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Resumen 

En este trabajo se desarrolla un estudio 1111mérico de la propagación de 
Eyecciones de Masa Coronal y Ondas ele Choque a partir de que estas salen 
del Sol hasta. llegar a 1 AU (distancia promedio del Sol a la Tierra). El ob
jetivo del estudio es entender la evolución dinámica de estas perturbaciones. 

El Sol está perrneando al medio interplanetario de partículas y campo 
magnético, formando lo que se conoce como viento solar [30]. Aunado a este 
flujo continuo de viento solar existen enormes eyccciones de masa coronal 
(EMC) asociadas con la actividad solar [l]. Las EMC se propagan en el me
dio interplanetario y cuando algunas de estas pasan cerca de la Tierra pueden 
ocasionar tormentas geomagnéticas, las cuales provocan daiios severos a tele
comunicaciones y satc\lites [32]. Las condiciones del Sol, el viento Solar junto 
con las características de la magnetosfera, ionosfera y termosfera q11e puedan 
afectar sistemas tecnológicos, ya sean espaciales o terrestres, poniendo en pe
ligro la vicia o sal11d humana es lo que se conoce como clima espacial, donde 
las Elv!C juegan 1111 papel crucial [32]. Es por ello que es de gran interés el 
poder predecir cuando 1111a EMC lleganí a la Tierra. Con esto se podrían 
tornar las medidas necesarias para disminuir los daiios ocasionados por las 
t.orment.as geomagnc\t.icas [21 ][22]. 

Para llevar a cabo el estudio de las ElvlC y sus ondas de choque inter
planetarias, se utilizani un modelo numc\rico. En este modelo se supone que 
el viento solar tiene simetría esférica y se omiten los efectos debidos al cam
po magnét.ico. Tomando en c11enta estas consideraciones, aproximaremos la 
clirnímica del vient.o solar a 11n fluido hidrodimímico. Para desarrollar el mo
delo utilizaremos el código ZEUS-3D, q11e es u11 código numérico que resuelve 
las ecuaciones de un fluido ideal ivlagnetohidrodinámico (MI-ID) y el cual se 
aplica a diversos problemas astrofísicos [43] [4G]. 

Empleando nuestro rnoclclo nurnc\rico, simularemos al viento solar corno 
un fluido continuo y <t las ElvlC como pulsos, las cuales se propaganin a 
t.ravc\s del viento solar ambiente (17]. En este trabajo se realizó la repro
ducción numérica de 17 ElvlC observadas cerca del Sol por el instrumento 
LASCO de la nave espacial SOHO y detect.adas posteriormente por la nave 
espacial \VIND cerca de la Tierra. En este trabajo estudiamos la evolución 



de las propiedades físicas de estas perturbaciones desde que salen del Sol 
hasta que llegan a la. TiP.rra, tales como: su velocidad, momento y en par-
1.icnlar el tiempo dP. arribo a la Tierra. Posteriornwnte se compararón los 
rP.snlt.aclos numéricos del modelo con observacimws clP. naves espacialP.s. Una 
\'P.Z estudiado a las EMC en el medio interplanetario, se procedió P.studiar 
la dimímica cfo la intmacción entre 2 EMC en el medio interplanetario, para 
ello se construyeron los e\'ent.os de colisión A y 13, de donde se pudieron ob
servar los cambios de los parámetros de llegada a 1 UA de las EMC cuando 
colisionan. 
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PrefüCio 

La tesis estií orga.11izada e11 5 capítulos. En el capítulo 1 se da una intro
ducción a la di mímica del medio interplanetario y de algunos de sus elementos 
tmís importantes como el vie11to solar y Ja.~ eyccciones de masa coronal. En 
el capítulo 2 se expone la revisión teórica realizada. para estudiar la diniímica. 
en el medio interplanetario; se explican las bases del modelo físico que se 
utilizó para poder reproducir una eyección de masa coronal viajando en el 
viento solar con ayuda del código ZEUS-30. En el capítulo 3 se expone la 
reproducción de 17 eyecciones de masa coronal mostrando las diferencias que 
existen cnt.re Jos resultados numéricos y las observaciones hechas in situ. En 
el capítulo 4 se estudia la interacción de dos eyecciones de masa coronal en 
el medio interplanetario, const.ruyendo para ello dos eventos de colisión. En 
el capítulo 5 se exponen las conclusiones generales de la tesis. 
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Capítulo 1 

Introducción 

1.1 El Sol y el Viento Solar 

El Sol es básicamente una bola de gas caliente, cuya energía es proporcio
nada por las reacciones nucleares que se llevan a cabo en su 111ícleo, y que 
e\•entualmente es radiada hacia el espacio fuera de su superficie. La tempe
ratura en el cent.ro es de 15 millones de grados, siendo la "luz proclucicla" 
en su mayoría rayos-X. Pero esta luz debe de viajar a través de una enorme 
cantidad de materia para alcanzar a la superficie del Sol, siendo dispersada, 
absorbida y reemiticla tantas veces que son necesarios 100,000 anos para que 
la energía generada en el 111'icleo alcance la superficie. El Sol tiene una es
tructura diferenciada en capas concéntricas, con cliferrntes propiedades: La 
fot.ósfera, la cromósfora. y la corona. La fotósfera es una capa muy delgada de 
aproximadamente 300 kilómetros de espesor; la temperatura en su base es de 
8500 ºK hast.a 4500 °K en la parte superior, siendo su trmpcratura media ele 
5770 ºK. La cromósfcra se localiza por arriba de la fotósfera, tiene un grosor 
muy variable, entre 1000 y 8000 km; en la parte inferior su temperatura es ele 
4000 "K, mientras que en su parte más alta tiene una temperatura de cerca 
de un millón de grados. La región en la parte nuís alta se conoce como la 
región de transición; a partir de aquí comienza la corona [19]. En la figura 
1.1 se muestra la estrnct.urn por capas del Sol. 

La corona es un gas ionizado compuesto principalmente ele hidrógeno y 
el cual se encuent.ra a una temperatura del orden ele nn millón de grados 
[13]. A esta temperatura el hidrógeno est~í. ionizado, los electrones se "libe-
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Figura 1.1: Diagrama del Sol [w•r [,I]] 

ran" de sus protones y el ga.'i se convierte en plasma. Aún no se conocen las 
causas por las qué In. corona tiene una temperatura tan alta, ya que al irnos 
alejando ele! cent.ro del Sol hacia afuera, la temperatura debería de decrecer. 
Sin embargo, la corona tiene una temperatura mucho mayor que sn capa 
predecesora [4] lo cual se observa en la figura 1.2. Antes de la fotósfcra la 
temperatura elecrece, sin embargo, a partir de 1.000 radios solares (el radio 
ele! Sol es de 6.95 x 10" m) la temperatnra comienza a aumentar. La alta 
temperatura ele la corona hace qne la presión térmica sea mayor a la fuerza 
gnwitacional, la cual es insuficiente para retener el material de la corona 
dej;indolo escapar, provocando lo que se conoce corno Viento Solar, el cual 
es una. parte fundamental de nuestro estudio en esta tesis, como se verá en 
los capítnlos 3 y 4. 

La idea de viento solar no fue inmediatamente aceptada, debido a que 
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Figura 1.2: Gráfica Temperatura vs Radio del Sol (\'er (4]] 

no había una explicación teórica obvia para este flujo proveniente del Sol. A 
finales ele los años 50 había dos imágenes respecto a este flujo o extensión 
de la corona: una estática defendida por S. Chapman y una dinámica defen
dida por E.N. Parkcr. En la imagen estática, la corona. debería extenderse 
hasta muy grandes distancias; en la imagen dinámica. la corona deberá ffoi1', 
cst.o es, debería de estar escapando de forma continua del Sol [4]. La ima
gen clinlÍlnica no fue del todo bien recibida, sobre tocio porque sus soluciones 
implicaban un finjo sumamente rápido de material proveniente ele la coro
na. La existencia del viento solar era todavía tema de debate en el fü11bit.o 
académico hasta que en 1962 se reportó la confirmación contundente de su 
existencia con las primeras mediciones del viento solar en el medio interpla.
net.ario, obtenidas por el Mariner 2, la primera sonda espacial dirigida hacia 
ot.ro planeta [13]. 

El Viento Solar está formado por plasma solar ionizado con un remanente 
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Viento Solar 

f,ento 
Rápido 

Velocidad 
(km/s) 
~400 

~100 

Densidad 
(partículas/ cm") 

Temperatura 
(10 4 K) 

Tabla 1.1: Características del Viento Solar Ih1pido y Lento [ver [44]] 

de campo magnético solar que permea al medio interplanetario [30). Este es 
resultado de una enorme diferencia de presión de gases entre la corona solar 
y el medio interplanetario. Es precisamente el viento solar lo que conecta 
toda la actividad que ocurre en el Sol con los planetas, ya que es a través 
de éste, que las perturbaciones que suceden en el Sol, viajan por el medio 
interplanetario. El viento solar se divide en rápido y lento. En la tabla 1.2 
se resumen las propiedades del viento solar rápido y lento a una distancia de 
1 unidad astronómica (1 UA). 

Utilizando observaciones ópticas del Sol por los instrumentos del Sky
lnb y combinando con técnicas observacionales desde la Tierra, se confirmó 
la hipótesis de que los hoyos coronales son fuentes del viento solar rápido. 
Cuando estos hoyos se encuentran cerca del ecuador del Sol y persisten duran
te varias rotaciones solares, se han detectado chorros de viento solar rápido 
golpeando de forma recurrente a la Tierra cada vez que uno de estos ho
yos coronales apuntó al frente de nuestro planeta. Los hoyos coronales son 
regiones coronales que tienen baja densidad y campo magnético de una so
la polaridad. El origen del viento solar lento alÍn es incierto; se cree que 
el viento solar lento tiene su origen en los bordes de los hoyos coronales. 
Sin embargo, los resultados de los modelos numéricos basados en esta idea, 
aunque producen uu viento nuís lento y denso en los bordes, a1ín no logran 
reproducir los valores ele! viento solar lento observaclo en el medio int.erplane-
1.ario [13]. El origen del viento solar lento es una pregunta abierta hoy en día. 

1.2 Ciclo de Actividad Solar 

El Sol, no siempre tiene la misma actividad. Esta varía a lo largo de ci
clos, teniendo diversas manifestaciones. Entre ellas, son de especial interés 
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las eyecciorws de masa coronal, ya que, como se \"erá. más adelante, están 
relacionadas con el "Clima Espacial", siendo esenciales para nuestro estudio. 
A continuación veremos algunos de los aspectos más importantes dentro del 
Ciclo de Actividad Solar. 

1.2.1 Manchas Solares 

Cuando se observa la superficie del Sol en el visible se pueden encontrar cier
tas manchas obscuras. Estas manchas solares son el indicador más antiguo 
que se ha empleado para determinar el grado de actividad que present.a el 
Sol. Las manchas solares se producen cuando campos magnéticos muy in
tensos emergen desde la zona convectiva, por debajo de la fotósfcra, hasta 
la superficie solar. Este nuevo flujo tiene un intenso campo magnético y una 
temperatura considerablemente menor respecto de la región a sus alrededo
res. El valor promedio de la temperatura fotosférica es de ""6000 ºC y el ;írea 
que emerge t.iene una temperatura de rv4200 ºC, lo cual hace que t.enga una 
apariencia obscura en contraste con la fotósfcra solar. Actualmente se sabe 
que las manchas solares son regiones de intenso campo magnético (del orden 
de varios miles de gauss), siendo este campo el que confina el gi1s dentro de 
la mancha y reduce la interacción entre ella y sus alrededores. 

En 1852, 1-Ieimich Schwabe encontró que el mímero de manchas solares 
promediadas anualmente presentaban una variación temporal regular de un 
largo período de aproximadamente 10 años. El período asociado a la ocu
rrencia del niímero promedio más grande de manchas solares se denominó 
rn<fa:imo solnr, y el período que presenta el ntímero promedio ele manchas 
solares más bajo se denominó mínimo solar. 

Amilisis nuís recientes han mostrado que la longitud promedio ele! período 
de actividad es de 11 años. Actualmente se define que cada ciclo solar inicia 
con el mínimo solar y termina con el siguiente mínimo. El ciclo solar no es 
simétrico , toma aproximadamente 4.8 años para e\·olucionar del mínimo al 
1111ixi1110 y del orden de 6.2 años para evolucionar del máximo al mínimo [9], 
lo cual se puede observar en figura 1.3, donde se muestra el Ciclo de i\landras 
Solares desde el ario 1750 hasta el aiio 2000. 

Una característica muy interesante del ciclo de manchas solares es que 
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Figura 1.3: Ciclo de l'v!anchas Solares desde al ario 1750 hasta año 2000 [ver 
. [55]] 

tiene que ver co11 el ciclo magnético del Sol. Las manchas del inicio de un 
11uevo ciclo se disti11guen de las ma11chas del ciclo anterior, por su polaridad, 
volviendo a cambiar de nuevo la polaridad después de un ciclo. El campo 
magnético alrededor de Jos polos del Sol invierte su polaridad cada 11 años 
cerca del máximo de manchas, después de otros 11 años los polos vuelven a 
cambiar su polaridad, siendo la duración de este cambio de polaridades de 
22 años. 

Las manchas solares sólo representan uno de Jos fenómenos qne se pre
scnt.an dentro de unas estructuras más complejas en la superficie solar deno
minadas regiones activas. 
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Capa 
Pot.ósícra 

Cromósfora 

Corona 

Estructura o evento 
~lanchas 

Manchas 
Fulg11raci1n1r.s 

Fila11u•11l.os 
F'iln.tnr.nt.os calir.111.<?s 

Longitud de onda (,\) 
Luz hla11ca 

lln 
lln, K:l 
EUV,X 

Observaciones 

Las llHÍ."i int.t?llsa.s -

Disco Solar 
Disco Solar 
Únicntnct1t.e 
en r.I Limho 

Tabla 1.2: Algunas característ.icac.; técnicas para observar algunas de las cs
truct.urns en las regiones activa .. ~: capa ele ohsr.rvadón, longit.ud de oncla, 
región de ohscrmción [ver [!lJI 

1.2.2 Regiones Activas 

Lns re.qione .. activa" (llA) son regiones tridimensionales en el Sol que tienen 
su base en In fotósfcra 1 se nxticnclcn a la cromósfcra y nlcnmmn la corona 
baja. Pnrn r.,turlinr det.erminnrlns cnracteríst.icas ele las llA es necesario em
picar ohscrvaci0tH'-"i en cliforcnlcs longitudes de onda, tales como la luz hin nea, 
rayos X, ultravioleta, oncla.s ele radio, etc. (9) 

Las íl.A comprenclcn una gran variedad ele fenómenos caract.r.rísticos tales 
corno fikula.s, mancha.e;, protuhtffancias, arcos coronales, f11lg11rncioncs 1 cte. 
La Tahla 1.2 nmr.st.ra una clasificadtl11 ele las diforcr1t.es estructuras que se 
pueden iclenl.ificar en una íl.A, la rrgión espectral en la que se observa y la 
rngión usacla en las ohscr\'acioncs. 

1.2.3 Protuberancias Eruptivas 

En la línea llo (G5G3 ..Í) se pueden observar írccuent.erncnt.e grandrs cho
rros de rnnterinl solar confignrados en estructuras estahli'", ele millonr., de 
kilótnct.ros ele largo que sr. alímn por encima ele la fotósfern solar, sostenidos 
por intensos campos magnéticos locales, los cuales se denominan 71rotuberan
cius .'lolares. 

La .. 'i protuhcrnncin .. <.; se pncclcn dividir cln nrnncrn general en: quieta:'l y ac
litms. Ln.c; prot.ubcrancins quietas se caracterizan por tener tiempos ele vida 
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largos (desele días hasta meses). La tercera parte de las protuberancias son 
quiet.as y presentan una apariencia de cuerdas de material entrelazadas, las 
cuales presentan dilimetros menores a los 3000 kilómetros y una extensión de 
rlccenas de miles de kilómetros de largo y la intensidad del campo magnético 
se encuentra en el intervalo de hasta 10 Gauss [9]. 

Las protuberancias activas están siempre ligadas con regiones activas, 
presentando una evolución estructural muy rápida, con un tiempo de vida 
muy corto. Los movimientos de material dentro de ellas presentan una ve
locidad muy ali.a, hasta de 2000 km/s y la magnitud del campo magnético 
es del orden de 200 Gauss. U na gran parte de las protuberancias activas en 
alg1ín punto de su existencia llegan a estallar abruptamente liberando gran 
cantidad de energía y material solar en el espacio. A estos eventos se les 
denomina protu/1erancias eruptivas [9]. 

1.2.4 Fulguraciones 

Las fulguraciones o ráfagas son liberaciones slÍbitas de grandes cantidades 
de energía. Una fulguración se observa en la cromósfera como un abrillan
t.amiento repentino de una cierta región, cormínmente una región activa. La 
energía en el proceso de la fulguración se libera de manera slÍbita en una 
amplia gama del espectro energético. En cuestión de minutos u horas se 
libera energía en forma ele rayos X, rayos gama, radiación ultravioleta, esta
llidos de radio en longitudes de onda kilométricas, luz blanca, y partículas 
muy energéticas. Las fulgnraciones pueden suceder en cualquier momento y 
durar desde minutos hasta horas. Las más intensas pueden generar grandes 
emisiones en el intervalo óptico lo cual hace posible que se puedan observar a 
simple vista desde la Tierra. El total de energía liberada en una fulguración 
puede cubrir un intervalo entre 1021 y 1025 joules y puede ser liberada en un 
intervalo de tiempo de 100 a 1000 segundos en regiones con extensión lineal 
del orden ele 104 km a 10' km, integrando sobre las tres fases en que normal
mente se divide una fulguración: precursora. o prefulguración, destello y fase 
principal [9]. 

El histograma 1 muestra la variac1on del número de fulguraciones con 
el ciclo solar. La letra M señala el lugar donde se encuentran los máximos 
de manchas solares, mientra.<; que la letra m señala los mínimos. Se ob-
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serva que es en los máximos, o cerca de los rrníximos, donde se da el mayor 
111ímero de fulguraciones mientras que en los mínimos su frecuencia es menor. 

1.2.5 Eyecciones de Masa Coronal 

Las eyecciones de masa coronal (EMC) son manifestaciones de actividad solar 
que involucran enormes desprendimientos de masa solar (10 12 kg) eyectados 
al medio interplanetario con un amplio rango de velocidades (20-3000 km/s) 
(20). 

Las EMC fueron observadas por primera vez por el cornnógrafo en el Ob
servat.orio Solar Orbital 7 (OSO 7) (4 7]. Años después fueron observadas por 
el Skylab (34], el coronógrafo Solwind en el satélite P78-1, y la ivlisión Solar 
l\faximum (SMM) (35]. Desde 1996, LASCO (Large Angle ami Spect.rnme
tric Coronograph) del satélite SOHO (Solar ancl Heliospheric Obserrntory) 
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Figura 1.4: Evolución de un El\IC del 18 de agosto de 1980 (ver (52]] 

ha grabado cientos ele EMC. El inst.rumcnt.o LASCO tiene un campo de vi
sión centrado en el Sol de 32 radios solares (R0 ) y con alto intervalo dinámico 
y de sensibilidad, provee una imagen sin precedente ele la corona solar de tres 
a cuatro veces más ancho que los coronógrafos anteriores (10]. La figura 1.4 
muestra un ejemplo ele la e\'Olución de una EMC observada el 18 de agosto de 
1980. En ella se obserrn el inicio de la formación de una burbuja (10:04), la 
cual crece con el tiempo (11:43, 11:54, 12:06, 12:15). Durante este período, el 
Sol todavía es capaz de retener este material. Sin embargo, aproximadamen
te una hora después, la presión térmica es tan grande que vence la fuerza. de 
gravedad ejercida por el Sol, vertiendo este material al medio interplanetario. 
Acto seguido ocurre una fulguración. 

Imágenes de disco en líneas espcct.rales EUV (rayos ultravioleta extre
mos) cubren el inicio de una EMC con alta resolución temporal y espacial. 
La luz blanca de las imágenes de los coronógrnfos dan medidas confiables dC' 
las velocidades y masas ele la EMC, y la cobertura completa de la corona 
solar permite una excelente inferencia esta.dística. La mayor limitación es la 
incierta estructura tridimensional debido a la. proyección del plano ele! ciclo y 
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la carencia de información acerca de su temperatura. Espectros en el ultra
violeta nos proporciona cambios Doppler e información det.allada acerca de 
la temperatura del plasma y del estado de ionización, a pesar de nuestro res
tringido campo de visión. El campo magnético 1ínicamente puede ser inferido 
ele modelos basados en el campo de la superficie solar o de la extrapolación 
de la estrnctura del campo observada en las nubes magnéticas que vienen del 
Sol. Combinando imágenes EUV, da.tos de luz blanca de los coronógrafos y 
espectros UV, es posible obt.ener la imagen rmís completa de la estructura y 
la evolución de EMC, aunque se sigan teniendo mediciones pobres del campo 
magnético coronal (2]. 

El histograma 2 muestra la variación del mímero de EMC con el ciclo 
solar. Se observa que es en los máximos, o cerca de los máximos, donde se 
da el mayor número de EMC, mientras en los mínimos se presenta el menor 
número. Como se observa en el histograma 2 no se observaron EMC en el 
intervalo de 1990 a 1995 debido a que no haba coronógrafo que las detectarlas 
[l]. 

La relación entre las EMC y eventos explosivos, como las fulguraciones 
(ver figura 1.4), ha sido extensamente estudiado, considerando que la.'> EMC 
son la consecuencia de eventos explosivos. Sin embargo, los resultados fueron 
que menos de la mitad de las EMC son 11.'iociacla.'i con estos eventos explo
sivos, y que cuando esto pasa, no es raro que un evento explosivo ocurra 
después de que haya dado principio una El'v!C (1 ]. Es claro que las El'v!C son 
el resultado de reacomodos a gran escala de los campos magnéticos coronales 
que probablemente den lugar a un evento explosivo en la superficie solar. 

1.2.6 Ondas de Choque Interplanetarias 

Observaciones del campo magnético y plasma in-sit.u demostraron la existen
cia de choques sin colisiones asociados con inhomogeneidades espaciales o va
riaciones temporales en el viento solar y con interacciones viento-planetarias. 
Observaciones remota.<; sugirieron que choques similares ocurren en asocia
ción con la actividad solar en la corona (28]. La figura 1.5 mnestra un choque 
detectado in-situ por la nave ACE, el cual se reconoce con un brinco súbito 
en los parámetros del viento solar ambiente como son: velocidad, tempera
tura y densidad. Seguido del choque se encuentra una EMC que se convirtió 
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en nube magnética. En el capítulo 3 se verán algunas firmas in-situ para 
identificar El'v!C en los datos del vient.o solar. 

Una onda de choque es una pert.urhación compresiva muy intensa. la res
puesta del medio ante la perturbación producida por la onda ya no puede 
considerarse lineal (es decir que los cambios en la densidad, presión y tempe
rat.ura no son pequeños comparado con los valores no perturbados del medio) 
provocando cambios irreversibles en el estado del medio siendo s11 grosor m11y 
delgado comparado con las escalas características del medio, por lo que se 
le considera 1111a discontinuidad [13). Los choq11es corrot.antes, son asociados 
con rngioncs de interacción corrotant.es, las cuales se forman como resultado 
de la interacción entre los flujos de plasma nípido y lento (viento solar rápido 
y lento), debido a la rotación solar, dando lugar a zonas de compresión en 
las que la densidad del plasma se ve not.ablcrncnt.e increrneutada y que even
t.ualment.e en algunos casos llega a convertirse en frente de choque. 
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Figura 1.5: Choque detectado por la nave ACE el 18 ele febrero de 1999. 
En la figura se muest.ra: (a) magnitud del campo magntico B, (b) el ángulo 
c5 de variación del campo magnético fuera ele la eclíptica, (c) el ángulo A 
de variación del campo magnético dentro de la eclíptica, (d) el 111ímero ele 
protones/cm', (e) la temperat.ura de los protones y (f) la velocidad. [ver [8]] 

Existen otro tipo de frentes de choque, asociados a emisiones esporádicas, 
eruptivas ele plasma más rápido desde ciertas regiones del Sol. Estos frentes 
viajan raclialmente hacia afuera, expandiéndose y alejándose del Sol. Una 
"eyecta" (región ele plasma que se introduce al viento solar ele manera tran
sitoria) si es más veloz que el viento solar ambiente lo comprime y si es 
supersónico respecto al viento ambiente forma una onda ele choque que viaja 
enfrente. Este tipo ele choque se denomina Onda ele Choque Transitorio, 
llamado así por su canícter temporal. Est.e es el tipo de choques que se van 
a estudiar en esta tesis. 

