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Resumen

En este trabajo se desarrolla un estudio numérico de la propagacion de
Eyccciones de Masa Coronal y Ondas de 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 estndio es entender la evolucion dindmica de estas perturbaciones.

El Sol estd permeando al medio interplanctario de particulas y campo
magnético, formando lo que se conoce como viento solar [30]. Aunado a este
flujo continuo de viento solar existen enormes eyecciones de masa coronal
(EMC) asociadas con la actividad solar [1]. Las EMC se propagan cn el me-
dio interplanetario y cuando algunas de cstas pasan cerca de la Tierra pueden
ocasionar tormentas geomagnéticas, las cuales provocan daiios severos a tele-
comunicaciones y satélites [32]. Las condiciones del Sol, el viento Solar junto
con las caracteristicas de la imagnetosfera, ionosfera y termosfera que puedan
afectar sistemas tecnoldgicos, ya sean espaciales o terrestres, poniendo cn pe-
ligro la vida o salud humana es lo que sc conoce como clima espacial, donde
las EMC juegan un papel crucial [32]. Es por ello que es de gran interés el
poder predecir cuando una EMC llegard a la Tierra. Con esto se podrian
tomar las medidas necesarias para disminuir los dafos ocasionados por las
tormentas gecomagnéticas [21][22].

Para llevar a cabo cl estudio de las EMC y sus ondas de choque inter-
planetarias, se utilizard un modelo numérico. En este modelo se supone que
el viento solar tiene simetria esférica y se omiten los efectos debidos al cam-
po magnético. Tomando en cuenta estas consideraciones, aproximaremos la
dindmica del viento solar a un fluido hidrodindmico. Para desarrollar el mo-
delo untilizaremos el eéddigo ZIEUS-3D, que es un céddigo numérico que resuclve
las ccuaciones de un fluido ideal Magnetohidrodindmico (MHD) y el cual se
aplica a diversos problemas astrofisicos {43] [46].

Empleando nuestro modelo numérico, simularemos al viento solar como
un fluido continuo y a las EMC como pulsos, las cuales se propagardn a
través del viento solar ambiente [17]. En este trabajo se realizd la repro-
duceién numérica de 17 EMC observadas cerca del Sol por el instrumento
LASCO de la nave espacial SOHO y detectadas posteriormente por la nave
espacial WIND cerca de la Tierra. En este trabajo estudiamos Ia evolucidn



de las propiedades fisicas de estas perturbaciones desde que salen del Sol
hasta que llegan a la Tierra, tales como: su velocidad, momento y en par-
ticular el tiempo de arribo a la Tierra. Posteriormmente se compararén los
resultados numéricos del modelo con observaciones de naves espaciales. Una
vez estudiado a las EMC en el medio interplanctario, se procedid estudiar
la dindmica de la interaccion entre 2 EMC en el medio interplanetario, para
ello se construyeron los eventos de colisiéon A y B, de donde se pudicron ob-
servar los cambios de los pardmetros de llegada a 1 UA de las EMC cuando
colisionan.



- Prefacio.

La tesis estd organizada en 5 capitulos. En el capitulo 1 se da una intro-
duceion a la dindmica del medio interplanetario y de algunos de sus elementos
mds importantes como el viento solar y las eyccciones de masa coronal. En
¢l capitulo 2 se expone la revisién tedrica realizada para estudiar la dindmica
en el medio interplanctario; se explican las bases del modelo fisico que se
utilizé para poder reproducir una eyeccién de masa coronal viajando en el
viento solar con ayuda del cédigo ZEUS-3D. En el capitulo 3 se expone la
reproduccidn de 17 eyecciones de masa coronal mostrando las diferencias que
existen entre los resultados numdéricos y las observaciones hechas in situ. En
el capitulo 4 se estudia la interaccidén de dos eyecciones de masa coronal en
el medio interplanetario, construyendo para cllo dos eventos de colisién. En .
el capitulo § se exponen las conclusiones generales de la tesis.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1 El Sol y el Viento Solar

El Sol es bdsicamente una bola de gas caliente, cuya energia es proporcio-
nada por las reacciones nucleares que se llevan a cabo en su micleo, y que
eventualmente es radiada hacia el espacio fuera de su superficie. La tempe-
ratura cn el centro es de 15 millones de grados, siendo la “luz producida”
en su mayoria 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 reemitida tantas veces que son necesarios 100,000 ands para que
la energia generada en el micleo alcance la superficie. El Sol tiene una cs-
tructura diferenciada en capas concéntricas, con diferentes propiedades: La
fotésfera, la cromdsfera y la corona. La fotdsfera es una capa muy delgada de
aproximadamente 300 kilometros de espesor; la temperatura en su base es de
8500 K hasta 4500 °I{ en la parte superior, siendo su temperatura media de
5770 “K. La cromdslera se localiza por arriba de 1a fotésfera, tiene un grosor
muy variable, entre 1000 y 8000 km; en la parte inferior su temperatura es de
4000 °I<, mientras que en su parte mds alta tiene una temperatura de cerca
de un millén de grados. La regidn en la parte miis alta se conoce como la
region de transicién; a partir de aqui comienza la corona [19]. En la figura
1.1 se muestra la estructura por capas del Sol.

La corona es un gas ionizado compuesto principalimente de hidrégeno y
¢l cual se encuentra a una temperatura del orden de un millén de grados
[13]. A esta temperatura el hidrégeno estd ionizado, los electrones se *libe-
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Figura 1.1: Diagrama del Sol {ver []]

ran” de sus protones y el gas se convierte en plasma. Ain no se conocen las
causas por las qué la corona tiene una temperatura tan alta, ya que al irnos
alejando del centro del Sol hacia afuera, la temperatura deberia de decrecer.
Sin embargo, la corona tienc una temperatura mucho mayor que su capa
predecesora [d] lo cual se observa en la figura 1.2. Antes de la fotdsfera la
temperatura decrece, sin embargo, a partir de 1.000 radios solares (el radio
del Sol es de 6.95 x10° m) la temperatura comienza a aumentar. La alta
temperatura de la corona hace que la presién térmica sea mayor a la fuerza
gravitacional, la cual es insuficiente para retener el material de la corona
dejindolo eseapar, provocando lo que se conoce como Viento Solar, el cual
es una parte fundamental de nuestro estudio en esta tesis, como se verd en
los capitulos 3 y 4.

La idea de viento solar no fue inmediatamente aceptada, debido a que
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no habia una explicacién tedrica obvia para este flujo proveniente del Sol. A
finales de los afios 50 habia dos imdgenes respecto a este flujo o extension
de la corona: una estdtica defendida por S. Chapman y una dindmica defen-
dida por E.N. Parker. En la imagen estdtica, la corona deberia extenderse
hasta muy grandes distancias; en la imagen dindmica. la corona debera fluir,
esto cs, deberia de estar escapando de forma continua del Sol [4]. La ima-
gen dindmica no fue del todo bien recibida, sobre todo porque sus soluciones
implicaban un flujo sumamente rdapido de material proveniente de la coro-
na. La existencia del viento solar cra todavia tema de debate en el dmbito
académico hasta que en 1962 se reportd la confirmacién contundente de su
existencia con las primeras mediciones del viento solar en ¢l medio interpla-

netario, obtenidas por el Mariner 2, Ia primera sonda espacial dirigida hacia
otro plancta [13].

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




Vlento Solar -Velocidad Densidad Temperatura

[km/s] [particulas/cm?] [10°K]
Lento ~400 ~10 ~4
Rdpido ~700 ~ 3 ~2

Tabla 1.1: Caracteristicas del Viento Solar Répido y Lento [ver [44]]

de campo magnético solar que permea al medio interplanetario [30]. Este es
resultado de una enorme diferencia de presién de gases entre la corona solar
y el medio interplanctario. 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 rdpido y lento. En la tabla 1.2
se resumen las propiedades del viento solar rdpido y lento a una distancia de
1 unidad astronémica (1 UA).

Utilizando observaciones épticas del Sol por los instrumentos del Sky-
lab y combinando con técnicas observacionales desde la Tierra, se confirmé
la hipdtesis de que los hoyos coronales son fuentes del viento solar rapido.
Cuando estos hoyos se encuentran cerca del eceuador del Sol y persisten duran-
te varias rotaciones solares, se han detectado chorros de viento solar rdpido
golpeando de forma recurrente a la Tierra cada vez que uno de estos ho-
yos coronales apuntd 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 aiin cs incierto; se cree que
cl 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 un viento mds lento y denso en los bordes, aiin no logran
reproducir los valores del viento solar lento observado en el medio interplane-
tario [13]. El origen del viento solar lento es una pregunta abierta hoy en dia.

1.2 Ciclo de Actividad Solar

51 Sol, no siempre tiene la misma actividad. Esta varfa a lo largo de ci-
clos, teniendo diversas manifestaciones. Entre cllas, son de especial interés
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las eyecciones de masa coronal, ya que, como se verd mds adelante, estdn
relacionadas con ¢l “Clima Espacial”, siendo esenciales para nuestro estudio.
A continuacién veremos algunos de los aspectos mds 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 mds antiguo
que se ha empleado para determinar el grado de actividad que presenta el
Sol. Las manchas solares se producen cuando campos magnéticos muy in-
tensos emergen desde la zona convectiva, por debajo de la fotdsfera, hasta
la superficie solar. Iste nuevo flujo tiene un intenso campo magnético y una
temperatura considerablemente menor respecto de la regién a sus alrededo-
res. El valor promedio de la temperatura fotosférica es de ~6000 °C y el drea
que emerge tiene una temperatura de ~4200 °C, lo cual hace que tenga una
apariencia obscura en contraste con la fotdsfera 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 gas dentro de
la mancha y reduce la interaccion entre ella y sus alrededores.

En 1852, Heinrich Schwabe encontré que el niimero de manchas solares
promediadas anualmente presentaban una variacién temporal regular de un
largo perfodo de aproximadamente 10 afos. El periodo asociado a la ocu-
rrencia del mimero promedio mds grande de manchas solares se denominé
mdzimo solar, v cl periodo que presenta el mimero promedio de manchas
solares mds bajo se denomind minimo solar.

Andlisis mds recientes han mostrado que la longitud promedio del periodo
de actividad es de 11 anos. Actualmente se define que cada ciclo solar inicia
con ¢l minimo solar y termina con el siguiente minimo. El ciclo solar no ¢s
simétrico , toma aproximadamente 4.8 afios para evolucionar del minimo al
maximo y del orden de 6.2 anos para evolucionar del maximo al minimo [9],
lo cual se puede observar en figura 1.3, donde se muestra ¢l Ciclo de Manchas
Solares desde el afio 1750 hasta el aiio 2000.

Una caracteristica muy interesante del ciclo de manchas solares es que

10




Nimero de
Manchas Solares

1750 1760 1770 1780 1790 1B00 1Bl0 1820 1830 1840 1850
Ao

Ndmero de
Manchas Solares

1850 1860 1670 1880 1830 1900 1910 1920 1930 1940 1950
Ano

300 T T v

: Ndmero de
" Manchas Solares

]

o
1950 1960 1970 1980 1990 2000 2010 2020 2030 2040 2050
Afo T

" Figura 1.3: Ciclo de Manchas Solares desde al aiio 1750 hasta ano 2000 [ver
[55]] '

tiene que ver con ¢l ciclo magnético del Sol. -Las manchas del inicio de un
nuevo ciclo se distinguen de las manchas del ciclo anterior, por su polaridad,
volviendo a cambiar de nuevo la polaridad después de un ciclo. El campo
magnético alrededor de los polos del Sol invierte su polaridad cada 11 afos
cerca del médximo de manchas, después de otros 11 afos los polos vuelven a
cambiar su polaridad, siendo la duracién de este cambio de polaridades de
22 afios.

Las manchas solares sélo representan uno de los fenémenos que se pre-
sentan dentro de unas estructuras mas complejas en la superficie solar deno-
minadas regiones activas.
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Capa Estructura o evento Longitud de onda (A) Observaciones

Fotdsfera Manchas Laz blanca
Cromadsfera Manchas Kl Las mads intensas
Fulguraciones (1 Disco Solar
Corona Filamentos Hev, K3 Disco Solar
Filamentos ealientes EUV, X Unicamente

en el Limbo

Tabla 1.2: Algunas caracterfsticas técnicas para observar algunas de las es-
tructuras en las regiones activas: capa de observacidn, longitud de onda,
region de observacién [ver [9]]

1.2.2 Regiones Activas

Las regiones activas (RA) son regiones tridimensionales en el Sol que tienen
su base en la fotésfera, se extienden a la cromdsfera y alcanzan la corona
bhaja. Para estudiar determinadas caracteristicas de las RA es necesario em-
plear observaciones en diferentes longitudes de onda, tales como la luz blanca,
rayos X, ultravioleta, ondas de radio, ete. [9]

Las RA comprenden una gran variedad de fendmenos caracteristicos tales
como ficulas, manchas, protuberancias, arcos coronales, Milguraciones, cte.
La Tabla 1.2 muestra una clasificacion de las diferentes estructuras que se
pueden identificar en una RA, la regidn espectral en la que se observa y la
region usada en las observaciones.

1.2.3 Protuberancias Eruptivas

En la linca lla (6563 A) se pueden observar frecuentemente grandes cho-
rros de materinl solar configurados en estritcturas estables, de millones de
kilémetros de largo que se alzan por cencima de la fotdsfera solar, sostenidos
por intensos campos magndéticos locales, los cuales se denominan protuberan-
cias solares.

