coordenadas, en el que ésta superfi-
cie estd en reposo  Ahora bien, los flujos de momento, densidad de masa v
de energia que “entran” por un lado de la discontinuidad, deben ser ignales
a los flujos de momento, densidad v energia que “salen”del otro lado. Us-
arcmos la notacién [¢] = g, — ¢, para denotar la diferencia de valores de
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alguna cantidad entre uno y otro lado de la superficie, donde los subindices
2 v 1 denotan los valores de esa cantidad en ambos lados de la superficie.
También, por comodidad, introduciremos los suindices n v £ para denotar las
componentes de las cantidades, de acuerdo a si son componentes normales
o tangenciales a la superficie de discontinuidad, respectivamente. Con esta
notacitn la conservacion del flujo de masa, el flujo de momenio y el fnjo de
energia se denotan como.

BZ _ BQ
~ pui -+ g} =0 3.24
o~z (.29
B
[P’Unv: - Ba t] =0 (3.25)
Ho
2 2 .
[pvn (”— + w) 0,2 BnLLB—)} =0 (3.26)
2 o o

Donde w = [y/(y — 1)]p/p es la energia interna, por unidad de masa, del
fluido. Para el lector interesado en una deduccidn més detallada de estas
ecuaciones, puede consultar el libro de Parks [19].

Como el campo magnético no tiene fuentes ni sumideros, entonces el fujo
de campo magnético normal, que entra por un lado, es el mismo que sale por
el otro, esto es, la compornente normal del campo magnético es continua.

[Bal=0 (3.27)

Para obtener una ecuacidén, para el campo eléctrico en la discontuidad,
solo tomamos la ec.(3.2) y la integramos sobre una superficie en la discont-
nuidad, de esta manera obtenemos que la componente tangencial dei campo
elécirico, debe ser continua en la discontinuidad, o sea que

[F] =0 (3.28)

Las ecs(3.23) a la (3.28) forman el conjunto completo de relaciones de
continuidad, disponibles a partir de las relaciones de conservacion y las ecua-
ciones de Maxwell.

Cumpliendo estas relaciones, es posible tener varios tipos de discontinuidades.
A continuacidn discutiremos algunas de ellas.
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3.4.1 Discontinuidad de Contacto

Si imponemos la condicién de que no haya flujo de masa a través de la
discontinuidad, %, = 0, pero en donde B, # 0, entonces describimos una
discontinuidad que permite que la densidad tenga cualquier valor. Ademés
de la ec.(3.25) obtenemos que [B;] = 0, de donde podemos ver que p debe ser
continua, de acuerdo a (3.24). Los requerimientos para una discontinuidad
de Contacto son:

Bo#0  pl=0 [o#0 []=0y [B]=0

Una discontinuidad de Contacto, por tanto, se interpreta como la frontera
entre dos plasmas en reposo, con distintas densidades y temperaturas, pero
unidos por un campo magnético. 3in embargo, en general, el plasma es libre
de fluir a través de las lineas de campo y se espera que la discontinuidad de
Contacto se destruya rdpidamente.

3.4.2 Discontinuidad Tangencial

Una discontinuidad Tangencial es aquella en la cual no hay flujo de masa
{pun} = 0y no hay conexién magnética B, = 0 entre los lados de la discon-
tinuidad. En una tal discontinuidad, la velocidad y el campo magnético, son
tangenciales y pueden tener cualquier valor en direccidn y magnitud. Por
la ec.(3.24) llegamos a la relacién de continuidad, [p + B?/2u] = 0 Es-
ta ecuacidn expresa la condicién de el balance de la presién estdtica, en la
direccién normal a la discontinuidad. Asf p puede cambiar a través de la dis-
continuidad, pero B2/2u, debe cambiar, para mantener constante la presion
estatica.

Resumiendo, las ecuaciones que describen una discontinuidad Tangencial
S0IL

2
Pua=0 B,=0 [p+%]=0 [Pl#0  [B)#0 [(u]#0

Existe otro tipo de dicontinuidad, ia Rotacional, pero, para esta Tesis, no
€5 necesario tomarla en cuenta

3.4.3 Ondas de Choque

Las discontinuidades, en donde hay flujo de masa son conocidas como Ondas
de Choque, gual que cn la hidrodindmica. En el caso de choques MHD
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deben tomarse en cuenta varios factores. En este tipo de discontinuidad la
densidad no es continua y de acuerdo a si imponemos las condiciones B; = 0,
B, =00 B, #0, B; # 0, se obtienen distintas clases de choques. Dehido
a la importancia de estas discontinuidades, para esta Tesis, dedicaremos la
siguiente seccidn a su estudio.

Definiremnos ©g,, como el dngulo entre la normal a !a discontinuidad y el
campe magnético. De esta forma carcterizamos a los chogues MHD.

3.5 Omndas de Choque MHD

3.5.1 Choques paralelos (©p, = 0°)

51 la geometria del fiujo es tal que B es paralelo a la direccién normal del
choque, 1, o sea B; = 0, entonces decimos que el choque es paralelo. Fn
este tipo de choque la fuerza del campo magnético desaparece como variable
explicita, excepto para la ec.(3.27) de donde obtenemos que [Bl = 0, o sea
que la fuerza del campo es continua a través del choque.

En este caso encontramos que las relaciones de continuidad son idénticas
con las del caso gas-dindmico, descritas en el capitulo 2, por lo tanto el
tratamiento dado ahi aplica en esta situacion también.

3.5.2 Choques Perpendiculares,{©p, = 90°)

Consideraremos zhora el caso opuesto al caso anterior; en este caso el campo
magnético es perpendicular a la direccién normal del choque, B, = 0 ¥
B, = B. De la ec.3.25 vemos que v; es continua a través del choque, por lo
que podemos ponerla como cero. También podemos ver que las relaciones de
continuidad se transforman, en este caso en:

[pu] =0
{p-pu“r;;—]:



3.5. ONDAS DE CHOQUE MHD 45

La primera y la dltima de estas ecuaciones, pueden combinarse para
mostrar que el campo debe cambiar en la misma proporcién que la densi-
dad, a través dei choque. O sea

B/ol=0

Usando un precedimiento andlogo al adoptado, al tratar las relaciones de
continuidad, para choques hidrodindmicos, podemos resolver estas ecuaciones
para obtener la velocidad de flujo, corriente abajo, en términos de la velocidad
de flujo corriente arriba. En este caso, si el campo magnético tiende a cero, se
recuperan las mismas expresiones limite para ua/u1, oo/ p1 Y P2/P1, Obtenidas
en el caso hidrodindmico, o sea que para choques fuertes, la densidad y el
campo magnético saltan por un factor de cuatro, a lo mas.

3.5.3 Choques Oblicuos,(0° < Op, < 90°)

Los choques oblicuos suceden cuande B, # 0y B; # 0. Sin embargo ex-
isten dos tipos de ondas de choque oblicuas, para observar sus diferencias,
podemos tomar la relacién de conservacién de momento tangencial (3.25) ¥
multiplicarla por la variable continua (B, /pu,): a continuacién, sumamos el
resultado a la relacién de conservacién del campo eléctrico tangencial. De
esta manera obtenemos que.

280 - 225 =0 (329)

La ventaja de obtener esta relacién, reside en reconocer a B2/puy como
la velocidad de Alfvén. Como lo habiamos dicho un par de secciones antes,
solamente existen dos modos de propagacién compresivos, los modos rapido
v lento de ondas MHD. En este caso, en la relacién (3.29), u, se puede
asociar con alguno de estos modos de propagacién. obteniendo asi dos ondas
de choque distintas. Para analizar estos casos rearreglamos la ec. 3 29

2
ot 5
tho

5i resolvemos 3.30 para By, en terminos de By encontramos que

), ~ Ba
Btg = %‘%I—%Bu = 0 (330)
g pa — -

Ho
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Consideremos primero el caso de una onda rdpida. En este caso {pul) >
By v {pun): > B2/up. La primera designaldad es cierta ya que el flujo
corriente arriba debe ser super Alfvénico, ¥ la segunda es cierta porque las
ondas rapidas viajan a mayor velocidad que las ondas de Alfvén. Ademis
Ut > Uga, ¥ que al dejar el choque, el flujo se vuelve subsdnico. De estas
ecnaciones deducimos que, en la ec.(3.30) el denominador y el numerador son
positivos, por tanto

By > By. (3.31)

En el modo rapido.

51 consideramos el caso del modo de propagacidn lento, se sigue un ra-
zonamiento analogo al anterior y llegamos a la conclusién de que, en este
modo

B < Ba (3.32)

Para resumir: existen dos ondas tipos de ondas de chogue oblicuas, las
ondas de choque rdpidas v las ondas de choque lentas. En ambos casos
las ondas de choque son compresivas, la forma de diferenciarlas consiste en
observar que, a través de una onda de choque ripida, la direccidn de B es
rotada hacia afuera de la normal, (ya que B, es continua) mientras que para
una onda de choque lenta, la direccién de B es rotada hacia la normal (8], ¢
sea, que en un chogue rapido, l2 componente tangencial aumenta, pero para
un chogue lento Ia componente tangencial del campo magnético disminuye,
v debido a que la componente normal del campo magnético es continua, la
magnitud del campo magnético, a través de un choque rapido, crece, mientras
que, para un choque lento, decrece. Podemos apreciar mejor estos resultados
si nos remitimos 2 la Figura 3.1. Para el lector interesado en una discusion
mas amplia de estos conceptos se recomienda [26] .

3.6 Caracteristicas de Ondas de Choque In-
terplanetarias

Como parte final de este capitulo, veremos algunas caracteristicas de ondas
de chogue en el medio interplanetario. Como ya vimos en el Capitulo 1, en
el viento solar existen corrientes de viento solar répido v corrientes de viento
solar lento. 5i una corriente de viento solar rdpido alcanza a una corriente de
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9 pa 8 Gt
a) XV b} V/Bz

B
By 1

Figura 3.1: Perfiles de ondas de choque. La parte a) de esta Figura muestra el
crecimiento de la componente tangencial de una onda de choque rdpida, la parte
b) muestra como decrece la componente tangencial del campo magnético en una
onda de choque lenta. En la parte ¢) se muestra la forma en como se registra un
chogque rédpido y la parte d) muestra como se registra un choque lento, por una
nave espacial. Aqui N representa la densidad, T la temperatura, B la magnitud
del campo magnético y V la velocidad de flujo.

viento solar lento, se forma una regién donde se genera una onda compresiva,
alrededor de la interface que divide a los dos vientos. Esta onda compresiva se
empina y, eventualmente, forma dos chogues que se propagan en direcciones
opuestas, con respesto a la interface de corriente, a estos choques se les conoce
como choques corrotantes. Se llama “delantero” a aquel que se encuentra al
frente de la regién de interaccidn, y se propaga a través del viento solar lento,
comprimiendolo, calentandolo y acelerandolo. Se llama “reverso” a aquel que
se encuentra en la parte trasera de la regién de interaccién y se propaga en
el viento solar ripido; este choque comprime y desacelera al viento solar

ripido. Sc le deromina reverse porque se propaga hacia ¢l Sol. En ia Figura
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3.2 vemos un ejemplo. Los datos de esta Figura fueron tomados por la nave
Ulysses en 1993. El choque delantero se puede observar el dia 21 de Enero
v el reverso el dia 23 de Enero. Como puede verse el choque delantero se
propaga en viento lento y el reverso en viento rapido.
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Figura 3.2: Regidn de mteraccion detectada en el medio Interplanetario por la son-
da espacial Ulysses. Esta grafica fue realizada con datos obtenidos de COHOweb
kitp://nssde.gsfe.nasa. gov/cohowed

La otra onda de choque Interplanetaria, es la Onda de choque Transitoria.
Se cree que este tipo de choque es producido, de manera andloga, a la onda
de choque gue produce un objeto supersénico al propagarse. En el caso de
las Ondas de Choque Transitorias se ha encontrado que hay una estrecha
relacién con las Eyecciones de Masa Coronal (EMC) . De ahi que se crea que
los impulsores de este tipo de chogues transitorios, son las EMC’s [12]. En
la figura 3.3 vemos la forma en que una nave espacial detecta uno de estos
eventos.
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Figura 3.3: Onda de Cheque Transitoria detectada por la nave espacial
Helios 1.  Esta grafica fue realizada con datos obtenidos de COHOweb
kitp.//mssde.gsfe nase.gov/cohowel

Este evento ocurre el dia 28 de Agosto de 1977 Esta onda de choque,
al propagdrse, acelera al viento Solar, lo comprime y eleva su temperatura,
ademds de aumentar su campo magnético. Aun hay muchas cosas que se de-
sconocen de los choques transitorios; su estudio ha recibido mucha atencidn
en los dltimos afios v es importante para ver de que manera la dindmica del
Sol afecta a la Tierra. Como vimos en el Capiltulo 1, la actividad del Sol
perturba la dindmica del viento solar, estas perturbaciones se transmiten al
medio interplanetaric (por medio del viento solar) v ahi se pueden cstudi-
ar. Ademds, este tipo de perturbaciones, al encontrarse con la magnetdsfera
terresire, perturban ¢l ambiente magnético de nuestro planeta y a lo que
se encuentra en él Lo anterior ha lievado a acufiar el término clima espa-
cial para definir el estado de perturbacién del ambiente entre la Tierra y ¢l
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Sol. El interés del estudio del clima espacial proviene del impacto de estas
perturbaciones en los sitemas tecnologicos [2]. En esta Tesis haremos un es-
tudio de este tipo de eventos; en los signientes capitnlos se hardn, primero,
un estudio de ondas de choque transitorias in-sifu en el medio interplane-
tario y después una serie de ejercicios numéricos de ondas de choque, para
introducir una herramienta para su estudio. Nuestro objetivo es introducir
a dos formas de estudiar a las Ondas de Choque Interplanetarias. El lector
interesado encontrard un procedimiento para encontrar Ondas de Choque en
datos de naves espaciales y ura introduccis al planteamiento de simulaciones
numéricas unidimensionales de Ondas de Choque.



Capitulo 4

Observaciones 1n-situ

En este capitulo presentamos el trabajo realizado con datos de observaciones
in-situ del viento solar, obtenidos por cinco naves espaciales. El objetivo de
este capitulo es elaborar una lista de ondas de choque interplanetarias transi-
torias, especificamente de Choques Rapidos Delanteros Transitorios ¢ CRDT,
detectadas por cinco naves espaciales, durante un periodo de 2 afios. Dicho
periodo abarca del 2 de Agosto de 1977 al 2 de Agosto de 1979, y coincide
con la fase ascendente del ciclo de actividad solar. El combinar las observa-
ciones simultdneas de ¢inco naves, nos permite comparar distintos perfiles de
un evento, en particular, ¥ estudiar, cualitativamente, ¢cémo evolucionan los
choques interplanetarios al propagarse. La lista de choques obtenida puede
utilizarse en trabajos posteriores, donde se estudie la evolucién de los choques
interplanetarios.

En este capitulo se explica cdmo se obtuvieron los datos de las 5 naves,
la forma de archivar estos datos en la computadora, cdmo se identificaron
los eventos, se muestran graficas de algunos ejemplos y se muestra la lista de
choques obtenida por cada nave espacial.

4.1 Introduccion

Las naves espaciales Hevan instrumentos disefados para medir diferentes
caracteristicas fisicas del viento solar. Los instrumentos miden estas car-
acterfsticas, almacenan los datos y luego los transmiten a la Tierra para su
estudio. Entre los instrumentos mds importantes que llevan las sondas es-
paciales, en general, podemos contar al magnetdmetro, que mide el campo
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magnético interpianetario , y un deiector de plasma que mide la velocidad
de flujo del viento solar, su temperatura y su densidad. Estos datos son
suficientes para estudiar algunos aspectos de los choques interplanetarios.