Las onda ele choque transitorios viajan radialment.e hacia afuera del Sol. 
Son est.rnct.urns muy anchas que cubren comúnmente un ángulo de cerca de 
100 grados y se expanden a velocidades ele 200 a iOO km/s siendo su velocidad 
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media ele 400 km/s. El n1ímero ele choques clet.ect.aclos se incrementa en el 
nHí.ximo del ciclo solar y decrece en el mínimo [40]. l\ledia11t.e la combi11ació11 
ele observaciones del coronógrafo del Solwincl con las observaciones interpla
netarias clel HELIOS 1, se encontró que virtualmente t.odo choque transitorio 
grabado por HELIOS 1 estaba asociarlo con una Ei\!C [45]. Después ele este 
extenso estudio, es ampliamente aceptado que las Et\IC son los pistones que 
impulsan a los choques transitorios interplanetarios. Corno hay muchas más 
El'v!C que choques, es necesario una selección. Se cree que las más graneles y 
nípiclas EMC son Ja.<; que impulsan estos choques [G] 

1. 3 Clima Espacial 

El flujo de viento solar co11fina a los campos magnéticos de los planetas en 
cápsula.<; llamadas magnetósferas, las cuales tienen forma de cometa, redon
deadas hacia el Sol y con una cola extendida en la dirección opuesta, como 
se observa en la figura 1.6. A la frontera que limita la extensión del campo 
geonrngnético se le llama magnetopausa y se encuentra, en el lado día, a una 
distancia de unos 10 - 12 radios terrestres (Rr) [12]. 

Cuando el viento solar supersónico, se encue11tra con la magnetosfera, se 
forma un choque de proa ((BS) por sus siglas en inglés), ya que el campo 
magnético de la Tierra forma un obstáculo. El BS disminuye la \'elocidad 
del viento solar a velocidades subsónicas, entonces el \'ient.o solar puede fluir 
alrededor de la magnetósfera. El BS tiene una forma curva, simétrica cerca 
de la línea Sol-Tierra, pareciéndose a una parábola de revolución. La posi
ción de la nariz del choque es alrededor de 14 Rr del centro de la Tierra. La 
posición exacta del BS relativa a la Tierra depende ele la presión dimímica 
del vient.o solar. 

Cuando en el Sol ocurren emisiones violenta.<; de plasma (i.e. protuberan
cias, EMC, etc), se generan perturbaciones en el plasma del viento solar am
biente, las cuales viajan con gran rapidez fuera del Sol. Estas perturbaciones 
al chocar con la magnet.opausa terrestre, unos días después de haber salido 
del Sol, la comprimen y la distorsionan produciendo alteraciones magnéticas 
intensas, llamadas tormentas geomagnéticas. 
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Figura 1.6: Magnetósfera de la Tierra. [ver (4)] 

Durante las tormentas geomagnéticas, el campo magnético en la super
ficie de la Tierra es perturbado por fuertes corrientes fluyendo dentro de 
la magnetósfera y la ionósfera, propiciando eventualmente la penetración 
rle partículas solares en la magnetósfera. Al chocar estas partículas con los 
átomos de nuestra atmósfera se producen efectos tales como auroras y se per
turban también las comunicaciones por radio. Las tormentas geornagnéticas 
son atribuidas a dos causas: a los flujos de la regiones de interacción co
rrotantes y a las perturbaciones transitorias. Estas últimas son debidas a 
las EMC (12]. En particular las tormentas geomagnéticas más intensas se 
asocian a EtvfC debido a la presión dinámica, asociadas a sus grandes velo
cidades, sobre la magnetósfera. 

La inducción ele corrientes en la Tierra, el control de altitud de las naves 
espaciales, interferencia en la señal de satélite, seguridad de los astronautas 
y pasajeros de las aercolíneas son algunos efectos que tienen los procesos 
Tierra-Sol sobre nuestra tecnología (32]. Se conoce como clima espacial a 
las condiciones del Sol y el viento solar junto con las características de la 
magnetósfera, la ionósfera y la t.ennósfera que puedan afectar sistemas tec
nológicos, ya sean espaciales o terrestres, poniendo en peligro la vida o salud 
humana. Las El'v!C juegan un papel crucial en el clima espacial, ya que son 
los agentes que provocan las mayores perturbaciones geomagnéticas y las que 
impulsan los choques de onda transitorios (45]. 

Por lo tanto, si fuera posible predecir cuando una EMC llega a la Tierra, 
sería entonces posible tomar las medidas necesarias para disminuir los daños 
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ocasionados por las tormcnt.as geomagnéticas. 

1.4 Antecedentes y Motivación de la Tesis 

En 1969 se comenzó el estudio de la propagación de perturbaciones en el 
viento solar realizando simulaciones numéricas. En este trabajo se utiliza
ron soluciones numéricas de las ecuaciones hidrodinámicas (dependientes del 
tiempo) de un fluido ideal, para estudiar la propagación de perturbaciones 
ocasionadas por fulguraciones en el medio interplanetario. En el traba.jo se 
obtuvo una buena correlación entre el tiempo de arribo y la fuerza del cho
que, con las observaciones reportadas [29]. 

En 1996 se utilizó un código unidimensional hidrodinámico para simular 
la evolución heliosférica de perturbaciones producidas por EMC lentas den
tro de un viento solar ambiente rápido. El objctiw del trabajo fué estudiar 
la aceleración de estos eventos y compararla con observaciones de la nave 
espacial Ulysses (26]. 

En 2000 se t.rató de encontrar un método de predicción del tiempo de 
arribo de las Ei\!C, usando para ello, una relación entre las velocidades cerca 
del Sol y en el viento solar, encontrándose una relación de aceleración efectiva 
actuando sobre la Ei\!C. A partir de aquí se obtiene una relación lineal entre 
la velocidad inicial y la aceleración efectiva de la EMC. Basándose en esta 
relación es posible derivar un modelo empírico que nos diga cuando llegaría 
una El'v!C [21]. 

En 2002 se estudió la evolución ele 4 EMC detectadas por LASCO y que 
fueron asociadas a El\!C detectadas junto con un choque, a 1 UA por \VINO, 
utilizando un código hidrodinámico unidimensional. Los resultados arroja
ron que aunque el choque es impulsado por la EMC antes de Ilegar a 1 UA, 
los chocp1e8 Re mue\·en de manera independiente cuando 8C acercan a l UA. 
También Re hicieron buenas reproducciones de lo8 tiempo de arribo tanto del 
choqur. corno ele la Ei\!C [16]. 

En general, se ha tratado con estos y otros trabajos, poder entender la 
evolución de las propiedades físicas de las perturbaciones cuando éstas se 
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desplazan por el medio interplanetario. Sin embargo, r.xistc otro objetivo 
más ambicioso que es el ele la prevención: si es posible reproducir compu
tacionalmente los eventos y que nuestras simulaciones se acerquen más a 
las observaciones hechas, entonces nosotros podríamos construir un modelo 
que pueda predecir la llegada de la EMC y así poder reducir al mínimo los 
datlos que provocan sus efectos, como los producidos por las tormentns geo
rnagnéticas. Esta es la motivación de la t.esis y el objr.tivo a largo plazo. Para 
llevar a cabo nuestro estudio, utilizamos el código ZEUS-30 parn realizar las 
simulaciones numéricas que se presentan en este trabajo. 

1.5 Código ZEUS-3D 

El código ZEUS-30 (versión 4.2), fue desarrollado en el National Cent.er Su
percom¡mter Applications (NCSA) en Urbana-Champaign, Illinois, por M. 
Norman, .J. M. Stone y D.A. Clarke. Con él se puede describir la magnetohi
drodinámica (MI-ID) de fluidos ideales, (es decir, fluidos con conductividad 
infinita, no viscosos no relativistas) que gobiernan la evolución de una gran 
cantidad de sistemas astrofísicos [46]. 

Algunas de las principales características del código son: puede resolver 
problemas en 1, 2 y 3 dimensiones, los cálculos pueden realizarse con diferen
tes geometrías (cartesianas, cilíndricas y esféricas), puede manejar diferentes 
tipos de condiciones a la frontera, la evolución del fluido puede ser isotérmica 
o adiabática. Para nuís detalles ver [43]. 

Para llevar a cabo el estudio numérico de la propagación de las El\'IC y 
ondas de choque en el medio interplanetario se supondrá que el viento solar 
tiene simetría esférica y se omitirán los efectos debidos al campo magnético. 
Tomando en cuenta estas consideraciones nosotros podremos aproximar la 
dinámica del viento solar por un fluido hidrodiná111ico. 

Empicando ZEUS-30, simularemos al viento solar como un fluido conti
nuo y a las EMC como pulsos, las cuales se propagarán a través del viento 
solar ambiente [48]. Con el trabajo se espera poder determinar la evolución 
de las propiedades físicas de estas perturbaciones desde que salen del Sol has
ta que llegan a la Tierra, tales co1110: su velocidad, momento y en particular 
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el t.icm1po de arribo a la Tierra. 

Posteriormente se compararán los resultados numéricos obtenidos con ob
servaciones ele naves espaciales para determinar que tan bien se aj11st.a nuestro 
modelo con los datos [15]. Finalizando nuestro estudio con dos experimentos 
111ímericos de la interacción de dos EMC. 
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Capítulo 2 

Física de Perturbaciones 
Heliosféricas 

Para estudiar la dinámica en el medio interplanetario, debemos ele tener un 
modelo físico que nos ayude a entender las perturbaciones que ocurren en 
éste. Este modelo se basa en la idea de que el viento solar se comporta 
aproximadamente como un fluido y donde a primera aproximación podemos 
despreciar los efectos del campo magnético, i.e., un 'océano' cubriendo to
da la heliosfcra con ondas y perturbaciones propagándose a través ele este 
medio. Esta.~ pert.mbaciones y onda.~ son producidas debido a la actividad 
del Sol. El objetivo de este capítulo es exponer la física involucrada en el 
modelo hidrodinámico, haciendo una revisión bibliognífica de la mecánica de 
fluidos basada principalmente en los libros: Cmrie (11] y Lanclau (31], así 
como Zenrnnsky (49]. 

2.1 Mecánica de Fluidos (Hidrodinámica) 

Un fluido es un mal.erial que ante una fuerza c:ort.ant.e, por pequeña que 
ést.a sea., se deforma sin límite (4], como los líquidos y gases. El estudio del 
movimiento de los fluidos constituye lo que se denomina dinámic<L de jl?Li
dos. Puesto que los fenómenos considerados en la dinámica ele fluidos son 
macroscópicos, un flniclo se considera como un medio continuo. Esto sig
nifica que siempre se supone que cualquier elemento ele volumen pequeiio 
del fluido es suficientemente grande para. contener un mímero muy eleva-
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do de moléculas. De acuerdo con ello, cuando hablamos de elementos de 
volumen infinit.ament.e pequeños , siempre queremos decir aquéllos qne son 
"físicamente" infinitamente peqneiios, es decir, muy pequeños en compara
ción con el volumen del cuerpo o sistema en consideración. Sin embargo, 
este volumen es grande comparado con las clist.ancias característ.ica.s entre las 
moléculas (camino libre medio). Las ecuaciones que gobiernan el movimiento 
de un fluido en ausencia de viscosidad y fuerzas de cuerpo son: 

La ecuación de continuidad 

Las ecuaciones de Navier-Stokes 

8u; ·.. . 8u; .. 8p 
p-+pui;-=-. at . axk 8x; 

La ecuación de laenergía. 

8€ Oc au. 
p- +pu.-.. =. --'p-

8t . ax.: 8:1:. 

y las ecuaciones de estado' 

p = p(p,T) 

e= t::(p, T) 

(2.1) 

(2.2) 

(2.3) 

(2.4) 

(2.5) 

con j,k=1, 2, 3 y donde la viscosidad y conductividad térmica no se toman 
en cuenta, con lo qne el finjo se transforma en adiabático y no viscoso. 

Las ecuaciones anteriores representan 7 ecuaciones con un total de 7 
incógnitas a determinar que son: la presión (p), la densidad (p), la energía 
interna(.=), la temperatura (T) y las tres componentes de la. velocidad (u,). 

La expresión (2.1) es escalar y nos expresa que la masa se conserva, o 
de un modo nuís preciso, nos est1í diciendo que el flujo de masa se mantiene 
constante. La expresión (2.2) representa tres ecuaciones escalares corres
pondientes a los t.res posibles valores del índice libre j y son llamadas las 
ccnacioncs de Na.11ie1·-Stokes o ecuaciones ele momento para un elemento del 
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fluido. Esta expresión es la segunda ley de Newton y nos está diciendo que 
el cambio de momento, es debido a gradientes de presión. La expresión es
calar (2.3), es la ec1rnción de conservación de la energía. Para finalizar, las 
dos ultimas ecuaciones, (2.4) y (2.5) son la reprcscmtaciones generales de las 
ecuaciones t.érmicas y calóricas de estado respectivamente. 

Para tener nuestro sistema de ecuaciones completo y que pueda ser re
suelto, es necesario encontrar expresiones de la forma (2.4) y (2.5). 

2.1.1 Ecuación de estado 

Un sistema termodinámico está constituido por alguna porción del universo 
físico que nosotros consideremos para su estudio. En el momento que ha
blamos de aislar una porción de dicho universo surge automáticamente el 
concepto de frontera, es decir, el mecanismo que lo separa del resto del uni
verso. 

Asociado a cada sistema, existe un conjunto de atributos macroscópicos, 
medibles de manera experimental, a los cuales pueden asignarse valores 
númericos, como puede ser la presión, volumen, etc .. Estos atributos se de
nominan variables, propiedades o coordenadas termodimímicas. Cuando los 
valores numéricos asignados a las variables termodinámicas que describen 
un sistema no cambian se dice que éste se encuentra en equilibrio termo
dinámico. Cuando las variables del sistema toman valores fijos tenemos que 
el sistema se encuentra en un estado. 

Supongamos que colocarnos a dos sistemas termodinámicos juntos, aisla
dos y en contacto por una pared adiabiítica, cuando retiramos dicha pared 
y colocamos una pared diatérmica, las variables t.errnoclinámicas que descri
ben cada sistema fluct.uaní.n hasta alcanzar el equilibrio conjunto, es decir, 
que las coordenadas t.errnoclinámicas de los dos sistemas en conjunto ya no 
cambiarán. A este tipo de equilibrio se llama equilibrio térmico. La tem
peratura T de un sistema es una propiedad que determina si un sistema se 
halla o no en equilibrio térmico con otros sistemas, por ende, es una variable 
termodinámica con la que contarán todos los sistemas. 

Un sistema termodinámico puede ser descrito a partir de una relación 
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funcional entre las vnriables termodinámicas que lo describen. Supongamos 
que un sistema termodinámico es descrito por las wiriables termodimimicas 
X, Y,Z, es posible describir al sistema por una función de la forma: 

J(X, Y)= Z (2.6) 

Imaginemos que tenemos un cierto gas encerrado en una cámara donde se 
puedan medir con facilidad la temperatura, volumen y presión. Si fijamos el 
volumen a un valor fijo y hacemos que la temperatura tome un valor determi
nado, la presión quedará determinada y será imposible modificar la presión 
sin modificar las otros variables. En otras palabras fijando, dos variables 
termodinámicas la tercera se fija de manera natural. Esto nos sugiere una 
relación de la forma (2.6). Tal ecuación es llamada ecuación de estado y nos 
dice todos Jos posibles estados en equilibrio en los que puede estar nuestro 
sistema. 

La ecuación de estado más simple es la llamada ecuación del gas ideal 
que tiene la forma [14]: 

P=pRT (2.7) 

donde Res Ja llamada constante universal de los gases con un valor 8.31441 
.J/mol·K (49] y p =V con n el número de moles y ¡t el peso molecular (una 
manera alternativa de la ecuación estado es PV = RT). 

Por simplicidad, para trabajar el problema físico que nos hemos plantea
do, la ecuación del gas ideal tomará el lugar ele la ecuación (2.4), así que sólo 
nos resta enco11trar una relación de la forma (2.5). 

2.1.2 Expansión de un gas ideal 

Ya que vamos a utilizar la ecuación del gas ideal para 11uestro estudio, y que 
tratamos de enco11t.rar una ecuación de la forma (2.5), entonces profundiza
remos dentro de la descripción de un gas ideal tratando algunas propiedades 
de los gases reales. 

Pe11semos en un contenedor aislado térmicamente y dividido e11 dos com
partimentos, separados por una pared, ahora bien supongamos que en un 
compartimiento introducimos un gas y en el otro hacemos vacío. Cuando 
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quit.amos nuestra pared el gas experimentaní lo que es llamado 11.na e.r.pan.~ión 
libre donde no se realiza trabajo y no hay t.ransfcrencia de calor. Aplicamos 
ahora la primera ley ele la termodinámica, es decir: 

de= dQ -t'rlW (2.8) 

donde e, Q y H' son la energía interna, el calor y el trabajo respectivamente. 
La tilde en las diferenciales de.Q y.\'V nos está representando que estas can
tidades no son diferenciales exactas. 

o __ ,.. 

Figura 2.1: Diagrama de una Expansión Libre 

Utilizando el hecho de que el sistema está aislado (dQ = dW = O), 
conservándose constante la temperatura, tenemos que los estados inicial y 
final de una expansión libre (figura 2.1) se relacionan, aplicando la ecuación 
de estado del gas ideal de la siguiente forma: 

de donde: 
P, \'o 
P.= \1, 

lo que nos está diciendo que los cambios en el volumen van a ser inversamente 
proporcionales a los cambios en la presión. 

Ahora l)ien, si no hay transferencia de calo1'.nisc realiza trabajo en una 
expansión libre t.encmos que: 
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en otras palabras, tenemos que la energía interna de nuestro gas permanece 
invariante en una expansión libre. 

De manera general, la energía de un gas es función de dos cualesquiera 
de la.~ coordenadas P, F y T. Consideremos a e = c(T, \1) tenemos: 

de = ( ;; ) v dT + ( ;;,. ) /l\í 
Si consideramos que no hay variación de la temperatura (dT =O) durante 

la expansión libre (de) tenemos que: 

(:~ )T = Q 

es decir, que en este caso e no depende de V: Análogamente, si por otro lado 
consideramos que e = c(T, P) tenemos, siguiendo el mismo razonamiento, 
que: 

( 8e) = 0 
8P T 

es decir, que e no depende de P. Se \'e entonces que en una expansión libre, 
si no hay cambio de temperatura, =: es independiente de V y P, por lo tan
to, e = c(T) 1ínicamente. Sin embargo, experimentos hechos por Rossini y 
Frn11dsen con aire, oxígeno y mezclas de oxígeno y dióxido de carbono lleva
ron a la conclusión de que la energía interna de un gas real es función no sólo 
de su temperatura, sino también de la presión [49]. 

Por lo anterior, podemos definir que =: = c(T) solamente en los casos de 
los gases ideales. Tomando esto en consideración apliquemos la primera ley 
de la termoclimímica. Para un sistema hidrostático, el trabajo se define como 
rllV = -Prl\i, por lo tanto, sustituyendo en la ecuación (2.8) tenemos que: 

dQ =de+ PdV 

si dividimos la expres1on anterior entre dT y consideramos un proceso a 
volumen constante, tenemos que PdV = O por lo tanto tenemos que: 

(ac) 
Cv = 8T \' 

29 



donde 0 1, es la capacidad calorífica a volumen constante con Cv = (<IQ/dT) 1 

Para el caso de un gas ideal t: = t:(T) tenemos que: 

Cv = (~) dT 
(2.9) 

si no con,sidcil·amos llll proceso infinitesimal tenemos que: 

(2.10) 

y aquí tenemos la ecuacióú ,que nos faltaba,está es la ecuación que ocupará 
elluglir ,de la cciiación (2.5). ,• , . ,, , , 

',Prosigamos cC"ln nuestro, •• trata~icntoalgebrai~o; ., U tilizlindo la,, ecuación 
anterior y aplicando la primera ley (2.8) t.enerrio~'que: , 

(2.11) 

- ~ . 

Ahora bien, si tomamos laccl1ación (2.3) y despredamos el término de 
con el ucción ele calor tenemos cjue: 

Dt: ,, ,','· 
P Dt =-:p'V'. u clondeDD es la cleriváda mat.erial 

t ,' 

pero ya que t: = t:(T) y usando las ecuaciones (2.1), (2.7), (2.9), (2.11) 
tenemos que: 

Dt: = dt: DT = C., DT 
Dt dT Dt Dt 

Por ot.ro lado, tenemos que: 

por lo tanto tenemos que: 

1 Dp 
'V'. u= --

p Dt 
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s11stit11yendo T por p/(pR) ydesarrollando tenemos: 

~ Dp = ( R + Cv) 2_ D p 
p Dt C., p Dt 

11tilizanclo (2.11) y definiendo,..,= ~cªv tenemos que ( 11+ªv) !flE. - x!!.e 
1 Cv pDI. - pDtº 

Aplicando el logaritmo a ambos lados y simplificando obtenemos final
mente que: 

!!_ = constante a lo largo de C<Lda línea de corriente 
P' 

(2.12) 

donde las líneas de corriente quedan determinadas por el siguiente sistema 
de ecuaciones diferenciales: 

dx rly rlz 
-=-

V, V, 

Al resultado (2.12) se conoce como la ley isentrópica para procesos ter
modinámicos reversibles y es aplicable a un fluido no viscoso en donde la 
conducción ele calor se desprecia. 

En un flujo estacionario o laminar, las líneas de corriente, que son las tra
yectorias que describen los elementos de fluido en movi111iento, no se cruzan 
entre sí. Al no mezclarse las líneas de corriente, no hay intercambio ele calor, 
por lo que el flujo es adiabático. El decir que {!;=constante a lo largo de cada 
línea dr~ corriente nos referimos a que la entropía es constante en cada línea 
ele corrient.e. 

Hasta aquí hemos completado y simplificado nuestras ecuaciones que des
criben un fluido ideal y adiabático. 

2.1.3 El problema del viento solar ambiente 

Como se dijo en el capítulo pasado, existían dos modelos que trataban ele 
explicar ele 111anera teórica el flujo proveniente del Sol: el viento solar. El mo
delo de Champrnan suponía. una imagen estática y el ele Parkcr una imagen 
dinámica. Champman suponía que la corona solar se encontraba quieta y 
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ext;endida a muy grandes distancias pero contenida por el campo gravitacio
nal del Sol. Sin embargo, Parker (36] demostró que esta imagen estática de 
la corona en expansión era físicamente imposible y que la tÍnica posibilidad 
era una corona en e:qiansión. 

Parker inició su investigación del Sol de la siguiente manera (utilizaremos 
la nomenclatura usada por Parker (36]): Idealizemos al Sol como una pelota 
gravit.acional con ma.~a !1'10 y simetría esférica. No se tomaní en cuenta el 
campo magnético solar. Con r denotando la distancia medida desde el centro 
del Sol, tomaremos el radio de la superficie efectiva del Sol como r = n donde 
a. = 106 km, representa la corona solar externa. Denotemos la temperatura 
cinética de gas como T(r), el nlÍmero de iít.omos/cm3 como N(r), y su velo
cidad radial dada por v(r). Supondremos que parar = a tendremos T 0 , N 0 

y v0 como condiciones iniciales. Denotemos a !d como la masa del átomo de 
hidrógeno. 

Para la expansión de la corona solar (que no depende del tiempo) susti
tuimos p = NM (donde M es la masa del átomo de hidrógeno) , P = 2nkT 
que es la ecuación de estado (ver (51] para la deducción de esta expresión) 
en la ecuación (2.2) tenernos que la ecuación de movimiento que se debe de 
satisfacer es: 

dv d 1 
NMv dr = - dr(2nkT) - GNMMºr• (2.13) 

donde G N M M0 fr es el término correspondiente a la fuerza de origen gravi
t.acional que ejerce el Sol sobre cada una de las N partículas. 