Las protuberancias se pueden dividir de manera general en: quielas y ac-
tivas. Las protuberancias quietas se caracterizan por tener tiempos de vida
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largos (desde dias hasta meses). La tercera parte de las protuberancias son
quictas y presentan una apariencia de cuerdas de material entrelazadas, las
cuales presentan didmetros menores a los 3000 kildieiros y una extensién de
decenas de miles de kilémetros de largo y la intensidad del campo magnético
se cncuentra en el intervalo de hasta 10 Gauss [9).

Las protuberancias activas cstdn siempre ligadas con regiones activas,
presentando una evolucién estructural muy rdpida, con un tiempo de vida
muy corto. Los movimientos de material dentro de ellas presentan una ve-
locidad muy alta, hasta de 2000 km/s y la magnitud del campo magnético
¢s del orden de 200 Gauss. Una gran parte de las protuberancias activas en
algin punto de su existencia llegan a estallar abruptamente liberando gran
cantidad de energia y material solar en el espacio. A ecstos eventos se les
denomina protuberancias eruptivas {9).

1.2.4 Fulguraciones

Las fulguraciones o rdfagas son liberaciones siibitas de grandes cantidades
de energfa. Una fulguracién se observa cn la cromdsfera como un abrillan-
tamiento repentino de una cierta region, comiinmente una region activa. La
encrgia en el proceso de la fulguracion se libera de manera sitbita en una
amplia gama del espectro energético. En cuestién de minutos u horas se
libera encrgia en forma de rayos X, rayos gama, radiacién ultravioleta, esta-
HNidos de radio en longitudes de onda kilométricas, luz blanca, y particulas
muy energéticas. Las fulguraciones pueden suceder en cualgquier momento y
durar desde minutos hasta horas. Las mds intensas pueden generar grandes
emisiones en el intervalo éptico lo cual hace posible que se puedan observar a
simple vista desde la Tierra. El total de energfa liberada en una fulguracion
puede cubrir un intervalo entre 10%' y 10%® joules y puede ser liberada en un
intervalo de tiempo de 100 a 1000 segundos en regiones con extension lineal
del orden de 10" km a 10° ki, integrando sobre las tres fases en que normal-
mente se¢ divide una fulguracién: precursora o prefulguracidn, destello y fase
principal [9].

El histograma 1 muestra la variacién del nimero de fulguraciones con

el ciclo solar. La letra M seiala el lugar donde se encuentran los méaximos
de manchas solares, micntras que la letra m sciiala los minimos. Se ob-
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serva que es cn los mdximos, o cerca de los médximos, donde se da el mayor
~nimero de fulguraciones mientras que en los minimos 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" 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 corondgrafo cn el Ob-
servatorio Solar Orbital 7 (OSO 7) [47]. Afios después fucron observadas por
el Skylab [34], ¢l corondgrafo Solwind en el satélite P78-1, y la Misién Solar
Maximum (SMM) [35]. Desde 1996, LASCO (Large Angle and Spectrome-
tric Coronograph) del satélite SOHO (Solar and Heliospheric Observatory)
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Figura 1.4: Evolucién de un EMC del 18 de agosto de 1980 {ver [52]]

ha grabado cientos de EMC. El instrumento LASCO tiene un campo de vi-
sién centrado en el Sol de 32 radios solares (I2,) y con alto intervalo dindmico
y de sensibilidad, provee una imagen sin precedente de la corona solar de tres
a cuatro veces mds ancho que los corondgrafos anteriores [10]. La figura 1.4
muestra un cjemplo de la evolucién de una EMC observada el 18 de agosto de
1980. En ella sc observa el inicio de la formacién de una burbuja (10:04), la
cual crece con el tiempo (11:43, 11:54, 12:06, 12:15). Durante este periodo, el
Sol todavia cs capaz de retener este material. Sin embargo, aproximadamen-
te una hora despuds, la presién térmica es tan grande que vence la fuerza de
gravedad ejercida por el Sol, vertiendo este material al medio interplanetario.
Acto seguido ocurre una fulguracidn.

Imdgenes de disco en lineas cspectrales EUV (rayos ultravioleta extre-
mos) cubren el inicio de una EMC con alta resolucién temporal y espacial.
La luz blanca de las imdgenes de los corondgrafos dan medidas confiables de
las velocidades y masas de la EMC, y la cobertura completa de la corona
solar permite una excelente inferencia estadistica. La mayor limitacién es la
incierta estructura tridimensional debido a la proyeccién del plano del ciclo v
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la carencia de informacidn acerca de su temperatura. Espectros en el ultra-
violeta nos proporciona cambios Doppler e informacién detallada acerca de
Ia temperatura del plasma y del estado de ionizacidn, a pesar de nuestro res-
tringido campo de visién. El campo magnético iinicamente puede ser inferido
de modelos basados en ¢l campo de la superficie solar o de la extrapolacién
de la estructura del campo observada en las nubes magnéticas que vienen del
Sol. Combinando imdgenes EUV, datos de luz blanca de los corondgrafos y
espectros UV, es posible obtener la imagen mis completa de la estructura y
la evolucion de EMC, aunque se sigan teniendo mediciones pobres del campo
magnético coronal [2].

El histograma 2 muestra la variacién del mimero de EMC con el ciclo
solar. Se observa que es en los mdximos, o cerca de los méaximos, donde se
da cl mayor niimero de EMC, mientras en los minimos se presenta el menor
niimero. Como se observa en el histograma 2 no se observaron EMC en el
intervalo de 1990 a 1995 debido a que no haba coronégrafo que las detectarlas

[1].

La relacion entre las EMC y cventos explosivos, como las fulguraciones
(ver figura 1.4), ha sido extensamente estudiado, considerando que las EMC
son la consecuencia de eventos explosivos. Sin embargo, los resultados fueron
que menos de la mitad de las EMC son asociadas con estos eventos explo-
sivos, y que cuando esto pasa, no es raro que un evento explosive ocurra
después de que haya dado principio una EMC [1]. Es claro que las EMC 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-situ demostraron la existen-
cia de choques sin colisiones asociados con inhomogencidades espaciales o va-
riaciones temporales en el viento solar y con interacciones viento-planetarias.
Observaciones remotas sugirieron que choques similares ocurren en asocia-
cidn con la actividad solar en la corona [28]. La figura 1.5 muestra un choque
detectado in-situ por la nave ACE, el cual se reconoce con un brinco stibito
en los pardmetros del viento solar ambiente como son: velocidad, tempera-
tura y densidad. Seguido del choque se encuentra una EMC que se convirtid
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en_nube magnética. En el capitulo 3 se verdn algunas firmas in-situ para
identificar EMC en los datos del viento solar.

Una onda de choque es una perturbacién compresiva muy intensa. la res-
puesta del medio ante la perturbacién producida por la onda ya no puede
considerarse lineal (es decir que los cambios en la densidad, presion ¥ tempe-
ratura no son pequeiios comparado con los valores no perturbados del medio)
provocando cambios irreversibles en el estado del medio siendo su grosor muy
delgado comparado con las escalas caracteristicas del medio, por lo que se
le considera una discontinuidad [13]. Los choques corrotantes, son asociados
con regiones de interaccion corrotantes, las cuales se forman como resultado
de la interaccién entre los flujos de plasma rdpido y lento (viento solar rdpido
y lento), debido a la rotacién solar, dando lugar a zonas de compresién en
las que la densidad del plasma se ve notablemente incrementada y que even-
tualmente 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 de febrero de 1999.
En la figura se muestra: (a) magnitud del campo magntico B3, (b) el dngulo
¢ de variacidén del campo magnético fuera de la ccliptica, (¢) el dngulo A
de variacién del campo magnético dentro de la ecliptica, (d) el mimero de
protones/cm?®, (e) la temperatura de los protones y (I) la velocidad. [ver {8]]

Existen otro tipo de frentes de choque, asociados a emisiones esporddicas,
cruptivas de plasma mds rdpido desde ciertas regiones del Sol. Estos frentes
viajan radialmente hacia afuera, expandiéndose y alejindose del Sol. Una
*eyccta” (region de plasma que se introduce al viento solar de manera tran-
sitoria) si es mads veloz que el viento solar ambiente lo comprime y si es
supersdnico respecto al viento ambiente forma una onda de choque que viaja
enfrente. [Este tipo de choque se denomina Onda de Choque Transitorio,
llamado asi por su cardcter temporal. Este es el tipo de choques que se van
a ostudiar en csta tesis.

Las onda de choque transitorios viajan radialmente hacia afucra del Sol.

Son estructuras muy anchas que cubren cominmente un dngulo de cerca de
100 grados y se expanden a velocidades de 200 a 700 km/s siendo su velocidad

18



maximo del ciclo solar y decrece en el minimo [40]. Mediante la combinacién
de observaciones del corondgrafo del Solwind con las obscrvaciones interpla-
netarias del HELIOS 1, se encontré que virtualimente todo choque transitorio
grabado por HELIOS 1 estaba asociado con una EMC [45]. Después de este
extenso estudio, es ampliamente aceptado que las EMC son los pistones que
impulsan a los choques transitorios interplanctarios. Como hay muchas mds
EMC que choques, es necesario una seleccién. Se cree que las mas grandes y
riapidas EMC son las que impulsan estos choques [6]

1.3 Clima Espacial

El flujo de viento solar confina a los campos magnéticos de los planetas en
ciapsulas llamadas magnetdsferas, las cuales tienen forma de cometa, redon-
deadas hacia el Sol y con una cola extendida en la direccién opuesta, como
se observa en la figura 1.6. A la frontera que limita la extensién del campo
geomagnético se le llama magnetopausa y se encuentra, en el lado dia, a una
distancia de unos 10 - 12 radios terrestres (I2,) {12].

Cuando el viento solar supersdnico, se encuentra 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 obstdculo. El BS disminuye la velocidad
del viento solar a velocidades subsdnicas, entonces ¢l viento solar puede fluir
alrededor de la magnetdsfera. Kl BS tiene una forma curva, simétrica cerca
de la linea Sol-Tierra, parcciéndose a una pardbola de revolucion. La posi-
cién de la nariz del choque es alrededor de 14 R+ del centro de la Tierra. La
posicién exacta del BS relativa a la Tierra depende de la presion dindmica
del viento solar.

Cuando cn el Sol ocurren emisioncs violentas 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 magnetopausa terrestre, unos dias después de haber salido
del Sol, 1a comprimen y la distorsionan produciendo alteraciones magndéticas
intensas, llamadas tormentes geomagnéticas.
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Durante las tormentas geomagnéticas, el campo magnético en la super-
ficic de la Tierra es perturbado por. fuertes corrientes fluyendo dentro de
la magnetdsfera y la iondsfera, propiciando eventualmente la penctracion
de particulas solares en la magnetdsfera. Al chocar estas particulas con los
atomos de nuestra atmdsfera se producen efectos tales como auroras y se per-
turban también las comunicaciones por radio. Las tormentas geomagnéticas
son atribnidas a dos causas: a los flujos de la regiones de interaccién co-
rrotantes y a las perturbaciones transitorias. Estas iiltimas son debidas a
las EMC [12]. En particular las tormentas geomagnéticas mds intensas se
asocian a EMC debido a la presién dindmica, asociadas a sus grandes velo-
cidades, sobre la magnetdsfera.

La induccién de corrientes en la Tierra, el control de altitud de las naves
espaciales, interferencia en la sehal de satélite, seguridad de los astronautas
y pasajeros de las acreolineas son algunos efectos que ticnen los procesos
Tierra-Sol sobre nuestra tecnologia [32]. Se conoce como clima espacial a
las condiciones del Sol y el viento solar junto con las caracteristicas de la
magnetosfera, la ionosfera y la termdsfera que puedan afectar sistemas tec-
noldgicos, ya scan espaciales o terrestres, poniendo en peligro la vida o salud
humana. Las EMC 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,
seria entonces posible tomar las medidas necesarias para disminuir los danos
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ocasionados por las tormentas geomagnéticas.

1.4 Antecedentes y Motivacion de la Tesis

En 1969 se comenzé el estudio de la propagacién de perturbaciones en ¢l
viento solar rcalizando simulaciones numéricas. En cste trabajo se utiliza-
ron soluciones numéricas de las ecuaciones hidrodindmicas (dependientes del
tiempo) de un fluido ideal, para estudiar la propagacién de perturbaciones
ocasionadas por fulguraciones en el medio interplanetario. En el trabajo se
obtuvo una buena correlacién entre el tiempo de arribo y la fuerza del cho-
que, con las observaciones reportadas [29)].

En 1996 se utilizé un eédigo unidimensional hidrodindmico para simular
la evolucién heliosférica de perturbaciones producidas por EMC lentas den-
tro de un viento solar ambiente rdapido. El objetivo del trabajo fué estudiar
la aceleracion de cstos eventos y compararla con observaciones de la nave

espacial Ulysses [26].

En 2000 se traté de encontrar un método de prediccién del tiempo de
arribo de las EMC, usando para ello, una relacién entre las velocidades cerca
del Sol y en ¢l viento solar, encontrindose una relacién de aceleracion efectiva
actuando sobre la ENMC, A partir de aqui se obtiene una relacién lineal entre
la velocidad inicial y la aceleracién efectiva de la EMC. Basindose en esta
relacion es posible derivar un modelo empirico que nos diga cuando llegaria
una EMC [21].