Para el presente trabajo, usamos datos obtenidos por las naves espaciales
Helios 1, Helios 2, OMNIM , Vovager 1 ¥ Vovager 2. Utilizamos estos
datos porque en ¢l periodo de estudio estas cinco misiones se encontraban
¢n distintos puntos del medio interplanetario (en un rango de distancias de
.03 a 6 UA.), ¥ esto abre la posibilidad de comparar la forma en que se
observa un mismo evento en diferentes puntos del medio interplanetario. Las
misiones Helios fueron parte de un programa de cooperacin entre Alemania
v la NASA, el propdsito de estas misiones fue hacer mediciones pioneras de
las propiedades del medio interplanetario, desde la vecindad de la Tierra (1
UA) hasta 0.3 UA. OMNIM es un conjunto de datos Heliosféricos “cerca
de 1a Tierra”. Estos datos son una recopilacién de los obtenidos por varios
satélites terrestres, entre estas destacan las misiones IMP 1-8, ISEE y AIMP
(Fuente: OMNIWEB, hitp://nssde.gsfc.nasa.gov/omniweb). Las misiones
Voyager 1 v 2, fueron las dltimas de las series Mariner. Fueron concebidas
para realizar estudios del medio interplanetario, de Jipiter ¥ Saturno, de
sus lunas v de sus magnetdsferas. Estas misiones continuan mandando datos
del medio interplanetario y se espera que pronto cruzen los liinites de la
heligsfera.

Como ya lo hablamos mencionado en el capitulo 1, exisie una relacidén
entre Eyecciones de Masa Coronal (EMCly Choques Delanteros Transitorios
, de este resultado se cree que la mayor parte de los CRDT son impulsados por
EMC propagdndose supermagnetosénicamente en el medio Interplanetario.
Sinembargo, en algunos CRDT, no se encuentra evidencia de que hayan
sido impulsados por una EMC; la explicacién dada es que probablemente
la extensién angular de los choques es mayor a la de la EMC. También se
encuentra que algunas EMC no tienen chogues asociados({creo que aqgui van
silvia ¥ americo).

Podemos ver que afin hay muchas cosas acerca de los CRDT que no
entendemos. Schwenn, 1996 [24], resume lo que sabemos de los CRDT y
lo que no sabemos. En su -“catdlogo de ignorancia” puntualiza que, por
ejemplo, no sabemos si todos los CDRT son impulsados, como la onda de
chque que se forma en la nariz de un Jet supersénico, ¢ si tambien ocurren
ondas explosivas. No sabemos qué tan lejos del Sol Hegan los CRDT y por
qué, ni tampoco que perfiles de aceleracién/desaceleracion siguen a través de
la heligsfera. Tampoco conocemos la topologia tridimensional de las EMC
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0 de los CRDT, y estos son sélo algunos ejemplos de nuestro estadeo de
desconocimiento actual de los CRDT

Los estudios de ondas de choque interplanetarias, que combinan obser-
vaciones de varias naves espaciales, adquieren relevancia ya que proveen las
bases para intentar dar respuesta a algunas de las preguntas abiertas en este
tema, ddndonos informacién sobre los CRDT en varios puntos de Ia helidsfera.

4.2 Metodologia

En los datos wn-situ, del medio interplanetsrio se puede identificar un CRDT
debido 2 los cambios que produce, en el viento solar, este tipo de perturba-
cion Un CRDT comprime y aumenta la temperatura del medio, al hacer esto
incrementa la magnitud del campo magnético y modifica la velocidad de éste.
Existen distintos {ipos de choques en el medio interplanetario, por eso, en la
Figura 4.1 presentamos la forma en que debe verse un CRDT. En capitulos
anteriores hemos dividido en dos regiones al medio, por el cual se propaga
ura onda de choque: la que no ha sido alcanzada por el choque es conoci-
da como region “corriente arriba (upstream)”, v la que ya ha sido chocada
es la region “corriente abajo {downstream)”, mientras que la discontinuidad
representa. al choque.

A diferencia del esquema en la figura 4.1, los datos de una onda de choque
interplanetaria, obtenidos por un satélite, no son tan claros; en la figura 4.2
vemnos una muestra de los datos obtenidos de la COHOweb, en esta grifica
vemnos valores de la magnitud del campo magnético [B|, la velocidad, la
densidad y de la temperatura del medio interplanetario registrados por el
Helios 1; estos datos fueron recogidos en el periodo que va del 18 de noviembre
de 1977 al 15 de Diciembre de 1977. Debido a que la dindmica del Sol es muy
compleja, disitintos flujos provenientes de él, interaccionan de una forma tal,
que los registros de sus propiedades muestran perfiles, del viento solar, como
el de la Figura 4.2. Para 1dentificar en estos registros un CRDT, utilizamos
¢l siguiente método, ¢l cual se resume en los pasos:.

1. Obtencién de datos de alta resolucién y de graficas de baja resolucién
de COHOWEB, para las 5 misiones espaciales, en el periodo de estudio

2. Organizacién de los datos y de las grificas para un rapido acceso a la
informacién, en los directorios de la computadora.



54

CAPITULO 4. OBSERVACIONES IN-SITU

Magritnd el carp
M
Vetocidad [fsec]
Denisizd frmiec]
Temperatura [DEG K]
Onda de choque
Region upstream Region dounstream

Figura 4.1: Perfil de un CRDT ideal

3. ldentificacién, en las graficas de baja resolncion, de los candidatos a
CRDT.

4. Confirmacién, en los datos de alta resolucion, del registro de un CDT,
adjuntando una descripcidén detallada del fendmeno. Elaboracién de
graficas de alta resolucidon para identificar los CRDT’s

9. Elaboracidn de la lista de los CRDT y manipulacién de los datos para
transformarlos al sistema de coordenadas TSN ({Tierra-Sol-Nave espa-
cial). Elaboracién de gréficas de la trayectoria de las misiones citadas
en este sistema de referencia.

A continuacién explicamos en detalle cada paso seguido.
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4.2.1 Obtencién de datos

Los datos gue usamos se obtuvieron de la siguiente direccién en internet.
hitp : / [nssde.gs fe.nasa.gov fcohmueb/ form/ew ds.html

La NSSDC ! provee acceso a una amplia variedad de datos de naves espa-
clales para temas de investigacion en fisica espacial, fisica solar, investigacién
lunar v planetaria que las misiones espaciales de la NASA ? han obtenido.
COHOWeb es un buscador de datos basado en la red de cable mundial y de-
spliega, en pantalla, una interface a una versién especial de datos coordenados
heliosféricos ( Coordinate Heliospheric Observations o COHO) de la NSSDC.
Los datos registrados consisten de campo magnético interplanetario, plasma
y efemérides de datos para las naves espaciales Helios 1, Helios 2, OMNI_M,
Pioneer 10, Pioneer 11, Picneer Venus Orbiter, Ulysses, Voyager 1 y Voyager
2. Esta interface permite que el usuario seleccione un subconjunto de datos
coordenados heliosféricos, de alguna(s) de las misiones citadas, para poder
revisarlos en pantalla u obtenerlos con una resolucién de datos promediados
por hora o dfa. También tiene la capacidad de graficar los datos en pantalla
para poder verlos en grificas de series de tiempo.

Para los propdsitos de este capitulo, los datos del medio interplanetario
que utilizamos en nuestro andlisis son: magnitud del campo magnético,
|B| [nT], velocidad del plasma, V' [km/s], densidad del plasma, N [part/cm®]
y temperatura del plasma, T [PK], asi como ia posicién de las naves en el
momento de tomar lectura de estos datos. Estos datos se encuentran en un
sistema de coordenadas Heliogrifico inercial (HGI). En el sistema de coorde-
nadas HGI, el Sol se encuentra en el centro y esta inerctalmente fijo 2 un eje
z, dirigido a lo largo de la linea de interseccién de la ecliptica y los planos
solares ecuatoriales. El eje z esta dirigido perpendicularmente, hacia el norte
del ecuador solar, y el eje y tiene una direccidn tal que, completa el conjunto
coordenado de mano derecha (fuente: COHOweb).

En resumen, en esta etapa del trabajo se obtuvieron archivos de datos
y grificas (promediados por hora), para las cinco misiones espaciales, en el
periodo descrito, directamente de COHOweb.

! National Space Science Data Center
2National Space and Aeronautic Administration
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Figura 4.2: Datos obtenidos de COHOweb

4.2.2 Organizacion de datos y gréficas

Para poder tener un acceso mds facil a los datos v con objeto de simpli-
ficar nuestra tarea, los datos obtenidos se trabajaron de la siguiente manera:
primero se dividieron los archivos de datos en directorios distintos (dentro
de nuestro “home directory”}, donde en subdirectorios se guardaron datos v
graficas. Comno los archivos de datos son muy grandes, los archivos de datos
promediados por hora se dividieron en dos partes. Las graficas se trabajan
en formato de 27 dias, que corresponde al perfodo aproximado de rotacién
del Sol, visto desde la Tierra(referncia).

Debemos enfatizar aqui la importancia del proceso; para ello pondré como
ejemplo al Helios 1. Los archivos de datos del Helios 1 tienen una longitud
de 8784 lineas cada uno, en donde registran la fecha de observacién de los
pardmetros ya citados, ademds de la posicién de la nave espacial en ese
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Figura 4.3: Interfaz de COHOweb

instante, lo cual nos da un total de 2 MB de datos para la misién Helios
1. Buscar en estos datos, linea por linea, ondas de choque interplanetarias,
es un método imprdctico, sl pensamos gue debemos repetir el proceso para
las 5 misiones espaciales. Por ello recurrimos a las graficas, la cantidad
de datos a examinar disminuye considerablemente y, por tanto, se pueden
revisar muchas veces, para disminuir el riesgo de pasar por alto un evento.
La cantidad de grificas a examinar para el Helios 1 se reduce, en este caso,
a 28,

De lo anterior podemos rescatar la importancia de un buen sistema para
archivar los datos obtenidos de Cohoweb. En la presente investigacién dividi-
mos los archivos de datos en dos partes, as1 por ejemplo, los datos de Helios
1 que van del 2 de Agosto de 1977 al 2 de Agosto de 1978 se guardan como
“h17778.dat”. Para guardar las grificas y poder accesarlas con facilidad, las
clasificamos de acuerdo a la misién que tomd los datos, y después se le asignd
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un mimero, en orden ascendente, para identificar las fechas que cubre, asi
por ¢jemplo, la grifica correspondiente a los datos obtenidos por el Helios 1
en el periodo que va del 2 de Agosto de 1977 al 29 de Agosto de 1977 es la
“h1017, 1a que cubre el periodo del 29 de Agosto de 1977 al 25 de Septiembre
es la “h102” y asi. En la Figura 4.4 se muesira un diagrama de flujo para
ilustrar este procedimiento.

irchivo Paiz

| N

srchivp belis 1 Archivo 1052 bl Arcmmwl ArmivuTm2
]

otos Groficms s Gofics Dofs Grofics Datus Groficms et @ofins

Figura 4.4: Diagrama. que muestra la estructura de la organizacion de datos.

4.2.3 Busqueda de CRDT’s

El procedimiento que usamos para buscar los CRDT consiste en encontrar
primero “candidatos a CRDT” en las graficas obtenidas de COHOweb. Con
mucho cuidado se buscan regiones donde los pardmetros del viento solar
“salten™ al mismo tiempo. El comportamienio irregular de las propiedades
del viento solar {junto con la pobre resolucién de las graficas), hacen que la
mayor parte de las veces, encontremos regiones donde no hay una eviden-
cia clara de la existencia de un CRDT. Seftalados con lineas sélidas, en la
figura(4.5) se encuentran tres candidatos a CRDT. En esta grifica apreci-
amos que en efecto, los pardmetros del viento solar, registrados por 12 nave
espacial Helios 1, se incrementan al mismo tiempo, 1o cual es la firma de un
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Figura 4.5: Candidatos a CRDT en las grificas obtenidas de COHOweb. Estos
datos fueron tomados por el Helios 1.

CRDT; sin embargo, no estamos completamente seguros de ello, debido a la
resolucién tan baja de los datos.

Desafortunadamente no todo el trabajo es tan facil; existen intervalos
de tiempo en donde algunos de los aparatos de las naves no funcionaban
adecnadamente y, por tanto, se carece de datos de algun pardmetro del viento
solar. A este tipo de intervalos se les conoce como “data gap” o “lagunas de
datos”. En la figura 4.6 se muestra el registro de un candidato a CRDT con
una laguna de datos en el campo magnético, | B|.

4.2.4 Confirmacién de CRDT’s

No todos los eventos que sefialamos como candidatos a CRDT lo son. Lo
anterior es debido a que algunos eventos pueden ser otro tipo de choque,
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Figura 4.6: Datos tomados por la nave Helios 1. Se muesira un candidato a CDT
con una laguna en campo magnético, que ocurrio el 1 de Marzo de 1978

o debido a que los datos, vistos con una mayor resolucidn, no cambian sus
caracteristicas al mismo tiempo o debido a que las lagunas en los datos hacen
parecer choques a eventos gque no lo son. Para determinar ceando un evento,
que es candidato a CRDT, es realmente un CRDT, segnimos el siguiente
procedimiento. Una vez obtenida la lista de candidatos a CRDT, para las
cinco misiones espaciales, se abren los archivos de datos, promediados por
hora, ¥ lnea por linea, se busca el evento sefialado como candidato. Una
vez ubicado este evento, se comienza una descripcién detallada del mismo,
sefialando sus caracteristicas, la fecha v hora exacta de su ocurrencia. Si
la descripcidn concuerda con la esperada para un CRDT (ver figura(4.1))
entonces se incorpora a la lista de posibles CRDT que se pretende elaborar,
en caso contrario, se ubica el evento, la hora y fecha precisa de su ocurrencia,
anexando una descripcidn detallada del mismo v las razones por las cuales
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se descarta como un CRDT,

Ejemplifiguemos; en la figura 4.5 presentamos tres candidatos a ondas
de choque transitorias delanteras, el primer evento ocurre el 7 de Agosto de
1977, si abrimos los archivos de datos promediados por hora encontramos las
siguientes caracteristicas sobre el choque: “ el evento ocurre el dia 7 de Agosto
de 1977 a lus 4:00 a.m., la velocidad del plasma aumente en 80 km/sec y sigue
aumentando durante & horas mds , pero la mognitud del campo magnético se
mantiene casi constante durante vartas horas. La densidad numérica decrece
hasta la mitad y se mantiene en estos valores durante varios dias, asimismo
la temperatura del plasma se triplica y se mantiene alta duranie varos dias
también. Este evento, por tanto, no puede calificar como un chogue delantero
transitorio, ya que los pardmetros del viento solar no se merementan, fodos,
stmultdneamente”. El evento que ocurre el 15 de Agosto tiene una descripcion
idéntica a este caso, por ello lo omitiremos.

Pasemos al otro evento, sefialado en la figura 4.5. Para este evento
que ocurre a finales de Agosto tenemos la siguiente descripcion: “este evento
ocurre el 28 de Agosto de 1977 a las 7:00 a.m., en él podemos epreciar un in-
cremento en la velocided del plasma de 70 km/sec que se manfiene, en estos
valores, durante varos dias. Se observe un incremento en la magnitud del
campo magnético de mas del doble; la megnitud del campo continua aumen-
tando durante { horas mds y empieza o estobilizarse. Lo densided numérica
casr se friplice en un periodo de dos horas después de empezado el evento
y se maentiene alla durante 5 horas mds. La temperature aumenta al doble,
y & hores después de iniciado el evento se ho guintuplicado, después de lo
cual disminuye sensiblemente. Este fendmeno se identifica con una onda de
chogque delantera transitoria”.

Una vez sefialados los CRDT’s en los datos, es conveniente tener una
grifica de estos datos promediados por hora, es decir, realizar nuevas graficas
de mayor resolucién, en donde podamos apreciar claramente Jas caracteristicas
del choque y asi poder comparar los distintos perfiles de los choques detecta-
dos por cada misién y determinar cuando un choque es detectado por varias
misiones. Para llevar a cabo esta tarea el autor desarrollé una serie de pro-
gramas, en el lenguaje de programacién IDL, que son capaces de graficar los
distintos formatos de datos obtenidos en series de tiempo. Este programa, y
otros, se ofrecen al piblico en general en la direccidn de internet:

htip://ariel igeofeu. unam.me/~sfuegete/isw.pro

con referencia a esta Tesis. También puede consultarse en el apéndice
B de esta tesis. Con este programa se obtienen graficas con un formato
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idéntico al ofrecido por COHOweb, con la ventaja de tener mayor definicion
en el formato de salida de datos. De esta manera, para el par de ejemplos
citados anteriormente, tenemos que la grafica del evento que ocurre el 7 de
Agosto luce de la siguiente manera.
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Figura 4.7: Datos, promediados por hora, tomados por la nave Helios 1, para €l
evento ocurrido el 7 de Agosto de 1977.