La ecuación de continuidad nos queda: 

rl 
-(r 2 Nv) =O 
dr 

Integrando al ecuación (2.14) obtenemos que: 

N(r)v(r) = Nºvº (~r 

(2.14) 

(2.15) 

Por conveniencia introduciremos las variables adimensionales t; = r/a, 
T = T(r)/T0 , ,\ = GJ\IJ\I0 /2akT0 y¡/;= Mv2/2kT~. Utilizando la.ecuación 
(2.14) para eliminar N, la ecuación (2.1) se reduce 1 a: 

1 Para un desarrollo dcl.allaclo ver [3]. 
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(2.16) 

Para poder integrar la ecuación (2.16) supongamos que la temperatura 
est.á. dacia por la siguiente función: 

(2.17) 

En este caso se considera que la expansión es isotérmica hasta cierta dis
tancia b, esto es, la temperatura de la corona es mantenida en el valor T0 

para a :::; r :::; li. Más allá de r = b la temperatura es cero. Esto no ocurre 
en el plasma solar, sin embargo como una primera aproximación es válido ya 
que de las observaciones se sabe que la temperatura decrece muy lentamente. 

De aquí, parar < b tenemos que T = 1, si integramos la ecuación (2.16) 
tenemos que: 

1/; - In~ = 1/;0 -'- \111/;0 + 4\nl; - 2,\ ( 1 - ~) (2.18) 

donde la const.ante deintegraciónlui. sidoescogida>como .1P• = 1/J0 en r = o. 
Más allá de r = b tendremos que T ~ O por lo que tendremos: 

(2.19) 

Para que la velocidad de escape en r = b s·ea pequeña comparada con la 
velocidad considerada en r = a (entre 500 y 1000 km), se debe tener que 
b es mucho mayor que a como se dijo anteriormente. 1/J(b/ a.) representa la 
velocidad del gas a grandes distancias del Sol. 

Un flujo en expansión estacionaria requiere un valor 1ínico de v0 para cada 
temperatura T0 • La ecuación (2.18) no siempre conduce a valores reales de 
v(r) parar > a a menos que v0 tenga un valor particular. 

Hagamos: 

y = 4lnl; - 2,\ ( 1 - D 
Z = 1/; - \ni/; 
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Para determinar el valor de ·¡/J0 y de esta manera obtener la velocidad como 
función de la densidad heliocéntrica se signe el siguiente análisis: el valor de 
1jJ en E, = 1 (r = a.) es menor que la unidad. Entonces Y y Z decrecen a 
part.ir de sus valores iniciales en E.= 1, la cantidad Y alcanza un mínimo en 
E,= A/2 y a partir de ahí incrementa su valor conforme E. se va al infinito; Z 
alcanza sn mínimo en 1jJ = 1 y después crece monótonamente. Para que la 
ecuación (2.18) tenga una solución con 1jJ real y positiva (pues v(r) debe de 
ser real) para todos los valores de E. ;::: 1, se ve que Y y Z deben de andar 
alrededor de sus puntos mínimos en el mismo valor de f.. Así pues se tiene 
que 1jJ = 1 cuando E. = A/2, o: 

),. 
.1. - lw'· = 2),. - 3 - 4ln"'º 'l'o 2 

(2.22) 

Esto conduce a un yalor de 1/10 (o 110 ) tal que la expansión del gas es 
est.acioiiaria. Sustituyendo (2.22) en (2.18) tenemos que: 

.· . . ),. . 2),. 
1/J - lni/J = 3 - 4ln- + 4lnf. +---'-. 2 . E. (2.23) 

En esta ecuación 112 depende únicamente de r y el parámetro ),., el cual a 
su .vez depende de T0 , la temperatura de la base de la corona. 

La ecuación (2.23) se puede reescribir en términos de la velocidad consi
. derando las definiciones de las variables adimensionales, tomando. a = 1011 

cm (r en la base de la corona) y !vf = 1.66 x 10-2
• gr, de manera· que 

),. = 8.0 X 10° /T0 y v2 = l. 7 X 10-2T0 1/l km/s, como: 

11
2 

_ In ( 11
2 

) = 3 _ 41 n (-8_x_l0_") + 41 n (?:.) + _1_6_x_l_O_º_a 
1.7 x 102 1.7 x I0- 2Tª 2T0 · a. T0 r 

. (2.24) 
en donde v es sólo función de r y del parámetro Tª' el cual se escoge dentro 
.de un intervalo de temperaturas del orden de lO"K, que es el orden de tem
peratura encontrada en Ja corona. 

La figura 2.2 muestra la gráfica de la velocidad v(r) como una función de 
E, = r /a para varias temperaturas Tª. Se observa que una velocidad de 500 
km/s (la velocidad de escape del Sol a la altura de la corona) se alcanza en 
r = 5a para Ta= 3 x lOºK, 36a para T0 = 1.5 x lO"K y 200a para Tª ~ lOºK. 
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Entonces se t.iene que velocidades sónica.<; de 169 krn/s con T0 ~ lOªK son 
suficientes para vencer el campo gravit.acional del Sol y dar al gas una velo
cidad supersónica de 500km/s. 

·.S.= r/a· 

Figura 2.2: Velocidad de Expansión (km/s) de una corona isotérmica, como 
función de la distancia radial (en unidades en unidades 10°, ( = r/a. para 
varias temperaturas (ver (36]] 

El punto donde el viento solar se vuelve supersónico es llamado punto 
crítico. Este punto es importante dentro de nuestro trabajo de investigación 
ya que es a partir de este punto que es posible hacer un tratamiento hidro
dinámico y no magnetohidrodinámico puesto que, al no poder ser contenido 
el material por la gravedad ni por el campo magnético solar, el viento fluye y 
se comporta como un fluido. El punto crítico constituyó uno de los extremos 
de nuestro intervalo de estudio. Dentro de nuestro desarrollo anterior este 
punto crítico es ( = >./2 por Jo t.anto tendríamos que: 

( = :_ = GMlY/0 

· a 2akT
0 

(2.25) 

siendo el punto crítico r0 = 0::~:0 • Si suponemos que T0 2 x 106 es Ja 
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temperatura media de la corona, tend_ríamos que re = 0.013UA. 

Sin embargo, aunque hemos considerado que la t.emperatura tiene un 
co111portn.111iento isotérmico, sin embargo, esto no sucede de esta manera. 
Pn.rker (37) propone que la_ temperatura debe de decaer más rápidamente 
que 1/r siendo de la forma -

A 
T(r) = -

r'-' 
(2.26) 

donde A y B son constantes positivas. Con esto, Parker obtiene una solución 
diferente a la most.rada anteriormente ya que re esta ciado por 

1-/J 
Te= 

2kA(3 - B) 
GMM0 

existiendo un re diferente para cada par de valores (A,B) ciado. 

2.1.4 El parámetro 'Y 

(2.27) 

El parámetro 'Y o índice poli trópico, se define, para una expansión adiabática, 
como el cociente ele calores específicos, es decir 'Y = C,./C,; y es importan
te dentro de nuestro estudio, ya que, como se veráen secciones posteriores 
dentro de este capítulo, todo nuestro desarrollo depende íntimamente de esta 
variable. 

Para gases monoatómícos, tales como lle, Ne y A, y la mayor parte de 
vapores metálicos, tales como vapores de Na, Cd y H g, 'Y es constante en un 
amplio intervalo de temperaturas y es aproximadamente, igual a ~· 

En gases diatómícos denominados permanentes, a saber: JJ2 , D 2 , O., N., 
NO y CO, 'Y es constantes a temperaturas ordinarias, sielldoaproximada-
mente igual a ~.y disminuye al elevar su temperatura. -·· · · ·· 

-- , ' 

En gases políatómícos y gases que son químicamente actfoos, t~les como 
C02 1 N ll31 CH., Cl2 y Br., 'Y varía con la temperatura; si~1\cio diferente la 
variación para cada gas. 

Ha habido varios intentos para determinar empíricamente él índice poli
trópico adecuado para la expansión del viento solar. La mayoría de éstos se 
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basan en mediciones de temperatura y densidad, dentro <le diferentes (pe
ro presumiblemente similares) parcelas de pla.c;mas, a <lifcrentes t.iempos y 
distancias heliocéntrcias. Va implícito en la determinación de¡ que dichas 
mediciones hacen la suposición que diferentes parcelas de plasma comienzan 
con una cierta entropía, la cual se conserva constante cuando estas parcela.e; 
evolucionan al incrementar la distancia heliocéntrica [25]. 

Con una variedad de me<liciones in-situ en el viento solar entre 0.3 y 10 
UA se ha podido calcular que el ín<lice politrópico correspondiente al gas 
ele protones /p se encuentran entre 1.35 y 1.57. Con mediciones de la nave 
espacial Helios entre 0.3 y 1 UA, se ha encontrado que el índice politrópico 
correspondiente al gas de electrones ¡. se encuentran entre 1.13 y 1.33. De
bemos recalcar que estas mediciones in-situ del viento solar hecha.e; por naves 
espaciales son puntuales y que la estructura del viento solar no es homogénea, 
por lo que el valor inferido por cada medición in-situ no es necesariamente 
el mismo para todo el medio interplanetario. Ésta es la razón que tengamos 
intervalos en los índices politrópicos [25). 

En la siguiente sección estableceremos las propiedades físicas que ocurren 
en flujos supersónicos. En primer lugar se encontrará la velocidad del sonido 
de un gas estudiando ondas internas infinitesimales. 

2.2 Ondas de Sonido 

Comencemos nuestro estudio definiendo el concepto de onda. Una onda es 
cualquier perturbación de una condición de equilibrio que se puede mover o 
propagar en el tiempo de una región a otra en el espacio. Muchos ejemplos 
de ondas existen en la vida cotidiana y ejemplos de fenómenos ondulatorios 
pueden encontrarse en todas las ramas de la física. Para que una perturba
ción se considere una onda es necesario que cumpla con ciertas propiedades: 
como que tenga la velocidad de propagación de la perturbación depende del 
medio en el cual se propaga, además debe de presentar los fenómenos de 
reflexión, refracción y superposición. Un pato flotando en un lago es una 
perturbación que se propaga en el lago, pero no es una onda. 

Las ondas más fáciles de entender son las ondas mecánicas propagándose 
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a través ele un medio material cuando éste se desplaza de su estado ele equili
brio. Supongamos por ejemplo un medio constituído por un gran mímero ele 
partículas, cada una de ella unida o acoplada a sus vecinas por una sustancia 
elástica. Si se perturba, o se desplaza, por cualquier método, uno de los ex
tremos del medio, el desplazamiento no se producirá de forma inmediata en 
el resto del mismo. El desplazamiento inicial da lugar a una fuerza elástica 
en la sustancia adyacente a continuación se desplaza la partícula contigua, 
después la que le sigue, y así sucesivamente: en ot.ra palabras, el desplaza
miento se propnga a través del medio con una velocidad definida. 

2.2.1 Velocidad del Sonido 

El objetivo de esta sección es determinar la velocidad del sonido en el gas, 
para esto estudiaremos las ecuaciones de movimiento para perturbaciones 
internas de amplitud pequeña en el gas, con lo cual inferimos la velocidad 
de propagación de estas perturbaciones. Es necesario recalcar que la veloci
dad del sonido se aplica sólo a ondas compresivas. Consideremos un gas ideal 
que está originalmente en reposo y pensemos que la perturbación que viaja es 
unidimensional. Asumiremos que esta perturbación viaja lo suficientemente 
rápido para que la conducción de calor sea despreciada, es decir, supongamos 
un flujo adiabático. 

Para esto, las variables del gas deben de satisfacer las relaciones: 

ap a 
-+-(pu)= O 
at 8x 

au. au. 1 ap 
-+u-=..,---
8t ax p8x 

¡; 
- = constante 
P' 

Como estamos considerando un flujo isentrópico, es posible considerar 
a ¡; = ¡;(p), por lo tanto, podemos escribir ~ = ~~- La ecuación de 
continuidad y momento se pueden escribir como: -

ap 8p au 
-+u-+p- =0 
at ax ax 

38 



Para poder aplicar la suposición de que una perturbación es de pequeña 
amplitud, la.~ variables se escribirán en términos de un valor de equilibrio 
más una pequeña perturbación que es causada por el paso de una onda. La 
velocidad sin perturbar es igual a cero, ya que originalmente nuestro sistema 
está en reposo, y Ja presión y densidad sin perturbar se denotarán por las 
constantes p0 y p0 • Por Jo tanto, nuestras variables pueden ser escritas como: 

P =Po +p' 
P =Po+ P

1 

u=O+u' 

donde Jos términos primados son nuestros términos perturbados (donde p' « 
p0 y p' << p0 ) debido a Ja perturbación, siendo dicha perturbación una pertm
bación longitudinal desplazándose a lo largo de la dirección x. Sustituyendo 
estos valores en nuestras ecuaciones de continuidad y momento, tenemos: 

8p1 
, 8p' I 8U1 

8t + u 8x + (Po + p ) 8x = O 

8u' ,{)u' 1 dp 8p' 
-+u-+ -=O 
8t {}:¡; (Po+ p') dp 8:i: 

Haciendo una aproximación lineal, las cantidades ~' ~ y u' serán pe
queñas para perturbaciones de pequeña amplitud y por ende, de todas las 
cantidades de orden mayor o igual a dos deberán de ser despreciadas por ser 
cuadráticamente pequeñas, obteniendo así: 

donde la cantidad ~ ha sido desarrollada en series de Taylor y sólo nos hemos 

quedado con la cantidad ( ~) 
0 

, que es el término no alterado. El significado 
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del subíndice cero es que la cantidad * será e~~lu;ida-~uancl~ ~I gas n~ ~sté -
alt;erado. · · 

Si tomamos las dos expresiones anteriores y derivamos la primera par
cialmente con respecto al tiempo, la segunda la derivámos parcialmente con 
respecto a x y las igualamos tenemos que: 

a2u' a2p' (dp). a2{11 

p. fü:at = - at2 = - dp 
0 

a.1:2 

entonces la ecuación de la densidad de la p·erturb~ció~ deberle satisfacer es: 

a2 p' __ (dP)· _a•p' = 0 
8t2 .• dp o ax• 

• Sien lugar de' eliminar u' eliminamos p' obtenemos que la e~uación que 
debe de satisfacer-la velocidad de la perturbación es: 

82u 1 

at• - (dp) 82u1 

- --O dp o ax• -

De esta manera vemos que tanto la densidad y velocidad de la pertur
bación tienen la misma forma funcional, entonces es posible considerar que 
u'= u'(p'). Las ecuaciones diferenciales parciales anteriores son reconocidas 
como ecuaciones de onda unidimensionales . Así la solución general para p' 
es de la forma: 

El primer término de la solución representa una onda viajera en la direc

ción :i: positiva con una velocidad J (~) 
01 

y el segundo término representa 

una onda viajera en la dirección x negativa con la misma velocidad. De esta 
manera, la velocidad a la que viaja la densidad perturbada como también 

la velocidad que la perturbación viaja es J ( *) 
01 

que es precisamente la 

velocidad del sonido en el medio, esto es: 

e'= (dp) • dp o 
(2.28) 
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Do Ja ecuación (2.12) tonemos que: 

P Po 

P' p~ 
dp ,_,Po 
dp 'YP p~ 

p 
¡-

p 

Usando Ja oc1Íación dol gas ideal, (2:7), tenemos que ~ = ¡RT, sustitu-
yendo en (2.12), tenemos finalmente que: "' 

c! = 7RT0 = ¡Pº (2.29) 
Po , _ __ _ _ _ _ _, _ 

donde T 0 es la temperatura en el gas no perturbado. Este resultado muestra 
que Ja velocidad del sonido en una gas puede consldérarsé cómoJunción de 
Ja temperatura 1tnicamente y que esta velocidadyaría comola raíz c1rndrada 
de Ja t.emperatura del gas. -- , 

Finalmente encontraremos Ja relación entre u' y p' donde u'= u'(p'). Par
timos de una ele nuestras ex¡>resiones usacl_a_'ariteriormente: Du' + 4 ~ = O 

8t Po 8x - 1 

donde e! está dada por (2.29). 

Como vimos anteriormente, para una onda viajera que se mueve en Ja 
dirección x positiva, la solución para u' era J(:i: - c0 t), por lo tanto: ~~' = 
-c0 f'(:i:-c0 t) = -c0 ~:;,donde f' es la derivada de f respecto a su argumento. 
De esta manera Ja forma lineal de nuestra ecuación de movimiento puede 
escribirse de Ja forma: 

8u' C0 8p' 
8x =p. 8:1: 

Si integramos la ecuación anterior con respecto a x y notamos que cuando 
u' = O, entonces p' = O, en otras palabras, que si no hay movimiento del 
fluido la densidad no cambia, tenemos finalmente que: 

u' p' 
-=- (2.30) 
c. P. 

La expresión anterior muestra la simple relación que hay entre u' y p así 
como la afirmación de que u' es pequeña , esto es !L « l ya que ¡j_ << L 

Cu Po 
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Un resultado extra puede ser deducido de (2.30) y es el poder distinguir 
la diferencia entre ondas compresivas y ondas expansivas. Para las ondas 
compresivas p' > O, entonces la ecuación (2.30) muestra que la velocidad de 
la perturbación u' será también positiva. Esto es que la velocidad del fluido 
detrás de la onda compresiva será aquella donde las partículas tienden a se
guir la onda como se muestra en la figura 2.3a. Por otro, lado para las ondas 
compresivas se tiene lo contrario, p' < O, y por lo tanto, u' < O. Esto es que 
el fluido detrás de la onda expansiva tenderá a moverse en contra del sentido 
del frente de onda como se muestra en la figura 2.3b. 

2.2.2 

ul 

frente 
de una onda 
compresiva 

(a) 

Cg 

Figura 2.3: (ver (11]) 

tren to 
de una onda 

expansiva 

Co 1-----

(b) 

Ernpinamiento de una Onda Sonora 

En la sección anterior vimos qué es lo que pasa cuando tenemos perturbacio
nes pequeiias, ahora veremos que sucede cuando las perturbaciones no son 
infinitesimales, en otras palabras, mostraremos los efectos asociados a ondas 
de arnplil!J.d finita, es decir, efectos no lineales. Consideremos de nuevo que 
nuestra onda avanza a través de un fluido en reposo y que los cambios que 
produce la perturbación son lo suficientemente rápidos para que no exista 

42 



conducción de caIOr. Det.al manera tenemos de nueva cuenta que: 

ap ap . au 
-+u-+p-at 8.1: a;i: 

au au 
-+u-
8t ax 

o 

de la sección anterior tenemos que u' = u'(p) y que 7J = p(p), por lo tanto: 

ap dp au 
at du. at 
ap dpau 
ax duax 

ap dp dp au 
ax= dpduax 

sustituyendo estas expresiones en nuestras ecuaciones iniciales de continuidad 
y momento, tenemos: 

dp [ªu au.] au o - -+u- +p-= 
du 8t a.r. a:r: 

[
au au] 1 dp dp au 
at + 1L 8.1: = --p dp du 8.1: 

eliminando de ambas ecuaciones el término entre corchétes de ambas ecua
ciones tenemos que: p'1"ª" = !!lI!.!!t!.ª"· Eliminando 8 " en ambos lados y dp ax p dp du ax ax 
resolviendo para du obtenemos: 

{ri;dp 
du =±y dpp 

Denotaremos, por conveniencia a ;l¡; como e' la cual por el momento no 
se le dará significado físico. Escribiendo la expresión anterior en términos de 
e, tenemos: 

rlu = ± dp 
e P 
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Observemos que la expresión anterior es semejante a la de la ecuación 
(2.30), donde el signo nos indica la dirección en que las ondas viajan. To
mando el signo positivo y sustituyendo esta expresión en nuestra ecuación de 
momento, t.enemos: 

8u. 8n 1 8p l dp dp 8u 1 2 p au au - +u-= --- =-----=--e -- = -c-
8t 83: p ax p dp du 8:i: p e 8.r. a.r. 

Por lo tanto, para una onda que se ·propaga hacia adelante, la ecuación 
de momento se puede escribir como: 

cuya solución es de la forma: 

u(x, t) = f[x - (u+ c)t] 

donde f es tina· función difercnciablé cualquiera: Esta solución representa 
una onda viajando en la dirección positiva x con una velocidad: 

sustituyendo el resultado anterior en d~t ;: ~ sé tiene que: 

d 
. c. =-ªd 

u= . ~p--.-- p 
P• 
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integrando esta expresión: 

c. p1?-
u = :SJ_ ('Y _ 1) 12 + constante 

p. 

para determinar el valor de la constante utilizamos el hecho que cuando u = O 
p = p0 , donde se encuentra que es 2c0 /('Y - 1). Sustituyendo este valor en la 
expresión para u obtenemos: 

u= : 
1 

[c. (.!!.._. ).171- .:- c0 ]· =:=.·.···.·•·; :.·.•···
1
·:··.(c-c0 ) 

'Y . p. · . ·."• 'Y • 
,'"-- ... · -

La cantidad c se relaciona con lávelo~idad.local<l¿{nt!\ci~ 11.de la siguiente 
manera: 

Del resultado' anteri0r se piled~'verfque si.~ > c0 ·para u > O; entonces la 
diferencia (e - c~) es proporcional a u, Habíarfios visto que ima propagación 
de amplitud finitá viaja a una velocidad: U(x, t) =e+ u, por lo tanto: 

. .' ¡+ 1 
U(:i:, t) = C0 + -

2
-11. (2.32) 

La ecuación (2.32) nos dice que la velocidad de propagación de una onda 
de amplitud finita es mayor que la velocidad del sonido para u > O, porque 
depende del valor de la velocidad local del fluido. Ya que la velocidad de 
propagación U depende de :1: y t, esta velocidad no es una velocidad en equi
librio, es decir, esta velocidad al viajar cambiará constantemente de acuerdo 
con (2.32). A continuación veremos la manera en que un frente de onda dado 
cambia sus características como un resultado de est.e hecho. En el tiempo T, 

la ecuación (2.32) muestra que la perturbación viajará nna distancia /.., 1 dada 
por: 

/..,=(c.+ 1
;

1u) T 

Para un observador que se esté moviendo a la velocidad del sonido c01 la 
distancia viajada por la onda será: 

.. c_/+1 
fl- --UT 

2 

45 



De esta manera, relativo a un observador, la onda viajará una distancia 
que depende de la magnitud y el signo de la velocidad local del fluido en la 
perturbación. Así, las regiones con velocidad local alta, viajarán más rápido, 
que aquellas regiones con velocidad local menor. Entonces, una. perturbación 
suave ele cualquier forma se desarrollará como se muestra en la figura 2.4. 

Figura 2.4: Evolución de una perturbación ele amplitud finita. (ver (11 ]] 

Al tiempo T 1, un perfil de velocidad suave es considerado viajando en la 
dirección :i; positiva. A un tiempo T 2 > T 1 , las regiones con velocidad mayor 
habnín avanzado más lejos, relativo a un observador moviéndose a una velo
cidad constante c0 , que las regiones de baja velocidad. Al tiempo T3 > T 2 , el 
frente de onda es vertical en las regiones de más alta velocidad, continuando 
avanzando éstas más rápido que las regiones de más baja velocidad. Final
mente, al tiempo T4 > T 3 , las regiones de velocidad rmís rápida han reba.<>ado 
la parte ele la seiial que se mueve a la velocidad del sonido c

0
• Es necesa

rio \'er que esta configuración es imposible, ya que existen varios valores de 
11. para una posición dada. Por lo tanto, se concluye que el frente ele onda 
se empinará, hasta haber alcanzado una configuración parecida a la que se 
muestra para el tiempo T3 , donde existe una discontinuidad de Ja.<; variables 
ele campo y que es llamada "onda de choque". Para tiempo T > T 0 , está onda 
ele choque, o frente de onda empinado se propagará en una configuración de 
equilibrio. 