En 2002 se estudid la evolucion de 4 EMC detectadas por LASCO y que
fueron asociadas a EMC detectadas junto con un choque, a 1 UA por WIND,
utilizando un cédigo hidrodindmico unidimensional. Los resultados arroja-
ron que aunque ¢l choque es impulsado por la EMC antes de llegar a 1 UA,
los choques se mueven de manera independiente cuando se acercan a 1 UA.
También se hicieron buenas reproducciones de los tiempo de arribo tanto del
choque como de la EMC [16].

En general, se ha tratado con estos y otros trabajos, poder entender la
evolucién de las propiedades fisicas de las perturbaciones cuando dstas se
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desplazan por el medio interplanctario. Sin embargo, oxiste otro objetivo
mds ambicioso que es el de la prevencién: si es posible reproducir compu-
tacionalmente los eventos y que nuestras simnulaciones se acerquen méds a
“las observaciones hechas, entonces nosotros podriamos construir un modelo
que pueda predecir la llegada de la EMC y as{ poder reducir al minimo los
daifios que provocan sus efectos, como los producidos por las tormentas geo-
magndéticas. Esta es la motivacién de la tesis y el objetivo a largo plazo. Para
llevar a cabo nuestro estudio, utilizamos el cddigo ZEUS-3D para realizar las
simulaciones numéricas que se presentan en este trabajo.

1.5 Cédigo ZEUS-3D

El cédigo ZEUS-3D (version 4.2), fue desarrollado en el National Center Su-

. percomputer Applications (NCSA) en Urbana-Champaign, Illinois, por M.
Norman, J. M. Stone y D.A. Clarke. Con él se puede describir la magnetohi-
drodindmica (MHD) de fluidos ideales, (es decir, fluidos con conductividad
infinita, no viscosos no relativistas) que gobiernan la evolucién de una gran
cantidad de sistemas astrofisicos [46].

Algunas de las principales caracteristicas del cddigo son: puede resolver
problemas en 1, 2 y 3 dimensiones, los cdlculos pueden realizarse con diferen-
tes geometrias (cartesianas, cilindricas y esféricas), puede manejar diferentes
tipos de condiciones a la frontera, la evolucidn del fluido puede ser isotérmica
o adiabidtica. Para mds detalles ver [43].

Para llevar a cabo el estudio numeérico de la propagacion de las EMC y
ondas de choque en el medio interplanetario se supondra que el viento solar
tiene simetria esférica y se omitirdn los efectos debidos al campo magnético.
Tomando en cuenta estas consideraciones nosotros podremnos aproximar la
dindmica del viento solar por un fluido hidrodindmico.

Empleando ZEUS-3D, simularemos al viento solar como un fluido conti-
nuo y a las EMC como pulsos, las cuales se propagardn a través del viento
solar ambiente [48]. Con cl trabajo se espera poder determinar la evolucién
de las propiedades fisicas de estas perturbaciones desde que salen del Sol has-
ta que llegan a la Tierra, tales como: su velocidad, momento y en particular
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¢l tiempo de arribo a la Tierra.

Posteriormente se comparardn los resultacdos muméricos obtenidos con ob-
servaciones de naves espaciales para determinar qgue tan bien se ajusta nuestro
modelo con los datos [15]. Finalizando nuestro estudio con dos experimentos
nimericos de la interaccion de dos EMC.
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Capitulo 2

Fisica de Perturbaciones
Heliosféricas

Para estudiar la dindmica en el medio interplanetario, debemos de tener un
modelo fisico que nos ayude a entender las perturbaciones que ocurren en
éste. IEste modelo se basa en la idea de que el viento solar se comporta
aproximadamente como un fluido y donde a primera aproximacién podemos
despreciar los efectos del campo magnético, i.e., un ’océano’ cubriendo to-
da la heliosfera con ondas y perturbaciones propagdndose a través de este
medio. Estas perturbaciones y ondas son producidas debido a la actividad
del Sol. El objetivo de este capitulo es exponer la fisica involucrada en el
modelo hidrodindmico, haciendo una revisién bibliogrdfica de la meecdnica de
fluidos basada principalmente en los libros: Currie [11] y Landau [31], asf
como Zemansky [49].

2.1 Mecéanica de Fluidos (Hidrodinamica)

Un fluido es un material que ante una fuerza cortante, por pequeiia que
ésta sca, se deforma sin limite {4], como los liquidos y gases. El estudio del
movimiento de los fluidos constituye lo que se denomina dindmica de flui-
dos. Puesto que los fenémenos considerados en la dindmica de fluidos son
macroscopicos, un fluido se considera como un medio continuo. Esto sig-
nifica que siempre se supone que cualquier elemento de volumen pequeiio
del fluido es suficientemente grande para contener un miimero muy eleva-
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do de moléculas. De acuerdo con cllo, cunando hablamos de elementos de
volumen infinitamente pequeilos , siempre queremos decir aquéllos que son
“fisicamente” infinitamente pequeiios, es decir, muy pequeiios en compara-
cién con el volumen del cuerpo o sistema en consideracidn. Sin embargo,
este volumen es grande comparado con las distancias caracteristicas entre las
moléculas (camino libre medio). Las ecuaciones que gobiernan ¢l movimiento
de un fluide en ausencia de viscosidad y fuerzas de cuerpo son:
La ccuacién de continuidad

7]
"6—t + 5{;:(/)11.;,) = 0 (2'1)

Las ccuaciones de Navier-Stokes .- -

~ (2.2)
du,
S - (2.3)
ylas e(:,lm(;io'neﬁdéiéstzj’c:ld; g o _
=ppT) (2.4)
e=<(nT) - (23)

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

Las ecuaciones anteriores representan 7 ecuaciones con- un-total de 7

" incdgnitas a determinar que son: la presién (p), la densidad (p); la energia

interna (£), la temperatura (T) y las tres componentes de la velocidad (u;).

La expresion (2.1) es escalar y nos expresa que la masa se _conserva, o
de un modo mds preciso, nos estd diciendo que el flujo de'masa se mantiene
constante. La cxpresidn (2.2) representa tres ccuaciones escalares corres-
pondientes a los tres posibles valores del indice libre 7 y son llamadas las
ccnaciones de Navier-Stokes o ecuaciones de momento para un elemento del
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fluido. Esta expresion es la segunda ley de Newton y nos estd diciendo que
el cambio de momento, es debido a gradientes de presién. La expresion es-
calar (2.3), es la ccuacién de conservacion de la energin. Para finalizar, las
dos ultimas ecuaciones, (2.4) y (2.5) son la representaciones generales de las
ccuaciones térmicas y caléricas de estado respectivamente.

Para tener nucstro 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 Ecuacién de estado

Un sistema termodindmico estd constituido por alguna porcién del universo
fisico que nosotros consideremos para su estudio. En el momento que ha-.
blamos de aislar una porcién de dicho universo surge automditicamente el
concepto de frontera, ¢s decir, el mecanismo que lo separa del resto del uni-
Verso.

Asociado a cada sistema, existe un conjunto de atributos macroscdpicos,
medibles de manera experimental, a los cuales pueden asignarse valores
nimericos, como puede ser la presion, volumen, ete.. Tstos atributos se de-
nominan variables, propiedades o coordenadas termodindmicas. Cuando los
valores numéricos asignados a las variables termodindmicas que describen
un sistema no cambian se dice que éste se encuentra en equilibrio termo-
dindmico. Cuando las variables del sistema toman valores fijos tenemos que
cl sistema se encuentra en un estado.

Supongamos que colocamos a dos sistemas termodindmicos juntos, aisla-
dos y en contacto por una pared adiabdtica, cuando retiramos dicha pared
y colocamos una pared diatérmica, las variables termodindmicas que descri-
ben cada sistema fluctuaran hasta alcanzar el equilibrio conjunto, es decir,
que las coordenadas termodindmicas de los dos sistemas en conjunto ya no
cambiardn. A este tipo de equilibrio se llama equilibrio térmico. La tem-
peratura T de un sistema es una propiedad que determmina si un sistema se
halla o no en equilibrio térmico con otros sistemas, por ende, es una variable
termodindmica con la que contardn todos los sistemas,

Un sistema termodindmico puede ser descrito a partir. de una relacién
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funcional entre las.variables termodindinicas que-lo describen. Supongamos
que un sistema:termodindmico es descrito por las variables termodindmicas
X, Y,Z, es posible describir al sistema por una funcién de la forma;:

fX\Y)y=2 (2.6)

Imaginemos que tenemos un cierto gas encerrado en una cdmara donde se
puedan medir con facilidad la temperatura, volumen y presién. Si fijamos el
volumen a un valor fijo y hacemos que la temperatura tome un valor determi-
nado, la presién quedara determinada y scrd imposible modificar la presion
sin modificar las otras variables. En otras palabras fijando, dos variables
termodindmicas la tercera se fija de manecra natural. Esto nos sugiere una
relacién de la forma (2.6). Tal ecuacién es llamada ecuacidon de estado y nos
dice todos los posibles estados en equilibrio en los que puede estar nuestro
sistema.

La ecuacién de estado mds simple es la llamada ecuacién del gas ideal
que tiene la forma [14}:

P = pRT (2.7)

donde R es la llamada constante universal de los gases con un valor 8.31441
J/mol-K [49] y p = T con = el niimeroc de moles y i el peso molecular (una
manera alternativa de la ecuacién estado es PV = RT).

Por simplicidad, para trabajar el problema fisico que nos hemos plantea-
do, la ecuacidn del gas ideal tomard el lugar de la ecuacién (2.4), asi que sélo
nos resta encontrar una relacién de la forma (2.5).

2.1.2 Expansién de un gas ideal

Ya que vamos a utilizar la ecuacién del gas ideal para nuestro estudio, y que
tratamos de encontrar una ecuacién de la forma (2.5), entonces profundiza-
remos dentro de la descripeidn de un gas ideal tratando algunas propicdades
de los gases reales. '

Pensemos en un contencdor aislado térmicamente y dividido en dos com-

partimentos, scparados por una pared, ahora bien supongamos que en un
compartimiento introducimos un gas y ‘en el otro hacemos vacio. Cuando
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quitamos nuestra pared el gas experimentard lo'que ¢s llamado una ezpansion
libre donde no'se realiza trabajo y no hay transferencia de.calor. Aplicamos
ahora la primera ley de la tonnodnnmlca, es decir:

,¢;¢Q+¢wg‘,", ' (2.8)

donde &,@ y W son'la cnergia interna, el calor y el trabajo respectivamente.
La tilde en las diferenciales de.Q.y: W nos estd rcpresent'mdo que estas can-
tidaces no son difercnciales exactas.. :

«
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Figura 2.1: Diagrama de una Expansién Libre

Utilizando el hecho de que el sistema estd aislado (dQ = dW = 0),
conservdndose constante la’temperatura, tenemos que los estados inicial y
final de una expansién libre (figura 2.1) se relacionan, aphcando la ecuacién
de estado del gas ideal de la signiente forma:

PV, =PV,

de donde: P v
L)

R

lo que nos estd diciendo quo los cambios en el volumcn van a ser inversamente-

proporcionales a los cambios en la presidn.

Ahora bien, si no hay transf‘mcncla de calor .ni ‘se realiza tral)').]o en’‘una
expansién libre tenemos que: - '

de =10
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“en otras pdlal)rag tenemos que. ]d energia interna de nuostro gas’ pelmaneco
invariante en una expansién libre.

- De manera general, la energia de un gas es funcién de’dos; (-ualesqmcra
de las coordenadas P, V" y T'. Considercmos a £ = (T, V) tenemo%

5 e
e = | 2= Z= 4
o= (22 are (25)

Si coxm(leramos que no hay variacién de la t.empcratlua (dT =0) (huante
“la mpansxon libre (de) tenemos que:

Os ;
(W) T

@8 (lecn, qite en este caso £.no depende de \’ An'\logamente, si:por otro lado
consideramos que £ = r(T P) tenemos, sxgmendo ‘el mismo razonamiento,

que:
Os
(35),=0

es decir, que £ no depende de P. Se ve entonces que en una expansién libre,
si no hay cambio de temperatura, £ es independiente de V' y P, por lo tan-
to, £ = £(T) iinicamente. Sin embargo, experimentos hechos por Rossini y
Frandsen con aire, oxigeno y mezclas de oxigeno y didxido de carbono lleva-
ron a la conclusién de que la energia interna de un gas real es funcién no sélo
de su temperatura, sino también de la presién [49].

Por lo anterior, podemos definir que £ = £(T) solamente en los casos de
los gases ideales. Tomando esto en consideracién apliquemos la primera ley
de la termodindmica. Para un sistema hidrostdtico, el trabajo se define como
dW = —PdV, por lo tanto, sustituyendo en la ecuacién (2.8) tenemos que:

dQ = de + PdV

si dividimos-la expresiénianterior:entre. d7.y . consideramos un- proceso. a.
volumen Lonst.anto tencmos que PdV =0 por lo tanto tenemos que:

. Ot
Cv= . (OT)‘,
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~donde C\, esla capamdad calorlﬁca a volumcn comtante con Cv = ((lQ/dT),

Para (‘I caso. dc un gas I(l("').l €= e(I') tenemos que:

-vconducmon de (,'l|0! tencmoq que

Cpe Lnp :
: pr = —pV u: dondeDt ] la (lomada matcnal

2 pero ya‘qucle; - (T) y uqan(lo las ccu'lcnoneq (2.’1) (2 r), (2 9) (2.11)
tenemos que: ~ L , S .