En la Figura 4.7, vemos un gap justo antes de que ocurra el evento cita-
do, también apreciamos todas las caracteristicas mencionadas en el parrafo
anterior y confirmamos que no hay un salto simultineo de los pardmetro del
viento solar, de donde dedujimos que este evento no es una oanda de choque
delantera. Para el evento del 15 de Agosto la grafica es completamente
analoga.

En la Figura 4.8 podemos apreciar el salto simultdneo de todas las vari-
ables de estado del viento solar, cosa que no era obvia con la resolucién de
las graficas de 27 dias.
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Figura 4.8: Datos, promediados por hora, tomados por la nave Helios 1, para el
evento ocurrido el 28 de Agosto de 1977.

4.3 Listas de choques

A continuacidn presentamnos listas de CORT’s para las misiones espaciales
Hehos 1, Helios 2, OMNI_M, Voyager 1 v Vovager 2. Estas listas abarcan el
periodo de estudio del 2 de Agosto de 1977 al 2 de Agosto de 1979.

En la tabla 4.1, vemos que la ocurrencia de los CDRT es comin y salvo
excepciones, se registra por lo menos un evento de estos cada mes. En total,
el Helios 1 registra 30 CDRT en el periodo de estudio. En estos datos, obser-
vamos que existen dos periados de tiempo donde el registro de CDRT es mis
alto. El primero va de Marzo a Mayo de 1978, (choques del 7 al 14) periodo
en el cual, el Helios 1 viajd de 0.88 a 0.44 UA y de 304 a 107°, en el sistema
de referencia T-S-N. El segundo periodo de registros, particularmente altos,
va de Diclembre de 1978 a Febrero de 1979 (chogues del 18 al 25). En este
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Tabla 4.1: Tabla de los CRDT’s detectados por el Helios 1.
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Las siglas sig-

nifican amdh=ano-mes-dia-hora, ATSN=4ngulo-Tierra-Sol-Nave, DH=Distancia-

Heliocéntrica.
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Fecha(amdh)
77:08:28:07
77:09:20:19
77:09:25:02
77:11:07:05
T7:12:01:05
78:01:03:09
78:03:01:12
78:03:08:08
78:04:01:05
78:04:17:00
78:04:29:03
78:04:30:03
78:05:09:09
78:05:14:09
78:06:13:03
78:09:25:02
78:11:29:03
78:12:22:19
T812:25:17
78:12:28:23
79:01:01:08
79:01:07:22
79:01:30:07
79:02:17:10
79:02:27:.02
79:03:03:03
79:03:11:04
79:04:03:20
79:05:13:03
79:05:28:18

ATSN(°) DH (UA)

134.88
141.13
14413
303.00
323.60
320.40
304.70
304.17
312.00
341.00

38.75

44.58

91.52
107.00
135.15
121.4]
297.61
369.02
309.06
309.92
308.60
307.57
301.66
296.02
29323
292.21
290.48
290.31

18.74

90.03

0.85
0.63
0.58
0.47
0.75
0.95
0.88
0.83
0.60
0.40
0.31
0.31
0.38
0.44
0.78
0.75
0.55
0.80
0.82
0.84
0.87
0.90
0.98
0.98
0.96
0.94
0.91
0.74
0.31
0.43
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periodo de tiempo la nave se desplazé de 0.80 a .96 UA y de 309 a 293°,
Notemos que sélo en el primer periodo la nave se desplaza una distancia
considerable. Is importante recalcar aqui, que existe una cantidad no des-
preciable de lagunas de datos en el periodo de estudio. Particularmente, en
los meses de Enero, Febrero, Julio v Agosto de 1978 no existen datos de los
parimetros del viento solar, registrados por la nave Helios 1.

Finalmente, para el lector interesade, en los datos que se obtienen de CO-
HOweb, las lagunas en los datos se distingnen porque los valores numéricos
de los parametros del viento solar son 99999.99 para todas las variables.

En la tabla 4.2 vemos todos los eventos registrados por la nave Helios 2.
En el lapso de estudio, esta nave registré un total de 30 CDRT. De nueva
cuenta encontramos dos periodos de tiempo en donde el registro de CRDT’s
es mas alto. Ei primero dura de Abril a Mayo de 1978 {choques del 7 al 14).
En este tiempo la nave se desplazd de 0.60 a 0.42 UA y de 343 a 145°. El
segundo lapso ocupa de Enero a Abril de 1979 (choques del 19 al 28). En
este periodo la nave viajo de 0.98 0.35 UA y de 343 a 16°. En ambos casos la
nave se desplaza una distancia considerable, tanto en distancia Heliocéntrica,
COFmO0 en su posicidn angular respecto a Ia linea Tierra-Sol. En los registros
del Helios 2 también existe una abundancia relativa de lagunas de datos.
Estas lagunas son mas evidentes en los meses: QOctubre de 1977, Junio y
Julio de 1978 v Junio y Julio de 1979, este Gltimo mes coincide con el del
Helios 1, en auscencia de datos, fuera de este lapso, los tiempos en que se
observan lagunas de datos no concuerdan.

La tabla 4.3 muestra los CDRT’s registrados por OMNIweb. Recalquemos
que estos datos fueron obtenidos por varias naves espaciales cerca de la Tierra.
Es por ello que, aunque ciertamente existen lagunas de datos importantes,
éstas no son tan importantes como las registradas por los Helios. El periodo
de estudio con mds lagunas de datos, es el mes de Febrero de 1978, El
nimero total de eventos registrados por OMNI , es de 27, lo cual nos habla
de la importancia de medir los pardmetros del viento solar en distitas puntos
de la Helidsfera, no sdlo en la Tierra, pues a pesar de que las misiones Helios
tienen mas lagunas de datos, registraron mis eventos que el OMNI.

En la tabla 1.4 se muestran los 38 eventos detectados por la misién Voy-
agel 1, en el penodo de estudio. Al analizar esta tabla, nos damos cuenta
que el registro de eventos esta uniformemente distribuido, esto es, que no
existe un periodo durante el cual el registro de eventos sobresalga respecto al
promedio, a diferencia de las misiones pasadas. De nueva cuenta las lagunas
de datos estan presentes a lo largo de los registros, afectando principalmente
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Tabla 4.2: Tabla de los CRDT’s detectados por el Helios 2. Las siglas sig-
nifican amdh=ano-mes-dia-hora, ATSN=angulo-Tierra-Sol-Nave, DH=Distancia-
Heliocéntrica.

Fecha (amdh) ATSN(°) DH (UA)

1 77:09:25:13 168.27 0.64
2 77:00:26:12 168.89 0.63
3 77:11:25:02 353.49 0.63
4 78:01:03:15 354.63 0.94
5 78:01:05:17 354.12 0.93
6 78:02:15:02 341.34 0.95
7 78:04:02:23 343.86 0.60
8 78:04:09:07 351.13 0.32
9 78:04:12:14 356.81 0.47
10 78:04:16:06 5.41 0.42
11 78:04:18:18 13.09 0.39
12 78:04:29:03 67.36 .29
13 78:05:07:22 121.26 0.34
14 78:05:14:15 145.49 0.42
15 78:09:25:02 158.58 0.72
16 78:11:08:07 203.77 0.32
17 78:12:13:13 351.20 0.753
18 78:12:17:02 351.54 0.79
19 79:01:24:17 343.81 0.98
20 79:02:03:14 340.36 0.98
21 79:02:10:18 338.18 0.98
22 79:02:17:20 335.98 0.97
23 79:02:20:23 335.03 0.96
24 79:02:27:21 333.16 0.93
23 79:03:03:09 332.39 0.92
26 79:03:27.08 331.i8 0.75
27 79:04:02:20 333.19 0.68
28 79:04:28:02 16.44 0.35
20 79:05:09:03 84.71 0.30

30 79:06:11:19 164.82 0.69
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Tabla 4.3: Tabla de los CRDT’s detectados por OMNI M. Las siglas sig-
nifican amdh=afio-mes-dia-hora, ATSN=4angulo-Tierra-Sol-Nave, DH=Distancia-
Heliocéntrica.

Fecha (ymdh) ATSN(°) DH {UA)
77:09:21:21 0
77:11:10:13 0
77:11:25:12 0
78:01:03:21 0
78:01:09:16 0
78:04:10:13 0
78:04:13:19 0
78:04:17:23 0
78:06:04:12 0

10 78:07:13:00 0

11 78:08:27:03 0

12 78:09:07:20 0

13 78:09:25:08 0

14 78:09:09:03 0

0
0
t]
0
0
0
0
0
0
0
0
0
0

=R es BN B o) B L A

15 78:10:04:01
16 78:11:12:01
17 78:11:22:15
18 78:12:14:02
19 78:12:25:12
20 79:01:06:02
21 79:01:09:00
22 79:02:03:19
23 79:02:11:02
24 79:03:22:08
25 70:04:01:22
26 79:04:05:09
27 79:05:29:20

Ll e e e e e T o T e O S G e G g T U
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Tabla 4.4: Tabla de los CRDT's detectados por el Voyager 1. Las siglas sig-
nifican amdh—ano-mes-dia-hora, ATSN=4ngulo-Tierra-Sol-Nave, DH=Distancia-
Heliocéntrica.

Fecha (amdh) ATSN(°) DH (UA)

1 77:10:28:07 4.4 1.28

2 77:11:12:18 0.6 1.42

3 77:11:28:02 353.9 1.58

4 77:12:04:01 3515 1.63

9 77:12:13:12 346.9 1.73

6 78:01:04:05 3338 1.95

7 78:01:27:18 318.4 2.18

8 78:01:30:15 316.2 2.21

9 78:02:02:19 314.0 2.24
10 78:02:03:20 313.3 2.25
11 78:06:01:11 2177 3.33
12 78:06:27:23 194.9 3.54
13 78:07:23:21 171.9 3.75
14 78:07:28:00 167.4 3.79
15 78:08:01:15 163.9 3.82
16 78:08:11:21 154.8 3.89
17 78:08:21:18 145.9 3.97
18 78:08:25:21 142.2 4.00
19 78:09:02:21 120.6 4.10
20 78:10:06:18 104.1 4.30
21 78:10:22:17 89.4 1441
22 78:11:01:15 80.2 4.48
23 78:11:12:23 70.1 4.56
24 78:11:26:00 571 4.65
23 78:12:03:21 5007 4.70
26 78:12:26:05 20.3 4.84
27 78:12:31:11 24.7 4.88
28 79:01:13:15 12.6 4.96
29 79:01:21:14 5.1 5.01
30 79:01:29:19 357.6 5.06
31 79:02:06:22 350.1 511
32 79:02:25:00 332.3 5.23
33 79:03:27:02 306.3 5.36
34 79:04:02:03 301.2 5.38
35 79:04:06:01 2979 5.39
36 79:05:08:05 270.6 5.51
37 79:05:19:21 261.3 5.55

38 79:06:10:02 242.5 5.65
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a los meses de Marzo, Abnl v Julio de 1978 y Marzo de 1979, A pesar de
ello, esta misidén registré mas eventos que las misiones Helios u OMNI_M.

En la tabla 4.5 se muestran los 42 eventos registrados por la nave espacial
Voyager 2. De nueva cuenta notamos que en esta tabla, no existe un periodo
de tiempo en €l cual se hayan detectado mds eventos que en el promedio, sino
que, como en el caso anterior, los eventos estan mas o menos uniformemente
distribuidos sobre el eje temporal. A pesar de que en los datos de esta
mision también existen lagunas de datos importantes, no existe una laguna de
datos tan grande como las observadas en cualquiera de las misiones pasadas,
incluyendo al Voyager 1. Es quiza por ello que esta mision registré mas
eventos que curalquier otra. Este dato podria ayudarnos a entender el por
qué, a pesar de que la trayectoria del Voyager 1 y la del Voyager 2 es tan
simular, no detectaron mas o menos el mismo nitmero de eventos.

En total, las cinco misiones registraron 167 CDRT’s propagéndose en el
medic interplanetario.

En este punto debemos tener cuidado, ya que el hecho de que una nave
haya detectado un evento, no significa que alguna otra también lo haya de-
tectado. Para saber cuando un evento es detectado por dos ¢ mas naves se
utiliza otro procedimiento. En la siguiente seccidn ejemplificaremos.

Un aspecto més, que cuidamos al elaborar las listas, fue el de el sistema
de referencia de los datos. La gente que trabaja este tipo de datos los reporta,
comuinmente, en el sistema de referencia Tierra-Sol-Nave. En este sistema
de referencia, el Sol v la Tierra, se encuentran inercialmente fijos a través de
la linea que los une; la posicidén de la nave se da de acuerdo a su distancia
heliocéntrica y el dngulo que formen, la linea que va de la nave al Sol v la
del Sol a la Tierra. Este sistermna de referencia se ejemplifica en la Figura 4.9

Como se mencioné antericrmente, tuvimos que transformar los datos
obtenidos de COHOweb a este sistema de referencia. Para ello se desarrol-
laron rutinas en el lenguaje de programacién IDL . Con los datos en el nuevo
sistema de referencia, obtuvimos graficas de las trayectorias seguidas por las
misiones espaciales en el periodo de estudio, Estas grificas se muestran en
las figuras 4.10 y 4.11.

En la fiugra(4.10) observamos las trayectorias de los Helios 1 y 2 en el
sistema de referencia T-3-N. En esta figura podemos observar el compor-
tamiento descrito anteriormente. En la trayectoria del Helios 1 los choques
s¢ marcan con una flecha negra, y en la del Helios 2, los choques se marcan
con una flecha blanca. Hay regiones de la trayectoria donde la densidad de
flechas es abundante, v otras donde en un buen tramo de la trayectoria no
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Tabla 4.5: Tabla de los CRDT’s detectados por el Voyager 2. Las siglas sig-
nifican amdh=afio-mes-dia-hora, ATSN=d4ngulo-Tierra-Sol-Nave, DH=Distancia-
Heliocéntrica.

Fecha {amdh) ATSN(°) DH (UA)

1 77:10:19:01 7.9 1.23

2 77:10:28:17 6.3 1.30

3 77:11:12:23 1.9 1.44

4 77:11:29:07 394.7 1.59

5 77:12:13:20 347.5 1.73

6 78:01:04:22 334.3 1.93

7 78:01:06:01 3331 1.95

8 78:01:20:11 323.8 2.08

9 78:01:27:10 3189 2.15
10 78:02:02:17 3146 2.20
11 78:02:19:14 302.1 2.35
12 78:03:13:20 285.2 2.54
13 78:03:26:01 274.8 2.65
14 78:04:01:02 270.0 2.70
15 78:04:10:00 262.6 277
16 78:07:23:04 173.7 3.54
a7 78:08:10:18 157.7 3.66
18 78:08:17:02 150.6 3.71
19 78:08:20:23 148.9 3.72
20 78:08:25:10 1443 3.75
21 78:10:05:21 107.5 4.00
22 78:10:14:15 99.3 4.06
23 78:10:22:12 92.0 4.10
24 78:11:12:07 72.9 4.22
25 78:11:24:23 61.9 4.28
26 78:12:04:01 2.7 4.34
27 78:12:21:17 37.1 4.43
28 79:12:31:16 27.9 4.48
29 79:01:12:16 16.8 4.54
30 79:01:20:02 3.5 4.58
31 79:01:28:13 21 4.61
32 79:02:23:01 3379 474
33 79:02:25:02 336.1 4.75
34 79:04:06:05 2979 4.93
35 79:04:07:01 296.9 4.93
36 79:04:18:05 286.7 4.98
37 79:04:24:20 281.1 5.00
38 79:05:05:11 270.8 3.05
39 79:05:24:17 203.0 5.12
40 79:05:29:16 248.2 5.14
41 79:06:09:02 238.0 5.19

42 79:06:22:19 225.7 .24
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Figura 4.9: Diagrama del sistema de referencia. Tierra-Sol-Nave.

se marca ningun choque, Observamos que las trayectorias dificilmente coin-
ciden en un mismo lugar a un mismo tiempo, por ello los choques detectados
por ambas misiones no son los mismos.