En resumen: si una onda compresiva de amplitud finita suave es generada, 
ésta viajará en una configuración fuera de equilibrio en la que se presentaran 
efectos no lineales). Diferentes partes de la onda viajarán a diferentes veloci
dades en cuyo camino, el frente de onda se irá empinando a medida que esta 
progresa. Eventualmente este empinamiento del frente de onda alcanzará el 
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punt.o donde los cambios de velocidad, presión, etc, toman lugar a través ele 
una región muy angosta. Esto es que una onda de choque ha sido formada, 
y esta continuará avanzando en una velocidad de equilibrio. 

Es necesario hacer notar que, en el argumento anterior, la velocidad del 
fluido 11. fue tomada como positiva, lo cual corresponde a una onda compresi
va. Para una onda expansiva (rarefacción) 1J. será negativa para la onda que 
viaja hacia adelante, y por la ecuación (2.32) el frente de onda se moverá 
mucho más lento que la velocidad del sonido desparramándose en vez de em
pinarse. 

2.3 Ondas de Choque y Relaciones Rankine
Hugoniot 

A continuación, estableceremos la variación de alguna de las propiedades 
físicas cuando pasa una onda de choque. En particular, las ecuaciones 
Rankine-Hugoniot relacionan el cociente de la densidad a través de una onda 
de choque, al cociente ele la presión y la velocidad del fluido. Recordemos 
que una onda de choque es una perturbación compresh·a muy violenta, que 
viaja a velocidades supersónicas y que su velocidad de propagación depende 
de la energía que ést.a traiga y no de las características del medio. 

Para propósito de nuestro análisis, utilizaremos un marco de referencia 
donde la onda de choque es estacionaria, y donde el fluido se aproxima a la 
onda de choque en un estado y la deja en otro. La figura 2.5 muestra una 
situación en la cual la velocidad, presión y densidad del fluido entrante son: 
u,, p, y p 1 respectivamente. Los correspondientes valores salientes son u., p, 
y p2 • Ya que la onda de choque es normal al \'ector velocidad, ésta es llamada 
onda de choque normal. 

Las cantidades u,, p,, p,, u 2 , p2 y p2 están relacionadas a través de las 
ecuaciones de conservación de masa, momento y energía. Ya que la onda 
de choque representa una discontinuidad en las propiedades del Anido, las 
ecuaciones diferenciales no pueden usarse a través de ella. Así las ecuaciones 
diferenciales deben de ser integradas para obtener ecuaciones algebraicas, o 
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' Onda de .. chogue. . ,- . . . . : -.· ... 

Figura 2.5: Configuracion d~ una ond~ de ~hoqu~; (ver (11 ]] 
,, ·-· ·"''. ·', ·, ;.; . 

dicho de otra manera, las ecuacion'es iob~rllant~sd~berán de ser rederivadas 
en forma algebraica. ·· · · >' ·· " · · · · . 

Adoptando este 1íltimo enfoque de procrider, lá ~cuaciÓ~t de conservación 
de flujo puede ser escrita a partir de la figur~ 2.5, ~s decir: 

(2.33) 

Si multiplicamos estos flujos por sus correspondientes magnitudes de ve
locidad obtenemos el cambio de momento a través de la onda de choque, el 
cual será p2 11; - p,11.~. Si se desprecia otro tipo de fuerzas que puedan afectar 
al fluido, este cambio de momento debe ser causado por un gradiente de pre
sión , por unidad de iírea, y debe de ser igual a p, - p2 , por lo tanto, nuestra 
ecuación de conservación de momento nos queda: 

p,u~ + P2 = p,u~ + p, (2.34) 

Finalmente, el balance de energía se establecerá de la siguiente manera: 
en termodinámica la entalpía h se define como: h =e+ PV, si consideramºos 
que V = 1 / p tendríamos que: h = e + E.. Para un gas ideal se tiene que 
e = C,,T; ocupando la expresión anterior~junto con C" - C,, = R, así como 
la ecuación del gas ideal podemos rescribir la entalpía como: h ....!.¡E.. 
Entonces la ecuación de la conservación de la energía nos queda: -r- " 

l 2 "Y P1 1 2 'Y P2 
-¡¡, +--.,.-=-u + --- (2.35) 
2 1 "Y - 1 p, 2 2 "Y - 1 p, 

donde ~u~ y ~u; representan la energía cinética por unidad de masa, antes y 
después del choque. 
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Debemos hacer notar que en la derivación de la ecuación (2.35) hemos su
puesto implícitamente que el flujo es adiabfit.ico, ya que las ondas de choque 
envuelven altas velocidades, y sólo en procesos lentos se efcctiía conducción 
de calor. De aquí que la condición de adiabaticidacl queda justificada. 

Las ecuaciones (2.33), (2.34) y (2.35) representan 3 ecuaciones con 6 
incógnitas. De aquí, nosotros podemos eliminar dos cantidades, obteniendo 
una ecuación que nos relacione las cuatro cantidades restantes. Eliminare
mos: u, y 11.2 de la siguiente manera. Dividimos primero la ecuación (2.34) 
entre la ecuación (2.33) obteniendo: 

pero (por la ecuación de continuidad) sabemos que p1u 1 = p2u 2 , por lo tanto: 

p, -p, 
U2-1L 1 = --_ -

p,u, 

multiplicando la_écuación anteriorpor.u2 ~u, 

u~ - u~= p, - P•(1+ u,) 
' - p, u, 

usando la eci_iación de continuidad ~ = ~ y sustituyendo el término u~ -' 11.~ 
usando la ecuación (2.35) tenemos: 

~ (!!.!. _ P2) = (p, _ p,) (..!__ +..!__) 
'Y - 1 P1 P2 _ p, p, 

resolviendo esta ecuación para f!1. encontramos.una forma alternativa para la 
• ' • • /ll -._ - -

expreston anterior, esta es: . _ -

P2 p, + (¡ + 1)/(¡-- l)p2 
p; = (¡ ± l)/('Y :- l)p, + P2 

-- ' · .. · ' 

De la ecuación de continuidad_tenel11os que.~ = 
resultado con el anterior obtenemos: • . - - - --

Í:!2. combinando este 
P.1 ' __ 

P2 
p, 

1 + (¡ + l)/(~ ~ l)(p,/p,) u, = = (¡ + l)/(¡ - l)p, + p,/p, 1L2 
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Figura 2.G: Resultados de l'as i~laciones R.ankine-Hugoniot y la relación 
isentrópica. [ver [11 )) 

Las ecuaciones (2.3G) son llamadas Ecuaciones de Ra.nkine-lfugoniot, y 
ellas relacionan el cociente de densidades a través de una onda de choque con 
el cocie1ü.e de presiones y el cociente de velocidades. 

En la derivación de la ecuaciones Rankine-Hugoniot, no se supuso que el 
flujo era isentrópico, si el flujo lo fuese, el cociente entre densidades a través 
de la onda de choque, aplicando la ecuación (2.12), sería: 

P2 = (P2) t 
p, p, 

Si graficamos log(p,/ p 1 ) vs log(p,/p,) obtendríamos que la ley isentrópica 
es una línea recta de pendiente ~; sin embargo, si graficáramos (2.3G) se ob
tendría la curva que se muestra en la figura 2.G, donde se ve que una onda 
de choque deja de cumplir una ley isentrópica, a menos que p2 /p 1 y p2 / p, 
fueran muy cercanos a la unidad. En otras palabras, a menos que la onda de 
choque sea débil, no será isent.rópica. 

2.3.1 Condiciones para Ondas de Choque Normal 

En esta sección mostraremos que como consecuencia de la segunda ley de 
la termodinámica, sólo la parte que se encuentra en el primer cuadrante de 
la figura 2.G t.iene significado físico. La segunda ley de la termodinámica 
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~st.ablt!cc q~;e ,;~ra ~1~alq1Í-ie1;-proceso espontáneo, el c¡1n1hio ~!C ent.ropí¡l. en el 
universo es positivo o igual a cero. Esto es que: 

Sn -S,i = ¡n d~ 
Aplicando la primera ley de la termodinámica tenemos que rIQ = rlf: + dHI 
donde rIW = Pd\I. Si usamos la ecuación de estado P\I = RT para rescri
bir la expresión de trabajo tendríamos que diferenciando ambos lados de 
la ecuación de gas ideal, Pd\I + VdP = RdT, y PdV = RdT - FdP. 
Rescribicncio la primera ley tenemos dQ = GvdT + RdT - VdP. Sabe
mos que C,, - Gv = R, así es que sustituyendo en la primera ley tene
mos rl.Q = (G,, - R)dT + RdT - \ldP pero V = RT/P por lo tant.o: 
dQ = GPdT - ~ dP. Ahora utilizamos la segunda ley obteniendo: 

e T2 P2 s 2 - s, = ,, log- - R log-
T, P, 

rescribiendo y utilizando la expresión (2.7): 

s2 -s1 = G~·log(P•P•)-Rtog(P•) 
P1 P2 p, 

= (Q,,--R) log (:0-c,, log(;:.) 

utilizando que C,; - R = Gv; 'Y= GP/Gv y denotando al cambio de entropía 
_como 6.s llegamos a que: 

6.s (P•) ·. ·(P·)· - = log - - 'Y log -. 
Gv p, p, 

Se compararán el cambio de entropía y el cociente entre densidades pa
ra un cociente de presiones dada, para dos procesos distintos que producen 
ondas de choque. El primero de ellos será una onda de choque que obede
ce las ecuaciones de Rankine-Hungoniot, mientras que el segundo proceso 
será un proceso isentrópico. El cambio de entropía en los dos procesos seni 
respectivamente: 

log (P•) - 'Y log (P•) 
P1 P1 n-11 

log (P•) - 'Y log (P•) 
p, p, 1 

o 
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Ilcst.ando amha.'l cxprcsi6nes se obtiene: 

(D.s) . . ". (P•) · (P•) - = / log - - 1loq :-
Cv n-11 P1 r · . P1 n-11 

Por segunda ley de la termodinámica sabemos que D.S ;::: O, por lo tanto: 

log (P•) ;::: log (P•) 
P1 I P1 R-11 

De la figura 2.6 se observa que la desigualdad anterior sólo se cumple en 
el primer cuadrante, lo que corresponde a log(p2 / p1) > O y log(p.fp,) > O. 
Para que se satisfaga la segunda ley de la termodinámica se debe ele tener 
que: 

P2 > l 
p¡ -

lo que significa que el gas debe comprimirse cuando pasa a través ele una 
onda de choque. Utilizando la relación (2.33) tenemos que: 

(2.37) 

lo que significa que el flujo se frena cuando pasa por una onda de choque. 

Para poder reinterpretar los resultados de una forma mas física es necesa
rio expresarlos en términos ele una nueva variable !vf = ~ llamada Número de 
Mach. En nuestro caso expresaremos los resultados obtenidos como función 
del nlÍmero de l\fach Af, con condición iW, ;::: l. Para poder llevar a cabo 
esta formulación alternativa , es necesario derivar una relación que es cono
cida como la relación de Pmndtl o Meyer. En esta derivación, el subíndice 
* sení utilizado para denotar el ca.'lo en que el valor ele una variable sea 
!v[ = 11./c = 1 donde 1L es la velocidad del fluido y e es el valor local de la 
velocidad del sonido. De aquí signe que u. = c .. Sabiendo esto, dividimos 
primero la ecuación (2.34) entre la ecuación (2.33) como lo hicimos antes, 
obteniendo: 

7J1 P2 
1L 1 + -- = U 2 + --

P11L1 p2u 2 

Usando la definición de velocidad el sonido, introducimos e~= .21!!. y c2
2 = m,. 

,., (12 

de esta manera tenemos: 

e• 
u,+-'

¡u, 

e• 
= u,+-• 

/1L2 
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:. 11., - 1t2 = -e; --- -5._ 
')'11,. "fu 1 

Es posible reemplazar el lado derecho de la ecuación anterior por una expre
sión equivalente que se obtiene al sustituir (2.29) en la ecuación ele la energía, 
(2.35) ele esto resulta: . · .. · 

u~ e~ u~ · e~ · T+ l . 2 

2+1'-1 =2+1.,;,;,1=2(/'-'l)c. 

donde utilizamos el hecho que u,. = ·1i;~ ~ e;. ~ e,. = c •. Rescribimos la 
diferencia de velocidades como: .... · ··. 

1 (/'+l. 2 /' -1 "•)· ···•••··· 1 '(/' + 1 2 /' - 1 ·) 1L - u = - --e ---.1 .• L ... -· - ·--e - --1L 1 '2 ')'U
2 

2 . " . .. 2 · . 2 . .. . ·• ' 2. ' • 2 1 

Simplificando esta ecuación obtenemosq~1.6: 
.',: '.>'--_'.-:'·,-. 2:/ 

1L1U2 == C; (2.38) 

A esta última expresión se le cono~e com~:f~l!ició.n d~'Prandtl º·de !\foyer. 
-~, . i \" 

El resultado anterior será l1sado é:~\116: fonnafalterna de las condiciones 
que fueron establecidas parnun8.on~la,dechoque. l\1ultiplicarido y dividiendo 
por u1 la écuación (2.37) se' tiene: .\ · ' · · · 

y usando la ecuación· (2.38) 

·- :: 
·.· 2 . 

. .... J!:L. > 1 
u,u, -

2 
u, > 1 

2 -c. 
El lado izquierdo de la desigualdad debe de ser evaluada a partir de la ecua
ción de conservación de la energía como sigue, recordando que: 

u¡ e¡ . /'. - 1 2 -+--= e 2 1-l 2(')'-1). 

dividiendo esta ecuación entre u,2 se tiene 

l 1 1 
·2+1'.::.1M~ -

u~ = 
. . e~ 
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/' + 1 e; 
2(/'- 1) u¡ 

(-r+l)M: 
2 +('Y - l)M~ 



mm;: 

la cual se reduce a 

(-y+ 1)111~ > 1 
2 + ( ¡ - 1) M~ -

(2.39) 

Est.o significa que la onda ele choque sólo puede ocurrir si el fluido entrant.e 
(o flujo corriente arriba) es supersónico. Además, si tomamos en cuenta la 
relación Prandtl o Mayer, la desigualdad anterior implica que: 

lvf, :::; 1 (2.40) 

En resumen, para que la segunda ley de Ja termodinámica no sea violada, 
una onda de choque normal debe ocurrir en un flujo s1Ípersónico, y el flujo 
resultante (o finjo corriente abajo) debe de ser subsól1ico. Esto esque el 
fluido será comprimido cuando éste pase a través ele la onda de choque. 

2.3.2 Ecuaciones para Ondas de Choque Normal 

Hemos tratado de establecer Ja fenomenología de Ja.<; ondas de choque así 
como las principales consecuencias ele la existencia de éstas. Sin embargo, Ja 
relaciones establecidas no son convenientes para evaluar las condiciones de 
corriente abajo de una onda de choque en términos de condiciones corriente 
arriba. Es necesario recordar que la.<; 3 ecuaciones de conservación conectan 
6 cantidades, tres valores corriente arriba (entrantes) y tres valores corriente 
abajo (salientes o resultantes). Entonces, sería posible eliminar cualquiera 
dos condiciones corriente abajo y así obtener una ecuación que relacione la 
condición sobrante ele )11.<; tres correspondientes ele corriente abajo junto con 
las tres condiciones corriente arriba. En este sentido, se establecerá cada 
cantidad corriente abajo en términos de las condiciones de corriente arriba, 
las cuales sup1wstamcnte se conocen. En vez de considerar la velocidad como 
una ele las cantidades , seni considerado el 111ímero lvlach lvf. Así para un 
flujo supersónico en donde hay una onda de choque, las cantidades conoci
das a considerar son p,, p, y !vi,, mientras que las cantidades corriente abajo 
serán p,, p, y 1'1, 
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Para evaluar M 2 partimci." d;la expresión que cleriw11nos a11tc1~iormel1te: 
1L~ · . . C~ 
2+,~1 

por lo tanto 
é! 

. . 11.~ 

De manera similar, ol;tenemos que 

'Y+ 1 2 

2(¡ - 1) c. 

2¡-1 [l 1 ] 
¡ + 1 2 + (¡ - l)M¡ 

e~ _ 2 / - 1 [~ + 1 ] 
u~ - ¡ + 1 2 ( ¡ - 1) Mi 

A continuación utilizaremos la ecuación de Prandl o M ayer como sigue 

u 1u2 e~ 

e! e: 
u~ u~ 

Sustituyendo los valores de §. y §. en la expresión anterior se obtiene u, "2 . ·' 

(
¡-1)'[ .· 2 ; ·]·[. 2 ] -- l+ l+ . =1 
¡ +1 .· .(1- l)M¡ . · (¡ - l)M.i 

·- -- - .- ,_ 

Finalmente, clesp~jamos M2 

1 + [(¡ - l)/2]M~ 1Vli = ---'-'--...,.---'-'--'--,--'-
1 Mr - b - 1)/2 

(2.41) 

De la ecuación anterior se tiene que iW2 = iW2 (1H1
2

, ¡). La variación de 
l\f2 con l\f1 se muestra en la figura 2. 7a. Se observa que al incrementarse l\f1 , 

1\12 decrece (considerando ¡ = cte). Cuando 1\11
2 -+ oo, Mi -+ (¡ ...:_ 1)/2¡ 

asintót.icamente. 

El cociente de densidades a través de una onda de choque se obtendrá 
primero obteniendo el cociente entre velocidades y después usando la ecuación 
de estado. De la ecuación (2.38) tenemos que: 

7L2 e: 
u, 71.~ 

= 2 'Y -.1 [~ + 1 ] 
¡ + 1 2 · (¡ - 1 )M¡ 
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M:z 

'·º 
(o) 

m __________ :::._=_::::,_,,.,.... __ 

,, 
¡-; 

"'1'+1 ----------------
T-1 

(b) 

'·º 

(ti 

Figura 2.7: Valores para elfluJo cl1ocaclo por una onda frontal; (a) el número 
Mach; (b) la densidad; (e) la ¡)resión; [ver [11]) 
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- ---- ---_, __ -:--"""'--ce • -- _'._o-_- -c_:_o_-= .:_ oO-o -.:2 --_- - =-·-

donde en la 1íltima expresión hemos sustit.uíclo el valor ele la 3 que obtuvimos - u, 
anteriormente. Simplificando el lado derecho tenemos que 

u. ('Y - l)M~ + 2 
u, = ('y+ l)M~ 

usando nuestra ecuación de continuidad, u.fu, = p, / p2 obtenemos que la 
expresión para el cociente de densidades a través de una onda ele choque es 

P2 = ('y+ l)M~ (2.42) 
p, ("Y-l)M~+2 

Observemos que ~ = ~(J\1~, "Y)· El comportamiento de esta función 
se muestra en Ja figura 2.7b. Observemos que, cuando !vi~ -+ oo, ~ -+ 
("Y+ l)/('y - 1). 

El cociente de presiones a través de una onda de choque normal se obtiene 
ele la combinación de la ecuación (2.36) con la ecuación (2.42) obteniendo así: 

1+[('Y+1)/(-y- l)](p2 /p1 ) _ ("Y+ l)M: 
('y+ 1)/(-y- 1) + p.fp, - (1 - l)M~ + 2 

Despejando ~· finalmente se tiene 

P• = 1 + _!r_(M2 
- 1) 

p, 'Y+ 1 1 
(2.43) 

El comportamiento funcional de la expresión anterior se muestra en la figura 
2. 7c. Veamos que si M~ -+ oo, ~ -+ oo . 

Es posible obtener la relacili~ .ele temperaturas utilizando la ecuación de 
estado del gas ideal, es decir · . 

~: = (::J'CJ ;, 
Sustituyendo resultados. a1~tcricir~s obt~netnos que 

T •. =.(. l ..• +·.·.··. 2.·~ .. ·(¿2 
_ l))·· ( ("Y +l)M: ) 

T, .· ~ 'Y ±.l. . ' •. ('Y - l)M~ + 2 

Rescribiendo la expresión anterior, tenemos que 

T2 = l + 2 ('y - 1) "Y l\I1
2 + 1 ( M• _ 1 ) 

T, {'y+l)2 M~ 1 (2.44) 
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Observemos que si !vr( --+ oo, # --+ oo siendo su comport.amient.o muy 
parecido al de la figura 2. 7c. 

En resumen, la.e; ecuaciones anteriores, (Vil )(2.42)(2.43)(2.44), que son 
funciones de la forma F = F( !vi~, -y), son las ecuaciones de una onda de 
choque normal. 

2.3.3 Choques Oblicuos 

Figura 2.8: Configuración de una onda de choque oblicua. [ver (11]] 

Las ondas de choque oblicuas son ondas de choque que tienen un ángulo 
de inclinación con respect.o al flujo diferente de 1T /2. Un choque de este tipo 
es mostrado en la figura 2.8, en donde, la velocidad entrante y saliente del 
flujo ha sido descompuesta en componentes perpendicular y paralela a la on
da de choque. La onda de choque está inclinada un iíngulo /3 con respect.o a 
la dirección del flujo entrante, y el vector velocidad es desviado un ángulo ó 
por la onda ele choque. 

Los componentes de los vectores velocidad entrante y saliente que son 
perpendiculares a la onda de choque son n 1sen/3 y n2sen(/3 - ó) respectiva
mente. Estas componentes de velocidad deben satisfacer la ecuación (2.37) 
de la condición ele una onda de choque normal, es decir: 

u 2 sen(/3 - ó) :::; u 1 sen/3 
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Por otro lado, las componentes tangenciales, que son paralelas a la onda de 
choque, deben de ser iguales, ya que no existe ninguna diferencia de presión, 
o fuerza paralela, actuando en dirección tangencial. Esta disminución de la 
componente normal ele la velocidad y la preservación ele la componente t.an
gcmcial de la velocidad son el resultado de que el vector velocidad de corriente 
abajo u2 sufre una desviación al pasar a través de la onda de choque como 
se muestra en la figura 2.8. 