De de DT c DT
Dt~ dTDl "Dt

Por olm lado, tenclnos que:

1Dp
Vous-rht
por 16 trant'o tenemos qﬁc:
De 1 Dp
Ppi =P Dt



sustituyendo T por p/(plR) y.desarrollando. tenemos:,

1Dp (R 4;0\,) 1Dp

(T
utilizando (2 11) y (leﬁmcndo 'y = t,enexhos que (%‘—) ‘;%? %%%

Ap]lcando el Iogarltmo a ambos lados Y. snnphﬁcando obtenemos final-
m(‘nt(‘ que: : e ; R :

FP; = constante a lo\l‘arg'o d(zf Q(‘yzda’il;’ﬁeg d‘e,:c:orriente k ; (2.12)

donde las lineas de corriente qued;m (letermmadas por el SIguxentc sistema
de ecuaciones diferenciales: S ; v

U, v, v,

Al resultado (2.12) se conoce como la ley isentrdpica para procesos ter-
modindmicos reversibles y es aplicable a un fluido no viscoso en donde la
‘conduccién de calor se desprecia.

En un flujo estacionario o laminar, las lineas de corriente, que son las tra-
yectorias que describen los elementos de fluido en movimiento, no se cruzan
entre si. Al no mezclarse las lineas de corriente, no hay intercambio de calor,
por lo que el flujo es adiabdtico. El decir que ;f';—'constante a lo largo de cada
linea de corriente nos referimos a que la entropia es constante en cada lfnea
de corriente.

Hasta aqui hemos completado y simplificado nuestras ecuaciones que des-
criben un fluido ideal y adiabdtico.

2.1.3 El problema del viento solar ambiente

.Como-se dijo en-el capitulo pasado, existian dos modelos que trataban de
explicar de mancra tedrica el flujo proveniente del Sol: el viento solar. El mo-
delo de Champman suponia una imagen estdtica y el de Parker una imagen
dindmica. Champman suponia que la corona solar se encontraba quieta y
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“extendida a muy grandes distancias pero contenida por el campo gravitacio-
. nal del Sol. Sin embargo, Parker [36] demostrd gue esta imagen estdtica de
‘klny corona en expansion era fisicamente imposible y que la 1inica posibilidad
. era una corona ¢n erpansion.

Parker inicid su investigacion del Sol de la siguiente manera (utilizaremos
la nomenclatura usada por Parker [36]): Idcalizemos al Sol como una pelota
gravitacional con masa My y simetria esférica. No se tomard 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 = a donde
a = 10°% km, representa la corona solar externa. Denotemos la temperatura
cinética de gas como T'(r), el mimero de dtomos/em?® como N(7), y su velo-
cidad radial dada por v(r). Supondremos que para r = a tendremos T,, N,
y v, como condiciones iniciales. Denotemos a A{ comno la masa del dtomo de
hidrégeno.

Para la expansién de la corona solar {que no depende del tiempo) susti-
tuimos p = NAM (donde M es la masa del dtomo de hidrégeno) , P = 2nkT
que es la ccuacién de estado (ver [51] para la deduccidn de esta expresién)
en la ecuacién (2.2) tenemos que la ecuacion de movimiento que se debe de
satisfacer cs:

dv d 1
NMy= = —=(2nkT) —~ GNM Mo — (2.13)

donde GNMMO;', es el término correspondiente a la fuerza de origen gravi-
tacional que cjerce el Sol sobre cada una de las N particulas.

La ccuacién de continuidad nos queda:

lr( r*Nuy) = (2.14)
Integrando al ecuacién (2.14) obtenemos que:
N@o(r) = Nov, (2)' © (2.15)
T . [ .
Por Conveniencia introduciremos las variables adimensionales & = r/a,
= T(r)/Tw A = GM My/2akT, y o = Mv*/2kT;. Utlhlando 1'1 ecuacién

(2 14) para chmmm N, la ccuacidn (2.1) se reducel ar’

'"Para un desarrollo detallado ver (3).
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B(i-g)-aek(3)-2 |
dg (1 w)f 25 dE gz) e Co 0 (2.16)

Para poder integrar la’ ccuncnon (2 16) su])ongamoq que la tempexatum
estd dada por la siguicnte funcmn .

T, a<r<b
T(r) ={ 0 b<r (2.17)
IEn este caso se considera que la expansién es isotérmica hasta cierta dis-
tancia b, esto es, la temperatura de la corona es mantenida en el valor T,
para a < r < b. Mds alld de r = b la temperatura cs cero. Esto no ocurre
en cl plasma solar, sin embargo como una primera aproximacién es vdlido ya
que de las obsecrvaciones se sabe que la temperatura decrece muy lentamente.

De aqui, para r < b tenemos que 7 = 1, si integramos la ecuacién (2.16)
tenemos que: ) .

‘ zp—lm/;: w_nw,, : 41n£—2z\ (1 ,%> S ‘(2.18),

1/)0 en ro=a.

e a"l',;“"“ o
: =yp(=)=r{z=2) - (2.19) .
0 ¢(a) (b ‘ g) S e
Para que la velocidad de escape en 7 = b sea pequcﬁa‘ compafada con la
velocidad considerada en » = a (entre 500 y 1000.km), se debe tener que
b es mucho mayor que a como se dijo anteriormente. u(b/a) representa la
velocidad del gas a grandes distancias del Sol. ‘

Un flujo en expansién estacionaria requiere un valor iinico de v, para cada
temperatura 7,. La ecuacién (2.18) no siempre conduce a valores reales de
u(r) para 7 > a a menos que v, tenga un valor particular. -

Hagamos: : EENRAIC L I s B :

Y = 4In€ — 2\ (1‘-— 3 ‘ ) (2.20)
Z=v¢y—Inp- ‘ (2.21)
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e \,'su vez depende de TZ,, la temperatum de la base de la corona

Para determinar el valor de ¢, y de esta manera obtener la velocidad como
funcién de la densidad heliocéntrica se sigue cl siguiente andlisis: el valor de
Yen £ =1 (r =a)es menor que la unidad. Entonces YV y Z decrecen a
partir de sus valores iniciales en £ = 1, la cantidad Y alcanza un minimo en
& = A/2 y a partir de ahi incrementa su valor conforme £ se va al infinito; Z
aleanza su minimo en ¥ = 1 y despuds crece mondétonamente. Para que la
ccuacién (2.18) tenga una solucidén con ¥ real y positiva (pues v(r) debe de
scr real) para todos los valores de £ > 1, se ve que Y y Z deben de andar
alrededor de sus puntos minimos en el mismo valor de €. Asi pues se tiene
que ¥ = 1 cuando £ = A/2, o:

¥, — Ingh, = 2\ — 3 — 4ln12\- (2.22)

Esto conduce a un valor-de 9, (o v,) tal que la expansién del gas cs
: eqtacmmma Sustltuycndo (2 22) en (2 18) tenemos que:’

¢ lm,b = 3 - 41né + 41n£ + -26—’\ . L ‘ (2 23)

En esta ecu’lcnon v’ dcpcnde umcamente deryel pammctro)\ el cual a’

. La ecuacidn (2. 23) se puedc reescrlbxr en termmos de la velomdad consi- . -
: dcrando las definiciones de las variables adimensionales, tomando a =10

cm (r en la base de la‘corona) y M = 1.66 x.10-* gr,- dc manera -que

A=8.0x10%/T,y v?*=1.7 x 10?T,3) km/s, como: peny

v? 2 8x10°\ . /r\ . 16x10%
T7xio " (1.7 » 10-”T,,> =3—dln < o7, ) +4ln (E)+ T T

: o S (2.24)

“en;donde v es solo funmon de 7.y del parametro T,,, el cual se escoge dentro

-2+ de.un intervalo de temperaturas del orden dc 10"1(, que cs el orden de tem-
i peratum encontra(la en la corona.

La ﬁg\ira 2.2 muestra la grdfica de la velocidad »(r) como una funcién de
€ = r/a para varias temperaturas 7,. 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 = ba para T, = 3 x 10°K, 36a para T, = 1.5 x 10°K y 200a para T, = 10°K.
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Entonces se tiene que velocidades sénicas de 169 km/s con T, =~ 10°K.son

suficientes para vencer ¢l campo gravitacional del Sol y dar al gas una velo-
cidad supersénica de 500km/s.

Figura 2.2: Velocidad de Expansién (km/s) de una corona isotérmica, como
funcién de la distancia radial (en unidades en unidades 10°%, & = r/a para
varias temperaturas [ver [36]]

El punto donde el viento solar se vuelve supersénico es llamado punto
critico. Este punto es importante dentro de nuestro trabajo de investigacion
ya que es a partir de este punto que es posible hacer un tratamiento hidro-
dindmico y no magnetohidrodindmico 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 critico constituyd uno de los extremos
de nuestro intervalo de estudio. Dentro de nuestro desarrollo anterior este
punto critico es £ = A/2 por lo tanto tendriamos que:

r GMM,
€= 2= 2u, (2.25)
siendo ¢l punto critico r, = G—:,%'ﬂ Si suponemos que 7, = 2 x 10° es la
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lmnperatura modm de 1'1 corona, tcndnamos quc T, = 0 013UA

-Sin ombargo, aunque hemos considerado ‘que la tcmperatura tiene un
comportamiento :isotérmico, sin cmbargo, ‘esto no sucede de esta manera.
Parker {37] propone que la tcmpcratum debe de decaer mds rapidamente

que 1/7 siendo de la forma .
: A
donde A y B son constantes positivas. Con esto, Parker obtiene una solucién

diferente a la mostrada®anteriormente ya que r, esta dado por

1-n 2,‘7’4(3 — B)
= GMM,

(2.27)
existiendo un r; dife’rcnxtc para cada par de valorés (A_,B“)v déd(').‘,

2.1.4 El parametro vy

El parametro - o indice politrépico, se dcﬁne, para una e\pansmn adiabdtica,
como el cociente de calores especificos, es decir v ':C,,/Cv y:es importan-
te dentro de nuestro estudio, ya que, como se verd en secciones posteriores
dentro de este capitulo, todo nuestro desarrollo depende mtlmamente de esta
variable,

Para gases monoatdmicos, tales como He, Ne'y: A y la ma.yor parte de”
vapores metdlicos, tales como vapores de Na, C’d y Hg, v es const;ante en un
amplio intervalo de temperaturas y es 'Lproumadameut;e 1gual aZ.

COn, NH,,C'H,.,C‘I2 ¥y Br,, v varia con ln tcmperat
variacién para cada gas.

Ha habido varios intentos para determmar emplrlc'xment.e el mdlce poli-
trépico adecunado para la expansién del vxento solar.‘ La mayorla de est;os se
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basan en mediciones de temperatura y densidad, dentro de diferentes (pe-

_ ro presumiblemente similares) parcelas de plasmas, a diferentes tiempos y
distancias heliocéntreias. Va implicito en la determinacién de v que dichas
mediciones hacen la suposicién que diferentes parcelas de plasma comienzan
con una cierta entropia, la cual se conserva constante cuando estas parcelas
evolucionan al incrementar la distancia heliocéntrica {25].

Con una variedad de mediciones in-situ en el viento solar entre 0.3 y 10
UA se ha podido calcular que el indice politrépico correspondiente al gas
de protones -y, 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 indice politrépico
correspondiente al gas de electrones v, se encuentran entre 1.13 y 1.33. De-
bemos recalcar que estas mediciones in-situ del viento solar hechas por naves
espaciales son puntuales y que la estructura del viento solar no es homogénea,
por lo que ¢l valor inferido por cada medicidn in-situ no es necesariamente
¢l mismo para todo el medio interplanctario. Esta cs la razén que tengamos
intervalos en los indices politrépicos [25].

En la siguiente seccién estableceremos las propiedades fisicas que ocurren
en flujos supersénicos. -En primer lugar se encontrara la velocidad (lel sonido
de un gas estudiando ondas internas mﬁmteSlmaleq. K

2.2 Ondas de Sonido

Comencemos nuestro estudio definiendo el concepto de onda. Una onda es
cualquier perturbacién de una condicién de equilibrio que se puede mover o
propagar cn el tiempo de una regién a otra en el espacio. Muchos cjemplos
de ondas existen en la vida cotidiana y ejemplos de fendmenos ondulatorios
pueden cncontrarse en todas las ramas de la fisica. Para que una perturba-
¢ién se considerc una onda es necesario que cumpla con ciertas propiedades:
como que tenga la velocidad de propagacion de la perturbacién depende del
medio en el cual se propaga, ademds debe de presentar los fendmenos de
reflexién, refraccién y superposicién. Un pato flotando en un lago es una
perturbacién que sc propaga en ¢l lago, pero no es una onda.

Las ondas mds fdciles de entender son las ondas mecdnicas propagdndose
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a través de un medio material cuando éste se desplaza de su estado de equili-
brio. Supongamos por cjemplo un medio constitnido por un gran mimero de
particulas, cada una de ella unida o acoplada a sus vecinas por una sustancia
eldstica. Si sc perturba, o se desplaza, por cualquier método, uno de los ex-
tremos del medio, el desplazamiento no se producird de forma inmediata en
el resto del mismo. El desplazamiento inicial da lugar a una fuerza cldstica
en la sustancia adyacente a continuacién se desplaza la particula contigua,
después la que le sigue, y asi sucesivamente: en otra palabras, el desplaza-
miento se propaga a través del medio con una velocidad definida.