En la figura 4.11 vemos las trayectorias de los Voyager 1 y 2. En la figura
observamos que los choques detectados por el Voyager 1 estan marcados
con una flecha negra, y los detectados por el Voyager 2 estan marcados con
una flecha blanca. Vemos que, en efecto, a lo largo de las trayectorias los
choques estan distribuidos uniformemente. Notamos que, a diferencia de
las trayectorias de los Helios, las trayectorias de los Voyager, en el periodo
de estudio, son muy similares, por lo que se esperaba que el némero y los
choques detectados por ambas misiones, fueran similares.

4.4 Estudio de un CRDT observado por las
cinco naves

Para poder estudiar, en completo detalle, a las ondas de choque interplane-
tarias, se necesita, idealmente, un nimero infinito de naves espaciales espar-
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270

Figura 4.10: Trayectorias de las misiones Helios en el sistema de referencia Tierra-
Sol-Nave. Figura tomada de Gonzdlez-Esparza & Yafiez, 1999.

cidas por toda la helidsfera, no sélo en el plano de la ecliptica, como en este
estudio. Ante la imposibilidad de tener datos de infinitas naves espaciales (y
Ia de analizarlos) los estudios de varias naves espaciales generan una imagen
de los CRDT’s mas completa que la que tendriamos con solamente los datos
de una nave.

Veamos un ejemplo de fa forma en que se detecta y se describe un CRDT
observado por las cinco misiones espaciales.

El 3 de Enero de 1978 ocurre un CRDT detectado por las misiones Helios
1 v Helios 2 (choques 4 y 4, respectivamente}. La Misién Helios 1 es la
primera en detectar el evento que ocurre a las 9:00 am el 3 de Enero de 1978,
a una distancia heliocéntrica de 0.95 UA y un dngulo T-S5-N de 320°. El
Helios 2 1o detecta a 1as 17:00 de ese dia, pero 2 una distancia de 093 UA v
un dngulo de 354°. Atribuimos a la mayor extension angular del Helios 2 el
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Figura 4.11: Trayectorias de las misiones Voyager en el sistema de referencia
Tierra-Sol-Nave. Figura tomada de Gonzdlez-Esparza & Ydanez, 1999.

hecho de que, aunque se encuentra mas cerca del Sol lo detecta después, lo
cual nos habla de la forma del choque.

El OMNI_M detecta este choque a las 21:00 de ese dia (choque 4 tabla
4.3), lo cual es de esperarse pues se encuentra mas lejos que los Helios (2 1
UA).

Los Voyager, que ya se encontraban a una distancia mayor, detectan este
evento el dia 4 de Enero de 1978 (choques 6 y 14, respectivamente). El
Vovager 1 se encontraba a 1.95 UA v formaba un dngulo T-S-N de 333° y
detecta este evento a las 5:00 am. El Vgyager 2 detecta este evento a las
22:00 y tenia una distancia heliocéntrica de 1.93 UA y formaba un dngulo
T-5-N de 334°.

A continuacidn presentamos la forma en que las cinco misiones espaciales
vicron este choque. Presentamos graficas de perfiles de velocidad y Temper-
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atura, ya que en estas graficas es mas notorio el evento.

Perfil de velotidades de las cinco naves
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Figura 4.12: Perfil de las velocidades del viento solar para el evento detectado
por las cinco misiones espaciales.

Debemos notar, sin embargo, que en estas grdficas existen lagunas de
datos, lo cual no nos permite apreciar muy bien el evento v por tanto dar
una explicacién mas detallada de las corrientes de viento solar antes v después
del chogue. Notemos tambien que el Helios 1 detecta el evento primero que
el Helios 2, aunque se encuentra un poco mas lejos, lo cual podemos explicar
en terminos de la extensidén angular y la forma no esférica del choque, pero
en el caso de los Voyager los dos tienen casi el mismo dngulo T-5-N cuando
detectan el evento y, a pesar de que el Voyager 1 se encontraba mas lejos del
Sol, detecté primero el evento. Esto significa que el frente del choque estaba
muy distorsionado.

Este tipo de observaciones revelan aspectos gue de las ondas de choque
interplanetarias que requieren mds estudios y que adn esperan una inter-
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Perfil de Temperaturas de fas cinco naves
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Figura 4.13: Perfil de Temperaturas del viento solar para el evento detectado por
las cinco misiones espaciales.

pretacién y una descripcioén mas detallada.

4.5 Conclusiones

El propdsito de realizar las tablas de choques presentadas en este capitulo,
es proporcionar la base para realizar estudios, de varias naves, de ondas de
choque interplanetarias. Con este tipo de investigacién se pueden realizar
estudios de los perfiles de velocidades de las ondas de choque y estudiar
la forma en que se aceleran y/o desaceleran en el medio interplanetario.
Tambien se puede estudiar la topologia de las ondas de choque al propagarse
y observar su evolucién en ¢l medio interplanetario. Asimismo se puede
estudiar la extensién angular de estos eventos, por citar una parte de los
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estudios que se pueden llevar a cabo con estas tabias.

El reporte de avance de este estudio fue presentado en la conferencia
Astrophysical plasmas 99:codes models & observations, patrocinada por el
Instituto de Astronomin. Las memorias de esta conferencia se publicaron
en la Revista Mexicana de astronomia y astrofisica [13], en donde el lector
interesado puede consultar este trabajo.

El trabajo a futuro es realizar los estudios mencionados lineas antes y
explicar las observaciones. Cabe mencionar que la técnica aplicada se puede
extender a las ondas de choque corrotantes ¥ a otras observaciones de varias
misiones espaciales. Como ejemplo de este trabajo a futuro, cito el trabajo
que el Dr. Gonzalez-Esparza realizd con datos de estas mismas naves, en el
cual analiza distintos eventos y observaciones realizados por varias misiones
espaciales [10].



Capitulo 5

Simulaciones numéricas

En este capitulo presentamos simulaciones numéricas de ondas de choque en
un medio hidrodindmico, unidimensional, en dos casos: un medio estdtico
y un medio estacionario. El objetivo de estas simulaciones es realizar un
estudio paramétrico, de ondas de choque en estos medios, para investigar las
diferencias cualitativas y cuantitativas, que existen entre ondas de choque
generadas por dos mecanismos distintos, ¥ por la magnitud del gradiente de
presién que las originé. Estas simulaciones numéricas sirven de base para
futuras simulaciones de ondas de choque interplanetarias. Con este trabajo
entendimos las diferencias que existen entre ondas de choque generadas por
dos mecanismos fisicos. Por otro lado, pudimos estudiar la propagacién y la
evolucidn de ondas de choque en diferentes medios.

5.1 Planteamiento del problema

El cbjetivo de este capitulo es hacer un andlisis comparativo de ondas de
choque, por lo que nuestro primer objetivo es responder a la siguiente pre-
gunta: jevolucionardn de la misma manera las ondas de choque generadas
por dos mecanismos distintos?. La pregunta anterior es valida si recordamos
que, para un volumen dado que contenga a un gas ideal, existen diferentes
formas de generar una zona de alta presién, por ejemplo elevando la tem-
peratura en una region o bien elevando la densidad en esa misma regidn.
Traducido a nuestro problema esto quiere decir que, si introducimos un pul-
so al medio ya descrito, jobtendremos la misma respuesta del medio, si el
pulse introducido es de densidad que si es un pulso de temperatura?.

77
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Nos formulamos ahora una segunda pregunta, para nuestro anilisis com-
parativo: jcudl es la diferencia en la evolucidn fisica de las ondas de choque,
si variamos el tamaiio del pulso?.

Otra aspecto pertienete a nuestro estudio comparativo, es referente a
la velocidad del medio en el cual se propaga el choque jla evolucén de los
choques es distinta si el medio es estdtico que si esta en movimiento, respecto
al observador?.

Por ello, las simulaciones presentadas en este capitulo se dividen en dos
grupos: el primer grupo se caracteriza porgue el medio en gue se desarrollan
las ondas de chogue es estitico, esto es, tiene nna velocidad cero, respecto al
observador. El segundo grupo de simulaciones se caracteriza porgue el medio
tiene una velocidad constante, en todas las simulaciones, de 750 km/s.

Uno de los objetivos principales de estas simulaciones, es comparar la
evolucion de las ondas de chogue generadas en ambos medios, por pulsos de
caracterisiticas similares. Con esio queremos averiguar la forma en que se
complica el problema al ir ahadiendo pardametros al mismo, cudntas y cuales
caracteristicas se conservan al ir cornplicando las simulaciones y determinar,
de este modo, que rasgos son propios de determinado problema y sefalarlos.

5.1.1 El cédigo ZEUS-3D.

Para realizar estas simulaciones trabajamos con el cédigo ZEUS-3D ver-
sién 3.4.2, instalado en la supercomputadora Cray-Origin 2000 de la UNAM.
ZEUS-3D es un cddigo explicito en el tiempo, completamente tridimension-
al, que resuelve las ecuaciones de la magnetohidrodindmica ideal, para fluidos
no resistivos, no viscosos y no relativisticos [22]. En ZEUS-3D, se utiliza
el método de diferencias finitas junto con un método de solucién multipaso
explicito en el tiempo. El método multipaso consiste en dividir la solucién
de ecvaciones diferenciales parciales en parte§, cada una representando un
término de la ecuacién, de forma que cada parte es resuelta sucesivamente
utilizando el resultado del término anterior [9].

Los datos que ZEUS-3D arroja, para cada simulacidn, tienen la carac-
teristica de gque no siguen, de forma continua, la evolucidn temporal de las
perturbaciones formadas, sino que ZEUS entrega informacion, detallada y
completa, de los valores de las variables de estado del sistema, cada cierto
periodo de tiempo, predeterminado por el observador y, de esta forma, ve-
mos la evolucién temporal del sistema en dates, que difieren entre si, una
cantidad de tiempo fija-
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El entrenamiento recibido por el autor para realizar las presentes simula-
ciones y ¢l acceso a la supercomputadora Cray-Origin 2000, fueron otorgados
por el Dr. Alfredo Santilldn Gonzilez de dgsce, quien supervisd, analizd y
discatid con el autor estas simulaciones.

5.2 Metodologia

Para realizar estas simulaciones trabajamos con una geometria cartesiana,
con simetria en los ejes y-2, declaradas en el archivo zeus34.mac . Para llevar
a cabo simulaciones unidimensionales, la malla computacional de cdleulo se
model6 como un tubo, con un espesor muy delgado. El grosor de este tubo
es la longitud de los ejes y ¥ z. Las simulacidnes se llevaron a cabo a o largo
del eje z, cuyas divisiones definen la resolucién del problema. Para referirnos
a estas divisiones, usaremos los términos “zonas” o “celdas” de caleulo.

También se cuidé que el tiempo fisico de las simulaciones fuera suficiente-
mente largo, como para que la perturbacién en cuestién alcanzara los limites
fisicos impuestos.

Para generar el medio donde se propaguen las perturbaciones, éste se
declara como un gas ideal, constituido por dtomos de hidrégeno. Este medio
se define uniforme y homogéneo, con esto queremos dar a entender que los
valores de las variables de estado, presién, temperatura y densidad nimerica
(denotadas por P, Ty N, respectivamente) tienen el mismo valor en cualquier
punto de la malla de cdlculo. Los valores a los que hacemos referencia, son:
P =10nPa, T =1 x10°°K y N =1 x 10° part/em?, esto se define en el
archivo chgz84. Estos valores son, aproximadamente, los que se esperarian
en 1a base de la Corona Solar [16] y, debido a que, eventualmente, se requiere
investigar las caracteristicas de las ondas de choque en un medio que emule
al viento solar, tomarcmos cstos valores para generar nuestro medio. Una
vez generado el medio, necesitamos un impulsor que genere ondas de choque.
Este impulsor se modela como un pulso cuadrado en la variable de densidad
¢ en la de temperatura. A tiempo cero dejamos que el cédigo evolucione
fisicamente estos pulsos y los estudiamos. Una vez obtenidos los datos, se
les proceséd de una manera andloga a la descrita en el Capitulo 3 de esta
Tesis. Primero se graficaron para identificar Jas ondas de choques generadas
y wver las caracteristicas de éstas, cada cierto tiempo. Para seguir la evolucién
termnporal de una perturbacidn, simplemente se repite este proceso analizando
otro archivo de datos. Posteriormente, para cumplir nuestro objetivo del
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andlisis comparativo, se grafican dualmente, para un cierto tiempo comiin de
evolucién, los dos pulsos. De esta manera podemos estudiar cualitativamente,
las diferencias evolutivas de las perturbaciones. Posteriormente se realizéd
un andlisis cuantitativo para investigar el mimero de Mach de las ondas de
chogue. La forma en que resolvimos este problema queda esquematizada en
la figuras.1.

Figura 5.1: Realizacion de las simulaciones.

5.3 Perturbaciones en un medio estitico

Analizemos las caracteristicas del medio estético. El tamano del gje res de
5 TJA !y lo dividimos en 1024 zonas, luego, cada divisién del problema. tiene

11 UA=1.5 x 10% km
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Tabla 5.1: Tabla que muestra las caracteristicas de los experimentos
numéricos realizades con un medio estatico

Caracteristicas del medio ambiente

No = 10%part/em® Ty =10 K v =5/3
C,=11729%km/fs E=:5 P=NkT
p=Nxm,

Caraceristicas de los pulsos

Caso Pulso densidad{N;,T5) Caso Pulso temperatura(Ng, To)
Ala 10%,1 AlB 1,108
Ao 10%,1 A2p 1,102
Ala 10,1 A38 1,10
Ada 4,1 A48 1,4
Aba 2,1 A58 1,2
A6o 1.5,1 A6S 1,1.5

un tamafio de 4.88 x 1072 UA, nétese que este es también el tamaiio de los
¢jes y-z. Las paredes z-z y -y son paredes reflejantes, para que el flujo no
escape de la malla de céiculo, mientras que las paredes y-z estan abiertas,
para que en cuanto la perturbacién alcance estos limites no se refleje, sino
que abandone la malla de cdleulo, esto se define en el archivo inzeus.

Para generar una onda de choque en este medio, se introduce, justo en
la mitad de éste un pulso cuadrado en la variable de densidad o en la de
temperatura {pero no en las dos al mismo tiempo) y se deja que el cédigo
evolucione, “fisicamente”, este pulso. La diferencia de presiones entre el pulso
¥ el medio hacen que el material, contenido originalmente en ¢l pulso, trate
de expanderse hacia zonas de menor presidn. Al desplazarse ¢] material, se
genera una perturbacién no lineal que, eventualmente, se convierte en una
onda de chogue. La serie de simulaciones, que nos planteamos para llevar 2
cabo nuestro estudio comparativo, estan detalladas en la Tabla 5.1.

El ancho del pulso, en estas simulaciones, es de 10 zonas y corresponde,
fisicamente, a un pulso con un ancho de 4.88 x 10~% UA. La v (razén de los
calores especificos) escogida, corresponde a la de un gas ideal, esto con el fin
de ser congruentes con nuestras aproximaciones.

Las caracteristicas de los pulsos estan detalladas en la tabla 5.1. Obser-
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vamos que los pulsos planteados son de dos clases: los primeros son pulsos de
densidad, manteniendo la temperatura constante, y los segundos son puisos
de temperatura, manteniendo la densidad constante. Notemos que, en ambos
casos, el gradiente de presién es €l misme para ambos pulsos.