Las ecuaciones que determinan los valores corriente abajo de pres1on, 
densidad, mírnero Mach y temperatura, no serán establecidas de la misma 
manera que para el caso de una onda de choque normal. En vez de esto, 
ut.ilizaremos las observaciones que se han hecho de las componentes de la 
velocidad tanto tangencial como normal en conjunción con las ecuaciones de 
una onda ele choque normal. Ya que la componente normal ele la velocidad 
corriente abajo es ahora u,sen/3 en vez de u,, el mí mero Mach AI, debe de ser 
reemplazado por M,sen/3, en la ecuaciones (2.41), (2.42), (2.43) y (2.44). Del 
mismo modo, el mímero Mach corriente abajo Ali debe de ser reemplazado 
por !vliscn (/3 - ó). Así las ecuaciones de corriente abajo para el n IÍmero 
Mach, densidad, presión y temperatura son 

M: sen2 (/3 - ó) 

= 

1 + [(¡ - 1)/2)M~ sen 2 /3 
¡Mf sen 2 /3 - (¡ - 1)/2 

(¡ + l)M; sen2 .B 
(¡ - l)Mf sen 2 .B + 2 

1 + ~(M~ sen2 /3 - 1) 
'Y+ 1 

1 +2(¡-1) 1M: sen
2 .B + l (M 2 sen•/3 _ l) 

(¡ + 1)2 Mf sen2 /3 1 

Las ecuaciones anteriores expresan k/2 , p,, p2 y T2 en términos de ,w,, /3 y 
ó. Aunque 1W1 es usualmente conocido, sólo uno de los ángulos .B y ¡ es 
típicamente conocido. Si la onda de choque es generarla por el filo de la parte 
delantera de un cuerpo, el ¡Íngulo ó será conocido, ya que el vector velocidad 
corriente abajo debe de ser tangente a la superficie del cuerpo. Entouces el 
¡Íngulo /3 es típicamente una cantidad desconocida. Sin embargo, existe una 
ecuación más para completar nuestro sistema ele ecuaciones. Las ecuaciones 
de conservación han sido ampliadas sólo para el caso de las componentes 
normales de los vectores velocidad corriente abajo y corriente arriba. Ya que 
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no hay fuerzas actuando a lo largo de la onda de choque, la conservación 
de la masa y momento en esa dirección deben ser satisfechas igualando las 
componentes de los vectores velocidad en la dirección tangencial. Esto da: 

u, cosf3 

por lo tanto, 

'U 2 cos{/3 - ó), 
cos{/3 - ó) 

cosf3 

Esta ecuación nos ayudará a determinar al ángulo f3 de la onda de choque. 
El cociente entre velocidades debe ser eliminado en términos de variables co
nocidas. Mediante la ecuación de continuidad, que involucra la componentes 
normal de la velocidad, se obtiene: 

u, p, sen (/3 - ó) - = - -~---..,...~ 

sen/3 u, p, 

Igualando estas dos 1íltimas expresiones para el cociente de las velocidades 
se llega a la identidad 

tan/3 P2 
p, tan{/3 - ó) 

Ahora es necesario eliminar el cociente de las velocidades, para eso utili
zamos la ecuación {2.42), siendo el resultado: 

(T + 1)1\-I~ sen2 /3 
(T - l)M~ sen2 /3 + 2 

tan/J 
tan{/3 - ó) 

Esta ecuación es suficiente para determinar el ángulo /3, ya que tanto 1\-!1 

como ó son conocidos. Sin embargo, esta expresión para f3 es más una expre
sión implícita que explícita. Aunque la ecuación no es fácilmente expresable 
(3 en términos de M, y e), si es posible expresar !VI, en términos de f3 y ó, es 
decir: 

]\,¡• = 2 tan/3 
1 sen2 (3 ((1+1) tan(,B - ó) - ('y - 1) tan/3)) 

Este resultado puede ser reescrito desarrollando el numerador y el denomi
nador 

]\,¡• = 2 cos/3 . .. 
1 sen/3 ((¡ + 1) sen(/3 - ó) cos(3 - ('y- 1) sen/3 cos{/3 - ó)] 
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Figura 2.9: Relaciones de una onda de choque oblicua. (a) Inclinación de 
una onda de choque¡ (b) número de Mach corriente abajo¡ (c) cociente de 
presiones a t.raves de una onda de choque. [ver (11]) 

Usando identidades trigonométricas, la expresión anterior se reduce a: 

M' = 2 cos(fJ - o) 
1 sen{J (sen(2{3 - o) - 'Y seno] 

(2.45) 

La ecuacióÍ1 (2.45) conecta t.res cantidades, dos de las cuales son cono
cidas para cualquier configuración de flujo. La forma de la solución que es 
representada en la ecuación (2.45) es mostrada en la figura 2.9a. Para valores 
dados de /1-[1 y del ángulo de desviación ó, dos ángulos ele onda de choque f3 
son posibles. El límite de valores de f3 puede ser establecido mediante la con
dición de una onda de choque normal, 1111 ;:::: 1, la cual se vuelve iW,senfJ ~ l. 
Entonces el rango permitido para f3 es: 

( l)<fJ<~ arcsen 
1111 

_ _ 
2 

(2.46) 

donde el límite superior corresponde a una onda de choque normal. El límite 
inferior es el ángulo de una onda de l\fach, el cual es el ángulo para el filo 
de la parte delantera de una onda de sonido que es continuamente emitido 
por una fuente de sonido que se encuentra moviendo a un mímero de Mach 
/lf1 • Las ondas de Mach representan el fin sónico del espectro de una onda de 
choque, así pues el cociente de densidades y presiones a través de una onda 
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de Mach es la unidad. Estas observaciones nos hacen ver la necesidad de una 
clasificación para las ondas de choque oblicuas. Se denominanín fuert.es si el 
valor f3 se encuentra muy cerca de 7r /2, y débiles si el valor f3 se encuentra 

muy ceca de arcsen ( A~t). Se mostrará más adelante que el flujo corriente 
abajo es subsónico en el caso ele ondas de choque fuertes y supersónico en el 
caso de ondas de choque débiles. La línea punteda en la figura.2.9a corres
ponde a 1\12 = 1, el cual no coincide con el mínimo valor de 1111 para ó fijo, 
aunque estos dos valores no difieren de manera sustancial. 

El valor del número Mach corriente abajo puede ser obtenido de las ecua
ciones que ya han sido deducidas para una onda de choque normal. Esta 
expresión es: 

• 
1112 

= 1 + ((¡ - 1)/2)M~ sen2 {3 
2 sen2 ((3 - ó)[1M1

2 sen 2(3 - ('Y - 1)/2) 
(2.47) 

Ya que M, y ó serán conocidos del problema y que /3 será conocido de 
(2.45), el valor de M2 será determinado de Ja expresión anterior. Los re
sultados de esta ecuación se muestran esquemáticamente en la figura 2.9b. 
Se ve de la figura que las posibilidades de tener ya sea flujos corriente aba
jo supersónicos o subsónicos de una onda de choque. En el caso de ondas 
de choque normales se encuentra que el finjo corriente abajo debe de ser 
subsónico, pero para ondas de choque oblicuas la componente tangencial de 
la velocidad no se ve afectada cuando es sumada a la componente normal de 
la velocidad, debiendo de ser supersónico para ángulos fJ pequeños. 

La expresión del cociente de velocidades a través de una onda de choque 
ha sido deducida a partir de las ecuaciones de una onda de choque normal, 
donde se mostró que 

P• = 1 + ~(M; sen2 fJ - 1) 
P1 'Y+ 1 

(2.48) 

La forma de las curvas que se generan a partir de esta ecuación s~ muestran 
en la figura 2.9c. Este diagrama pone de manifiesto el significado de la ter
minología fuerte y débil como se ha aplicado a ondas de choque. La fuerza 
de una ond'a de choque es definido por la diferencia de presión adimensional 
(p2 - p,) /p,, la cual es más grande para ondas de choque fuertes que para 
ondas de choque débiles. 
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Las ecuaciones para los coCicnt.iis de-ºdensidades y temperatüras fueron 
deducidas de las ecuaciones de onda de choque normal y se vió que 

= 
(¡ + l)M~ sen2 ,B 

(¡ - 1)1\;/~ sen2 /3 + 2 
(2.49) 

T2 2(¡-l)¡M1
2 sen

2
p+l(!i/ 2 2/3 ) - = 1 + , sen - 1 

T, (¡ + 1)2 M~ sen2 í3 1 (2.50) 

Las ecuaciones anteriores son suficientes y determinan completamente las 
condiciones corriente abajo de una onda de choque oblicua, previendo el tipo 
de onda de choque de que se trate (débil o fuerte). No hay criterio ma
temático para determinar si una onda de choque pertenecerá a la familia 
fuerte o a la familia débil. La configuración que será adoptada dependerá de 
la geometría del proyectil o frontera que induzca la onda de choque. 

Figura 2.10: Flujo supersónico aproximándose a un cuerpo de punta chata y 
a un cuerpo de punta afilada. [ver [11]] 

La figura 2.10 muestra dos diferentes formas de borde principales de dos 
cuerpos que están sumergidos en el mismo Huido supersónico. Las condicio
nes de frontera en la superficie de un sólido requiere que el vector de velocidad 
sea cercano a la vertical en la vecindad ele un punto estancado frontal. Esta 
condición de frontera se debe de cumplir sólo si existe una onda de choque 
separada en el frente de un cuerpo como muestra la figura. Ya que el ángulo 
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(3 es muy cercano a 7r /2 sení de Ja cla.<;e fuerte, por enrie el mí mero de Mach 
corriente abajo será menor que Ja unidad. El flujo suhsónico correspondien
te delH! de satisfacer la condición de frontera requerida en el sentido usual. 
Si nos movemos a lo largo riel punto frontal de estancamiento a lo lago del 
cuerpo , el Angulo c5 del vector velocidad corriente ahajo está continuamente 
cambiando. Así en alg1ín punto, el valor de c5 se igualaní a la condición de 
frontera dr!bido a la desviación del flujo a través de la onda de choque. La 
onda de choque será entonces flexionada hacia atrás con el flujo lejos del 
cuerpo, y el flujo corriente abajo se vuelve supersónico. Así la región de flujo 
subsónico existirá en la vecindad de la nariz del cuerpo y en el resto el flujo 
será supersónico. 

En el caso de un cuerpo con un borde principal de forma de una punta 
afilada delgada existirá una onda de choque pegada a la superficie del cuerpo 
como se muestra en la figura 2.10 . Con esta configuración el vector veloci
dad será desviado por la onda de choque justo con el ángulo correcto para 
satisfacer la condición de frontera que la superficie sea una línea de flujo. 
Ya que la onda de choque pertenece a la familia débil en este caso, el flujo 
corriente abajo de la onda de choque se matendrá supersónico. 

2.4 Modelo físico para estudiar perturbacio
nes de Gran Escala en el Viento Solar 

Basado en la revisión teórica que vimos en secciones anteriores, definire
mos nuestro modelo físico para estudiar el problema de la propagación de 
perturbaciones a gran escala en el medio interplanetario. Este modelo hidro
dinámico ya ha sido utilizado anteriormente en otros trabajos ([15], [16],[26], 
(41], [42]). En nuestro modelo pensemos al Sol como una esfera de gas que 
produce un viento de gas que se mueve en todas direcciones. 

• Supongamos una simetría esférica (medio homogéneo). 

• Despreciemos el campo magnético (fluido hidrodinámico). 

Con esta.e; suposiones, tenemos que la misma cantidad de material fluye ha
cia afuera en cualquier dirección, obteniendo así un problema en 1-dimensión. 
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Figura 2.11: Visualización del modelo 

Para explicar cómo funciona el modelo numérico, planteemos ahora nues
tro problema de la siguiente manera (figura 2.11): imaginemos un tubo (tam
bién llamado malla) con uno de los extremos localizado en el punto crítico 
al cual llamaremos frontera interna, y el otro de los extremos en la órbita 
de la tierra (1 UA) al cual llamaremos frontera externa. Pensemos que 
el fluido que llenará el tubo viene ele una lla\"e, el Sol, que podemos abrir y 
cambiar a voluntad en Ja frontera interna 

Dividamos nuestro tubo en partes o celdas y escojamos las propiedades 
iniciales del fluido: velocidad (\1:), densidad (N), temperatura (T0 ) y 'Y· Este 
fluido inicial tomaní el papel de viento solar ambiente simulado. 

1 Iabiendo definido las condiciones iniciales ele nuestro viento solar, con 
ayuda del código ZEUS-30 se resuelven las ecuaciones (HD) (2.1), (2.2), 
(2.3), (2. 7) y (2.1 O) por el método de diferencias finitas junto con un método 
de solución mnltipasos (opemtor split) [46]. El método multipasos consiste 
en dividir la solución de ecuaciones diferenciales parciales en partes, cada uno 
representando un término de la ecuación, de forma que cada parte es resuelta 
sucesivamente utilizando el término anterior, siendo las condiciones iniciales, 
las condiciones finales del término anterior. El procedimiento anterior se 
realiza para cacla una de las celdas ele nuestra malla, siendo las condiciones 
iniciales, las condiciones finales ele la celda anterior. De esta manera se ob
tiene la solución del viento solar para cada celda de la malla. 
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Una vez que se ha empezado a inyectar el fluido delltro se nuestra malla, 
se espera hasta que éste alcance una solución estaCionaria. ·De esta manera 
se obtiene el viento solar ambiente. 

Ya alcanzada la solución estacionaria, se inyecta un pulso, el cual actua
ni como una EMC, y que estará definida por una velocidad inicial V.me• un 
brinco en densidad (.6.N), un brinco en temperatura (.6.T) y un tiempo de 
inyección (.6.t.mc)· En otras palabras, una vez abierta la llave para repro
ducir el viento solar ambiente y que éste llegue a un estado estacionario, se 
modifica la manera en que inyectamos el fluido para introducir un pulso, que 
representa una EMC. Después de un tiempo se cambian los valores del fluido 
a los originales. El código numérico resuelve la propagación de la perturba
ción a través de la malla conforme pasa el tiempo. 

Con ayuda de la subrutina TRACER encontraremos, donde está la onda 
de choque, así como el principio y fin de la EMC. [16]. La onda de choque se 
localiza rastreando un brinco stíbito en velocidad, densidad y temperatura, 
a lo largo de toda la malla. El principio y fin de la EMC se obtienen con una 
subrutina de ZEUS, que localiza el principio y fin de la EMC, la cual rastrea 
los dos bordes para cada tiempo. 

En el capítulo siguiente estudiaremos la evolución de 17 EMC y sus ondas 
de choque asociadas, utilizando el código ZEUS-30. También veremos cómo 
se escogen las condiciones iniciales del viento solar ambiente y de la EMC 
simulados numéricamente, así como interpretaremos físicamente los datos 
que arroja el código. 
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Capítulo 3 

Estudio Numérico de la 
Propagación de EMC y Ondas 
de Choque en el Medio 
Interplanetario 

Una vez hecha una introducción de nuestro problema (ver capítulo 1) así co
mo una revisión teórica de los fundamentos físicos del modelo (ver capítulo 
2), procederemos con el objetivo de la tesis: desarrollar un estudio numérico 
sobre la propagación de eyecciones de masa coronal y ondas de choque en 
el medio interplanetario. Este capítulo tiene por objeto mostrar el proce
dimiento que fué ntiliímdo empicando el código ZEUS-30 para estudiar la 
evolución de las propiedades físicas de las El'v!C y sus ondas de choque. El 
conocimiento ele la e\·olución ele las propiedades física de estos e\'cntos, en 
particular del tiempo ele arribo desde que la perturbación sale del Sol hasta 
que llega a la Tierra, es muy importante en el estudio del clima espacial (sec
ción 1.3) ya que conociendo el tiempo ele arribo de la perturbación, se podría 
desarrollar algunas medidas de protección para mitigar los daños asociados 
a las tormenta.~ gcomagnéticas. 

Siguiendo la metodología utilizada por González-Esparza et.al.[17), nues
t.ro estudio se basó en 17 EMC del tipo halo obsen•adas por SORO-LASCO, 
las cuales fueron relacionadas con su contraparte interplanetaria EMCJ y su 
onda de choque correspondiente, mediante firmas detect.adas por WIND. 
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En la sección 3.1 se explica la metodología utilizada para elaborar una 
tabla ele eventos, a partir ele la cual se escogieron 17. También se describe 
el procedimiento que se siguió para realizar las simulaciones numéricas. La 
sección 3.2. l tratan las condiciones iniciales de las simulaciones numéricas, 
mientras que las características físicas que emularon una EMC se muestran 
en la sección 3.2.2. En la sección 3.3 se muestra la comparación ele las simu
laciones numéricas como observaciones de naves espaciales. En la sección 3.4 
se analizan a profundidad 2 casos representativos. La sección 3.5 se clan las 
conclusiones. 

3 .1 Metodología 

3.1.1 Primera Parte 

Lara (33] elaboró una tabla a partir de observaciones de EMC hechas por 
LASCO a bordo de la na.ve espacial SOHO [53], así como de la nave espacial 
WIND [56]. Las na.ves SOHO y WIND se encuentran localizadas en el punto 
Ll en donde la fuerza gravitacional ejercida por la Tierra y el Sol se equilibra 
con la fuerza centrípeta de manera que resulta una órbita de exactamente 
un a11o terrestre. LASCO es un conjunto de tres coronógrafos que tienen 
imágenes de la Corona Solar desde 1.1 a 32 radios solares. Un coronógrafo 
es un telescopio diseñado para bloquear la lu7. proveniente del disco solar de 
manera que pueda captarse la emisión tenue proveniente de la corona solar 
(lu7. visible). Por otro lado, uno de los objetivos de la nave espacial WIND es 
de medir los valores del velocidad, densidad, temperatura y campo magnético 
del viento solar ambiente a 1 UA. 

A partir de elatos obtenidos por \\"IND, Lara (33] locali7.a eyectas (así 
son a la Etv!C cuando \'iajan en el medio interplanetario) utili7.ando firmas 
características como por ejemplo: tiempo de duración (::::: 1 día), grosor (::::: 
0.25 UA), flujos bidireccionales de electrones, aumento en el porcentaje de 
partículas a, así como variaciones en las concentraciones de materiales más 
pesa.dos como el O [8]. Es necesario mencionar que estas firmas no se pre
sentan en todas las eyectas, sin embargo, mientras más firmas se presenten, 
mejor será la locali7.ación de estas y por ende de sus fronteras. Para el caso 
particular en que la eyccta sea una nube magnética se presenta una rotación 
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en el campo magnét;ico. Cabe aclarar que todas las nubes magnéticas son 
eyect.a.'l, pero que no toda.'l las eyectas son nubes magnética.<>. El choque aso
ciado a la eyecta se distingue porque se presenta un aumento s1íbito en las 
variables medidas: velocidad, densidad y temperatura. 

Un aspecto muy importante dentro de la localización de eyectas de los 
datos in-situ, es que su ubicación depende tanto de las firmas como de la 
persona que las localice. 

Si se conocen donde se encuentran la eyecta y su onda de choque asociada 
a 1 UA, entonces es posible distinguir los valores del viento solar ambiente 
antes y después del choque, la velocidad que lleva la nariz de la eyecta a 1 
UA, así como el día de arribo, tanto de la eyecta, como de su onda de choque. 

En la figura 3.1 se presentan la detección de una eyecta in-si tu a 1 U A. El 
rectángulo sombreado representa la localización de la eyecta, mientras que la 
línea continua señala donde se encuentra localizado el choque. En este caso 
se sabe que la eyecta es una nube magnética, debido a la rotación suave del 
campo magnético que se observa en panel superior. 

Una vez hecha la localización de varias eyecta.'l a partir de los datos de 
WIND Lara [33] consulta la base de datos de LASCO de algunos días previos 
a la detección de la eyecta, para saber si ocurrió alguna EMC del tipo halo, 
ya que son las que se propagan en la misma dirección de la Tierra. Una vez 
que se sabe que se presentó una EMC, se hace una asociación uno a uno, su
poniendo que para cada eyecta detectada a 1 UA por vVIND, le corresponde 
una EMC detectada por LASCO. 

Después de esta asociación, se realiza la inferencia de la velocidad inicial 
de la EMC, así como el tiempo de duración a partir de las observaciones 
del coronógrafo de LASCO. El tiempo de duración ót, ... c de una ElvIC, se 
comienza a estimar cuando se observa una gran emisión de material coronal 
(luz blanca) al medio interplanetario y finaliza cuando la EMC sale del rango 
de visión del coronógrafo. La figura 3.2 muestra una secuencia de fotografías 
de una EMC tipo halo cuya observación inicia el 08/feb/2000 a las 09:06 
hrs. Las 4 imágenes superiores se muestra la secuencia de la evolución de la 
EMC en el visible, mientras que las 4 imágenes inferiores muestran el mismo 
evento pero en imágenes diferenciadas (restando la imagen anterior). En la 
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Figura 3.1: Detección de una eyecta in-situ a 1 UA [Elaborada a partir de 
[51]] 
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secuencia se observa el nacimiento rle una burbuja, que a medida que pasa 
el t.iem po crece. 

Figura 3.2: Secuencia de una EMC detectada por LASCO en el visible 
(imágenes superiores) y en imágenes diferencias (imágenes inferiores) [ver 
[54]]. La circunferencia dibujada sigue el frente de la EMC aumentando sn 
radio a medida que pasa el tiempo. 

La velocidad inicial de la EMC se infiere de la siguiente manera: para 
el tiempo t0 se escoge un punto arbitrario, cuya posición se establece con 
ayuda del campo de visión de LASCO. Este procedimiento se repite hasta 
que la El'l'IC salga del campo de visión de LASCO. Con esto se obtiene una 
posición para cada tiempo. Para inferir la velocidad se hace una gnífica de 
distancia contra tiempo como la mostrada en la figura 3.3 y se hace el ajuste 
que mejor aproxime a todos los puntos. En este caso el ajuste hecho en la 
figura 3.3 es de primer orden, y la pendiente de la recta es la velocidad. La 
gráfica mostrada en la figura 3.3 corresponde a la inferencia de la veloci
dad de la EtvIC mostrada en la figura 3.2, donde el tiempo es t 0 =08:51:11 del 
día 08/fch/2000, en este caso la velocidad inicial reportada es de 1079.5 km/s. 

Para deducir la velocidad inicial de la EMC se esta haciendo la suposi
ción que la EMC se ésta se propaga de la misma forma cualquier dirección 
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LASCO Wind Wind 
Tiempo EMC Tiempo Choque Tiempo Eyecta 

01 06/ene/1997 15:10 10/ene/1997 00:55 10/ene/1997 05:00 
02 07/abr/199714:27 10/abr /1997 13:00 11/abr/1997 06:00 
03 12/may/1997 06:30 15/may/1997 01:10 15/may/1997 10:00 
04 04/nov/1997 06:10 06/nov /1997 22:30 07/nov/1997 05:30 
05 06/dic/1997 10:27 10/dic/1997 04:30 10/dic/1997 19:00 
06 26/dic/1997 02:31 30/dic/1997 01:10 30/dic/1997 18:00 
07 02/ene/1998 23:28 06/cme/1998 13:30 07 /ene/1998 03:00 
08 28/feb/1998 12:48 04/mar/1998 11:00 04/mar/1998 15:00 
09 02/may/1998 14:06 04/may/1998 02:00 04/may/1998 16:30 
10 04/nov/1998 04:54 07/nov/1998 08:00 07 /nov /1998 22:30 
11 05/nov/1998 20:58 08/nov/1998 04:30 08/nov/1998 12:30 
12 03/jul/1999 19:54 06/jul/1999 14:20 07 /jul/1999 07:30 
13 18/oct/1999 00:06 21/oct/1999 01:40 21/oct/1999 09:30 
14 08/fcb/2000 09:30 11/fcb/2000 02:30 11/fcb/2000 10:00 
15 10/fcb/2000 02:30 12/feb/2000 00:00 12/feb/2000 18:00 
16 17 /fcb/2000 20:06 20/feb/2000 21:00 21/fcb/2000 18:00 
17 31/may/2000 08:06 04/jun/2000 14:45 05/jun/2000 00:30 

Tabla 3.1: 17 Eyecciones de masa coronal detectadas por LASCO junto con 
sus eyecta.s y choques asociados detectados a 1 UA posteriormente por WIND 
(A. Lara, comunicación privada, 2003). 

(en la figura 3.3, cualquier punto de la circunferencia dibujada se desplaza 
radialmente hacia afuera a la misma velocidad), lo cual no es cierto, ya que 
no tiene simetría. También es necesario mencionar, que diferentes personas, 
puden inferir diferentes velocidades, ya que podrían tomar diferentes puntos 
arbitrario, inclusive, para un mismo punt.o, el seguimiento podría no ser el 
mismo. 

De esta manera Lara [33] elaboró una tabla de 47 eventos, de los cuales 
se escogieron 17. La Tabla 3.1 muestra los 17 eventos considerados: en ella 
aparece la hora y el día en que fueron detectadas por LASCO, así como el día 
y la hora en que tanto el choq1Le como la eyecta fueron detectadas por WIND. 

Observamos que el intervalo de tiempo de los eventos mostrados en la 
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tabla 3.1 es de 3 años, de manera que el tiempo entre cada EMC es lo sufi
cie11temente grande como para establecer una correspo11dencia 1 a 1 con las 
eyectas detectadas por \VINO. Por otro lado, estos eventos se encuentran 
localizarlos en la fase ascendente del ciclo de actividad solar (ver histograma 
2), lo que provoca que haya un gran mímero de El'v!C, teniendo como con
scc11cncia una gran incerteza en cuanto a la asociación entre la EMC vista 
por LASCO y la eyecta detectada por \VINO. Para mayor certeza en la aso
ciación entre la EMC-eyecta, sería preferible tomar eventos en el mínimo de 
actividad solar. 

3.1.2 Segunda Parte 

U11a vez escogidos los eventos a estudiar, se procede, con ayuda del código 
ZEUS 3-D, a reproducir el viento solar ambiente de manera numérica, pa
ra obtener, en lo posible, los valores de velocidad, densidad y temperatura 
observarlos a 1 UA. Después se introduce la Etv!C como un pulso, el cual 
avanza a lo largo de nuestro viento solar numérico, modificando las propie
dades físicas de éste. 

El código ;:i.rroja una serie de datos que se pueden clasificar en dos gru
pos: el primero nos da a un tiempo dado los valores de velocidad, densidad 
y temperatura del viento solar ambiente al ser perturbado por una Et-.!C; el 
segundo grupo tiene por objeto rastrear la Etv!C para tocio tiempo, obtenien
do su velocidad, su ancho y su aceleración, así como las propiedades físicas 
de la onda de choque asociada. Es importante recordar que uno de los datos 
de más interés es el tiempo de arribo a 1 UA. 