2.2.1 Velocidad del Sonido

El objetivo de esta seccién es determinar la velocidad del sonido en el gas,
para esto estudiaremos las ecuaciones de movimiento para perturbaciones
internas de amplitud pequefia en el gas, con lo cual inferimos la velocidad
de propagacién de estas perturbaciones. Es necesario recalcar que la veloci-
dad del sonido se aplica sélo a ondas compresivas. Consideremos un gas ideal
que estd originalmente en reposo y pensemos que la perturbacion que viaja es
unidimensional. Asumiremos que esta perturbacidén viaja lo suficientemente
rdpido para que la conduccién de calor sea despreciada, es decir, supongamos
un flujo adiabdtico.

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

p 0 .
En + '5—(/)11,) =0
Ou - Bu~ _-1 op

-8—+ 3'1: L pOT

p_" = constante

Como cstamos considerando un flujo isentrdpico, es posible considerar
a p = p(p), por lo tanto, podemos cscribir%g = Eﬂgﬂ La ecuacién de
continuidad y momento se pueden escribir como:
op ap ou

E_*- 62'+p8. 0
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ouTT o Tdpop

¥ TR ™ + pdp Oz

Para poder aplicar la suposicién de que una perturbacion es de pequeifia
amplitud, las variables se escribirdn en términos de un valor de equilibrio
mds una pequeiia perturbacién que es causada por el paso de una onda. La
velocidad sin perturbar es igual a cero, ya que originalmente nuestro sistema
estd en reposo, y la presidn y densidad sin perturbar se denotardn por las
constantes p, y p.- Por lo tanto, nuestras variables pueden ser escritas como:

P=p,+p
p=p,+p
u=0+u"

donde los términos primados son nuestros términos perturbados (donde p'-<
P,y P K p,) debido a la perturbacién, siendo dicha perturbacién una perturs:
bacidn longitudinal desplazdndose a lo largo de la direccién z. Sustituyendo

estos valores en nuestras ecuaciones de continuidad y momento, tenemos: =

00, O L O

5;+u—5;+(po+ )'6——0
ou’ +u ,ou' P S 1 dp@p
Bt az " (p,+ ) dp 0z

Haciendo una aproximacién lineal, las cantidades £, & y u' serdn pe-
queiias para perturbaciones de pequeiia amplitud y por.ende, de todas las
cantidades de orden mayor o igual a dos deberdn de ser despreciadas por ser
cuadrdticamente pequefias, obteniendo asf:

Bp ou' iy

+p Pog 0

ow 1 (11_23 o _
ot dp ar;c?:zz _

donde la cantidad 55 ha sido desarrollada en series de Tmylox y s6lo nos hemos

quedado con la cantidad ((’7‘%) , que es el termmo no alterado. El SIgmﬁcado
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'ula;cuando el gas no esté -

dcl sul)mdlcc cero ¢s que la cantldad sera evalu
alterado. : : :

Si tomamos las dos expresiones anteriores y derlvamoq la pnmera par-
cialmente con respecto al tiempo, la segunda, h denvmmos p«xrcmlmentc con
respecto a z y las igualamos tenemm que' :

o &
Pozor

entonces la ecuacién de'la densxdad de Ia pcrturbamon debe 'e satlsfaccr es:
82 P 62 I kl
Bt2 : (dp) 62:’,—

; Sl en lugar d ellmma.r u' ehmmamos I obtenemos que, la ecuacmn que
’ (lcbe de satlsfacer Ia velocxdad de la. perturbacién es: "

o' ( dp) o'

2 02

ot dp ), Bz

De csta mancra vemos que tanto la densidad y velocidad de la pertur-
bacidn 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 . Asf la solucién general para p'
es de la forma:

1, —_ . — ip_ 4 d_P
pat)=f|a ((l/))ut +gla+ (dp)af,

£l primer término de la solucién representa una onda viajera en la direc-

dp
una onda viajera en la direccién z negativa con la misma velocidad. De esta
manera, la velocidad:a la que viaja la densidad perturbada como también

cién z positiva con una velocidad (53) , ¥ el segundo término representa
V o SRS

la velocidad que la perturbacién viaja es (:—Eﬂ) , que es precisamente la
- - R - - [ - B 5 - B

velocidad del sonido en el medio, esto es:

o= (Z—S)n (2.28)
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De la ecuacién (2.12) tenemos que: "

LARI
ey
(1]) B ;7_“‘7)0»

_ 2
ey

Usando la ecuacién dcl -gas 1deal (2 7), tencmos quc ’—';’; = yRT, sustitu-_
yendo en (2.12), tenemos ﬁnalmentc que: : BN

= 71zT = 7—1 : ‘,(2.29) »

‘donde T, es la temperatum en el gas no perturbado Este resultado muestra ‘
que la velocidad del sonido en una gas- puede consnderarse como funcnon de
la temperatura #nicamente y que esta veloc1dad varia como. la ral/ cuadrada '
de la temperatura del gas. : : E : g

Finalmente encontraremos la relacién entreu' y p' donde u’ =u!(p'). Par-

2 B

timos de una de nuestras expresiones uqada anterlormcnre a" -+ %‘15%,— 0,.
donde ¢? estd dada por (2.29).

Como vimos anteriormente, para una onda viajera que se mueve en la
direccién z: positiva, la solucién para u' era f{z — ¢,t), por lo tanto: %"T' =
e fl(z—cot) = —c, ‘9# donde f’ es la derivada de f respecto a su argumento.
De esta mancra la forma lineal de nuestra ecuacién de movimiento puede

escribirse de la forma: , ,
ou ¢, Op

ox  p, Oz
Si integramos la ecuacién anterior con respecto-a x y notamos que cuando
C. u' =0, entonces p’ = 0, en otras palabras, que si no hay ‘movimiento del
- fluido la densidad no cambia, tenemos finalmente que:

el 30)

X N L - ¢ cﬂr i - :
La e\prcsmn antenor muestra la sunplc relacnon quc hay cntre u ype asf
como la afirmacién de que ' es pequem esto es X << 1 ya que ﬂ— << 1
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Un resultado extra puede ser deducido de (2.30) y es ¢l poder distinguir
la diferencia entre ondas compresivas y ondas expansivas. Para las ondas
compresivas p' > 0, entonces la ecuacién (2.30) muestra que la velocidad de
la perturbacién ' serd también positiva. Esto es que la velocidad del fluido
detrds de la onda compresiva serd aquella donde las particulas 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' < 0, y por lo tanto, u' < 0. Esto es que
cl fluido detrds de la onda expansiva tenderd a moverse en contra del sentido
del frente de onda como se muestra en la figura 2.3b.

frente frente
de una onda de una onda
compregiva iva
| . o ’ ol Co
— I — A Pt
pl>0 U plmilag ’ glr<o plaut=p
() . (b

Figura.2.3: [ver {11]]

2.2.2 Empinamiento de una Onda Sonora

En la sceeién 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, mostrarcmos los efectos asociados a ondas
de amplitud 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 perturbacién son lo suficientemente rdpidos para que no exista
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conduccion de calor De: tal manera tenemos de nueva cucnm que:

?ﬁ+u%+ ?ii- =0

SOt 0nT 6.7:; S L
: a" + _a_‘li_ 5 _.1..@
0f Yoz T pox

de la seccién anterior tenemos quc'u" = u'(p) ¥ que p = p(p), por lo tanto:

o _ dpou
oL~ dudt
3p dp ou
8z~ dudz
o _ dpdpdu
9z dpdudz

sustituyendo estas expresiones en nuestras ecuaciones iniciales de continuidad

~y. momento, tencmos:
7 i ou du du
—— =0
du [ tu ] e

' o oz
ou ou 1dpdpdu
—tu—| =
Ox pdpdu dz
eliminando de ambas ecuaciones el término entre corchetes de ambas ecua-
dudu __ YdpdpOu [ u ' .
ciones tenemos que: pgiyr = [eEsLGk. Eliminando 37 en ambos lados 'y

resolviendo para du obtenemos:

du ==+ dpdp
Vdrr

Denotaremos; por conveniencia a ‘(—iﬂ como c* la cual por el momento no
- sc le dard significado flSlCO -Escribiendo la e\premon anterior en términos de
¢, tenemos: i

a2 C 0 (231)
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Obqervemoq que la expresidn 'mt;enol cs! scme]ante a Ia de ]a ecuacién
(2.30), donde el signo nos indica la-direccién en. que las ondas. vm]an To-
mando el signo positivo y sustituyendo esta expresién en nueqtra ecuacién de
momento, tenemos: R . )

Ou ou 10p  ldpdpou _ pau du.

R pdz ~  pdpdudz cdr o=z

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

Ou
ot

. cuya solucxon es de la forma:

+ (u + c)— = 0
f[a: (u —+k-;c)t]‘

cualqulera Esta solucién representa
va T con una velomdad

donde f s una; funcmn dlfercnmabl
‘una onda vm]ando en la dlrecmon pOSl

ara ello utilizaremos la
or:lo tanto,



integrando esta expresidn:

. 7
u= ("’ P -+ constante

Po ot ( - 1)/2
para determinar el valor de la constante ut.ilizarﬁos cl h(':(':h‘d‘ quecuando u =0

p = p,, donde se encuentra que es 2¢,/(7y — 1). Sustituyendo este valor en la
expresién para u obtenemos: S R ’

“=—37[>“°(p

; ,dlfercncn (e—c, ) es proporcmnal au: I'Lblambs \'ISto quc una. propagncxon
‘de amplltud ﬁmt;a. vxa)a auna vcloc1d'1d U(a, t) =c+u, por ‘lo tanto: . |

U(.t) = e 4 “’; Lu (239
La ccuacidén (2.32) nos dice que la velocidad de propagacion de una onda

" de amplitud finita es mayor que la velocidad del sonido para v > 0, porque
depende del valor de la velocidad local del fluido. Ya que la velocidad de
propagacién U depende de x y ¢, esta velocidad no es una velocidad en equi-
librio, es decir, esta velocidad al viajar cambiard constantemente de acuerdo
con (2.32). A continuacién veremos la manera en que un frente de onda dado
cambia sus caracteristicas como un resultado de este hecho. En el tiempo T,
la ecuacién (2.32) muestra que la perturbacién viajard una distancia L, dada

por:
1
L= (cn + 7;— u) T

Para un observador que se esté- mowcnclo a’la velocxdad del somdo c;ila
distancia viajada por la ondm serd: - -

a=liw
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De esta manera, relativo a un observador, la onda viajard una distancia
que depende de la magnitud y el signo de la velocidad local del fluido en la
perturbacién. Asi, las regiones con velocidad local alta, viajardan mds ripido,
que aquellas regiones con velocidad local menor. Entonces, una perturbacién
suave de cualquier forma se desarrollard como se muestra en la figura 2.4,

N T Lf] L)

Figura 2.4: Evolucién de una perturbacién de amplitud finita. [ver [11]]

Al tiempo 7, un perfil de velocidad suave es considerado viajando en la
direccién x positiva. A un tiempo 7, > 7, las regiones con velocidad mayor
habrdn avanzado mds lejos, relativo a un observador moviéndose a una velo-
cidad constante ¢,, que las regiones de baja velocidad. Al tiempo 73 > 7, el
frente de onda es vertical en las regiones de mds alta velocidad, continuando
avanzando éstas m4ds rdpido que las regiones de mds baja velocidad. Final-
mente, al tiempo 7, > 7,, las regiones de velocidad mads rapida han rebasado
la parte de la seiial que se mueve a la velocidad del sonido ¢,. Es necesa-
rio ver que esta configuracion es imposible, ya que existen varios valores de
1 para una posicion dada. Por lo tanto, se concluye que cl frente de onda
s¢ empinard, hasta haber alcanzado una configuracién parccida a la que se
muestra para el tiempo 73, donde existe una discontinuidad de las variables
de campo y que es llamada “onda de choque”. Para tiempo 7 > 7,, estd onda
de choque, o frentc de onda empinado se propagard en una configuracién de
equilibrio.

En resumen: si una onda compresiva de amplitud finita suave es generada,
ésta viajard en una configuracion fuera de equilibrio en la que se presentaran
efectos no lineales). Diferentes partes de la onda viajardn a diferentes veloci-
dades en cuyo camino, el frente de onda se ird empinando a medida que esta
progresa. Eventualmente este empinamiento del frente de onda alcanzari el
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punto donde los cambios de velocidad, presidn, ete, toman-lugar a través de’

una regién muy angosta. Esto es que una onda de choque ha sido formada, o

y esta continuard avanzando en una velocidad de equilibrio.

Es necesario hacer notar que, en el argumento anterior, la velocidad del
fluido » fue tomada como positiva, lo cual corresponde a 1na onda compresi-
va. Para una onda expansiva (rarefaccién) u serd negativa para la onda que
viaja hacia adelante, y por la ecuacién (2.32) el frente de onda se moverd
mucho mas lento que la velocidad del sonido desparramandose en vez de em-
pinarse. - :

2.3 Ondas de Choque y Relaciones ‘R‘Vankirjlv‘ek-
‘Hugoniot B

A -continuacién, estableceremos la variacidn de alguna de las propiedades
fisicas 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 de la presién y la velocidad del fluido. Recordemos
que una onda de choque es una perturbacién compresiva muy violenta, que
viaja a velocidades supersénicas y que su velocidad de propagacién depende
de la cnergia que ésta traiga y no de las caracteristicas del medio.

Para propdsito de nuestro andlisis, utilizaremos un marco de referencia
donde la onda de choque es estacionaria, y donde el fluido se aproxima ala
onda de choque en un estado y la deja en otro. La figura 2.5 muestra una
situacién cn la cual la velocidad, presion y densidad del fluido entrante son:
uy, pr Y pi respectivamente. Los correspondientes valores salientes son u,, ps
y p2- Ya que la onda de choque es normal al vector velocidad, ésta es llamada
onda de choque normal.