La razén de que las simulaciones se planteen de esta manera, radica en
nuestro interés de conocer el tipo de fenémeno que da origen a nna onda
de choque y las caracteristicas evolutivas de ésta respecto al pulso que la
generd; esto es, queremos saber si la onda de choque guarda una “memoria”™
del tipo de fendémeno que la origind y, de ser asi, poder determinar cuando
una onda de choque es generada a partir de una zona de alta densidad en
un medio como el descrito, o cuando se genera a partir de una zona de alta
temperatura.

Finalmente, decidimos que el tiempo de salida de los datos fuera de 30 ho-
ras, esto es debido a que éste es un tiempo razonable, para seguir la evolucion
de un fendémeno que duras varios cientos de horas.

5.3.1 Discusién de los experimentos numéricos de la
Tabla 5.1

Las graficas que presentamos a continuacién estan en escala logaritmica, para
apreciar mejor las diferencias entre las evoluciones de los pulsos. Se sefiala,
en cada caso, el tiempo de evolucién asociado con la grafica. Para poder
ditinguir entre los datos de diferentes pulsos seguimos la siguiente convencién:
se grafican con una linea sdlida, los valores del medio asociados con el pulso
de temperatura y se grafican con una linea punteada los valores del medic
asociado con el pulso de densidad. En la sigujente seccion se analizardn en
detalle 4 casos: estos son los A3, 8y Abc, § de la Tabla 5.1.

Casos A3a, 8, P — 10P, (A3a, A N = 10N, ; A38, AT = 107}).

En la figura 5.2 observamos zl medio a tiempo cero. Aqui podemos apreciar
la forma en que se inicializa el problema ademas de apreciar los pulsos ¥
las diferencias que hay entre ellos. Observemos que el gradiente de presién
es el mismo para ambos pulsos. En la fignra 5.3 vemos la evolucién del
medio 30 horas después de inicializados los pulsos. El pulso en densidad
{linea punteada) ha generado ondas de choque a sus lados. El perfil de Ia
grafica de densidad muestra que, en una zona cercana al centro de la malla de
cdleulo, una zona que se distingue graficamente por unos “picos”, la densidad
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Figura 5.2: Evolucién, a tiempo cero, del caso A3 de la Tabla 5.1. La linea
punteada marca la evolucién del pulso en densidad, mientras que la linea continua
marca la evolucidén del pulso en temperatura.

es méxima. El perfil de la grédfica de presiones muestra un gradiente muy
notorio, entre ¢l centro y sus alrededores. Segin el perfil de la grifica de
temperatura la zona donde se inicializa el pulso, se caracteriza por tener una
temperatura menor que la del medio.

En esta figura vemos que el pulso de temperatura, por su parte, ha gen-
erado ondas de choque a sus lados, con un perfil en ia grifica de densidad
que indica una regidn de vacio, en el lugar donde el pulso fue inicializado. El
perfil de la grifica de temperatura muestra que la regién donde se inicializd
el pulso, es la zona con mayor temperatura.

En esta etapa de la evolucidn de las perturbaciones {fig. (5.3)), el primer
punto a destacar, es el hecho de la evolucién, radicalmente diferente, de las
dos perturbaciones. El pulso en densidad, mantiene la zona donde se inyectd a
alta densidad, pero menor a temperatura que el medio, mientras que el pulso
en temperatura, mantiene la zona donde se invectd, a alta temepratura y con
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densidad mas baja que la del medio. También notamos, que a este tiempo de
evolucién, las ondas de choque generadas por el pulso de temperatura, han
avanzado més que las generadas por el pulso de densidad.
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Figura 5.3: Casos A3a, 3 de la Tabla 5.1. 30 horas de evolucién fisica.

La fgura 5.4 corresponde a. 150 horas de evolueién de los dos puisos. Para
el pulso en densidad, si en esta figura nos fijamos en la forma de la curva de
velocidad, observamos dos pares de puntos de inflexién. Al mismeo tiempo, el
perfil de Ia grfica de densidad es Ilano, esto es, ha desaparecido la estrucutra
de pices, pero la densidad sigue siendo méxima, en la zona central de la malla
de cilculo. El perfil de la grafica de presién muestra que, la zona central, es
la de menor presién. El perfil de la grifica de temperatura muestra que esta
misma regién, sigue siendo la de menor temperatura.

En esta misma figura, fijindonos en la perturbacidn generada por el pulso
en temperatura, notamos que ésta mantiene su estructura: hay un vacio
generado por la perturbacién en la zona central. En esta misma zona la
temperatura es muy alta ¥ la presién se mantiene mayor que la del medio.
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Para este momento de evolucién de las perturbaciones (fig. (5.4)), nota-
mos que la desaparicién de los “picos” en densidad, de la evolucién del pulso
en densidad, coincide con la aparcién de dos nuevos méximos en el perfil de
velocidad. Esto nos hace pensar que la estructura del perfil de densidad era,
en realidad, un par de chogques reversos, que a este momento de evolucidn
han colapsado en el centro de la malla de calculo. Mientras que, por su parte,
el pulso en temperatura no ha cambiado sustancialmente su estructura.
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Figura 5.4: Casos A3c, § de la Tabla 5.1. 150 horas de evolucién fisica.

En la figura 5.5 vernos la evelucidn de las perturbaciones 360 horas depués
de iniciada la simulacién. Si en esta figura nos fijamos en la evolucién de la
perturbacién generada por el pulso en densidad, notamos que, el perfil de
la grafica de velocidad muestra dos pares de discontinuidades. Esto sucede
también, en los perfiles de las demds variables. Identificamos esta estructura
como dos pares de ondas de choque delanteras. Por lo demds, el perfil de
la grifica de densidad muestra que, la zona central de la malla de cleulo,
es la zona de maxima densidad. Esta region, se caracteriza, por tener una
temperatura mas baja que la del medio.
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En este instante (fig. (5.4)) la pertubacién generada por el pulso de
temperatura no ba cambiade su estructura: sigue habiendo una zona de
vacio en la regidn central de la malla de cédlculo y esta zona se mantiene a
alta temperatura. Conforme esta estructura evoluciona no cambia su forma,
s6lo se amortigua.

Notamos, al comparar la distancia recorrida por las perturbaciones, gen-
eradas por ambos pulsos, que esta distancia es casi la misma, lo cual no
se habia obsevado en las grificas anteriores. Lo anterior indica una de dos
cosas, o bien las ondas de choque generadas por la perturbacion en densidad
se aceleran o bien las ondas de chogue generadas por el pulso de temperatura
se amortiguan mas riapido {0 ambas). Para saber con exactitud qué es lo que
pasa, debemos calcular los nimeros de Mach de las ondas de choque, lo cual
dejamos para la siguiente seccién. Por el momento nos conformamos con el
hecho fenomenolégico.

Con los dos experimentos que acabamos de discutir observamos dos rasgos
fundamentales, en la propagacién de ondas de choque generadas por dos
pulsos distintos: el primero es que, ondas de choque generadas por pulsos en
densidad y temperatura, evolucionan de manera diferente. Las caracteristicas
de estas evoluciones ya han side referidas en su momento. El segundo rasgo
a destacar es que, la velocidad de propagacidén de éstas ondas de choque,
generadas por ambos pulsos, es diferente, mostrando perfiles de aceleracidn
distintos para cada pulso.

Casos Aba, 5:P =2F(Aba, AN =2N; ; A58, AT = 2T}).

La figura 5.6 corresponde a 30 horas de evolucién fisica de los pulsos. El
pulso en densidad (linea punteada) ha generado dos ondas de choque a sus
lados. El perfil de la g‘rﬁca de densidad asociado muestra que, la porcién
central de la malla de cdlculo, es la regién de mayor densidad. Esta misma
zona presenta un gradiente de presion, respecto al medio chocado. La zona
donde inicializamos el pulso de densidad, es 1a zona de menor temperatura,
segtin el perfil de la grafica de temperatura.

En esta figura vemos que el pulso de temperatura ha generado dos ondas
de choque a sus lados. Segiin el perfil de la grifica de densidad, la regién
central de la malla de cilculo, es la region de menor densidad. Esta misma
regién es, segin el perfil de la gréifica de temperatura, la regidén de mayor
temperatura. HEn este momento de la simulacién, notamos que la evolucién
de ambos pulsos es distinta. Sin embargo, vemos que esta vez, la distancia



5.3. PERTURBACIONES EN UN MEDIO ESTATICO 87

2 , E
> wf- a E
-t E
T
Bl
2F
= =

o= =
w F B
o r 3
€t
o I /

DU N {

Wi E
Ewt S E
19—

OUA S5UA
360 horas de evolucion

Figura 5.5: Casos A3a, § de la Tabla 5.1. 360 horas de evolucidn fisica.

que han avanzado ambas perturbaciones, es [a misma.

En la figura 5.7, vemos la evolucién de las perturbaciones a 90 horas de
evolucidn fisica. Las ondas de choque, generadas por el pulso de densidad,
practicamente no han cambiado su estructura. La porcidén central es la de
maxima densidad y menor temperatura. Parece que hay una estructura de
dos pares de choques delanteros, propagéndose en la malla de célculo.

Las ondas de choque, generadas por el pulso de temperatura (fig.(5.7}),
tampoco han cambiado su estructura. La region central, que es donde se
Inicializa el pulso, s la de menor densidad y mayor temperatura. En este
momento de evolucidn, parece haber dos pares de choques delanteros, gen-
erados por este pulso, igual que en el caso anterior. Notemos que las per-
turbaciones, generadas por ambos pulsos, han avanzado la misma distan-
cia. También debemos notar que los perfiles de las variables del sistema
tienen, aproximadamente, los mismos valores, salvo por las diferencias ya
mencionadas.

Al seguir evolucionando estas perturbaciones, mantienen los rasgos an-
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Figura 3.6: Casos ASe, B de la Tabla 5.1. 30 horas c-Ie evolucién fisica.

teriormente descritos, practicamente sin cambios. Come podemos apreciar
en la Figura 5.8, que corresponde a 300 horas de eveolucién fisica. La tinica
diferencia de esta grafica, con la anterior (fig. (5.7)), es que los perfiles de las
variables se han alisado, en ambos casos, por lo cual ya no es posible ver con
claridad la aparente estructura de dos pares de chogues, para ningun caso.
De la observacién anterior se desprende que, esta estructura aparente de dos
pares de choques, bien puede deberse a errores de cdlculo numéricos, mds
que a un fepdmeno fisico, para el caso de pulsos débiles. Las perturbaciones
se propagan con esta misma estructura, incluso amortignandose de la misma
manera, hasta abandonar la malla de céleulo, como lo muestra la figura (5.9),
la cual corresponde a 600 horas de evolucién.

En la discusién de la evolucién de los dos pulsos, observamos que ambos
se propagan de una forma muy similar, y su estructura, en todo momento,
es casi la misma. Sin embargo, si se pueden distinguir las ondas de choque
formadas por ambos pulsos. Las ondas de choque formadas por el pulso de
densidad mantienen, en todo momento, la porcién central de la malla de
calculo, a alta densidad ¥ baja temperatura. Las perturbaciones formadas
por el pulso de densidad, mantienen esta misma regién a baja densidad v alta
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Figura 5.7: Casos Abea, 8 de la Tabla 5 1. 90 horas de evolucion fisica.

temperatura. Este comportamiento ya la habfamos observado en los casos
AS5,a, S

5.3.2 Calculo de los nimeros de Mach de las Ondas de
Choque obtenidas.

Para estudiar los perfiles de aceleracidn de las ondas de choque asociadas a
las diferentes perturbaciones, calculamos los nimeros de Mach de las ondas
de choque discutidas, para todos los tiempos de evolucién obtenidos en las
simulaciones.

Una primera forma de realizar esta tarea, es caleular los mimeros de Mach
medios. Esto es, suponiendo que las ondas de choque se propagan a veloci-
dad constante podemos calcular su nimero de Mach medio, simplemente
calculando la distancia avanzada por intervalo de tiempo transcurrido. La
ecuacién que usamos es My,.u, = (distancia recorride/tiempo de evolucion) /C,.
Donde C; es la velocidad del sonido del medio. Para poder realizar este
cdlculo tuvimos que identificar, en los archivos de datos de las simulaciones,
la regién del medio por donde ya ha pasado el choque y la regién que adin
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Figura 5.8: Caso A5 de la Tabla 5.1. 300 horas de evolucién fisica.

no ha sido alcanzada por él. Lo anterior se debe a que ZEUS-3D no puede
tratar a las ondas de choque como discontinuidades y les asigna un “grosor”,
© sea, una cierta cantidad de zonas. Para este propdsito convenimos en que
entenderemos por frente de choque, a la regidn donde los valores de las vari-
ables de estado cambian de una forma drdstica. Por lo general, esta regién
de transicién mide aproximademente, unas 10 zonas, depués de lo cual, los
valores del medio ya no cambian tan drasticamente.

De esta manera, si ponemos un sisterma de referencia en la mitad de la
malla de cilculo, vemos dos ondas de choque propagdndose en direcciones
opuestas, en los casos tratados en la tabla 3.1. Debido a la simetria del
problema, el mimero de Mach medio, para la onda de chogue propagindose
hacia la izquierda de este sistema de referencia, es el mismo que el de la onda
de choque propagindose hacia la derecha, para un tiempo de evolucién dado.
Asi, el “nlimero de Mach medio”, es el mismo parza las dos ondas de choque.

A continvacién, en las Tablas 5.2 y 5.3 se muestran los nimeros de Mach
obtenidos mediante este procedimiento.

Debemos notar, siz embargo, que la velocidad de propagacién de las per-
turbaciones no es constante, como ya lo hemos hecho notar en su momento.
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Tabta 5.2: Tabla de los niimerocs de Mach medios de las ondas de choque simuladas
en los casos A3a, fde la Tabla {5.1)

Tiempo de Nimero de Mach medio
evolucion (hrs) Pulso en densidad | Pulso en temperatura

30 1.8164 2.2777

90 1.6339 1.8356
150 1.5800 1.6780
210 1.5364 1.5775
270 1.4993 1.5185
330 1.4705 1.4731
390 1.4461 1.4394
450 1.4224 1.4147
510 1.4043 1.3924
370 1.3901 1.3749
630 1.3757 1.3579

Tabla 5.3: Tabla de los ntimeros de Mach medios de las ondas de choque simuladas
en los casos ASe, 3 de la Tabla (5.1.}

Tiempo de Nimero de Mach medio
evolucién (hrs) Pulso en densidad | Pulso en temperatura

30 1.4128 1.4410

90 1.2302 1.2686
150 1.1936 1.2225
210 1.1780 1.1945
270 1.1693 1.1783
330 1.1586 1.1638
390 1.1439 1.1533
450 1.1418 1.1456
510 1.1363 1.1363
570 11281 1.1281
630 1.1231 1.1231
690 1.1207 1.1207
750 1.1164 1.1164




92 CAPITULO 5. SIMULACIONES NUMERICAS

;
W

V ks
A\

N {partfern}
\

P (nPa)

| B

_'I

o uA SUA

TK
3

€00 horas de evolucion

Figura 5.9: Casos Ac, 8 de la Tabla 5.1. 600 horas de evolucién fisica.

Por tanto, los niimeros de Mach medios, calculados en las tablas anteriores
son un promedio de los nmimeros de Mach instantdneos. La velocidad in-
stantdnea de estas perturbaciones requiere de otro método de célculo. Para
realizar este cdlculo adoptamos un sistema de referencia que se mueve junto
con la onda de choque y consideramos ademads que la onda de choque no tiene
grosor. Entonces, montados en este sistema vemos dos etapas del medio: el
medio que atn no ha sido chocado v se dirige hacia la onda de choque, a
velocidad supersdnica v el medio ya chocado, que se dirige hacia el origen
del sistema de referencia, a una velocidad subsénica®. Desde este sistema de
referencia la ecuacién de continuidad se reescribe como:

AU = pate (51)

donde p; y v; son la densidad y la velocidad del flujo no chocado, que se
encuentra en la regién corriente arriba upstream y ps ¥ vs son la densidad
¥ la velocidad del flujo ya chocado, que se encuentra en la regién corriente
abajo doumstream. Si hacemos un nuevo cambio de sistema de referencia, al

*ver discusién del capitulo 2, en la seccién de ecuaciones de Rankine-Hugoniot
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sistema de referencia del laboratorio, en donde el choque se mueve y el medio
no chocado esta estitico, entonces vemos al medio corriente arriba, con una
velocidad cero y a la onda de choque que se desplaza a una velocidad U, el
flujo ya chocado tiene una velocidad v;. Entonces la Ecuacidn 5.1 adquiere
la forma:

PQ(’Uz—U):pl(’Ul—U) (52)

Tenemos, entonces, la ventaja de que, en este nuevo sistema de referencia,
es en donde trabajamos las simulaciones numéricas y por tanto conocemos
p1, p2, 11 ¥ v2. Por tanto podemos despejar U que es la velocidad instantdnea
de la onda de choque, en terminos de pardmetros conocidos. La relacién que
nos gueda es la siguiente.