Una vez hechas las simulaciones de cada evento, se procede a comparar 
las observaciones con los resultados numéricos para determinar el grado de 
certeza en cuanto a nuestra reproducción del evento, realizando la interpre
tación física. 

En las siguientes secciones se mostrará de manera detalladat.odo el proce
dimiento concerniente 11. las simulaciones núméricasutlliiadi{sparareprodilcir 
cada uno de los 17 eventos escogidos. 
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3.2 Simulaciones Numéricas 

El modelo (sección 2.4) utiliza el código nmrn\rico ZEUS-30. El tipo de si
mulaciones hidrodinámicas en 1 D que se realizaron en este trabajo ya han 
sido utilizadas en otras ocasiones (por ejemplo [41]) y han demostrado ser 
apropiados para el entendimiento de las propiedades físicas tanto de la in
yección como evolución de perturbaciones en el medio interplanetario. 

Las simulaciones numéricas que se realizaron en este capítulo, están basa
das en la técnica de Gosling y Riley [26]. Esta técnica consiste en reproducir, 
de manera numérica, el viento solar ambiente detectado por una nave espa
cial cerca de la Tierra, esto es, introducir valores a las condiciones iniciales 
(como son la velocidad, la densidad, la temperatura) en la frontera interna, 
se deja que el gas se expanda libremente hasta alcanzar una solución esta
cionaria. Después se introduce la EMC como un pulso cuadrado, es decir 
como un brinco slÍbito en las propiedades físicas del viento solar que se in
yectan en la frontern interna. Por 1ílt.imo, se estudia como afecta la EMC 
la.<> propiedades del viento solar por donde ésta se desplaza. En nuestro caso 
consideramos que nuestro viento solar ambiente es un fluido ideal con una 
relación de calores específicos de 7= 1.5. Toda.<> la.<> simulaciones tienen una 
resolución de 0.0005 UA/zona. 

Es necesario mencionar que las simulaciones hidrodinámicas en lD, limi
tan nuestro grado de confiabilidad en cuanto a la reproducción, ya que los 
eventos a reproducir son tridimensionales. 

3.2.1 Condiciones Iniciales 

Una vez que se han seleccionado los eventos que queremos reproducir, es 
necesario establecer nuestra región de estudio en donde se llevará a cabo las 
simulaciones. En nur.st.ro ca.<>o, la región de trabajo del modelo va desde 0.08 
UA (¡mnto crítico) hasta 1 UA (sección 2.1.12). 

Los mlores iniciales de velocidad, densidad y temperatura de nuestro mo
delo para el primer paso del nuestro estudio (generación del viento solar 
ambiente) se escogen de manera tal, que una vez alcanzada una solución es
tacionaria, se acerque lo m1ís posible a los valores registrados por el WIND 
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Viento Solar Ambiente 
\lo F111A Vwincl No NwA Nwind To TivA Twind 

[km/s] [km/s] [km/s] [cm-"] [cm-"] [cm-"] [105 K] [1011\'.] [lll'K] 
01 373 377 378 !l!lO G.8 G.5 2.5 2.7 
02 272 30G 31JG 2460 15.2 15.2 ·1.3 45 
03 310 321 321 2875 l!l.3 l!l.3 2.!l 3.2 
O·l 302 330 330 15·15 !l.8 9.8 4.1 4..t 
05 277 284 284 1582 10.7 10.7 2.G 2.9 
OG 304 321 321 1160 7.6 7.G 3.3 3.G 
07 293 306 30G 1503 10.0 10.0 3 3.3 
08 327 350 350 780 5.0 5.0 3.9 4.2 
09 398 51G 51G 1720 9.2 9.2 14.0 13.7 
10 326 414 414 975 5.3 5.3 9.3 9.2 
11 482 •19G 49G GSO 4.G 4.G 3.7 4.1 
12 34G 337 337 440 3.1 3.1 1.5 1.7 
13 342 3·15 345 1555 10.7 10.7 2.4 2.7 
14 381 ·121 ·121 570 3.G 3.6 5.7 6.0 
15 385 ·12G 42G 805 5.0 5.0 5.8 6.1 
1Cl 314 319 3l!l ¡95 5.4 5..t 2.5 2.8 
17 3•14 419 4¡9 500 2.8 2.8 8.4 8.5 

Tahla 3.2: Condiciones iniciales para generar el \'ient.o amhient.e en las si-
mulnciones de los e\•cntos escogidos. Los mlorcs de la nave espacial \\'IND 
fueron tomados ele A. Lnra comunicación privada 2003 

a I UA. 

En la t.abla 3.2, se muestra hL• condiciones iniciales que reprocluccn de 
manera exact.a, o muy nproximncla, el viento solar ambiente a 1 UA. LiL• 
columtuL• con suhínclicc r:ern dcnot.nn los mlores iniciales a R. = 0.083 UA, 
mientras que hL' de suhíndice 1 UA denotan los mlores ele la solución esta-
cionaria oht.enicla por el código a 1 UA. LiL• columnas con suhínclice Wind 
son los valores det.ect.ados por \VINO n 1 UA, es decir, son lns mediciones iu 
.•itu. 

Observemos en la t.ahla 3.2 que la velociclacl inicial mínima\•: correspon
de al evento 02 (\"., = 272 km/s), mientras que el caso 11 tiene ln velocidad 
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max1ma (\1;, = 482 km/s). Para el evento 03, N 0 es máxima (N0 =2875 
cm-3 ), mientras que para el evento 17, N 0 es mínima (N0 =500 cm-3 ). Fi
nalmente, observemos que los eventos 01 y 16 tienen la temperatura inicial 
mínima (T.= 2.5xl05 K), mientras que en el evento 09 la temperatura T 0 es 
máxima (T. =14.0x10" K). 

3.2.2 Características físicas de las perturbaciones 

Dado el viento solar ambiente para cada evento, procedimos a introducir la 
EMC en nuestro modelo (sección 2.4) como un pulso cuadrado, esto es, 
un brinco en densidad (~N) y temperatura (~T) durante un cierto interva
lo de tiempo (dt.,0 c) y con una velocidad inicial (\t;,mc)• En la tabla 3.3 se 
muestran, las características físicas de los pulsos que fueron utilizados para 
reproducir las EMC en cada evento, donde \-:me y dt,mc fueron escogidos de 
la tabla elaborada por Lara [33], (sección 3.1). 

Los eventos considerados de pueden dividir en 2 grupos: EMC lentas y 
EMC rápidas. Las EMC lentas son aquellas cuya velocidad inicial es me
nor que la velocidad del vient.o solar ambiente (\1:..,c < v;,..) entrando en 
este grupo los eventos: 01, 03, 08, 13, 17. Las EivlC rápidas son aquellas 
cuya velocidad inicial es mayor que la velocidad del viento solar ambiente 
(\1:..,c > \1;,_,0) entrando en este grupo los eventos 02, 04, 05, 06, 07, 09, 10, 
11, 12, 14, 15, 16. 

De la tabla 3.3 se observa que el evento 01 corresponde a la EMC con ve
locidad inicial \.-:mr. mínima, mientras que la EMC del evento. 26 tiene la \~me 
máxima, así como dt,'"" máximo. Mientras que dt•mc mínimo corresponde a 
los eventos 14 y 15. 

3.3 Comparación con observaciones de naves 
espaciales 

l\fodiante nuestro modelo numérico hemos podido estudiar la e\•olución en el 
medio interplanetario ele las EMC cuando se propaga en el viento solar arn
hient.e hasta que llegan a la Tierra (1 UA). Con ayuda ele naves espaciales es 
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EMC como·Pulsos 
Veme D.N 6.T dtemc 

(km/s] (h] 
01 211. 1.2 1.2 5.0 
02 830 1.2 f.2 ,. 3.6 
03 306 1.2 .1.2. 4;7 
04 803 ,L2' 1.2 3.9 
05 665 : 1.2. 1.2 .· 4.5 
06 347 1.2 . 1.2 4 .. 8 
07 446 }i'.2 1:2 5.0 
08 155 · "•L2. L2 4.8 
09 1044 l.2 .... L2 2.3 
10 !)21 1.2' . f.2 4;7 
11 1123 .. ,ü• . ·1.2 7.8 
12 676 .. 1.2 1.2 3.2 
13 222·· 1.2 1.2 7.0 
14 1080 1.2 L2 2.3 
15 1009 L2 1.2 2:3 
16 550 1.2 1.2 3.2 
17 396 1.2 1.2 3.1 

Tabla 3.3: Características físicas ele los Pulsos (Los valores de la EMC fueron 
tomados ele A. Lara, comunicación privada, 2003). 
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Velocidad n Tir.mpod/n. Tiempo d/a Tiempo entre 
1 UA de Eyr.ctn Choque IP Eycctn Eyectn-Choquc 

winrl sim nor winct sim nor wind shn nor wind sim nor 
(km/s] [km/s] (km/s] (h] [h[ (h] [h] (h] (h] (h] [h] (h] 

01 479 370 -0.23 S2 104 +0.27 S6 107 +0.24 4 3 -0.25 
02 46S 392 -0.16 70 6S -0.03 S7 S2 -0.06 17 14 -0.lS 
03 440 321 -0.27 67 NO NC 76 l!S +0.55 9 NC NC 
04 45S 423 -O.OS 64 65 +0.01 71 77 +o.os 7 12 +0.71 
05 374 350 -0.06 90 Sl -0.10 104 93 -0.11 14 12 -0.14 
06 360 324 -0.10 95 101 +0.06 111 114 +0.03 16 13 -0.19 
07 431 325 -0.25 S6 95 +0.10 100 108 +o.os 14 13 -0.07 
08 3S6 346 -0.10 94 109 +0.16 98 115 +0.17 4 6 +0.50 
09 619 601 -0.03 36 47 +0.30 50 55 +0.10 14 8 -0.43 
10 474 557 +0.17 75 52 -0.31 90 60 -0.33 15 8 -0.47 
11 575 761 +0.32 55 43 -0.22 63 46 -0.27 s 3 -0.62 
12 493 388 -0.21 66 78 +0.18 S4 87 +0.03 lS 9 -0.50 
13 415 337 -0.19 74 115 +0.55 Sl 119 +0.47 7 4 -0.43 
14 433 517 +0.19 65 53 -0.18 72 63 -0.12 7 10 +0.43 
15 568 508 -0.10 45 55 +0.22 63 65 +0.03 18 10 -0.44 
16 414 341 -0.18 73 87 +0.19 94 100 +0.06 21 13 -0.38 
17 507 422 -0.17 103 77 -0.25 112 90 -0.20 9 13 +0.44 

Tnhln 3.4: Compnrnción de lns observaciones de nnves espacinles con cintos 
obtenidos en lns simulnciones numéricas 

posible medir in-situ los parámetros de llegndn de In EMC, tnles como, In ve-
locidnd, In tempernturn y In densidad y medinnte !ns simulaciones numéricas 
calculamos las cantidndes que son meclihles por !ns naves espaciales, para 
después compararlas entre sí. En la tabla 3.4 se lleva a cabo esta compara-
ción. 

La tabla 3.4 está dividida en cuatro columuas principalc.• (sin contar la 
columna del número del evento): Velocidad a 1 UA de Eyecta, Tiempo 
de arribo de Choque IP, Tiempo de arribo de Eyecta, Tiempo entre 
Eyecta-Cboque IP. A su vez cndn columna principal está dividida en 3: la 
primern columna wind corresponde a mediciones hechas por la nave espacial 
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WIND, la siguiente columna 8im corresponde a la cantidad simulada por el 
código ZEUS 3-D y la 1íltima columna nor corresponde a la normalización 
ele las diferencias entre el valor esperado (medido por la nave \VIND) y el 
valor num<\rico, la cual es ele la forma nor = (X'_,;m - ,\wind)/,\,.,.,.,1. 

El tiempo de arribo promedio del choque calculado a partir de las ob
servaciones de WIND fué de :::::: 73 h, mientras que el calculado a partir de 
las simulaciones numéricas fué de :::::: 77 h. El tiempo de arribo promedio de 
las cyectas calculado a partir de las observaciones de \VIND fue de ~ 85 h, 
mientras que el calculado a partir de las simulaciones numéricas fue de:::::: 88 h. 

La velocidad promedio para EMC lentas calculada a partir de las obser
vaciones en WIND fue de :::::: 445 km/s, mientras que el calculado a partir de 
las simulaciones numéricas fue de :::::: 359 km/s. La velocidad promedio para 
EMC rápidas calculada a partir de las observaciones en \VINO fue de~ 472 
km/s, mientras que el calculado a partir ele las simulaciones numéricas fue 
ele ~ 457 km/s. El evento 06 es la eyecta que llega con la velocidad más baja 
a 1 UA (360 km/s), mientras que el evento 09 es la eyecta que llega con la 
velocidad más alta (619 km/s) a 1 UA. 

A cont.inuación, discutiremos algunos event.os representativos: 

Evento 01: 

1.-En este caso vemos que la velocidad calculada mediante el código a l 
UA es de 370 km/s, mientras que la detectada por \\1IND fue de 479 km/s, 
es decir, una diferencia normalizada de -0.23. 

2.-En cuanto al tiempo que tarda el choque en llegar a 1 U A es de 82 h 
según las mediciones, sin embargo, el código arroja un tiempo de arribo a 
\VIND de 104 h, lo que implica una diferencia normalizada de +0.27. En 
nuestra simulación la onda de choque tarda mlis tiempo en llegar a 1 UA. 

3.-EI tiempo medido de llegada de la eyecta en WIND es de 86 h, mien
tras que el simulado es de 107 h, implicando una diferencia normalizada de 
+0.24. La eyecta simulada tarda más tiempo en recorrer 1 UA. 
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4.-Finalmente, el intervalo de tiempo ent.re la EMC y el choque medido 
por \VIND fue de 4 h, mientras que el tiempo simulado es de 3 h, lo cp1e 
implica una diferencia normali:imda de -0.25. 

Evento O."J: 
1.-En este caso vernos que la velocidad calculada mediante el código a 1 UA 
es de 321 km/s, mientras que la medida por WIND fue de 440 km/s, es decir, 
una diferencia normalizada de -0.27. 

2.-En cuanto al tiempo que tarda el choque en llegar a 1 UA es de 67 h 
seg1ín las mediciones de WIND, sin embargo, el código no detecta (ND) una 
onda de choque, por lo tanto no es posible efectuar una comparación (NC). 
Lo mismo ocurre con el tiempo de llegada de la EMC a 1 UA, así como el 
tiempo entre la EMC y la onda de choque. 

Evento JO: 

1.-En este caso vemos que la velocidad calculada mediante el código a 
UA es de 557 km/s, mientras que la medida por Vi'IND fue de 474 km/s 

obteniendo una diferencia normalizada de +0.17. 

2.-En cuanto al tiempo que tarda el choque en llegar a 1 UA es de 75 h 
segt'tn las mediciones de vVIND, sin embargo el código arroja un tiempo de 
52 h, es decir, una diferencia normalizada de -0.31. En mtestra-simulación la 
onda de choque tarda menos tiempo en llegar a 1 UA. 

3.-EI tiempo medido por WIND de llegada de Ia eyecta es 90 h, mientras 
que el simulado es de 60 h, es decir, -0.33. La eyecta simulada tarda mucho 
menos tiempo en recorrer 1 UA. 

4.-Finalmente, el tiempo entre la El'vlC y el choque medido por WIND fue 
de 15 h, mientras que el tiempo simulado es de 8 h, teniendo ima diferencia 
normalizada de -0.47. · 

En la figura 3.4 se muestran gráficamente las diferencias -11ormaliiadas 
para EtvlC lentas (eventos 01, 03, 08, 13,17) y EMC rapidS:S (event~~ 02, 04, 
05, 06, 07,09,10,11,12,14,15,16). 
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Para EMC lent.as, el promedio de las diferencias normalizadas de la velo
cidad de la EMC 1 UA es de -0.192, con máximo en -0.1 y mínimo en -0.27. 
El promedio de diferencias normalizadas del tiempo de transito del choque 
fue de +0.18, con mínimo en -0.25 y máximo en +0.55. Finalmente, el pro
medio ele diferencias normalizadas del tiempo de transito de la EMC es de 
+0.25, con mínimo en -0.2 y máximo en +0.55. 

Para EMC rápidas, el promedio de las diferencias normalizadas de la ve
locidad de la EMC 1 UA es de +0.041, con máximo en +0.32 y mínimo en 
-0.25. El promedio de diferencias normalizadas del tiempo de transito del 
choque fue de +0.02, con mínimo en -0.31 y máximo en +0.3. Finalmente, 
el promedio de diferencias normalizadas del tiempo de transito de la EMC 
es de -0.04, con mínimo en -0.33 y máximo en +0.1. 

3.4 Resultados 

Una vez que hemos presentado los resultados generales de la comparación 
entre las observaciones hechas por \VINO y los datos obtenidos median
te las simulaciones numéricas, veremos a profundidad, la evolución de una 
EMC/eyect.a lenta y de una EMC/eyecta rápida en el medio interplanetario. 

3.4.1 EMC lenta (V.me < V,,.0 ) 

Para ilustrar este tipo de eventos utilizaremos como ejemplo el evento 01. 
Este evento es una EMC con una velocidad inicial \1:,m 0 =211 km/s• pro
pagándose en un viento solar ambiente de ·velocidad V. •• =373 km/s• (ver 
tablas 3.2 y 3.3). 

La figura 3.5 present.a 3 gráficas, que muestran la evolución temporal de 
una eyecta propagándose en el medio interplanetario, para 3 tiempos; 5, 45 
y 90 h. La línea discontinua indica el principio de la zona de rarefacción, 
mientras que línea continua, señala la posición del frente de choque. Final
mente, el rectángulo sombreado nos indica donde se encuentra localizada la 
EMC. 
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Figura 3.5: Evolución de una EMC lenta a 3 diferentes tiempos 5, 45 y 90 h. 
El rectángulo sombreado nos indica donde se encuentra locnlizndn In EMC, 
mientras que In línea continua señala la posición del frente ele choque. 
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En la primera gráfica de la figura 3.5 se muestra la velocidad contra dis
tancia heliocéntrica (v .... us R). En la segunda la densidad contra distancia 
heliocéntrica (N us R) y finalmente, en la tercer gráfica se encuentra la tem
peratura contra la distancia heliocéntrica (Tus R). A continuación haremos 
ur{ análisis de la evolución para cada uno de los tiempos mostrados. 

• 5 hrs después del inicio de la inyección de la perturbación 
Observemos que en la parte superior izquierda de la figura 3.5 hay un descen
so de velocidad, esto se debe a que comenzamos a inyectar una perturbación 
que va mucho rmis despacio que el viento solar ambiente. También se presen
ta un descenso en la temperatura y la densidad, lo cual nos está indicando 
el inicio de una zona de rarefacción, esto es provocado, como se mencionó 
anteriormente, por la inyección de material que va a una velocidad menor 
que el viento solar ambiente; este material no puede alcanzar al material al 
frente comenzándose a crear una región de vacío. 

• 4 5 hrs después del inicio de la inyección de la. pert1Lrbación 
La zona ele rarefacción se hace más grande y al frente de la EMC encon
tramos un brinco súbito en velocidad, densidad y temperatura, lo cual nos 
indica la presencia de una onda de choque delantera. Este choque se forma 
por el gradiente de presión asociado a la zona de rarefacción [28]. Seguida de 
la onda de choque se encuentra inmediatamente la nariz de la EMC. Después 
de 45 horas de evolución la eyect.a se ha comenzado a expander, anchándose 
y en la part.e trasera de la eyecta se observa que disminuye la velocidad, pero 
debido a la onda de choque reversa aumenta la temperatura y densidad. 

• 90 hrs después del inicio de la inyección de la pert1Lrbación 
La zona de rarefacción al frente de la eyecta se ensancha y al mismo tiempo 
la onda de choque delantera se separa de la nariz de la eyecta. En la parte 
trasera, la eyect.a se expande mientras que se aleja del choque reverso. 

Podemos pensar que el papel de las ondas de choque en esta dinámica 
es como de transmisores y moduladores de momento, es decir, las ondas de 
choque producen una especie de equilibrio del momento del material antes y 
después de la onda de choque, acelerando al fluido lento y desacelerando al 
fluido rápido. 

Cabe resaltar que una de las ventajas del modelo es que en todo momento 
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es posible distinguir el principio ¡¡ fin de la e¡¡ecta. Esto es muy importante 
porque en general es muy difícil reconocer el principio y fin de las eyectas 
(ver sección 3.1.1), en los datos in-situ (8] 

Ahora discutiremos el comportamiento de una EMC viajando en el medio 
interplanetario, es decir, como varían sus propiedades físicas, tales como, su 
velocidad, su aceleración y su expansión. 

Evolución de la velocidad de la EMC 
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Figura 3.6: Rastreo de la velocidad y aceleración de la nariz de una EMC, 
así como de su grosor. 
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La figura 3.6 tiene 3 gráficas que muestran la variación, respecto a las dis
tancia heliocéntrica, de la velocidad de la nariz de la EMC, la aceleración y el 
grosor (o anchura) radial de la EMC. Del panel superior se observa que en un 
inicio la velocidad de la nariz de la eyecta es constante hasta 0.25 UA, donde 
sufre un incremento stíbito en la velocidad debido a la presión ejercida por 
material posterior a más alta velocidad. Después de 0.25 UA la velocidad de 
la eyecta no sufre cambios violentos, teniendo una aceleración muy pequeña. 
Del panel intermedio observamos que hasta antes de 0.25 UA la aceleración 
es igual a cero, sin embargo, a partir de 0.25 hasta un poco antes de 0.3 UA, 
la nariz de la eyecta, sufre un violenta variación de la aceleración, pero des
pués de 0.3 UA, las variaciones de la aceleración son muy suaves. Del panel 
inferior se observa una expansión de la eyecta hasta un poco antes de 0.175 
UA, donde el material posterior, al tener una mayor velocidad alcanza a la 
cola de la eyecta, produciendo una compresión que finaliza cuando la EMC 
se encuentra a 0.25 UA. Debido a que la cola de eyecta tiene un momento 
mayor, al ser empujada por detrás por material más rápido, éste se le trans
fiere a la nariz acelerándola en 0.25 UA (panel intermedio y superior) justo 
cuando la compresión de la eyecta llega a su mínimo. A partir de aquí el 
material posterior termina de hacer presión debido a que se ha alcanzado un 
equilibrio de velocidades. Esto provoca que la EMC se expanda libremente 
a partir de 0.25 UA. 

3.4.2 EMC Rápida (V.me > V.,.a) 
Para ilustrar este caso utilizaremos el evento 04. Este evento es una El'vlC 
con una velocidad inicial \~mc=830 km/s2 propagándose en un viento solar 
ambiente de velocidad \1: •• =272 km/s2 (ver tablas 3.2 y 3.3). 

La figura 3.7 muestra la evolución a diferentes tiempos (5, ,'JO y 90 h 
después de la 'inyección) del comportamiento de la El'vlC propagándose en el 
medio interplanetario. La línea discontinua indica el principio de la pertur
bación, mientras que línea continua, nos dice el lugar de la onda de choque. 
El rectángulo amarillo nos indica donde se encuentra localizada la EMC. 

Las gráficas de la figura 3. 7 presentan las variaciones de la velocidad, 
densidad y temperatura respecto a la distancia heliocéntrica. A ·continuación 
haremos la discusión de la evolución para cada uno de los tiempos mostrados. 
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Figura 3.7: Evolución de una EMC lenta a 3 diferentes tiempos 5, 30 y 90 h. 
El rectángulo sombreado nos indica donde se encuentra localizada la EMC, 
mientras que la línea continua señala In posición del frente ele choque. 
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• 5 hrn después del inicio de la inyección de la perturbación 
Debido a que la velocidad de la inyección de la EMC es mayor que la velo
cidad del viento solar ambiente, se produce un brinco en la velocidad. La 
cyccta alcanza al viento solar ambiente comprimiéndolo y produciendo un 
aumento en densidad y temperatura. Finalizando la inyección de material, 
se comienza a formar a trás de ella una zona de rarefacción. Este vacío se 
debe a que se inyecta viento ambiente que va mucho más lento, siendo este 
material incapaz de alcanzar a la cola de la eyecta. 