Las cantidades u,, p1, 91, U, P2 ¥ P, estdn relacionadas a través de las
ccuaciones de conservacién de masa, momento y energia. Ya que la onda
de choque representa una discontinuidad en las propiedades del fluido, las
ccuaciones diferenciales no pueden usarse a través de ella. Asf las ecuaciones
diferenciales deben de ser integradas para obtener ecuaciones algebraicas, o
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—_ N
U PPy Uy PPy

Onda de’ choquc

Flgura 2.5: Conﬁgumcnon de una onda de choque. [ver [11]]

dicho de otra manera, las ecuamon ot

\ rede‘rivadas'
en forma, algebralca., e

Adoptando este ultlmo cnfoque de proccdel :la ecuacién’ de conservamon‘
dc ﬂujo puede ser escrita a partlr de- la. ﬁgura 2 5 es decnr' :

Plul—quz SR T (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 serd p,u? — pyul. Sise desprecia otro tipo de fuerzas que puedan afectar
al fluido, este cambio de momento debe ser causado por un gradiente de pre-
sién , por unidad de drea, y debe de ser igual a p, — p,, por lo tanto, nuestra
ccuacién de conservacion de momento nos queda:

paUl 4 pa = poul + p, (2.34)

Finalmente, el balance de energia se cstablecerd de la siguiente manera:
en termodindmica la entalpia & se define como: h = ¢4 PV, si consideramos
que V' = 1/p tendriamos que: kb = £ + L. Para un gas ideal se tiene que
e = C,T; ocupando la expresién anterior junto con C, — C, = R, asi como

la ecuacién del gas ideal podemos rescribir la entalpia como: h = ”"'T"—;
Entonces la ecuacién de la conservacién de la energia nos queda:
Y o1, Y P
SRY) SOt Sy R SR S (2.35)

2 v—1 P bl v—1p,
donde —u y ~u representan la energla cmetlca por umdad de masa, antes y
(leqpues de] choquc. :
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Debemos hacer notar que en la derivacidn de la ecuacién (2.35) hemos su-
puesto implicitamente que el flujo es adiabdtico, ya que las ondas de choque
envuelven altas velocidades, y sélo en procesos lentos se efectiia conduccién
de calor. De aqui que la condicién de adiabaticidad queda justificada.

Las ccuaciones (2.33), (2.34) y (2.35) representan 3 ecuaciones con 6
incégnitas. Dc aqui, nosotros podemos climinar dos cantidacdes, obteniendo
una ccuacion que nos relacione las cuatro cantidades restantes. Eliminare-
mos: u, y U, de la siguiente manera. Dividimos primero la ecuacién (2.34)
entre la ccuacién (2.33) obteniendo:

ul+L=u2 P2

/Uy [212)

pero (por la ecnacién de continuidad) sabemos que p,u, = p,u, , por lo tanto:

e Dy =D
plul

; uz-u, =

mulhphcando h ccuacnon anterxor por Uy = 1,

usando la ccuacmn de contmmd'xd 2= ﬂ— y sustltuyendo el termmo u — ut
usando Ia cc‘lmcmn (2. 35) tenemos: B

'l 27 (p, pz) s (1«, i 1) ‘
— === — —+—)
. 7_1 p D2 (» - Pc) : Pi‘

E‘

result’.ado con el anterlor obtenem

s Lt O+ DG Dipa/e) _
Py ('Y"'l)/( -1)P1+P2/pl S Uy

(2.36)
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lcg[—“—] ' : “Isentrdplco
l’) ) "J o B T

” . RonklnefHugonlqt
L

.

'Flgura 2.6: Resultados de lasrrelacxones Rankme Hugomot y la relac1onv
i»lSGlltrOplC']. [ver [11]] s T , .

Las ccuaciones (2.36) son llamadas Fcuaciones de Rankine-Hugoniot, y
cllas relacionan el cociente de densidades a través de una onda de choque con
¢l cociente de presiones y el cociente de velocidades.

En la derivacién de la ecuaciones Rankine-Hugoniot, no se supuso que el
flujo era isentrépico, si ¢l flujo lo fuese, el cociente entre densidades a t.r'wes :
de la onda de choque, aplicando la ecuacién (2.12), serfa:

L
P _ (P27
n (Pl)

Si graficamos log(p,/p.) vs log(p./p,) obtendriamos que la ley isentrdpica
es una linea recta de pendiente %; sin embargo, si graficiramos (2.36) se ob-
tendria la curva que se muestra cn la figura 2.6, donde se ve que una onda
de choque deja de cumplir una ley isentrépica, a menos que p,/p, ¥ p./p

fueran muy cercanos a la unidad. En ofras palabras, a menos que la onda de
choque sea débil, no serd isentrépica.

2.3.1 Condiciones para Ondas de Choque Normal

En esta seccién mostraremos que como consecuencia de la segunda ley de=
la termodindmica, sélo la parte que se encuentra en el primer cuadrante de
.. la figura 2.6 tiene significado fisico. La segunda ley de la termodindmica
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: (\stablo( M quo para cualqulcl procc':o cspont;anco ol camhlo de cntropm ‘en ol
universo es positivo o 1gual a cero, Esto es que:

riQ
Sp — 84 =
BT /,. T

Aplicando la primera ley de la termodindmica tenemos que dQ = de + dW
donde diV = PdV. Si usamos la ecuacién de estado PV = RT para rescri-
bir la expresién de trabajo tendrfamos que diferenciando ambos lados de
la ecuacién de gas ideal, PdV + VdP = RdT, y PdV = RdT - VdP.
Rescribiendo la primera ley tenemos d@ = CudT + RdT — VdP. Sabe-
mos que Cp — C, = R, asi es que sustituyendo en la primera ley tene-
mos d@ = (Cp — R)dT + RdT — VdP pero V = RT/P por lo tanto:
d@Q = CpdT — —R,;IdP. Ahora, utili7amos la segunda ley obteniendo:

Sy— & = C,,logT —RlogP
1]

I'(‘SCI‘lbl(lndO y utlllzando la‘expresmn (2.7):

oo :23”‘> Riog ( )
Pufz AP/

utlh/ando que C,. R Cv, = Cp/c‘, y denotando al camblo de entropla .
" como As Ilcgamos a que ;

TAs T p2> (p,)
— = log{—=) — l Ly
Cy 7 (Pl ’Y o;q‘ P

Se comparardn el cambio de entropia y el cociente entre densidades pa-

:ira’ un cociente de presiones dada, para‘dos procesos distintos que producen
~+ ondas de choque. El primero de cllos serd una onda de choque que obede-

ce las ccuaciones de Rankine-Hungoniot, mientras que el segundo proceso
serd un proceso isentrépico. El cambio de entropia en los dos procesos ser:i

respectivamente:
o () -von (2)
Dy P/ neu

(As)
CV n-n
0 = log (&)—’ylog (ﬁi)
Dy "/
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chtando ambas e\prcsmncs se obt.lenc

AS) ( ) : (pz)” |
' —'ylog . —'yloq
(C\" R—1t i v/ Py /ign

Por segunda ley de la térmodin:ri‘mi‘ca Sabemos que AS > 0, por lo tanto:

Pa . P2
o(2), 2 (2
9 pl 1 g pl R-N

De la figura 2.6 se observa que la desigualdad anterior sélo se cumple en
el primer cuadrante, lo que corresponde a log(p./p) > 0y log(p,/p,) > 0.
Para que se satisfaga la segunda ley de la termodindmica se debe de tener

1uae:
a P

,
"lo-que significa que el gas debe comprimirse cuando pasa a través de una
onda de choque. Utilizando la relacién (2.33) tenemos que:

>1

113 T )
—2>1 .
i i (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 fisica es necesa-
rio expresarlos en términos de una nueva variable M = % llamada Nimero de
Mach. En nuestro caso expresaremos los resultados obtenidos como funcidn
del niimero de Mach A/, con condicién A, > 1. Para poder llevar a cabo
csta formulacién alternativa , es necesario derivar una relacién que es cono-
cida como la relacion de Prandtl o Meyer. En csta derivacidn, el subindice
* serd utilizado para denotar el caso en que el valor de una variable sea
M = u/c =1 donde u es la velocidad del fluido y ¢ es el valor local de la
velocidad del sonido. De aqui sigue que u. = ¢.. Sabiendo esto, dividimos
primero la ecuacién (2.34) entre la ecuacién (2.33) como lo hicimos antes,
obteniendo: '

14
o+ P =y, 4 22
My P2l
Usando la definicién de velocidad el sonido, mt;roduclmos = —P—- ye 2 = %,,
de esta manera tenemos: : ‘
2 e
u, + = Uyt ——

yu, Ty
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YU Ty

Uy — Uy, =

Es posible reemplazar el lado derecho de la-¢cuacion anterior por una expre-
sién equivalente que sec obtiene al sustmm ( 29) on la cclnmon (Io Id energia,
(2.35) de esto resulta: :

2 a2
¢ _u

u?
> +

“donde utilizamos el hecho que dl
,dlferencm de velocidades como:

s
y ‘usando la ecuacién'l'(2.38)‘t i
=zt

Il lado izquierdo de la demguald'xd debe de ser evaluada a partlr de:la ccua-
cién de conservacién de’ la energfa como qlgue, recordando que:

ﬁ_‘_ (', e e
_ 2 =1 2=
dividiendo esta ccuacmn “entre. 'u.|2 se tlene :
1,11 s e
SRy = UM T (v = 1)
: Ei-_—_ («.-i—l)l\.f2
et 2+( — 1)Ad?
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Guqlltuycndo CSf.d. expres i On en: la con(llmon de una Olldd d(‘ choque obtcnc- )

mos:

(v + 1)1\/[3 R
v : 24 (y—1)M:-=
la cual se reduce a . L L S ‘ :
M21 R (2.39)
Esto significa que la onda de choque sélo puede oc1v1rrir‘;sikvél fluido entrante
(o flujo corriente arriba) es supersénico. Ademds, si tomamos en cuenta la
~ relacién Prandtl o Mayer, la desigualdad anterior implica'que: - :

M, <1 il (240)

“En resumcn, para que la segunda ley de la termodmamlca. no ) sea vxolada,
una onda de-choque:normal debe ocurrir en un ﬁu30 supersomco, y el flujo
resultante (o Aujo corriente abajo) debe de ser subsénico.  Esto es que el
fluido serd comprimido cuando éste pase a través de.la onda de choque.

2.3.2 Ecuaciones para Ondas de Choque Normal

Hemos tratado de establecer la fenomenologia de las ondas de choque asf
como las principales consecuencias de la existencia de éstas. Sin embargo, la
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 las 3 ecuaciones de conservacién conectan
6 cantidades, tres valores corriente arriba (entrantes) y tres valores corriente
abajo (salientes o resultantes). Entonces, serfa posible eliminar cualquiera
dos condiciones corriente abajo y asi obtener una ecuacién que relacione la
condicién sobrante de las tres correspondicntes de corriente abajo junto con
las tres condiciones corriente arriba. En este sentido, se establecerd cada
cantidad corriente abajo en términos de las condiciones de corriente arriba,
las cuales supuestamente se conocen. En vez de considerar la velocidad como
una de las cantidades , serd considerado el mimero Mach M. Asi para un
flujo supersénico en donde hay una onda de choque, las cantidades conoci-
das a considerar son p,, p, y M,, mientras que las cantidades corriente abajo
seran p,, p, y M,
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Para evaluar M, partimos de la expresién que derivamos anteriormente: .
L 2
o 2tv=1)7

_(’711+ 1 :
Tfy T 127 (v = DM

De manera similar, obtenemos que

o oy =1 1 1
N R (v = 1)AM2
A continuacién utilizaremos la ecuacién de Prandl o Mayer como sigue

2

WU, = C,
2 2
¢ ¢
= = 1
u? u2

Sustit.uycndo los valores de f;‘g y % en la expresion: ant.cxijio‘r se obtiene
y—1 e 2]
1 14 ——ee— | =1
(7+ 1) [ +,( 1)/\1“] [ TR

Finalmente, despejamos M,

L+ [(y = 1)/24M7
Mz = (7 - D2

De la ecuacidn anterior se tiene que M, = AL(M?, v). La vanacxon dc
M, con M, se muestra en la figura 2.7a. Se observa que al mcrementarse M, -
M, decrece (considerando v = cte). Cuando M? — 00, 1\[2 ——) ('y - 1)/2’7
asintéticamente. e

M= @An

El cociente de densidades a través de una onda de (.hoquc sc obtendra e
primero obteniendo el cociente entre velocidades y dcspueq usando la ecuacién
de estado. De la ecuacxon (2 38) tenemos que : :

U, ~ul

5 =1 1+ 1
7+1 h—lMP
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donde en h ull ima exprosmn hcmov. mxstmudo el valm (lc ln que obt;uwmos '
- anteriormente. Slmpllﬁcando el lado derecho tenemos. que

' u L (Y= 1)MPH2

cwy . (Y 1)AR

usando nuestra ecuacién de continuidad, u,/u, = p,/p, obtenemos que la
expresién para el cociente de densidades a través de una onda de choque es

P (y+1)M? k '

Lot R W AL R il N 2.42

P (y=1)Mp+2 ; ( )

Observcmm que £ = C2(M2,«). El comportamiento de. esta funmon

“se’ muestra. en la figura 2. 7b Observemos que, cuando M? — oo, "— —

/=1,

. El cociente de presiones a través de una onda de choque normal se obticne
_de la combinacién de la ecuacién (2.36) con la ecuacién (2.42) obteniendo asi:

L+ [(yv+1)/(v = D(p/p)) (y+1)M?