Vg — ;¥
U= Peta — 1
P2 — M
Y ya que p; = myNo v pp = myhNy, donde No y N; son las densidades
nurméricas de los flujos corriente arriba y corriente abajo, y my es la masa

del 4tomo de Hidrégeno . La versidn final de la expresién, para calcular el
nimero de Mach instantdneo de las ondas de choque es esta.

U= NQ’UQ

Las tablas, con los nimeros de Mach instantdneos, son la Tabla 5.4 para
los casos A3a, 5 v la Tabla 5.3, para los casos ASa, 8.

Al comparar las tablas 5.2, 5.3, 5.4 y 5.5, notamos que, invariablemente,
para una simulacién dada, el nimero de Mach instantinec es siempre may-
or que el nimero de Mach medio. Esto se debe a que el nimero de Mach
medio es un promedio, sobre un intervalo de tiempo, del nimero de Mach
instantdneo. También encontramos que, en efecto, el pulso de temperatu-
ra genera perturbaciones con una velocidad inicial mayor que las perturba-
ciones generadas por el pulso en densidad. Sin embarge, las perturbaciones
formadas por el pulso de temperatura, se amortiguan mas rapido. Esto se ve
mas claramente en la tabla 5.4: a 30 horas de evolucidn es mucho mds ripida
la onda de choque del pulso de temperatura, cuya diferencia con la onda de
choque del pulso en densidad, es de .0964C,. Pero a 90 horas de evolucién,
la diferencia es de — .1193C,. Este mismo patrdn se repite, a menor escala,
en todos ios tiempos de evolucidn. Por tanto, podemos concluir, que para
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Tabla 5.4: Tabla de los ntimeros de Mach instantdneos de las ondas de choque
simuladas en los casos A3e, § de la Tabla (5.1).

Tiempo de Ntimero de Mach instantdneo
evolucidn{hrs) Pulso en densidad | Pulso en temperatura

30 1.5044 1.6508

90 1.5090 1.3897
150 1.4021 1.31306
210 1.3587 1.2780
270 1.3129 1.2593
330 1.2932 1.2405
390 1.2732 1.2218
450 1.2332 1.2098
310 1.2387 1.1987
370 1.2286 1.1890
630 1.2147 1.18060

Tabla 5.3: Tabla de los mimeros de Mach instantdneos de las ondas de choque
simuladas en los casos AScw, 8 de la Tabla (5.1).

Tiempo de XNimero de Mach instantdneo
evolucién{hrs) Pulso en densidad | Pulso en temperatura

30 1.1693 1.1693

90 1.1345 1.1345
150 1.1100 1.1100
210 1.0804 1.0751
270 10822 1.0822
330 1.0713 1.0713
390 1.0658 1.0658
450 1.0520 1.0520
510 1.0310 1.0310
570 1.0274 1.0274
630 1.0267 1.0267
690 1.0437 1.0561
630 1.0352 1.0421
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Figura 5.10: Grafica de los nimeros de Mach instantdneos contra el tiempo de los
casos A3e, 3. Los rombos representan al pulso de temperatura y los cuadrados al
pulise en densidad.

choques fuertes, la onda de choque generada por el pulso de temperatura,
se amortigua mds rapido que la generada por el pulso de densidad. Una
consecuencia de esto es que, eventualmente, la onda de choque generada por
¢l pulso en densidad, alcanzard a la generada por el pulso de temperatura.
Vemos que, aunque inicialmente las ondas de choque generadas por ambos
pulsos se propagan de formas distintas, tienden, a lo largo de las simula-
ciones, a recorrer la misma distancia en tiempos similares, claro después de
un tiempo que depende del caso especifico.

En la figura(5.10) observamos la gréfica de los nimeros de Mach in-
stantaneos contra el tiempo, para los casos Ada, 3 de la Tabla 5.1, en esta
grfica apreciamos lo anteriormente dicho y notamos que en ningun momento
las cndas de choque aceleran, sino que su comportamiento es monétono de-
creciente. En esta figura observamos la desaceleracidn tan dristica que sufre
el pulso en temperatura y las diferencias con Ja desaceleracién con el pulso
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Figura 5.11: Gréfica de los niimeros de Mach instantaneos contra el tiempo de los
casos Adoy, 3. Los rombos representan al pulso de temperatura y los cuadrados al
pulso en densidad.

en densidad.

En las tablas 5.3 ¥ 5.5, observamos los perfiles de aceleracién de las ondas
de choque generadas por los pulsos débiles. En ambos casos los niimeros de
Mach son mty similares, lo cual confirma nuestras observaciones de que, para
un tiempo dado, las ondas de choque generadas por ambos pulsos, recorren
la misms, distancia v evolucionan de una forma similar. En la figura(.11)
observamos la grifica de los niimeros de Mach instantineos contra el tiem-
po de los casos Ada, § de la Tabla 5.1. En ella vemos que, en efecto la
evolucién de las ondas de choque es muy similar, pero el perfil de aceleracion
¥a no es mondtono, sino que existen porciones del recorrido irregulares. En
este punto, pedemos intentar explicar estos comportamientos, en base a la
inercia de los pulsos: para choques fuertes, la inercia del pulso de densi-
dad es mucho mayor que la del pulso de temperatura, por tanto le cuesta
mas trabajo desplazarse y ,por consecuencia, inicialmente tiene una veloci-
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dad menor, lo cual observamos en su momento. Precisamente, por tener mas
inercia, es mas dificil amortiguar las perturbaciones generadas por el pulso
en densidad, lo cual también hemos observado, con los nidmeros de Mach.
Para pulsos débiles, la diferencia en inercia no es tan importante, y por ello
deberian propagarse, casi, a la misma velocidad, lo cual hemos observado
al calcular los niimeros de Mach de las perturbaciones generadas por pulsos
débiles. Ademads, inicialmente los pulsos tenderdn a moverse con la velocidad
del sonido (en los primeros segundos) y ya hemos mostrado que esta veloci-
dad depende de forma lineal con la temperatura, pero inversamente con la
densidad, luego el pulso en temperatura tiende, inicialmente, a moverse mas
rapido que el pulso en densidad. Siguiendo esta linea de razonamiento si
los pulsos son muy parecidos, numéricamente, entonces la velocidad inicial
también es similar, todo lo cual ya lo hemos descrito. Por tanto, atribuimos
estos perfiles de aceleracién a la inercia de los pulsos v a su velocidad inicial.

5.4 Ondas de Choque en un medio en estado
estacionario

Ahora veremos las caracteristicas del medio estacionario. De nueva cuenta
las simulaciones se realizan sobre el eje z, el cual tiene un tamafo fisico de
10 UA, y fue dividido en 3072 zonas; luego, cada divisén del problema, tiene
una longitud de 3.25 x 1073 A. esta misma longitud, es la de los gjes y v 2
Las paredes z-z y -y son paredes reflejantes. La pared del lado izquierdo,
Y-z, que es donde ponemos el origen del sistemna de referencia, es una pared
que permite la inyeccién de flujo. La pared del lado derecho, y-z, es una
pared abierta.

Este medio primero va a ser generado, a diferencia de las simulaciones
anteriores, donde a tiempo cero se declaraba el medio. Para generar este
medio, por la pared izquierda inyectamos gas ideal, constituido por dtomos
de hidrégeno. Los valores de las variables del gas se discutieron en la seccién
de metodologia. La velocidad de este flujo ambiente es de 750 km/s. Después
de un cierto tiempo de inyeccidn, el gas ha llenado la malla de cilculo (para
las presentes simulaciones éste tiempo es de 800 horas) y la abandona por
la pared derecha. Justo en este tiempo, el medio se vuelve estacionario y
podemos inyectar las perturbaciones.

Las perturbaciones se modelan como gas ideal, que se inyecta por la pared



98 CAPITULO 5. SIMULACIONES NUMERICAS

Tabla 5.6: Tabla que muestra las caracteristicas de los experimentos numéricos
realizados con un medio estacionario con velocidad del medio = 750 &m/s.

Caracteristicas del medio ambiente

Ny = 10%partfem® T, =10°°K v=2a/3
C;=11720km/s  Vel. del medio=750km/s E = -F;
P = NkT p=N xmy,

Caraceristicas de los pulsos
Caso Pulso densidad(Ng, Tp)  caso Pulso temperatura{ Ny, Tp)
Bla 10%,1 B13 1, 108
B2 10%,1 B23 1, 10°
B3a 10,1 B33 1, 10
Bdo 41 B4j 1, 4
Bba 2,1 B53 1, 2
Bba 15,1 B63 1, 1.5

izquierda, durante 10 horas de tiempo fisico. Estas perturbaciones pueden
ser en densidad o temperatura, pero no en las dos variables al mismo tiempo.
La velocidad de las perturbaciones es la misma que la del flujo ambiente. El
flujo e inyeecidn es homogéneo, o sea que mantiene sus caracteristicas en todo
momento. Los valores de estas perturbaciones se muestran en la tabla 5.6.
Notamos que nuevamente el gradiente de presién es el mismo para ambos
pulsos. Notamos, sinembargo, que el caso no es andlogo al anterior, ya que
existe asimetria en este.

5.4.1 Anadlisis de los experimentos numéricos de la Tabla
5.6

Para comenzar el andlisis de los resultados obtenidos, se les ha graficado
de manera dual. En la seccién pasada va explicamos este proceso. En las
siguientes graficas, la linea sélida representa la evolucion de las perturba-
ciones generadas por el pulso de temperatura; la linea punteada representa
la evolucidn de las perturbaciones generadas por el pulso en densidad. A
continuacién describiremos los casos B3e, # v B5ay, § de la tabla 5.6.
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Figura 5.12: Caso B3 de la Tabla 5.6. 40 horas de evolucién fisica de la pertur-
bacién.

Casos B3a, §, P = 10P(B30,AN = 10N, ;B34,AT = 10T,).

En la figura 5.12 podemos observar la evoluciérn de estos pulsos 40 horas
después de haberse inyectado al medio. El pulso en densidad (linea punteada)
ha generado dos ondas de chogue a sus lados, una delantera y una reversa.
A este tiempo de evolucién no se distingue muy bien la diferencia entre ellas.
La porcién central del pulso es ia de méxima densidad y menor ternperatura.
El pulsc de temperatura (fig.(5.12), linea continua)) ha generado un choque
delantero y un reverso. En primera instancia, parece que el choque delanterc
es mas fuerte que el reverso. Con mas “fuerte” queremos decir que comprime
v aumenta la temperatura del medio en una forma més significativa. En la
porcién central del pulso, la densidad es maxima, ¥ la méxima temperatura
esta en la regidn del choque delantero. Notemos en estas simulaciones que
tenemos una porcién de material que al propagarse en este medio, genera
un chogue delantero y un reverso, en ambos casos, pero la diferencia en
estructura de estos choques, es todavia similar a 1z del caso estético.

En la figura 5.13 vemos la evolucidn de los pulsos 2 100 horas de evolucion
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Figura 5.13: Caso B3 de la Tabla 5.6. 100 horas de evolucidn fisica de la pertur-
bacidn.
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fisica. Obsgervando las ondas de choque, generadas por el pulso en densidad,
observainos que ya es notorio que el choque delantero es més fuerte que el re-
verso. Notamos la estructura de “picos”, que en la seccién anterior habfamos
identificado como dos choques reversos, propaghdose hacia el centro del pulso.
Las ondas de choque generadas por el pulso en temperatura, en esta misma
figura, mantienen su estructura. En este instante de evolucién notamos algo
que no era evidente en la grafica pasada: ambos choques, generados por el
pulso de temperatura, han avanzado una distancia mayor que los generados
por el pulsc en densidad. Estas perturbaciones mantienen su comportamien-
to hasta que, 430 horas después de haberse inyectado, figura 5.14, justo antes
de abandonar la malla de cdlculo por la pared derecha, la perturbacién en
densidad exhibe su comportamiento habitual: los choques reversos han col-
isionado en el centro de la perturbacién, alisando el pérfil de la grifica de
densidad, e incrementando la presién en esa zona, aunque la temperatura
sigue mds baja que la del medio, en esta regién. La perturbacién en temper-
atura (linea continua), por su parte muestra la misma estructura: mantiene
la porcién central de la perturbacién a alta temperatura y baja densidad y
1a presién de la perturbacidn se mantiene mas alta que la del medio. Una
ultima caracteristica de este caso, surge al comparar la figura 5.12 ¥ la figu-
ra 5.13.En ellas podemos ver que, aunque originalmente la perturbacién en
temperatura es mas veloz que la perturbacién en densidad (o sea ha recorrido
mas espacio en el mismo tiempo), esto se acentda en las 60 horas que hay
de diferencia entre las figuras. En el caso de las simulaciones de la Tabla 5.1
este comportamiento ya lo habiamos identificado, pero st ahora comparamos
la figura 5.13 con la figura 5.14 vemos que mientras el choque reverso del
pulso en temperatura (linea continua) ha perdido distancia con el choque
reverso de la perturbacidn en densidad (linea punteada), la distancia entre el
choque delantero de la perturbacién en temperatura y el choque delantero de
la perturbacién en densidad, ha aumentado. La diferencia entre estos casos
v los del medio estdtico, reside en que en estas simulaciones la perturbacién
no se declara “instantineamente”, sino que se inyecta durante tiempo real
por una pared de la malla de cdlculo, esto hace que el choque delantero tenga
un impulso constante mientras la perturbacién continua inyectidndose, pero
al terminar de inyectar la perturbacién, que es cuando se genera el choque
reverso, éste no goza del mismo impulso que el delantero. Es por esto que en-
contramos que el choque delantero es mds fuerte, en ambos casos. Un andlisis
de los mimeros de Mach de las perturbaciones formadas, nos ayudaré a com-
prender mejor, ¢l perfil de aceleraciones de las mismas, el cual reservamos
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Figura 5.14: Caso B3 de la Tabla 5.6. 430 horas de evolucidn fisica de la pertur-
bacién.

para el final de esta seccidén. Ademds, todo el material de la perturbacidn se
propaga con el medio, por lo que se forma una concha de material de mayor
presién (que el medio), la cual trata de propagarse hacta armbos lados, por
ello observamos un choque delantero v un reverso.

Casos Bba, 8, P = 2P(B5a,AN = 2N, ;B54,AT = 273).

En la fig. 5.15 vemos la evolucién de las perturbaciones 30 horas después
de iniciada la simulacién. El pulso en densidad ha formado un chogque de-
lantero y un reverso con, casi las mismas caracteristicas. De nueva cuenta
la zona central de este pulso es la menor temperatura y observamos la va
familiar estrucutra de “picos” en el perfil de la grifica de densidad. El pulso
en temperatura ha generado un chogue delantero v un reverso: el choque
delantero es més fuerte que el reverso y la poreidn central del pulso es la
de menor densidad. La zona de mayor temperatura coincide con el choque
delantero. Notemos también que, en esta figura, las perturbaciones han avan-
zado practicamente, la misma distancia. La figura 5.16 corresponde a 200
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Figura 5.15: Caso B5 de la Tabla 5.6. 50 horas de evolucién fisica de la pertur-
bacidén.

horas de evolucién de las perturbaciones. Las ondas de choque, generadas
por el pulso en densidad, mantienen su estructura: la porcidn central del
pulso es el de menor temperatura y mayor densidad. El perfil de la variable
en densidad es ahora liso, lo cual nos dice que los choques reversos han im-
plosionado en la zona central. Las perturbaciones generadas por el pulso de
temperatura, mantienen ahora el perfil que va conocemos: la porcidn central
del pulso es el de mayor temperatura y menor densidad. El choque delantero
parece ser mas fuerte y los perfiles de las variables son ahora més lisos.
Notemos que en este instante, los choques de los pulsos, los correspondientes
delanteros y los reversos, han avanzado Ia misma distancia. También nota-
mos gue la forma en que perturban 2l medio, es muy similar, perc que atin
los podemos distinguir, por las caracterisiticas ya mencionadas. En resumen,
las perturbaciones son muy similares, incluso en sus perfiles de aceleracién,
pero distinguibles.