• 30 hrn después del inicio de la inyección de la perturbación 
A este tiempo se ha formado una onda de choque al frente de la eyecta, 
ésta es facilmente reconocible por el brinco s1íbito en velocidad, densidad y 
temperatura. Detrás de la onda de choque se encuentra la eyecta, la cual ya 
se ha expandido de manera muy visible. Después de la cola de la eyecta se 
observa que la zona de rarefacción también se ha expandido, esto se debe a 
que la eyect.a viaja mucho más rápido que el viento solar ambiente inyectado 
posteriormente, lo que provoca una región de vacío más grande. 

• 90 hrs después del inicio de la inyección de la perturbación 
La onda ele choque se ha separado mas de la nariz de la eyect.a. La EMC ha 
disminuido su velocidad de rv 850 a 363 km/s, alÍn así es más rápida respec
to al viento solar ambiente que no la puede alcanzar, ensanchándose más la 
región de vacío. 

Ahora discutiremos, como en el caso anterior, el comportamiento de la 
EMC en el medio interplanetario, es decir, cómo es su velocidad, aceleración 
y expansión. 

Evolución de la velocidad de la EMC 
La figura 3.6 tiene 3 gráficas que muestran la variación, respecto a las 

distancia heliocéntrica, de la velocidad de la nariz de la EMC, la aceleración 
y el grosor (o anchura) radial de la EMC. Del panel superior vemos que la 
nariz de la eyecta, es empujada por el material de alta velocidad que viene 
detrás, provocando un aumento en su velocidad. Aproximadamente, en el 
intervalo de 0.25 UA a 0.45 UA, la nariz de la eyect.a sufre una abrupto de
cremento de velocidad, debido a que el material que se encuentra delante de 
ella, al viajar con una menor velocidad, la comienza a frenar. Este descenso 
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continua pero de una manera más suave más allá de 0.45 UA. Del panel in
t.errneclio observamos un primer intervalo de variación ele Ja aceleración de la 
nariz ele la eyecta que va desde ""0.15 UA hasta "'0.25 UA, a continuación 
existe un decremento muy pronunciado alrededor de 0.25 UA. Después ele 
0.25 UA la desaceleración comienza a disminuir hasta ser constante a partir 
ele 0.45 UA. Del panel inferior observamos un primer intervalo de expansión 
conservanelose constante hasta ""0.44 UA. Pero pasado las 0.44 UA Ja EMC 
comienza a expandirse nuevamente. 

3.5 Discusión 

En general tocias las eyectas lentas (eventos 01, 03, 08, 13 y 17) según 
las simulaciones, llegan con una velocidad menor que Ja medida por WIND, 
donde el evento 17 es el que presenta Ja menor diferencia normalizada, -0.17, 
mientras que el evento 03 presenta la mayor diferencia normalizada, -0.27. 
En cuanto al tiempo ele arribo del choque asociado a eyectas lentas, obser
vamos que en los eventos 01, 08 y 13 llegan después, donde el evento 13 
presenta la mayor diferencia normalizada ( +0.55), mientras que en el evento 
17 la onda de choque llega antes con respecto a las observaciones de WIND, 
presentando este evento la menor diferencia (-0.17). Para los tiempos de 
llegada de las eyectas observamos que el evento 03 tiene Ja mayor diferencia 
normalizada ( +0.55) ele los 17 eventos considerados, mientras que el even
to 08 tiene la menor diferencia normalizada (+0.17). En cuanto al tiempo 
entre la eyecta y el choque observamos que el evento 01 presenta la menor 
diferencia normalizada (-0.18) mientras que el evento 13 presenta la mayor 
diferencia normalizada ( +0.50) con respecto a los elatos medidos por WIND 
de los 17 eventos considerados. 

Para el caso de eyectas rápidas (event.os 02, 04, 05, 06, 07, 09,10, 11, 
12, 14, 15 y 16) solo 3 (eventos 10, 11y14) llegan con velocidades mayores 
que las medidas por WIND, todas las demás tienen una velocidad menor que 
la medida a 1 UA, siendo el evento 09 el que presenta la menor diferencia 
normalizada en la velocidad (-0.03) de los 17 eventos considerados, mientras 
que el evento 11 presenta la mayor diferencia normalizada ( +0.32) de los 17 
eventos considerados. En cuando al tiempo ele arribo del choque observamos 
que solo los eventos 02, 05, 10, 11 y 18 llegan antes con respecto a las me-
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diciones hechas por WIND, todos lo dermis llegan depués, siendo el evento 
04 el que tiene la menor diferencia ( +0.01) de los 17 eventos considerados. 
Para los tiempos ele arribo ele las eyectas los eventos 06, 12 y 15 tienen las 
menores diferencias normalizadas ( +0.03) de todas las eyectas consideradas 
(lentas y rápidas). Finalmente, el tiempo entre la eyecta y el choque con 
la menor diferencia normalizada corresponde al evento 04 (+0.71), mientras 
que el evento 07 presenta la menor diferencia normalizada (-0.07) de todas 
las eyectas. 

Por lo tant,o de la tabla y figura 3.4 se puede concluir que las EMC lentas 
llegan a 1 UA con una velocidad menor que la esperada y con un tiempo 
de transito, tanto para su choque así como el mismo eyecta, mayor de lo 
esperado y que las EMC rápidas llegan a 1 UA con una velocidad similar a 
la esperada al igual que el tiempo de transito, tanto para su choque así como 
el mismo eyr.cta, reproduciendo el modelo numérico mejor este tipo de EMC. 

Para poder entender las diferencias entre los parámetros obtenidos numé
ricamente con los medidos por \VIND in-situ, es necesario remontarnos a las 
condiciones iniciales de nuestras simulaciones. Recordemos hemos supuesto 
una simetría esférica polar, así como hemos ignorado la presencia del cam
po magnético,. siendo nuestro modelo hidrodinámico en 1-D. Sin embargo, 
los eventos r.11 r.l viento solar que deseamos reproducir tir.nen una dinámica 
magnet.ohidrodinámica en 3-D, sin presentar una simetría definida, lo cual 
ya supone una gran diferencia. Las condiciones iniciales del viento solar que 
se introdujeron para reproducir el viento solar ambiente ele manera numérica 
son inciertas y rmis de una combinación puede ciar por resultado las condicio
nes medidas a 1 UA. La velocidad y tiempo de duración, calculada a partir 
de observaciones ele LASCO, así como la detección de eyectas con los ela
tos de WJND dependen demasiado del factor humano, dos personas pueden 
observar el mismo evento, pudiendo inferir diferentes valores para un cierto 
parámetro, por ejemplo: la velocidad inferida por el equipo de LASCO del 
evento 01 fue de 136.2 km/s, mientras que la inferida por A. Lara fue de 211 
km/s. 

Como hemos visto en este análisis todas las eyect.as lentas, llegan con una 
velocidad menor que la registrada por WIND, debido a que la velocidad de 
la EMC es menor que la del viento solar, \.-:me < \/"'ª' ésta será acelerada y 
la máxima velocidad que podría tener es 1.-:mc = \~'ª' tal y como se presenta 
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en los eventos 01, 03, 08, 13, 17. Por otro lado, si la velocidad de la EMC 
es muy cercana a la velocidad del viento solar, entonces la interacción entre 
ellos no será lo suficientemente violent,a como para provocar una onda de 
choque, tal es el caso del evento 03. Entonces cómo es posible que alcancen 
una velocidad mayor a la del medio donde se desplazan si inicialmente la 
eyecta es más lenta que el viento solar ambiente?. Una posible respuesta es 
que exista un mecanismo en donde un agente externo a la EMC inicial es el 
impulsor que la acelera. En el capítulo 4 se llevan a cabo colisiones entre 2 
EMC mostrando como la transferencia de momento en Ja interacción puede 
modificar los parámetros a 1 UA de las EMC. A partir de este estudio se 
propone como hipótesis de trabajo que el agente impulsor de eyectas lentas 
podría ser otra EMC. Varios autores ([8] por ejemplo) manejan el término 
de EMC complejas, es decir, que una EMC que en un principio podría 
pensarse como sólo una EMC viajando en el medio interplanetario, en ver
dad puede ser el resultado de una interacción de dos o más EMC. Esto 
explicaría la velocidad de llegada de la eyecta. 

También las simulaciones arrojarán la forma en que evolucionan eyectas 
rápidas y eyect.as lentas en el medio interplanetario. Las eyectas lenta.<i pre
sentan un intervalo en donde se desplazan a velocidad constante, después 
de una abrupta aceleración, para desplazarse con velocidad constante. Las 
eyectas rápidas presentan una desaceleración abrupta, después una velocidad 
constante y por 1íltimo una desaceleración exponencial. 

Los resultados presentados aquí difieren en parte con los resultados pre
sentados en [17]. En el estudio hecho en [17] sólo se consideran eyectas 
rápidas, por lo que no es posible comparar los resultados obtenidos corres
pondientes a las eyectas lentas. Los perfiles encontrados en este capíulo de 
eyectas rápidas son congruentes con los encontrados en [17]. La velocidad a 
1 U A de la eyecta, así como el tiempo de arribo del choque encontrados aquí 
tienen un mayor diferencia con respecto a los datos obtenidos por WIND, 
que la reportada en [17], mientras para los tiempos de arribo de las eyectas 
encontrados en este capítulo tienen una menor diferencia con respecto a los 
datos obtenidos por \VIND, que el reportado en (17]. Finalmente los tiempo 
entre el choque y la eyecta reportados tanto aquí como en [17] tienen dife
rencias con respecto a los datos obtenidos por WIND del mismo órden. 
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Capítulo 4 

Eyecciones de Masa Coronal 
Caníbales: Interacción de dos 
EMC 

Gopalswamy et. al. ((23] y [24]) reportan la detección de una nueva clase 
de emisión de radio que interpretan como el resultado de interacción de 2 
EMC. Analizando 2 eventos distintos y utilizando diferentes instrumentos de 
las naves SOHO y WIND, Gopalswamy et. al. encontraron una asociación 
entre los estallidos de radio detectados por WIND y dos El\-IC detectadas 
previamente por LASCO, una que sale después de la otra y que chocan entre 
sí cerca del Sol. El objeto de este capítulo es entender como evolucionan 2 
EMC en el medio interplanetario después de haber interaccionado. 

La sección 4.1 se da una introducción de lo que es la interacción entre 
2 EMC (canibalismo). A continuación se plantean (sección 4.2) dos experi
mentos mímericos que nos permitan entender la dinámica que ocurre durante 
la interacción. En la secciones 4.3 y 4.4 se muestran los resultados obtenidos 
de los experimentos númericos 1 y 2, respectivamente. En la sección 4.5 se 
lleva a cabo la discusión, y finalmente, en la 4.6 se propone una hipótesis de 
trabajo. 
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4.1 EMC Caníbales 

El canibalismo o interacción entre dos EMC ocurre cuando una vez de que 
sale una EMC lenta, es alcanzada por una EMC rápida que es inyectada 
en el medio interplanetario posteriormente. Este fenómeno se ilustra en la 
secuencia de imágenes de la figura 4.1. Allí ella se muestra de manera ejem
plificativa el 'canibalismo' de 2 EMC. 

';4'.o'-.. ;.:..._ l. 

,~~-.i>',( 

. ~-'~--.·. ....,. . 
.... - ... 

Figura 4.1: Imágenes a diferentes tiempos de una animación mediante com
putadora de canibalismo ent.rc dos EMC [ver [50]] 

Gracias al coronógrnfo de LASCO se pudo observar el canibalismo entre 
dos EMC: a las 9:18 h del día 06/06/2000 se observa el inicio de la primera 
EMC (EMCl) y unas horas después, a las 16:42 h, se observa el inicio de la 
segunda EMC (EMC2) la cual sale del Sol y alcanza a la EMC guía a las 
18:42 hrs (ver figura 4.2). 

Para simular este fenómeno inyectamos dos EMC rápidas de tal manera 
que alcanzaran a las EMC guías (condición necesaria para darse el caniba
lismo). A continuación mostraremos, los dos experimentos númericos reali
zados. 
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Figura 4.2: Canibalismo entre dos Eiv!C observado por LASCO [ver [50)] 
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EMC Veme 6.N 6.T dtemc 6.t.1-2 
(krn/s] (h] (h] 

A 1 211 1.2 1.2 5.0 
2 723 1.2 1.2 10.0 5.0 

B ] 830 1.2 1.2 3.6 
2 1172 1.2 1.2 3.4 1.0 

Tabla 4.1: Características físicas de los pulsos que actúan como EMC guías 
y caníbales en nuestros experimentos numéricos. 

4.2 Dos experimentos númericos 

Para fines del estudio de este capítulo vamos a modelar 2 eventos de colisión 
de eyectas en el medio interplanetario, los cuales son el evento A y el .evento 
B. Para ello seleccionamos 2 de las EMC de las tablas 3.2 y 3.3 que actuaran 
como EMCl y después inventamos dos EMC que actuaran como EMC2. 

Las EMC seleccionadas como EMCl para construir los eventos A y B 
fueron la de los eventos 01 y 02, cuyas condiciones iniciales del viento so
lar así como de las propiedades de los pulsos que emularon la EMC fueron 
descritas en el capítulo anterior en las tablas 3.2 y 3.3. La razón de haber 
escogido los eventos 01 y 02 como EMCl de los eventos de colisión A y B, es 
ver las diferencias de comportamiento cut.re una EMC lenta (evento 01) con 
una EMC rápida y una EMC rápida (evento 02) con una EMC más rápida. 

Ya teniendo las dos EMC que actuaran como EMCl, inventamos arbitra
riamente dos El'v!C2 para cada El\ICl. Las características tanto de las EMCl 
y ele las EMC2 de los dos eventos de colisión construidos, A y B, se describen 
en la t.abla 4.1, donde 6.t,_ 2 es el tiempo inicial de separación entre el fin de 
la EMCl y el inicio de la EMC2. 

La finalidad ele inyectar estas EMC caníbales (EMC2) es poder observar 
el comportamiento cuando las dos EMC interactúan en el medio interplane
tario. Un punto ele partícular interés es saber cómo la EMC canz?ml afecta 
la velocidad a la cual llega el frente de la EMCl a 1 UA, así como el tiempo 
ele tránsito del choque y la eyecta asociada a la EMCl. 
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4.2.1 Preludio 

Para analizar el efecto de canibalismo entre EMC's, se realiza un estudio de 
la evolución de cada EMC2 sin interactuar con una EfvlCl. Para llevar a cabo 
esto, se inyectaron la.~ dos EMC2 de los eventos A y 13 en los mismos vientos 
solares ambientes en que se hicieron propagar las dos EMCI (los comporta
miento de las dos EMCl se estudiaron en el capítulo anterior). Ya teniendo 
los resultados numéricos de ambos comportamientos, se procede a comparar 
lo resultados con el comportamiento cuando se presenta un fenómeno de ca
nibalismo. Denot.aremos a la EMCl y EMC2 del evento A como EMClA 
y EMC2A respectivamente, mientras que a la EMCl y EMC2 del evento 13 
senín EMCI B y EMC213 respectivamente. 

Comportamiento de EMC2A sin interaccionar (*) 

En este caso la EMC2 se propaga sobre un viento solar ambiente cuyas 
características iniciales se muestran en la tabla 3.2, (evento 01). En la figura 
4.3 se muestra el comport.amiento de la EMC a tres diferentes tiempos: 5 h, 
.'JO h y 55 h. 

Después de 5 h que el viento ambiente ha alcanzado una solución estacio
naria, se comienza a inyectar la El'vlC2A, lo que ocasionando una interacción 
muy Yiolenta formando una onda de choque delantera. Después de 30 h, la 
EMC2A ya se ha expandido y la onda ele choque se ha comenzado alejar 
de la nariz de la EMC. Después de 55 h, se observa. que tanto la separación 
entre la EMC2A y la onda de choque es más grande, así corno la anchura 
de la EMC. Por otro lado, la zona ele rarefacción aunque ha disminuido en 
magnitud aumentado en anchura. La velocidad a la que llega la nariz de la 
El'v!C2A a l UA es 518 km/s, el tiempo de arribo de la onda de choque a 
1 UA es ele 64 h, el tiempo de arribo de la eyect.a a 1 UA es ele 68 h y la 
anchura radial de la eyecta a 1 UA es de 0.230 UA. 

Como se verá en la tabla 4.3, la parte trasera de la interacción cuando 
ocurre el fenómeno de canibalismo, corresponde al comportamiento observa
do de la EMC2A *, mientras que el frente de la eyecta difiere del mostrado 
en la figura 4.3. 

Comportamiento de EMC2B sin interaccionar (*) 
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Est.a EMC se hizo propagar en un viento solar ambiente cuyas carac
terísticas iniciales se muestran en la tabla 3.2, (caso 02). En la figura 4.4 se 
presenta. el comportamiento de la EMC a tres diferentes tiempos: 5 h, 20 h 
y 55 h. 

Después de 5 h que el viento ambiente ha alcanzado una solución estacio
naria, se comienza a inyectar la EMC213, ocasionando una interacción muy 
violenta formando una onda de choque delantera. Como la EMC2B es 5 
veces más nípida en viento solar ambiente, al igual que el caso anterior, el 
viento ambiente no puede alcanzar a la cola, lo que genera en la parte trasera 
de la EMC213 una zona de rarefacción. Después de 20 h la onda de choque 
se separa más de la nariz de la EMC213, la cual se ha comenzado a frenar, 
debido al viento solar ambiente lento que se encuentra a su paso. En la parte 
trasera de la EMC213 se ha creado una onda de choque reverso. Después 
de 55 h, se observa que tanto la separación entre la EMC213 y la onda de 
choque delantera ha aumentado, así como también la anchura de la EMC2B. 
La zona de rarefacción aunque ha disminuido en magnitud, ha aumentado 
en anchura. La onda de choque reverso también se ha separado de la cola de 
la Eiv!C213. La velocidad a la que llega la nariz de la EMC213 a 1 UA es 468 
km/s, el tiempo de arribo de la onda de choque a 1 UA es de 52 h, el tiempo 
de arribo de la eyecta a 1 UA es de 65 h y la ancha radial de la eyecta a 1 
UA es de 0.345 UA. 

Como se verá en la t.abla 4.5, la parte trasera de la interacción correspon
de al comportamiento observado de la EMC2B*, mientras que el frente de la 
eyecta difiere del most,rado en la figura 4.4. 

Una vez analizado el comportamiento de las EMC que actuarán corno 
caníbales (EMC2) en los mismos vientos solares de las dos EMCl procedere
mos a realizar nuestros dos experimentos numéricos. En estos experimentos 
numéricos la EMCJ será localizada y señalada con un rectángulo gris claro, 
mientras que la EMC2 será localizada y señalada con un rectángulo gris obs
curo. 
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Figura 4.4: E\'olución de la EMC2h* (sin interacción) a 3 diferentes tiempos 
5, 20 y 55 h. El rectángulo somhreado nos indica donde se encnentra Jocali
zncla Ja El'v!C, mientras que la línea continua sciiala Ja posición del frente ele 
choque. 
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Condiciones Iniciales para el Experimento Numérico A 

V. Solar 
EMCl 
Elv!C2 

V N T .ó.N .ó.T dtomc .ó. t1-2 
[km/s] [cm-'] [lOºK] [h] [h] 

373 990 2.5 
211 
723 

1.2 
1.2 

1.2 
1.2 

5.0 
10.0 5.0 

Tabla 4.2: Caract.eríst.icas iniciales del viento solar ambiente, EMCl y El'vlC2 
correspondientes al experimento numérico A 

4.3 Experimento Numérico A: EMC lenta (Vemcl 
= 211 km/s) seguida de una EMC rápida 
(Vemc2 = 723 km/s) 

La tabla 4.2 indica las características iniciciales del vi.ento.solar amhi.ente (V., 
N0 , T 0 ), así como las características de la EMCl (V~~~¡,'.ó.N':"A'f;-dt~ .. ~ 1 ) y.la 
EMC2 (V"""" .ó.N, .ó.T, dt.'"c" .ó.t,_,) utilizadaséin el experimento'numérico 
A. . ·. .. 

. -

A continuación discutiremos la evolución de la interacdón entre las dos 
EMC a 4 tiempos distintos: en 0.1 UA (5 h), 0.2 UA(15 h), 0.3 UA (25 h), 
0.7 UA (55 h) y 1.0 UA (75 h). 

La tabla 4.3 muestra un de resumen del comportamiento de la interac
ción entre la EMCl y Etv!C2 del experimento numérico A. En las figuras 4.5, 
4.6, 4. 7 y 4.8 se observa la interacción más relevante, en donde los límites 
de la EMC2 est.a señalado por un rectángulo más obscuro que la de la El\.1Cl. 

Velocidad y Aceleración 

Para profundizar en nuestro análisis ele la interacción ent.rc la EMCl y 
EMC2, estudiaremos cm primer lugar el comport.arnient.o de la velocidad de 
las narices de la.e; dos EtvlC. La figura ·1.9 muestra 2 paneles de velocidad con
tra la distancia heliocéntrica: en el primero se observa el perfil de velocidad 
de la nariz de la EMCl con interacción ((línea continua) y sin interaccionar 
(*) (línea punteada). En el panel inferior se muestra el perfil de velocidad la 
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Evolución del Experimento Numérico A 
~t. [h) EJVICl EMC2 

5 

15 
(figura 4.5) 

Inicio de la inyección. 

Formación de la zona de 
rarefacción al frente 
de la nariz. 

Formación de la onda de 
choque reversa en la cola. 

Inicio de compresión de 
la EMCl. 

Disminución de la 
zona de rarefacción. 

25 Desaparición de la 
(figura 4.6) zona de rarefacción 

de la nariz. 

Separación de las ondas 
delantera y reversa. 

Disminución de grosor 

103 

Inicio de la inyección. 

EMC2 alcanza.a la 
EMCl. 

Transferencia de momento 
a la EMCL 

Aumento del grosor 

Formación de zona de 
rarefacción en la cola 



.0.t. (h] 
55 

(figura 4. 7) 

75 
(figura 4.8) 

EMCl 
Aumento de la separación 
entre la onda de choque 
delantera y la nariz. 

Aumento de la separación 
entre la onda de choque. 
reversa y la cola. 

Finalización de la 
compresión. 

Aumento de la separación 
entre la onda de choque 
delantera y la nariz. 

EMC2 

Aumento de grosor 

Aumento de la zona de 
rarefacción de la cola. 

Aumento de grosor. Aumento de grosor. 

Aumento de la separación Aumento de la zona de 
entre la onda de choque rarefacción de la cola. 
reverso y la cola. 

Tabla 4.3: Resumen del comportamiento correspondiente al experimento 
numérico A (Figuras 4.5 a 4.8) 
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EMC2 con interacción (línea continua) y sin interacción (*) (línea punteada). 

600 

EMCIA 

500 

> 
400 EMClA* 

. . . . . . . . . . . . ············· 
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! 
> 

400 

300 
0.20 0.30 0.40 0.50 0.60 0.70 0.80 

Distancia Heliocentrica (UA) 
Figura 4.9: Rastreo de las \'elocidades de la narices de una EMC lenta 
(El'vICl) seguida de una EMC rápida (EMC2) con interacción (línea con
t.i1111a) y sin interacción (línea continua) entre ellas. 