(v+1/(v—1) +p/, (y—1)M+2

Despejando po, finalmente se ticne

2y
-—l—i-—M’-—l . 2.43
7’1 Y + ) : ( )
- El comportmmento funcional de h expr emon anterlor se muestra en 1a ﬁgma
+2.7c.: Veamos que si M} — 00, 2 — 00 - :
Es posible obtener 1'1 relac10n (lc Lcmperaturas utlll?'mdo la ccuamon de
. estado del gas ideal, es decir :

Reqcnblcndo h e\presmn antenor, tenemos que

Tk 2y — 1 2
’_3__1_*_ (v=1)yM?+1

A e 112— .
ot ey e L (2:44)
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Oquvomos que si M? — oo, %'1 - 00 elcndo sl comport.amlento muy
parecido al de la figura 2. 7c

En resumen, las ccuaciones anteriores, (2.41)(2.42)(2.43)(2.44), que son -
funciones de la forma I° = F(M?,~), son las ecuaciones de una onda de
chogque normal. '

2.3.3 Choques Oblicuos

ouda de choque
Mippg Mz.8).03
u
2
u
h 8 3
A e
Uy SINB\\ ',/ 2 apy” Uy cos (8-8)
’

<@,
ucos8 L)

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

Las ondas de chogque oblicuas son ondas de choque que tienen un dngulo
de inclinacién con respecto al flujo diferente de 7/2. 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 estd inclinada un dngulo 8 con respecto a
la direccién del flujo entrante, y el vector velocidad es desviado un dngulo §
por la onda de choque.

Los componentes de los vectores velocidad entrante y saliente que son
perpendiculares a la onda de choque son u,senf y u,sen(8 — &) respectiva-
mente. Estas componentes de velocidad deben satisfacer la ecnacion (2.37)
de la condicién de una onda de choque normal, es decir:

u, sen(f — 8) < u, senf
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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 presién,
o fuerza paralela, actuando en direccién tangencial. Esta disminucién de la
componente normal de la velocidad y la preservacién de la componente tan-
gencial de la velocidad son el resultado de que el vector velocidad de corriente
abajo u, sufre una desviacién 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 presidn,
densidad, niimero Mach y temperatura, no serdn cstablecidas de la misma
manera que para el caso de una onda de choque normal. En vez de esto,
utilizaremos las observaciones que se han hecho de las componentes de la
velocidad tanto tangencial como normal en conjuncién con las ecuaciones de
una onda de choque normal. Ya que la componente normal de la velocidad
corriente abajo es ahora u,senf en vez de u,, el mimero Mach M, debe de ser
reemplazado por M,senf, en la ecuaciones (2.41), (2.42), (2.43) y (2.44). Del
mismo modo, el mimero Mach corriente abajo A7 debe de ser reemplazado
por MZ2sen(f — §). Asi las ecuaciones de corriente abajo para el nimero
Mach, densidad, presién y temperatura son

1+ [(v — 1)/2]A{? sen?S
yM? sen2 — (y - 1)/2

M? sen* (B —8) =

P (7+ 1) M2 sen®f
po (Y =1)Mgsen*B+2

D2 2y

— = 14+ ——(M?sen’8—1

P +'y+1( v sen’f —1)

T; 2(y — 1) yM? sen?j + 1

7 = ! 12 sen?f —
I N (y+1)* Af? sen?B (M sen® — 1)

Las ecuacioncs anteriores expresan A,, p,,p, ¥ T2 en términos de M,,8 y
6. Aunque M, es usnalmente conocido, sélo uno de los dngulos 8 y v es
tipicamente conocido. Si la onda de choque cs generada por el filo de la parte
delantera de un cuerpo, el dngulo § serd conocido, ya que el vector velocidad
corriente abajo debe de ser tangente a la superficie del cuerpo. Entonces el
dangulo S es tipicamente una cantidad desconocida. Sin embargo, existe una
ccuacion mds para completar nuestro sistema de ecuaciones. Las ecuaciones
de conservacion han sido ampliadas sélo 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 conservacién
de la masa y momento_en esa direccién deben ser satisfechas igualando las
componentes de los vectores velocidad en la direccién tangencial. Esto da:

uy, cosf = u, cos(B — 4),
7 cos(B— 6
por lo tanto, oo _(.@_)
Uy cosfB

Esta ecuacién nos ayudard a determinar al dngulo g de la onda de choque.
El cociente entre velocidades debe ser eliminado en términos de variables co-
nocidas. Mediante la ecuacién de continuidad, que involucra la componentes
normal de la velocidad, se obtiene:

W pasen(B — 6)
u, p senf

Igualando estas dosiiltimas expresiones para el cocxcntc de las. velocndades

se llega ala 1dent|dad
pa _ _ tanf

. o tan(B —6) (5) ; P
Ahom es necesario eliminar el cociente de las velocndades para eso utili-
zamos la ecuacién (2.42), siendo el resultado: »

(y+1)M?sen’f = - tanf
(v = 1DM2sen?B+2 ~ tan(f —9)

Esta ecuacién es suficiente para determinar el Angulo 8, ya que tanto M,
como & son conocidos. Sin embargo, esta expresién para 8 es mas una expre-
sion implicita que explicita. Aunque la ecuacién no es facilmente expresable
B en términos de M, y 4§, si es posible expresar M, en términos de 8y 6, es

decir:
M2 = 2 tang
'osen?f [(y+ 1) tan(8 — &) — (y — 1) tanB)]

Este resultado pucdc ser reescrito desarrollando el numerador y el denoml-
nador ~ e S

M? = 2 cosf S T SO
' " senfB [(v + 1) sen(B — 8) cosB — (y—1) ,senB‘:c’os’(B —4)]
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Figura 2.9: Relaciones de una onda de choque oblicua. (a) Inclinacién de

una onda de choque; (b) nimero de Mach corriente abajo; (c) cociente de
presiones a traves de una onda de choque. [ver [11]]

Usando identidades trigonométricas, la expresién anterior se reduce a:

12 2 cos(B — 6) ;
M} = senf3 [sen(2B —8)—7 50116] : (2.45)

La ccuacién (2.45) conecta tres cantidades, dos de las cuales son cono-
cidas para cualquier configuracién de flujo. La forma de la solucidn que es
representada en la ecuacidén (2.45) es mostrada en la figura 2.9a. Para valores
dados de M, y del dngulo de desviacién §, dos dngulos de onda de choque 8
son posibles. El limite de valores de 8 puede ser establecido mediante la con-
dicién de una onda de choque normal, M, > 1, la cual se vuelve M senff > 1.
Entonces el rango permitido para f es:

1 T
arcsen (A/Il> <8< 35 (2.46)

donde el limite superior corresponde a una onda de choque normal. El limite
inferior es el dngulo de una onda de Mach, el cual es el dngulo 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 niimero de Mach
M,. Las ondas de Mach representan el fin sénico del espectro de una onda de
choque, asi 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
clasificacién para las ondas de choque oblicuas. Se denominardn fuertes si el
valor £ se encuentra muy cerca de 7/2, y débiles si el valor 8 sec encuentra

muy ccca de arcsen '

abajo es subsdnico en el caso de ondas de choque fuertes y supcrsdnicb enel
caso de ondas de choque débiles. La linea punteda en la figura:2.9a corres- -
ponde a Af, = 1, el cual no coincide con el minimo valor de M, pam é fijo,
aunque estos dos valores no difieren de manera sustancial. . !

). Se mostrard mds adclante que el flujo corriente

El valor del mimero Mach corriente abajo puede ser obtenido de las ecua-
ciones que ya han sido deducidas para una onda de choque normal.” Esta
expresion es: )

e 14y =1)/2AM? sen?B
* = Son*(B = 8)[7M; senf — (v — 1)/2]

Ya que M, y & serin conocidos del problema y que 8 serd conocido de
(2.45), el valor de M, serd determinado de la expresién anterior. Los re-
sultados de esta ecuacidn se muestran esquemdticamente en la figura 2.9b.
Se ve de la figura que las posibilidades de tener ya sea flujos corriente aba-
jo supersdnicos o subsénicos de una onda de choque. En el caso de ondas
de choque normales se encuentra que el flujo corriente abajo debe de ser
subsénico, 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 supersénico para Angulos 8 pequefos.

(2.47)

La cxpresién 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 mostré que ) I :

P2 _ 2Y agaiap gy e ARy

p,—1+'y+l(1u' senB;’ 1) ST (2.48):
La forma de las curvas que se generan a partir de esta ecuacién se muestran
en la figura 2.9c. Este diagrama pone de manifiesto el significado de la ter-
minologia fuerte y débil como se ha aplicado a ondas de choque. La fuerza

de una onda de choque es definido por la diferencia de presién adimensional - -

(p. — »)/p1, la cual es mds grande para ondas de choque fuertes que para.
ondas de choque débiles.

62



Las ccuaciones para los cocientes de densidades y temperaturas fucron”
deducidas de las ecuaciones de onda’de chogne normal y se vié que

p: (v 4+ 1)M} sen’f |
. (Y —=1)M? sen?f + 2 (2.49)

T _ 2(y - )yMzsen?3+1 ., :
7 =t G D Mrsemg  (Misen'B-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 sc trate (débil o fuerte). No hay criterio:mas
tematico para determinar si una onda de choque pertenecerd a la familia
fuerte o a la familia débil. La configuracién que serd adoptada dependerd de ;'
la geometria del proyectil o frontera que induzca la onda de choque. " =

Figura 2.10:" Flujo supersdnico aproximandose 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 estdan sumergidos en el mismo finido supersénico. Las condicio-
nes de frontera en la superficie de un sélido requiere que el vector de velocidac
sea cercano a la vertical en la vecindad de un punto estancado frontal. Esta
condicién de frontera se debe de cumplir sélo si existe una onda de choque
separada en el frente de un cuerpo como muestra la figura. Ya que el Angulo
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A cs muy cercano a 7/2 serd de la clase fuerte, por ende ¢l mimero de Mach
corriente abajo serd menor que la unidad. El flujo subsénico correspondien-
te debe de satisfacer la condicién de frontera requerida en el sentido usual.
Si nos movemos a lo largo del punto frontal de estancamiento a lo lago del
cuerpo , ¢l dngulo § del vector velocidad corriente abajo estd continuamente
cambiando. Asi en algiin punto, el valor de 4 se ignalara a la condicién de
frontera debido a la desviacién del flujo a través de la onda de choque. La
onda de choque serd entonces flexionada hacia atrds con el flujo lejos del
cuerpo, y el flujo corriente abajo se vuelve supersénico. Asf la regién de flujo
subsdnico existird en la vecindad de la nariz del cuerpo y en el resto el flujo
serd supersonico.

En el caso de un cuerpo con un borde principal de forma de una punta
afilada delgada existird una onda de choque pegada a la superficie del cuerpo
como se¢ muestra ¢n la figura 2.10 . Con esta configuracién el vector veloci-
dad scrd desviado por la onda de choque justo con el dngulo correcto para
satisfacer la condicién de frontera que la superficie sea una linea 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 matendra supersénico.

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

Basado cn la revisién tedrica que vimos en secciones anteriores, definire-
mos nuestro modelo fisico para estudiar el problema de la propagacién de
perturbaciones a gran escala en el medio interplanetario. Este modelo hidro-
dindmico 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.

e Supongamos una simetria esférica (medio homogéneo).
e Despreciemos el campo magnético:(fluido hidrodindmico).

Con estas suposiones, tenemos que la misma cantidad de material’ fluye ha-
cia afuera en cualquier direccién, obteniendo asi un problema en'1-dimensién.
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Figura 2.11: Visualizacién del modelo

. Para explicar cémo 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 critico
al cual llamaremos frontera interna, y el otro de los extremos en la drbita
de la tierra (1 UA) al cual llamaremos frontera externa. Pensemos que
el fluido que llenard cl tubo viene de una llave, el Sol, que podemos abrir y
cambiar a voluntad en la frontera interna

Dividamos nuestro tubo en partes o celdas y escojamos las propiedades
iniciales del fluido: velocidad (V}), densidad (N), temperatura (7,) y v. Este
fluido inicial tomard el papel de viento solar ambiente simulado.

Habiendo definido las condiciones iniciales de nuestro viento solar, con
ayuda del cédigo ZEUS-3D se resuelven las ccuaciones (HD) (2.1), (2.2),
(2.3), (2.7) y (2.10) por el método de diferencias finitas junto con un método
de solucién multipasos (operator split) [46]. El método multipasos consiste
cn dividir la solucién de ccuaciones diferenciales parciales en partes, cada uno
representando un término de la ecuacién, 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 cada una de las celdas de nuestra malla, siendo las condiciones
iniciales, las condiciones finales de la celda anterior. De esta manera se ob-
ticne la solucién del viento solar para cada celda de la malla.
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Una vez que se ha empc7ado a myectdr el ﬂuldo dcnt,xo se nueqtra ma]la’ '
s¢ espera hasta que éste alcance una solucién estamonana. De esta manera
se obtiene el viento solar ambiente. : :

Ya alcanzada la solucién estacionaria, se inyecta un pulso, el cual actua-
rd como una EMC, y que estard definida por una velocidad inicial V..., un
brinco en densidad (AN), un brinco en temperatura (A7) y un tiempo de
inyeccién (At,,..). En otras palabras, una vez abicrta 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 cédigo numérico resuelve la propagacién de la perturba-
cién a través de la malla conforme pasa el tiempo.