Las perturbactones abandonan la malla de cdlculo 450 horas después de
haber sido inyectadas al medio, sin que su estructura se altere mucho respecto
ala figura 5.16, esto es, no muestran ningin nuevo perfil y 1a descripcién dada
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Figura 5.16: Caso B5 de ]a Tabla 5.6. 200 horas de evolucién fisica de la pertur-
bacién.

también aplica.

5.4.2 Cidlculo de los niimeros de Mach instantineos de
las ondas de choqgue de la Tabla 5.6

En esta seccidn usaremos el método que ya describimos para calcular niimeros
de Mach instantdneos. Usamos la Ecuacién 5.1 y nos cambiamos a un sistema
de referencia que vea al medio moverse a una velocidad constante de 750
kim/s. En este sistema es vilida la Ecuacidn 5.2, donde po = Nompg, gy =
Nymy, vz es 1a velocidad del fiujo chocado y vy = 750 km/s. Entonces la
expresién que usamnos para calcular U es la signlente.

i\rzb'z ~ J'Vl‘b'l -
U ——— 4
N2 — JVI (D )

De esta forma obtenemos los nimeros de Mach instantdneos para las on-

das de choque descritas en la Tabla 5.6. Al analizar la tabla 5.7, encontramos
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Tabla 5.7: Tabla de los ndimeros de Mach instantdnecs de las ondas de choque
simuladas en los casos B3, de la Tabla 5.6. Aqui CD es para choque delantero
¥ CR para choque reverso.

Tiempo de Pulso en densidad Pulso en temperatura
evolucién(hrs) CR CD CR Cbh

40 4.8586 7.9163 44334 8.3920

70 4.8555 7.9137 4.6372 8.3895

100 4.8546 7.9140 4.7574 8.3468

130 48563 7.9140 4.8358 8.1727

160 4.8563 7.9140 48938 8.1081

190 4.8563 7.9140 49339 8.0202

210 4.8563 7.9140 4.9578 7.9717

240 4.8631 7.9140 4.9844 7.9495

270 4.8742 7.9140 5.0097 7.9183

300 4.8904 7.9140 5.0288 7.8889

330 4.9024 7.9154 5.0442 7.8658

360 49194 7.9163 5.0595 7.8432

330 4.9348 7.9163 5.0809 7.8109

420 49450 7.8786 B
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Tabla 5.8: Tabla de los mimeros de Mach instantdneos de las ondas de chogue
simnladas en los casos B5a,8 de 1a Tabla 5.6. Aqui CD es para choque delantero
y CR para choque reverso.

Tiempo de Pulso en densidad Pulso en temperatura
evolucién{hrs} CR CD CR CD

50 5.2477 7.5379 52196 7.5657
100 5.2477 T.5377 52184 7.5660
150 5.2468 7.5377 52210 7.5639
200 5.2468 7.5378 52277 7.5660
250 5.2481 7.5378 5.2386 7.5662
300 5.2501 7.5378 5.2467 7.5660
350 5.2524 7.5378 5.2548 7.5660
400 52561 7.5378 5.2620 7.3660
450 5.2586 7.5378 5.2686 7.5660

varias cosas. La primera es que, para ambos pulsos, siempre el choque de-
lantero se propaga mas rapido que el reverso. Los choques reversos, en ambos
casos, se aceleran conforme avanza el tiempo de evolucidn, a diferencia de
los choques delanteros que pierden velocidad conforme se propagan. Esto se
puede explicar s1 notamos que, conforme se propaga el pulso como un todo,
el choque delantero siempre encuentra un medio ambiente con las mismas
caracterisitcas, pero el choque reversoc no. El choque reverso, en ambos ca-
s0s, encuientra un medio ya chocado, con distintas caracteristicas, por tanto
se acelera.

Notemos también que, en efecto, para choques fuertes, el choque delantero
formado por el pulso en temperatura, es més fuerte que el generado por den-
sidad, por ejemplo, para los casos B3, a 40 horas de evolucidn, la diferencia
entre estos chogues es de 0.4757C;. Pero el choque delantero del pulso en
temperatura, también se amortigua mis rdpido que €l choque delantero del
pulso en densidad; para los mismos casos B3a,3 a 390 horas de evolucion, la
diferencia entre estos choques es de —0.1054C, lo cual indica que el choque
del pulso en densidad, ya avanza incluso mas rapido. En la figura 5.17 vemos
estos comportamientos. En la primera parte de la gréfica vemos los perfiles
de aceleracién de los choques delanteros. El choque delantero del pulso en
temperatura {representado por rombos) se desacelera con el tiempo, pero



5.4. ONDAS DE CHOQUE EN UN MEDICO EN ESTADO ESTACIONARION07

8.50
84050 . 3

8.30E- =

Numero de Mach

Nemaro de Mach
o

166 260 Tiempo 36(} 400
Figura 5.17: La primera parte de la grifica corresponde a los nimeros de Mach
instantaneos de los choques delanteros; los rombos representan al choque formado
por el pulso en temperatura y los cuadrados a los chogues formados por el pulso
en densidad. La segunda parte de la grafica representa a los choques reversos;
los rombos representan ¢l nimero de Mach del choque formado por ¢l pulso en
temperatura y los cuadrados al choque del pulso en densidad.

el choque delantero del pulso en densidad (representado por cuadrados) no
pierde velocidad y parece acelerarse un poce. En la segunda parte de la
grafica vemos los perfiles de aceleracién de los choques reversos. El choque
reverso del pulso en temperatura acelera mondtonamente, con el tiempo,
mientras que el choque reverso del pulso en densidad mantiene su velocidad
y finalmente acelera un poco.

Para los datos de la tabla 5.8 esta misma descripcidn también aplica. Sin
embargo, notamos que los nimeros de Mach, en este caso, son muy parecidos,
tanto los delanteros como los reversos, respectivamente, lo cual indica que,
en efecto, las perturbaciones formadas por pulscs débiles avanzan casi la
misma distancia en el mismo tiempo. En la figura 5.18 observamos este
comportamiento: en la primera parte vemos los perfiles de aceleracidén de los
choques delanteros. Notamos que los perfiles de aceleracién de estos choques
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Figura 5.18: La primera parte de la grifica corresponde a los niimeros de Mach
instantaneos de los choques delanteros; los rombos representan al choque formado
por el pulso en temperatura y los cuadrados a los choques formados por el pulso
en densidad. La segunda parte de la grifica representa a los choques reversos;
los rombos representan el mimero de Mach del choque formado por el pulso en
temperatura y los cuadrados al choque del pulso en densidad.

son muy parecidos y mantienen una velocidad cast constante v casi con el
mismo valor. En la segunda parte de la grafica observamos los perfiles de
aceleracién de los choques reversos. Notamos que el choque asociado con el
pulsc en temperatura (rombos) empieza con una velocidad inferior a la del
pulso en densidad (cuadrados), pero que acelera mucho més rdpido que éste,
por lo que el resultado neto, es que avanzan cantidades de espacio similares
en el mismo tiempo(en promedio). De estas observaciones concluimos que
los choaues generados por ambos pulsos tienden a evolucionar de la misma
manera, las diferencias surgen de las condiciones iniciales del problema, que
favorecen inicialmente al choque delantero del pulso en temperatura y éste
avanza mas rapido.

Trataremos ahora un caso mas, el de simulaciones de ondas de choque en
un medio que cae con el cuadrado de la distancia en la densidad.
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5 Perturbaciones en un medio que cae con
el cuadrado de la distancia.

primer boceto para simulaciones de ondas de choque interplanetarias es
no sigue. Tomamos exactamente las mismas caracteristicas del medio y
la perturbacién de la seccién anterior, esto es, inyectamos el medio por
pared izquierda a la malla de calculo a 750 km/s, a una densidad de
0 part/cm® y con una temperatura de 1x10° °K, pero con una geometria
que la densidad cae con el cuadrado de la distancia, entonces tenemos
: primera aproximacion a un medio que emula al viento solar. De nueva
nta el medio se inyecta a la malla de célculo por la pared izquierda y se
era hasta que haya llenado la misma y haya llegado a una configuracion
equilibrio, 1o cual sucede 800 horas después de inyectar el medio. A 1UA
> medio tiene una densidad de IV =10 part/em® y una temperatura de
000 K, valores promedio del viento solar a 1 UA. El medio se declara
10 un gas ideal constituido por 4tomos de hidrégeno. Una vez generado el
lio se inyecta por la pared izquierda de la malla de cdleulo la perturbacién,
10 gas a la misma velocidad que el medio pero con una presién mayor que
nedio. La perturbacién se inyecta por 10 horas y se deja que el cédigo
lucione fisicamente a la misma. De nueva cuenta introducimos pulsos en
sidad y temperatura, pero no en los dos al mismo tiempo. Para estas
ulaciones trabajamos dos casos que a continuacién detallamos.

.1 Casos P =105 (AT = 10Ty, AN = 10MN).

a estos caso que a continuacién graficamos de forma dual, la linea con-
12 representa la evolucién del pulso en temperatura y la linea punteada
resenta la evolucién del pulso en densidad. Las grificas se presentan en
la logaritmica para apreciar mejor las ondas de choque formadas. En
gurad. 19 vemos la evolucidén de la perturbacién 50 horas despusds de in-
ada al medio, ésta tiene un tamafio de 10 veces la presidn inicial del
lio. Como esperdbamos se han formado dos ondas de choque al lado de
a perturbacion, una delantera y una reversa, para ambos casos. Notamos
para el pulso en temperatura (linea continua) el choque delantero es m4s
te que el reverso y que aunque esta vez la perturbacién presenta una
ucutra més complicada, alin conserva caracteristicas vistas en las simula-
es pasadas, destacando que genera una zona de baja densidad y una de
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alta temperatura en la porcién central de la perturbacién. La pertubac
en densidad por su parte (linea punteada) ha generado un choque delant
més débil que el pulso en densidad ¥ que ha avanzado menor distancia ez
mismo tiempo, pero el choque reverso parece mas fuerte que el del pulso
temperatura. De nueva cuenta esta perturbacién mantiene a alta densic
¥ baja temperatura la zona central del pulso.
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Figura 5.19: 50 horas de evolucién de las perturbaciones.

Conforme la simulacidn avanza estas caracteristicas se acentiian. En
figura5.20 que corresponde a 400 horas de evolucidén podemos ver este co
portamiento. La onda de choque delantera generada por el pulso en temp
atura, es mas fuerte que la generada por el pulso en densidad y ha avanaza
mas distancia en el mismo tiempo. Mientras que el choque reverso del pu
en densidad ahora es més fuerte que el formado por el pulso en temperatu
Notemos, en esta misma figura, que las caracterisiticas de las perturbacior
aln nos permite distinguir entre los choques generados por el pulso en te
peratura de los generados por el pulso en densidad. El pulso en temperatu
mantiene a alta temperatura y baja densidad la porcidn central de la pertt
bacién y el pulso en densidad mantiene a alta densidad y baja temperatu
esta misma zona.
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Figura 5.20: 400 horas de evolucién de las perturbaciones.

5.2 Casos P = 2P0 (AT = 2T0, AN = QN(_)).

wvisemos ahora las simulaciones en que los pulsos son 2 veces la presién ini-
U del medio. Estas simulaciones son idénticas a las anteriormente descritas,
cepto que los pulsos son solamente dos veces los valores de la presidn inicial
| medio. Em la figura5.21 que abarca 50 horas de evolucidn, después de
ectada Ja perturbacién, observamos las diferencias en la evolucién de los
Isos. El pulso en temperatura {linea continua) ha generado una regién de
a presién bordeada por dos choques, uno delantero y uno reverso, siendo el
oque delantero aparentemente mas fuerte. Al comparar la evolucidén de este
lso con la del pulso en densidad {linea punteada) notamos que en efecto,
puede distinguir entre ondas de choque generadas por el pulso en densidad
las formadas por el pulso en temperatura, notando que la perturbacién
temperatura mantiene a baja densidad y alta tempratura la zona central
la perturbacién y el pulso en densidad mantiene, esta misma zona, a baja
nperatura y alta densidad. Notamos también que los choques producidos
r ambos pulsos, han avrazado }a misma distancia en el mismo tiempo.
Observemos ahora la figura5.22, en ella se observa la evolucién de las
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Fignra 5.21: 50 horas de evolucidn de las perturbaciones.

perturbaciones a 400 horas de evolucién. Observamos que el pulso en ter
peratura mantiene sus caracteristicas, esto es, mantiene a alta temperaty
v baja densidad la porcién central de la perturbacién v el choque delantes
es mds fuerte que el reverso. Por su parte el pulso en densidad también t
mantenido sus caracteristicas, mantiene a alia densidad y baja temperatus
la porcidén central de la perturbacidn y la diferencia entre el choque delante
v el reverso no es obvia. También debemos observar que las ondas de choqr
han cubierto distancias similares en el mismo tiempo.

5.5.3 Anpdlisis de los nimeros de Mach

Usando las relaciones de Rankine-Hugoniot derivadas anteriormente cale
lamos los numeros de Mach de las simulaciones de la seccidn pasada. En |
figura5.23 observamos el perfil de velocidad de las ondas de choque gene
adas por los pulsos que son 10 veces los valores de la presidn inicial. Notame
que los choques delanteros tienen, en ambos casos, nimeros de Mach grande
pero que para &l caso del pulso en densidad, la diferencia entre los nitmeros ¢
Mach del chogue delnatero v el reverso no es tan notoria. Observarnos tar



5. PERTURBACIONES EN UN MEDIO QUE CAE CON EL CUADRADO DE LA DISTANCIA

Bl A E
o - 3
g E
e L
-t
i 1
5 :

2R
ed ;
: 1
He 3
ol E
el 3
i
| 3

e

1UA

]
c
H

400 horas de evolucion
Medio en estado estacionarico

Figura 5.22: 400 horas de evolucién de las perturbaciones.

én que los choques delanteros tienen un incremento en velocidad monétona
eciente, pero que en los choques reversos sélo el correspondiente al pulse
| densidad tiene este comportamiento, el choque reverso asociado al pulso
> temperatura tiende a frenarse.

Revisemos ahora la figura5.24. En esta figura apreciamos los nimeros
> Mach de las simulaciones de los pulsos que son 2 veces los valores de la
esién inicial. Notemos que de nueva cuenta los ndmeros de Mach de los
oques delanteros son maés altos que los de los choques reversos, aunque
icialmente el choque reverso del pulso en densidad es mds rapido. Notemos
1e ademas los nimeros de Mach de los choques delanteros se incrementan
ondtonamente, mientras que los choques reversos tienden a frenarse. Todo
- anteriormente diche establece que, el choque delantero formado por el
also en temperatura es mas fuerte que el choque delantero formado por el
ulso en densidad. Que estos choques delanteros tienden a acelerarse y que
s choques reversos tienden a desacelerarse.

De nueva cuenta la explicacién cae en las condiciones iniciales. Durante
s 10 horas en que se inyecta la perturbacidn, ésta alimenta a los choques
2lanteros, mientras que los choques reversos empiezan a formarse cuan-
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Figura 5.23: Nimeros de Mach para las simulaciones que caen con el cuadrad
de Ia distancia. Los rombos representan la evolucidn del pulso en temperatura

los cuadrados la evolucion del pulso en densidad. La primera parte de la gréfic
corresponde a los choques delanteros y la segunda 2 los chogues reversos.

do toda la pertrubacién ya fue introducida v no tienen el beneficio de est
alimentacién tipo pistén. Ademds, al propagarse los choques delanteros er
cuentran un medio cada vez mds diluido y se encueniran una diferencia d
presién siempre mayor que la encontrada por los choques reversos, los cual
encuentran un medio méis denso cada vez.