Observemos que en el panel superior de la figura 4.9, la velocidad de la 
11ari'l. de la EMCl que interacciona con EMC2 (línea continua) es de 300 
km/s y se mantiene constante por un poco más de 0.01 UA. Después sufre 
una violenta, aumentando su \'elocidad hasta rv600 krn/s, seguido de un li
gero decremento de velocidad hasta 0.21 UA, y de una aceleración modesta 

J ESIS CON" 
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que termina hasta 0.23 UA, la cual es provocada por los gradientes de pre
sión asociados a la zona de rarefacción ubicada al frente de la nariz de la 
EMCl. Pasado est.e punto, la velocidad de la El'v!Cl elccrece de manera muy 
suave hasta 0.38 UA. Como se ve en la figura 4.9, el comportamiento ele la 
EIVIC1 sin interaccionar muy diferente, cxist.icnelo una diferencia de velocidad 
de "'200 km/s en el intervalo de "'0.25 UA a "'0.80 UA. Del panel inferior 
vemos que la velocidad de la nariz de la El\'IC2 aumenta de manera más o 
menos constante desde que sale hasta nuís alhí de 0.22 UA. La aceleración 
que sufre la EMC2 se debe a los gradientes ele presión entre la nariz de la 
EMC2 y la cola de la EMCl. Ya equilibradas la velocidades, se mantiene 
con velocidad constante la nariz de la EMC2 hasta 0.27 UA, para después 
decrecer suavemente. Después tanto la nariz ele la EMC2 como la EMCl 
viajan sin cambios drást.icos en sus velocidades, para después decrecer su ve
locidad suavemente a partir de 0.65 UA. Observamos que el perfil de EMC2* 
y EMC2 tiene una diferencia de velocidad de "'40 km/s hasta antes de 0.35 
UA, para después tender a comportarse de manera similar de "'-'0.35 UA. a 
"'0.80 UA. 

Ahora vemos el comportamiento de las aceleraciones de las narices ele 
la EMCl y EMC2. La figura 4.10 muestra 2 panales de aceleración contra 
distancia heliocéntrica: en el panel superior se encuentra la aceleración de 
la nariz de EMCl interaccionando con EMC2 (línea continua), mientras que 
el patrón de la aceleración de El'v!Cl sin interaccionar es señalado con línea 
punteda. En el panel inferior se muestra el perfil de la aceleración de EMC2 
con y sin interacción {*). 

Observemos que justo en 0.06 UA la nariz ele Ei\!Cl sufre una violenta 
variación de la aceleración, la cual es ocasionada cuando la nariz de EMC2 
alcanza a la EMC1. Como las partes de Ei\ICl no se comportan como un 
cuerpo rígido, la nariz se mueve con velocidad constante, hasta que pasa a 
través de ella la onda de choque impulsada por Ei\!C2, produciendo una ace
leración muy violenta. Este comportamiento concuerda con el mostrado en 
la figura 4.9. El perfil de aceleración de la Ei\!Cl cambia de manera dnística 
debido a la presencia ele la Elv!C2. Del panel inferior veamos que no existen 
cambios apreciables en la aceleración de Ei\IC2 ya sea con y sin interacción 
(*). 

Para completar a nuestro análisis veremos el comportamiento ele los gro-
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Figura 4.10: Rastreo de las aceleraciones de Ja narices de una EMC lenta 
(EMCl) seguida de una EMC rápida (EMC2) con interacción (línea cont.inua) 
y sin interacción (*) (línea continua) entre ellas. 
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sorns de la<l EMCl y. EMC2. 
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Figura 4.11: Rastreo de los grosores radiales de una EMC lenta (EMCl) 
seguida de una EMC rápida (El'v!C2) con int.eracción (línea continua) y sin 
interacción (*) (línea continua) entre ellas. 

La figura 4.11 muestra la evolución del grosor radial o anchura de la EMC 
contra la distancia heliocéntrica. En el panel superior se encuentra el perfil 
de anchura de la EMCl cuando interacciona con la EMC2 (línea continua), 
mientras que con una línea punteada se encuentra señalado el perfil de EMCl 
sin interaccionar con EMC2. En el panel inferior se muestra el perfil del gro-
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Coridicfones Iniciales para el Experimento Numérico B 

V. Solar 
EMCl 
EMC2 

V N T .6.N .6. T rlt.emc .6.t.1-2 
[km/s] [cm-•] [105 1<] (h] (h] 

272 2460 4.3 
830 1.2 

1172 1.2 
1.2 
1.2 

3.6 
3.4 1.0 

Tabla 4.4: Características iniciales del viento solar ambiente, EMCl y EMC2 
correspondientes al experimento numérico 13. 

sor radial de la EMC2 con y sin interacción . 

Vemos que el EMCl comienza a decrecer en anchura, y en 0.16 UA su 
grosor decrece de manera más violenta, debido a que es el momento en que la 
onda de choque, impulsada por l_a EMC2, alcanza a la EMCl comenzándola 
a compactar rápidamente. Este cambio brusco coincide con la variación de 
aceleración y velocidad mostradas en las figura 4.9 y 4.10 respectivamen
te. Después de 0.16 UA se observa que el grosor diminuye hasta 0.40 UA 
para mantenerse constante depués de aquí. Vemos que el perfil de grosor 
de EMCl sin interactuar es mucho más suave y se conserva constante salvo 
ciertas variaciones en 0.27 UA que ya fueron discutidas junto con la figura 
3.6 en el capítulo anterior. Del panel inferior se aprecia que la EMC2 se 
expande de manera uniforme hasta 0.22 UA que es cuando la EMCl, al estar 
siendo compactada por la onda de choque que impulsa la EMC2, impide que 
la EMC2 se expanda libremente, que ocasiona un cambio súbito en la forma 
de expansión de EMC2, lo cual coincide con la disminución de la velocidad 
más allá de 0.22 UA, mostrada en la figura 4.9. Observamos que el compor
tamiento de EMC2, se acerca mucho al perfil de EMC2*. 
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4.4 Exr)eriirleiito :Nü.J.Tl~i-ico.B: EMc rái>Tda 
(Vemci = 830 km/s) s~guida de una EMC 
más rápida (Vemc2 = 11 72 km/ s) 

La tabla 4.4 indica las características inidciales del viento solar ambiente (V., 
N

0
, T.), así como las características de la EMCl (V•mr.I• óN, ~T, dt.mr.1) y 

la EMC caníbal (V.mc2' óN, .6.T,dt.mc•• ót,_.) utilizadas en el experimento 
numérico I3. 

En este experimento estudiamos la dimímica en 0.1 UA (5 h), 0.2 UA (10 
h), 0.3 UA (20 h), 0.4 (25 h), 0.5 (30 h) y 0.6 UA (35 h). 

La tabla 4.4 muestra a manera de resumen, el comportamiento de la inte
racción entre la EMCl y la EMC2 del experimento numérico B. Las figuras 
4.12, 4.13, 4.14, 4.15, 4.16 se observa la interacción más relevante, en donde 
Jos límites de la EMC2 están señalados por un rectángulo más obscuro que 
Ja de la EMCl. 

Velocidad y Aceleración 

En esta sección analizaremos en primer lugar el comportamiento de las 
velocidades de las narices de las dos Eiv!C. La figura 4.17 muestra la variación 
ele la velocidad respecto a la distancia heliocéntrica: en el primer panel se 
muestra el perfil de velocidad de Ja EMCl (línea continua). Para poder com
parar cómo se modifica el comportamiento de la EMCl cuando interact1ía 
con otra EMC, se incluyó en el mismo panel el perfil de velocidad ele Ja EMCl 
sin interaccionar con Ja EMC2 (figura 4.17 panel superior) y que se señala 
con una línea punteada. En el panel inferior se muestra el perfil de velocidad 
Ja Et\IC2 con y sin interacción. 

Observemos del panel superior que el comportamiento de la EMCl coin
cide exactamente con el perfil de la EMCl * (figura 4.17 panel superior), sin 
embargo, en 0.38 U A sufre una violenta aceleración debido a que la onda 
de choque impulsada por la EMC2 pasa a través de la EMCl, acelerándola 
(figura 4.14). De 0.38 UA a 0.44 UA es comprimida y acelerada por la onda 
de choque de Ja EMC2. Después de 0.44 UA la El\ICl se separa de la Elv!C2 
(figuras 4.15 y 4.16) comenzando a decrecer su velocidad hasta 0.54 U A, para 
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.D.t. [h] 
5 

10 
(figura 4.12) 

20 
(figura 4.13) 

Evo! ución ·del·. Experimento Numérico B 
.. EMCl EMC2 

Inicio de inyección. 

Formación de la zona de 
onda de choque delantera. 

Formación de la zona de 
rarefacción en la cola. 

Aumento de la separación 
entre la onda de choque 
delantera y la nariz. 

Aparición de una onda 
de choque reversa en la 
nariz. 

Aumento de la zona de 
rarefacción. 
Aumento de la separación 
entre la onda de choque 
delantera y la nariz. 

Inicio de compresión. 

Disminución de grosor. 

Onda de choque reversa 
que trata de frenar al material 
previo a la EMC2. 
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Inicio de inyección. 

Aparición de una onda 
de choque delantera en la 
nariz. 

Formación de una onda de 
choque reversa. 

Onda de choque delantera 
comprime EMCl. 

Aumento del grosor. 

Onda de choque reversa 
trata de fre1rnr alpárte del 
material de la EMC2. 

Formación de la zona de 
rarefacción en la cola. 



61. [h] 
25 

(figura 4.14) 

8J'v!Cl 
Disminución ele la 
separación entre la onda 
de choque delantera y la 1mriz. 

Intercambio ele momento. 

Disminución de grosor. 

30 Suma de las dos ondas de 
(figura 4.15) choque delanteras. 

Fin de la compresión. 

35 Suma de las ondas de choque 
(figura 4.16) delanteras se separan de la 

nariz. 

Separación entre la 8MC1 
y la 8MC2. 

Aumento de velocidad. 

8MC2 
Onda de choque delantera 
rebasa en su totalidad a la 
8MC1. 

Intercambio de momento. 

Aumento de grosor,. 

Dos ondas .de choque· reversa 
tratan de frenar diferentes 
partes de la EMC2 .. 

Aume¡;to de· ion a de 
rarefacció'ri en. Ja cola. 

Aumento de grósor . 

Ondas de choque reverso 
tratan de desacelerar 
material de la EMC2. 

Aumento de la zona de 
rarefacción. 
Suma de las ondas de choque 
reverso tratan de desacelerar 
material de la EMC2. 

Disminución de velocidad. 

Aumento de grosor. 

Tabla 4.5: Resumen clel ;corí1portalnient.o correspondiente al experimento 
numérico B (Figt~ras 4;'i3 a la 4.18) 
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después mantenerse sin variaciones bruscas en su perfil. Del panel inferior se 
aprecia un incremento gradual de la velocidad de la nari¡r, de la Elv!C2 hasta 
0.32 UA, que es cuando la EMC2 se encuentra con la onda ele choque reversa 
provocada por la EMCl (figura 4.15), la cual desacelera de manera violent.a 
la nari¡r, de la Elv!C2, conservando su velocidad constante hasta 0.37 UA. 
Pasado este punto la velocidad de la nari¡r, de la Ei'v!C2 decrece sua.vement.e. 
Observemos que el perfil de EMC2 es muy diferente al de EMC2* , ya que 
al desplazarse la EMCl en el viento solar, ésta crea una ¡r,ona de rarefacción, 
calentando el medio, provocando que el frente de la EMC2 se desplace con 
una velocidad mayor. 

Ahora vemos el comportamiento de las aceleraciones de las narices de la 
EMCl y la EMC2. La figura 4.18 muestra 2 paneles de aceleración contra 
distancia heliocéntrica: en el panel superior se muestra la aceleración de na
riz de la EMCl (línea continua), mientras que el patrón de la aceleración de 
la El'v!Cl sin interaccionar con la EMC2 es señalado con una línea punteada. 
En el panel inferior se muestra el perfil de la aceleración de la EMC2 con y 
sin interacción. 

Observamos del panel superior que la aceleración permanece sin variacio
nes visibles, hasta llegar a 0.38 UA cuando se presenta una violenta acelera
ción, que coincide con el aumento de velocidad mostrada en el panel superior 
de la figura 4.17. Después de 0.41 UA las variaciones de la aceleración de 
la nari¡r, de la EMCl no presenta cambios dnisticos. Del panel inferior ob
servamos que el perfil de aceleración de la nariz de In EMC2 no presenta 
cambios observables hast.a 0.32 UA, cuando la nariz sufre una desaceleración 
violenta, lo cual es congruente con el panel inferior de la figura 4.17, mien
t.ras que el perfil de EMC2* no presenta variaciones visibles en la aceleración. 

Finalmente veremos el comportamiento de los grosores radiales de las 
EMCl y EMC2. 

La figura 4 .19 muestra dos paneles de grosor radial de las E;..rc contra dis
tancia. heliocéntrica.. En el panel superior se encuentra el perfil de anchura de 
la EMCl (línea continua), mientras que con una línea punteada se encuentra 
señalado el perfil de la El'vlCl sin interaccionar con otra EMC. En el panel 
inferior se muestra el perfil del grosor de la EMC2 con y sin interact.uar (*). 
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Evento A Evento B 
EMCJ EMC2 EMCI* El'.IC2* EMCI EMC2 EMCl* EMC2' 

V'"" [km /s] 521 516 370 518 543 511 392 468 
6.t,,,. [h] 74 75 108 68 62 67 81 65 
6.1•.,nr (UA] 0.005 0.225 0.034 0.230 0.027 0.335 0.205 0.345 

Tabla 4.6: Resultados a 1 UA de los dos experimentos numéricos correspon
dientes a los evento A y B: Velocidad de la nariz de la EMC a 1 UA (V.m,), 
Tiempo de Transito (~tiu,.) y Grosor Radial (~r.'",). El asterisco nos indica 
los eventos sin interacción. 

Observemos que el grosor de la EMCl coincide con el perfil del grosor de 
le EMCl sin interactuar (*),en 0.27 UA sufre una compresión muy violenta, 
debido a la onda de choque impulsada por la EMC2 de 0.27 UA a 0.31 UA. 
De 0.31 UA a 0.38 UA se lleva a cabo otro intervalo de compresión debido a 
la El'v!C2. Después de 0.38 UA la EMCl comienza a expandirse libremente. 
Del panel inferior se observa que la EMCl se expande libremente hasta 0.33 
cuando la El'v!C2 se expande de manera mucho m;ís suave, siendo este com
portamiento diferente al de la EMC2*. 

De los paneles superiores de las figuras 4.17, 4.18 y 4.19 no nos debe de 
extrañar que el comportamiento de la EMCl sea igual al de la EMCl * en 
un cierto intervalo, ya que si no existiera una EMC2 que interaccionara con 
la Elv!Cl el comportamiento de velocidad, aceleración y variación del grosor, 
sería el mismo que el mostrado en la figura 3.8. 

4.5 Discusión 

Como se vió en las dos secciones anteriores (4.4 y 4.5), los perfiles de 
la velocidades, aceleraciones y grosores radiales de EMCl y EMC2 es muy 
diferente cuando hay int.eracción con otra El'v!C. La tabla 4.6 resume los re
sultados a 1 UA de los experimentos numéricos A y I3. En ella se muestran 
en 8 columnas los valores de velocidad (V.me), tiempo de transito (~tw,.) y 
anchura radial (~r.,.c) de los panimetros de la EMCl y El'v1C2 con interac
ción y sin interacción (*) entre ellas. 
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Velocidad n Tiempo d/n Tiempo d/n 
1 UA de cyectn de choque IP de cyccta 

wiml sim. nor. winrl sim. nor. wind sint. nor. 

[krn/sJ [k111/sJ [hJ [h] [h] [hJ 
8MC1A• 479 370 -0.23 82 10-1 +0.27 86 107 +0.2·1 
8fv!C1A 521 +0.0!J 71 -0.13 74 -0.1,l 

Tahla 4.7: Variaciones en h"' propiedades de arriho de la 8MC1 y EMC2 con 
y sin interacción (') entre r.ll'"" 

Observemos que para el cvcmt.o A, la ErvtCl cuanclo interacciona con 
EMC2 llega a 1 UA con una vclociclad mnyor (521 km/s), en menos tiempo 
(75 h) y mil' comprimida (0.005 UA) que cuando no interncl1ía con EMC2. 
Sin embargo, aunqnc la EMC2 haya inlcrnctnado con la EMCl, su vcloeidacl 
no se ve muy afectada (516 km/s), pero sí su timnpo ele arribo (75 h) así 
como su anchura radia (0.225 UA). 

Observemos que para t~I evento 13, la E~ICI cunnclo interacciona con 
EMC2 llega a 1 UA con una vclociclacl mayor (543 krn/s), en menos tiempo 
(62 h) y nuís comprimida (0.027 UA) que cuando no int.r.ractüa con EMC2. 
Sin muhargo, EMC2 llega con una velociclacl mayor (511 km/s), pero con un 
tiempo ele arriho mayor (67 h) y nna anchura radial menor (0.335 UA). Esto 
sucede clchiclo a que la El'vlC2 se desplaza en material que ha sido calentado 
prcviatncntc por la Eri.·ICI, lo q11r. provoca un aumento en su velocidad, sin 
embargo clchido a la t.rausfercncia 1lc momento a la EMCI, la EMC2 tarda 
mri.s tiempo en llegar, conqmctiiriclost? por material nuL'; lento que se cncuc11· 
t.ra a su pa.110. 

4.6 Hipótesis de Trabajo 

Es importante recordar que la Et.lC lenta que se tomó como E/'.ICIA, cuando 
inlemct.1111 con la EMC2A, se acerca mucho mejor a las obscrmcioncs heclu•' 
por la nnve espacial \VINO como se observa en la tahla 4.7. En ella se mues
tra la E~ICIA* y E~IClA. 
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La tahla 4.7 esta dividida en 3 partes principales: Felor:irüul a 1 UA de 
la eyeda, tiempo de arribo de Choque !P y Tiempo de a77"ibo de e¡¡ecta. A 
su vez estas están dividida.<; en 3 columnas: wind, .~im y .~/111, donde wind 
corresponde al valor de la cantidad física medida por la na\'e espacial W!ND, 
sim corresponde al valor de la cant.idad física obtenida usando el código y 
por 1ílt.imo nor. corresponde a la normalización de las diferencias entre el 
valor esperado (medido por la nave \VIND) y el \'alor 1111mérico, la cual es ele 
la fonna. nor = (X .. ¡,,. - )(wi1111)/ ,,.\w111.1· 

Observemos que la velocidad de llegada a 1 VA ele la eyecta El'v!ClA 
tiene una diferencia normalizada de +0.09, en vez -0.23, correspondiente a 
EMClA *. En cuanto al tiempo de arribo del choque delantero impulsado 
por EMClA tenemos una diferencia normalizada de -0.13, en vez de +0.27 
correspondiente al choque impulsado por EMClA *. Finalmente la diferencia 
normalizada al tiempo de arribo ele EMClA es de -0.14, en vez de +0.24 
correspondiente a EMCl A*. 

De este modo, podríamos proponer que todas la El'v!C lent.as (\1:mc < \1~.a) 
estudiadas en el capítulo 3, en verdad no son E1\!C solitarias viajando en el 
medio interplanetario, sino que son el resultado ele la interacción entre EMC, 
es decir e¡¡ectas complejas, siendo la transferencia de moment.o entre las EMC 
la razón de q1w \':,,.r > \~ ..... a 1 UA. Una de las consecuencias de esta propo
sición es que no sería posible tener u11a asociación 1 a 1 entre lo observado 
por LASCO y lo medido por WIND. Para poder saber si esta propuesta es 
erró11ea o no, convendría buscar si las EMC lentas son en verdad eyect.as 
complejas [8] a partir de los elatos medidos in situ. 
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Capítulo 5 

Conclusiones 

Las EMC son una de las manifestaciones de actividad solar más importantes, 
no solo por la dinámica involucrada en su propagación en el medio interpla
netario, sino porque son los eventos que preceden a las mayores tormentas 
geomagnéticas (sección 1.3). 

Esta tesis tuvo por objetivo estudiar la propagación de EMC emplean
do un modelo hidrodinámico en 1-D, para lo cual se estudiaron 17 eventos 
(capítulo 3) que fueron detectados por las naves espaciales (SOHO y WIND) 
y recopilados por A. Lara [33) a partir de observaciones de LASCO, de la 
nave espacial SOHO y de la nave espacial \VINO. Nuestro estudio mostró 
que las simulaciones numéricas ele los 17 eventos reproducen los parámetros 
ele las El'v!C con muy diversos grados ele incertezas (tabla 3.4 y figura 3.4). 

Para El'v!C lentas, el promedio ele las diferencias normalizadas entre el 
valor esperado (medido por la nave \.VINO) y el valor numérico de la veloci
dad de la El'v!C 1 U A es del órden del 19% por debajo de lo esperado, con 
máximo en -0.1 y mínimo en -0.27. El promedio de diferencias normalizadas 
del tiempo de transito del choque fue del órclen 18% por arriba de lo espc~
rado, con mínimo en -0.25 y máximo en +0.55. Finalmente, el promedio de 
difcrem:ins nonnalizadas del tiempo de transito de la EMC es del órden de 
25% por arriba de lo esperado, con mínimo en -0.2 y máximo en +0.55. De 
lo anterior se concluye que las EMC lentas llegan a 1 U A con una velocidad 
menor que la esperada y con 1111 tiempo de transito, tanto para su choque así 
como el mismo eyecta, mayor de lo esperado. 
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Para EMC rápidas, el promedio de las diferencias normalizadas de la \'e
locidad de la El'vfC 1 UA es del órden de 4% por arriba de lo esperado, con 
máximo en +0.32 y mínimo en -0.25. El promedio de diferencias normaliza
das del tiempo de transit.o del choque fue del órden de 2% por arriba de lo 
esperado, con mínimo en -0.31 y máximo en +0.3. Finalmente, el promedio 
de diferencias normalizadas del tiempo de transito de la EMC es de órclen 
4% por debajo de lo esperado, con mínimo en -0.33 y máximo en +0.1. De 
lo anterior se concluye que en general las EMC rápidas llegan a 1 UA con 
una velocidad similar a la esperada al igual que el tiempo de transito, tanto 
para su choque así como el mismo eyecta, reproduciendo el modelo numérico 
mejor este tipo de Erv1C. 

Para poder entender las diferencias entre los parámetros reproducidos 
numéricamente con los valores esperados medidos por \VIND in sitn, es ne
cesario remontarnos a las condiciones iniciales ele nuestras simulaciones. El 
modelo supone una simetría esférica polar y desprecia todos los efectos del 
campo magnético. Sin embargo, los eventos en el viento solar que deseamos 
reproducir tienen una dinámica magnetohiclrodinámica en 3-D, no teniendo 
una simetría definida, lo cual ya supone una gran diferencia. Las condiciones 
iniciales del viento solar que nosotros introducimos para reproducir el viento 
solar ambiente de manera numérica son arbitrarias y más de una combina
ción de parámetros puede reproducir las condiciones medidas a 1 UA. Por 
otro lado la velocidad y el tiempo de duración estimados para cada Ei\!C en 
función de las observaciones de LASCO, así como, la identificación de sus 
contrapartes cm Jos datos ele lVIND a 1 UA, dependen del factor humano, 
Jo que implica que dos personas pueden analizar el mismo evento, y pueden 
inferir diferentes valores para un cierto parámetro. 

También nuestro estudio arrojó Jos perfiles ele velocidad, aceleración y 
grosor de las eyectas, a medida que éstas viajan en el medio interplanetario, 
en particular, Jos perfiles de las eyectas rápidas son congruentes con Jos en
contrados en [17]. 

Dentro de esta tesis, se llevó cabo. el est.ndio de Ja interacción de dos 
EMC (capítulo 4), mostrando la dimímica cuando 2 E~IC scenciicntran en 
el medio interplanetario, llamadas Eiv!Cl a la primera y EMC2 a la segunda. 
De los resultados obtenidos se observó cómo la interacción de las Ei\·IC en 
el medio interplanetario modifican Jos parámeteros de llegada de la El\.!Cl, 
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como lo son la velocidad a la que llega a 1 VA, el tiempo de arribo de la 
eyecta, de la onda de choque y el tiempo entre la onda de choque y la eyec
ta. Sin embargo, la dinámica cambia cuando esta interacción se lleva a cabo 
en 20 como se muestra en [18] en donde dependiendo el lugar donde se lle
ve la observación, la dinámica de la interacción tendrá perfiles muy diferentes. 

Como trabajo a futuro se propone poder comparar las simulaciones ntíme
ricas de la interacción de 2 EMC con observaciones in sit.u de naves espaciales. 
Estos estudios pueden llevar a un mejor ent.endimient.o de la dinámica a gran 
escala del viento solar, en periodos de mucha actividad solar. 
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