5.6 Conclusiones

Hemos revisado va las caracteristicas generales de las ondas de chogue obteni
con varios medios. En estos medios hemos simulado, siempre, dos pulsos e
la variable de densidad o en la de temperatura. Como resultado de est:
simulaciones hemos encontrado diversos comportamientos y similitudes ¢
las ondas de choque en estos medios. Al comparar estos comportamiente
hemos encontrado los siguientes resultades:
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de la

distancia. Los rombos representan la evolucién del pulso en temperatura y

los cuadrados la evolucién del pulso en densidad. La primera parte de la gréfica
corresponde a los choques delanteros y la segunda a los choques reversos.

1.

w

En todas las simulaciones realizadas, hemos encontrado que siempre es
posible distinguir entre, ondas de choque generadas por un pulso de
temperatura ¥ ondas de choque generadas por un pulso de densidad.
Las primeras se caracterizan por mantener la porcién central det pulso
a alta temperatura y baja densidad. Las segundas se caracterizan por
mantener la porcién central del pulso que las origind, a alta densidad
v baja temperatura.

Para pulsos que producen chogues fuertes, el pulso de temperatura
stempre genera un choque delantero que inicialmente es mas rapido
que ¢l genrado por el pulso de densidad, pero que se amortigua méas
rapido. Excepto para el caso decl medio que cae, en densidad, con el
cuadrado de la distancia.

Para pulsos que generan choques débiles, las perturbacicnes generadas
alteran al medio de una forma similar y cubren distancias (casi) iguales
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en tiempos iguales

4. En un medio en estado estacionario siempre se forman un choque de-
lantero v un reverso, siendo el delantero més rdpido, siempre, que el
T@VETsO.

Sinembargo debemos recordar que estas no son simulaciones de ondas
de choque interplanetarias, sino que este estudio puede servir como base de
simulaciones de ondas de choque interplanetarias, las cuales deben atender
las siguientes deficiencias:

1. Las perturbaciones introducidas tienen exactamente la misma veloci-
dad que el medio.

2. Es un estudio paraméirico, por lo tanto no se ha intentado mimizar
una Eyeccién de masa coronal, sino gue solamente se han introducido
perturbaciones en densidad o temperatura, pero no en las dos al mismo
tlempo.

3. Laforma del pulso se mantuvo constante en el estudio (pulso cuadrado),
no se intentd alguna oira forma del mismo.

4. Las simnlaciones son unidimensionales mientras que el fendmeno es
tridimensional.

Una vez ponderadas estas deficiencias de las presentes simulaciones de ondas
de choque , se puede dar ¢l signiente paso, para un modelo de onda de chogue
interplanetaria- Esta serie de ejercicios numéricos formé parte de un trabajo
presentado en la conferencia: Computational Fluid Dynamics, v aparece en
los restimenes de las ponencias de la misma [23]. En este trabajo aparecen
una serie de simulaciones con pulsos propagindose en un medio que cae
con et cuadrado de la distancia en densidad. Estos pulsos tienen distintas
caracteristicas gue no se exploraron en esta tesis y forman un trabajo mas
completo del estudio paramétrico que nos planieamos al principio de este
trabajo. En este trabajo se plantea como trabajo a futuro, comparar la
evolucién de las Ondas de Choque simuladas con observaciones in-situ, lo
cual es también, el trabajo a futuro de esta tesis.



Capitulo 6

Conclusiones generales

En la presente Tesis hemos hecho un estudio de las Ondas de Choque Inter-
planetarias, para ello dividimos este estudio en tres partes: teoria, observa-
ciones in-situ y simulaciones numéricas.

En la parte de teoria hemos dado una introduccién, muy breve, de Ia
dindmica solar y los fendmenos que producen las ondas de choque interplane-
tarias. Revisamos, también, la teorfa hidrodindmica y magnetohidrodindmica
de ondas de choque para revisar lo que se sabe respecto al tema.

En el Capitulo 4 describimos el método seguido para encontrar ondas de
cheque transitorias en los datos de varias misiones espaciales. Este tipo de
analisis ha sido realizado previamente con resultados importantes. Sin em-
bargo un estudio como el presente no esta abocado a contestar el problema
del origen y las caracteristicas de las ondas de choque transitorias, sino sola-
mente a procesar los datos para su posterior estudio. Ademds, las ondas de
choque transitorias son un fendmeno tridimensional de gran escala, y en este
estudio, solamente presentamos datos de cinco naves, contenidas en el plano
de la ecliptica, por lo que, un estudio mas completo, requiere de un andlisis
similar con mas naves y a distintas latitudes del Sol. Los datos recabados en
este capitulo pueden usarse para estudios posteriores, ademas la técnica us-
ada y descrita para obtener los datos puede aplicarse a otros estudios, como
ya lo hemos mencionado.

En la parte se simulaciones numéricas damos una introduccién a la forma
en coémo se plantea un problema de simulaciones y la forma en que se ob-
tiene infromacién de ellas. Las simulaciones presentadas pueden mejorarse y
también pueden servir para formar la base de simulaciones hidrodindmicas
de Ondas de Choque Interplanetarias. El lector interesado puede encontrar
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también referencias al cédigo ZEUS-3D.

6.1 Trabajo a futuro

Una forma de completar el andlisis de las observaciones in-situ, seria realizar
una lista de los choques detectados por las cinco naves, un estudio de la ve-
locidad de propagacidn del choque observado por cada nave espacial, ademaés
de estudiar la separacion angular de las naves con el fin de estimar la exten-
sién angular del choque. También seria itil completar estas observaciones
con las de otras naves espaciales. Realizar este mismo tipo de estudio en las
vanias fases de la actividad solar nos ayudaria a comprender, de mejor maa-
era, la dindmica solar. Este es el tipo de estudios propuestos, por el autor,
para continuar este trabajo.

En lo que respecta a las simulaciones numéricas, el siguiente paso es hacer
que ¢l medio en el cual se propagan las perturbaciones, ya no sea homogéneo
v atender a la serie de desventajas mencionadas en el capitulo anterior, para
tener perturbaciones mas realistas. Una vez hecho esto se debe incluir campo
magnético y realizar el mismo estudio paramétrico en estas condiciones.

El objetivo de esta tesis era hacer un estudio de Ondas de Choque In-
terplanetarias; para ¢llo estudiamos la teoriz que se desarroild respecto al
tema, para entender un poco qué es una Onda de Choque Interplanetaria.
Después introducimos al lector a una técnica para reducir datos v encontrar
Ondas de Choque Interplanetarias en datos in-sifu, que registran las naves
espaciales. Para el lector interesado quedan detallados la técnica y los pro-
gramas usados para este trabajo. Oiro aspecto del estudio fue introducir al
tema de las simulaciones numéricas, las cuales nos permiten comparar nue-
stros modelos con las observaciones. Este no es el caso de la presente tesis en
donde nos Bimitamos a plantear una serie de ejercicios numéricos que, con un
poco de refinamiento, podrian convertirse en un modelo de Ondas de Chogue
Interplanetarias. De nueva cuenta quedan detallados, el procedimiento con el
cual realizamos estos ejercicios v las subrutinas que modificamos en el cédigo
ZEUS-3D. Con esta serie de trabajos, esperamos haber cumplido con nne-
stro objetivo de introducir al lector a la forma en cémo se estudian las Ondas
de Choque Interplanetarias, ademds de que quedan a disposicién del lector
interesado los programas y técnicas usadas para estos trabajos.



Apéndice A
Programa en Fortran

Cootete st e ok oo sk o sk skl o o ok ok ok ook ook o sk e ks ko sk o sk stk skl s o ok o sk oo ek sk ok ek sk o ok o
PROGRAM pmden
C******************************************************************************
C Este programa genera una tabla de datos para realizar graficas de las
C ecuaciones de Rankine-Hugoniot y P-M. Para relaciomar rho2/rhol com M1,
C Declaracion de Variables
IMPLICIT NONE
REAL ratio(9001)
REAL pamma,M2,M1
INTEGER I
C aqui ratio es la razon de densidades y Ml es el numero de mach upstream
C y gamma ¢s la razon de los calores especificos.
C lo sig. es abrir un archivo para gwardar los datos
OPEN (UNIT=4,FILE=’pmden.dat’,STATUS=’01d")
CAhora debemos desarrollar la formula ratio=({(gamma+1)*M1-2)/((gamma-1)*M1"2+2
WRITE(6,*) 'DAME EL VALOR DE gamma °’
READ(5 , *) gamma
I=1
BG M1= 1,10,0.001
ratio{I)=((gamma + 1)*(Mi#+2))/(((gamma - 1)*(Ml**2)) + 2)
WRITE (4,1000) Ml,ratio(I)
I=I+1
ENDDD
1000 FORMAT (tx,f5.2,3X,F11.9)
END
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Programa de IDL

PRO isw
; Programa para graficar datos del heliosl
cad = *’ : cadena de caracteres de tiempo
heldis = 0.00 ; distancia heliocemtrica
kellat = 0.0 ; latitund heliocentrica
kellon = 0.0 ; longitud heliocentrica
Br = 0.00 ; campo magnetico radial
Bt = 0.00 ; campo magneticoe tangencial
Bn = 0.00 ; campo magnetico normal
Bm = 0.0 ; magnitud del campo magnetico
Vel = 0.0 ; velocidad del plasma solar
Dens = 0.0 ; densidad del plasma solar
Tem =0.0 ; temperatura del plasma solar
Rd = FLTARR(8784) ; arreglo de distancia al Sol
B = FLTARR(8784) ; arreglo de la magnitnd del campo magnetico
v = FLTARR(8784) ; arreglo de velocidad de plasma solar
Np = FLTARR(8784) ; arreglo de densidad
Tp = FLTARR(B784) ; arreglo de temperatura
DIA =0 ; convencion de dia en la nasa
MES =7 ; cad de caracteres correspondlentes al mes
MONTH =0 ; numero asigpado al mes
ANIO =9 ; anio de ebservacion enm la nasa
HGRA = 0.0 ; convencion de hora en la nasa
MIN = 0.0 ; convencion de minuto en la nasa
SEGS_DIA = 0.0 ; de acuerde al formato de datos en la nasa

12¢
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; Finalmente creamos el arreglo del tiempo en *dias del Helios",
; sumando los segundos del dia (SEGS_DIA).
IDAY[i1 = (((SEGSJUL+SEGS_DIA-43200)/864060d0)};arreglo helios

Bli] = Bm
Nplil = Dens
Vil = Vel
Tplil = Tem

ENDFOR

CLOSE, 1 ; clerra el archivo de datos
JDAY_MIN=MIN(JDAY) ; identifica el valor minimo y maximo del
JDAY_MAX=MAX (JDAY) ; arreglo de tiempo en dias del Helios

; Definimos ahora los limites de la grafica en segundos del Helios
start_date = ({JULDAY(8,27,1977,12,0) - HEL_DAY))

end_date =  ((JULDAY(8,29,1977,12,0) - HEL_DAY))
; esta variable dummy es para poner las fechas sobre el eje x
dummy = LABEL_DATE(DATE_FORMAT = *%M/%D/%H")

; donde %M es para el mes, %D es para el dia, y %H es para la hora
SET_PLOT, ’ps’
DEVICE, $ :ENCAPSULATED=0, $
FILENAME=’/home/sfvegeta/TESIS/figuras/ocdt.ps’, /LANDSCAPE
IP.MULTI=[0,1,4]
PLOT, JDAY, V,TITLE='Ulises 1993 ’,/YNOZERO, MAX_VALUE= 500, $
XRANGE = [start_date,end_date J,YRANGE = [0,500],%
XCHARSIZE= 1.3, XTICKFORMAT = °LABEL_DATE’, $
TICKLEN=-.02,/XSTYLE, YCHARSIZE= 1.3,YTITLE='velocaty (km/sec)’

PLOT, JDAY,Np,MAX_VALUE= 99,XRANGE = [start_date,end_date ],$; yrange=[0,99
XCHARSIZE= 1.3, XTICKFORMAT = ’LABEL_DATE’, $
TICKLEN=-.02,/XSTYLE ,YCHARSIZE= 1.3,YTITLE='density (part/cmle3!n)’

PLOT,JDAY,Tp,XRANGE = [start_date,end.date 1,$; yrange=[0,500000],%
XCHARSIZE= 1.3, XTICKFORMAT = ’*LABEL_DATE’, §

TICKLEN=-0.02,/XSTYLE, YCHARSIZE= 1.3,YTITLE=’temperature (teo!nK)’

PLOT, JDAY,B,MAX_VALUE=80,XRANGE = [start_date,end date 1,$;YRANGE={0,321.%
XCHARSIZE= 1.3, XTICKFORMAT = ’LABEL_DATE’, $
TICKLEN=-.02,/XSTYLE,YCHARSIZE= 1.3,YTITLE=’ field magnitude (nT)’

device, /close
END
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SEGSJUL. = 0.0 ; arreglo de segundos julianos
JDAY = FLTARR(8784) ; arreglo de tiempo en dias julianos
; Para poder graficar mis archivos de datos con series de tiempo
; (dia:mes:anio:hr:seg), paso la fecha a dias julianos y luego defino un
; origen para que mi arreglo de dias y segundos no sea demasiado grande. En
; este caso definc el origen del tiempo con el anio de lanzamiento del heliosi
HEL DAY = (JULDAY(1,1,1977,0,0,0.0)-1) ;anioc del lanzamiento del Helios
OPENR, 1,"/home/sfvegeta/heom/heliosl/hidata/h17778.dat"
; usamos format para leer el archive de datos
FOR i=0,8783 DD BEGIN
READF, 1,FDRMAT='(A17.,4x,f4.2,2x,76.1,2x,f6.1,4x,76.2,4x%,f6.2,4x,6.2,4x,16.2,$
2x,£6.1,3x,f4.1,4%,f6.0) ° ,cad,heldis hellat ,hellon,Br,B: ,Bn,Bm,Vel,Dens, Tem
; Deciframos la fecha y la hora del archivo de datos utilizando STRMID(}
DIA = STRMID(cad,0,2)
MES = STRMIiD(cad,3,3)
ANIO = STRMID(cad,7,4)
HORA = STRMID(cad,12,2)
MIN = STRMID{cad,15,2)
; lo Siguiente es explicarle a la maquina quien es MES
IF ( MES EQ ’Ang’ ) THEN MONTH=8 ELSE §
IF ( MES EQ ’Sep’ ) THEN MONTH=9 ELSE $
IF ( MES EQ ’Oct’ ) THEN MONTH=10 ELSE $
IF ( MES EQ °Nov’ ) THEN MONTH=11 ELSE $
IF ( MES EQ ’Dec’ ) THEN MONTH=12 ELSE $
IF ( MES EQ ’Jan’ ) THEN MONTH=1 ELSE §
IF ( MES EQ *Feb’ ) THEN MONTH-2 ELSE $
S EQ ’Mar’ ) THEW MONTH=3 FELSE %
)
)}
)
)

[t}

IF ( ME

IF ( MES EQ ’Apr’ ) THEN MONTH=4 ELSE §
IF ( MES EQ ’May’ ) THEN MONTH=5 ELSE $
IF ( MES EQ ’Jun’ ) THEN MONTH=6 ELSE $
IF ( MES EQ ’Jul’ ) THEN MONTH=7 ELSE §
IF ( MES EQ °’ )  THEN MONTH=0 ELSE SX

; usando HORA y MIN calculamos el numero de segundos por dia para t
SEGS_DIA = ((HORA*360040)+(MIN*60d0))

; Ahora vamos a convertir la fecha a un arreglo de segundos julianos.

; Tomamos e} dia del lanzamiento del Helios como el origen del

; tiempo. Trensformande la fecha a “segs. Helios" de la sigwiente mamera:
SEGSIUL = ((JULDAY(MONTH,DIA,ANIO) - HEL_DAY) * 86400d40)
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