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

EEn el capitulo siguiente estudiaremos la evolucién de 17 EMC y sus ondas
de choque asociadas, utilizando el cédigo ZEUS-3D. También veremos cémo
se escogen las condiciones iniciales del viento solar ambiente y de la EMC
simulados numéricamente, asi como interpretaremos fisicamente los datos
que arroja el codigo.
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Capitulo 3

Estudio Numeérico de la
Propagacion de EMC y Ondas
de Choque en el Medio
Interplanetario

Una vez hecha una introduccién de nuestro problema (ver capitulo 1) asf co-
mo una revisién tedrica de los fundamentos fisicos del modelo (ver capitulo
2), procederemos con el objetivo de la tesis: desarrollar un estudio numérico
sobre la propagacion de eyecciones de masa coronal y ondas de choque en
cl medio interplanctario. Este capitulo tienc por objeto mostrar el proce-
dimiento que fué utilizado empleando el cédigo ZEUS-3D para estudiar la
evolucién de las propiedades fisicas de las EMC y sus ondas de choque. El
conocimiento de la evolucion de las propiedades fisica de estos eventos, en
particular del tiempo de arribo desde que la perturbacién sale del Sol hasta
que llega a la Tierra, es muy importante en el estudio del clima espacial (sec-
cién 1.3) ya que conociendo el tiempo de arribo de la perturbacidn, se podria
desarrollar algunas medidas de proteccién para mitigar los dafios asociados
a las tormentas geomagnéticas.

Siguiendo la metodologia utilizada por Gonzdlez-Esparza et.al.[17], nues-
tro estudio se basé en 17 EMC del tipo halo observadas por SOHO-LASCO,
las cuales fueron relacionadas con su contraparte interplanctaria EMCI -y su
onda de choque correspondiente, mediante firmas detectadas por WIND.
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En la seccién 3.1 se explica la metodologia utilizada para elaborar una
tabla de eventos, a partir de la cual se escogicron 17. También se describe
¢l procedimiento que se siguié para realizar las simulaciones numéricas. La
seccion 3.2.1 tratan las condiciones iniciales de las simulaciones numédricas,
mientras que las caracteristicas fisicas que emularon una EMC se muestran
en la seccidén 3.2.2. En la seccién 3.3 se muestra la comparacidn de las simu-
laciones numdéricas como observaciones de naves espaciales. En la seceién 3.4
s¢ analizan a profundidad 2 casos representativos. La seccién 3.5 se dan las
conclusiones.

3.1 Metodologia

3.1.1 Primera Parte

Lara [33] claboré una tabla a partir de observaciones de EMC hechas por
LASCO a bordo de la nave espacial SOHO [53], asi como de la nave espacial
WIND [56]. Las naves SOHO y WIND se encuentran localizadas en el punto
L1 en donde la fuerza gravitacional ejercida por la Tierra y el Sol se equilibra
con la fuerza centripeta de manera que resulta una drbita de exactamente
un afno terrestre. LASCO es un conjunto de tres coronégrafos que ticnen
imdgenes de la Corona Solar desde 1.1 a 32 radios solares. Un corondgrafo
cs un telescopio disenado para bloquear la luz proveniente del disco solar de
manera que pueda captarse la emisién tenue proveniente de la corona solar
(luz visible). Por otro lado, uno de los objetivos de la nave espacial WIND cs
de medir los valores del velocidad, densidad, temperatura y campo magnético
del viento solar ambiente a 1 UA.

A partir de datos obtenidos por WIND, Lara [33] localiza eyectas (asf
son a la EMC cuando viajan en el medio interplanetario) utilizando firmas
caracteristicas como por ¢jemplo: tiempo de duracion (= 1 dfa), grosor (=
0.25 UA), flujos bidireccionales de electrones, aumento en el porcentaje de
particulas «, as{ como variaciones en las concentraciones de materiales mas
pesados como el O [8]. Es necesario mencionar que estas firmas no se pre-
sentan en todas las eyectas, sin embargo, mientras mds firmas se presenten,
mejor serd la localizacion de cstas y por ende de sus fronteras. Para el caso
particular en que la cyecta sea una nube magnética se presenta una rotacién
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en el campo magnético. Cabe aclarar que todas las nubes magnéticas son
eyectas, pero que no todas las cyectas son nubes magnéticas. El choque aso-
ciado a la eyecta sc distingue porque se presenta un aumento sibito en las
variables medidas: velocidad, densidad y temperatura.

Un aspecto muy importante dentro de la localizacién de eyectas de los

datos in-situ, es que su ubicacién 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 llevala nariz de la eyecta'a'1
UA, asf como el dia de arribo, tanto de la eyecta, como de su onda de choque:

En la figura 3.1 se presentan la deteccién de una eyecta in-situ a 1 UA.-El
rectdngulo sombreado representa la localizacién de la eyecta, mientras que la
linea continua sefiala donde se encuentra localizado ¢l choque. En este caso
se sabe que la eyecta es una nube magnética, debido a la rotacién suave del
campo magnético que se observa en panel superior.

Una vez hecha la localizacién de varias eyectas a partir de los datos de
WIND Lara [33] consulta la base de datos de LASCO de algunos dias previos
a la deteccion de la eyecta, para saber si ocurrié alguna EMC del tipo halo,
ya que son las que se propagan en la misma direccién de la Tierra. Una vez
que se sabe que se presenté una EMC, se hace una asociacién uno a uno, su-
poniendo que para cada eyecta detectada a 1 UA por WIND, le corresponde
una EMC detectada por LASCO.

Después de esta asociacidn, se realiza la inferencia de la velocidad inicial
de la EMC, asi como el tiempo de duracién a partir de las observaciones
del corondgrafo de LASCO. El tiempo de duracién §t,,. de una EMC, se
comienza a estimar cuando se observa una gran emisién de material coronal
(luz blanca) al medio interplanetario y finaliza cuando la EMC sale del rango
de visién del corondgrafo. La figura 3.2 muestra una sccuencia de fotografias
de una EMC tipo halo cuya observacién inicia el 08/feb/2000 a las 09:06
hrs. Las 4 imdagenes superiores se muestra la secuencia de la evolucién de la
EMC en el visible, mientras que las 4 imdgenes inferiores muestran el mismo
evento pero en imdgenes diferenciadas (restando la imagen anterior). En la
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sccuencia se observa el nacimiento de una burbuja, que a medida que pasa
el tiempo crece.

P DL R SRS VLR INA IR

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

La velocidad inicial de la EMC se infiere de la signiente manera: para
el tiempo ¢, se cscoge un punto arbitrario, cuya posicién se establece con
ayuda del campo de vision de LASCO. Este procedimiento se repite hasta
que la EMC salga del campo de visién de LASCO. Con esto se obtiene una
posicidén para cada tiempo. Para inferir la velocidad se hace una grifica de
distancia contra tiecmpo como la mostrada en la figura 3.3 y se hace ¢l ajuste
que mejor aproxime a todos los puntos. En este caso el ajuste hecho en la
figura 3.3 cs de primer orden, y la pendiente de la recta es la velocidad. La
grifica mostrada en la figura 3.3 corresponde a la inferencia de la veloci-
dad de la EMC mostrada en la figura 3.2, donde el tiempo es t,=08:51:11 del
dia 08/feh/2000, cn cste caso la velocidad inicial reportada es de 1079.5 km/s.

Para deducir la velocidad inicial de la EMC se esta haciendo la suposi-
cion que la EMC se ésta se propaga de'la misma forma cualquier direccién
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LASCO
Tiempo EMC

Wind
Tiempo Choque

‘Wind
Tiempo Eyecta

01 06/enc/1997 15:10  10/ene/1997 00:55  10/ene/1997 05:00
02 07/abr/1997 14:27 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/enc/1998 23:28 06G/ene/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 18/0ct/1999 00:06  21/o0ct/1999 01:40  21/oct/1999 09:30
14 08/fch/2000 09:30  11/feb/2000 02:30  11/feb/2000 10:00
15  10/feb/2000 02:30  12/feb/2000 00:00  12/feb/2000 18:00
16 17/feb/2000 20:06  20/feb/2000 21:00  21/feb/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 eyectas y choques asociados detectados a 1 UA posteriormente por WIND
(A. Lara, comunicacién privada, 2003).

(en la figura 3.3, cunalquier punto de la circunferencia dibujada se desplaza
radialmente hacia afuera a la misma velocidad}, lo cual no es cierto, ya que
no tiene simetria. También es necesario mencionar, que diferentes personas,
puden inferir diferentes velocidades, ya que podrian tomar diferentes puntos
arbitrario, inclusive, para un mismo punto, el seguimiento podria no ser el
mismo.

De esta manera Lara [33] elaboré una tabla de 47 eventos, de los cuales
se escogieron 17. La Tabla 3.1 muestra los 17 eventos considerados: en ella
aparcce la hora y el dia en que fucron detectadas por LASCO, asi como el dia
y la hora en que tanto el chogue 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 ¢s de 3 anos, de manera que el tiempo entre cada EMC es lo sufi-
cientemente grande como para establecer una correspondencia 1 a 1 con las
eycctas detectadas por WIND. Por otro lado, estos eventos se encuentran
localizados en la fase ascendente del ciclo de actividad solar (ver histograma
2), lo que provoca que haya un gran nimero de EMC, teniendo como con-
sccuencia una gran incerteza en cuanto a la asociacién entre la EMC vista
por LASCO y la eyecta detectada por WIND. Para mayor certeza en la aso-
ciacion entre la EMC-eyecta, seria preferible tomar eventos en el minimo de
actividad solar.

3.1.2 Segunda Parte

Una vez escogidos los eventos a estudiar, se procede, con ayuda del cédigo
ZEUS 8-D, a reproducir el viento solar ambiente de manera numérica, pa-
ra obtener, en lo posible, los valores de velocidad, densidad y temperatura
observados a 1 UA. Después se introduce la EMC como un pulso, el cual
avanza a lo largo de nuestro viento solar numérico, modificando las propie-
dades fisicas de éste.

El cédigo arroja 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 EMC; el
segundo grupo tiene por objeto rastrear la EMC para todo tiempo, obtenien-
do su velocidad, su ancho y su aceleracién, asi como las propiedades fisicas
de la onda de chogue asociada. Es importante recordar que uno de los datos
de mds interés es el tiempo de arribo a 1 UA.

Una vez hechas las simulaciones de cada cvento, se procede a comparar
las observaciones con los resultados numéricos para determinar el grado de
certeza en cuanto a nuestra reproduccidon del evento, 1eah7ando 1'1 mterprc-
tacidn fisica.

En las siguientes secciones se mostrara de manera’ dctallada todo el proce-k ‘
dimiento concerniente a las’ snnulactones numenca.s utlll/adas para reproducl r.
cada uno de los 17 eventos escogldos. : B



3.2 Simulaciones Numeéricas

El modelo (seccidn 2.4) utiliza el cédigo numérico ZEUS-3D. [l tipo de si-
mulaciones hidrodindmicas en 1D 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 fisicas tanto de la in-
yeccion como evolucion de perturbaciones en el medio interplanetario.

Las simulaciones numéricas que se realizaron en este capitulo, estan basa-
das en la técnica de Gosling y Riley {26]. Esta técnica consiste en reproducir,
de manera numérica, ¢l viento solar ambiente detectado por una nave espa-
cial cerca de la Tierra, esto cs, 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 solucién esta-
cionaria. Despuds se introduce la EMC como un pulso cuadrado, es decir
como un brinco siibito en las propiedades fisicas del viento solar que se in-
yectan en la frontera interna. Por iiltimo, se estudia como afecta la EMC
las propiedades del viento solar por donde ésta se desplaza. En nuestro caso
consideramos que nuestro viento solar ambiente es un fluido ideal con una
relacién de calores especificos de y= 1.5. Todas las simulaciones tienen una
resolucidn de 0.0005 UA /zona.

Es necesario mencionar que las simulaciones hidrodindmicas en 1D, limi-
tan nuestro grado de confiabilidad en cuanto a la reproduccnon 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 region de estudio en donde se llevard a cabo las
simulaciones. En nuestro caso, la regién de trabajo del modelo va desde 0.08
UA (punto crilico) hasta 1 UA (seccién 2.1.12).

Los valores iniciales de velocidad, densidad y temperatura de nuestro mo-
delo para cl primer paso del nuestro cstudio (generacion del viento solar
ambiente) se escogen de manera tal, que una vez alcanzada una solucién es-
tacionaria, se acerque lo mds posible a los valores registrados por el WIND
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Viento Solar Ambiente

Vo Viea  Vwind No Nipa  Nwind To Twa Twind
{km/s] {km/s]  [km/s] [em~] fem=3] [em=?] [10°K] [10°K] [10'K]
01 373 377 378 990 6.8 6.5 2.5 2.7 2.6
02 272 306 306 2460 15.2 15.2 4.3 45 45
03 310 321 321 2875 19.3 19.3 2.9 3.2 3.2
04 302 330 330 1545 9.8 9.8 4.1 4.4 4.4
05 277 284 284 1582 10.7 10.7 2.6 2.9 2.9
06 304 321 321 1160 7.6 7.6 3.3 3.6 3.6
07 293 306 306 1503 10.0 10.0 3 3.3 3.3
08 327 350 350 780 5.0 5.0 3.9 4.2
09 398 516 516 1720 9.2 9.2 14.0 13.7 .- 13.7
10 326 414 414 975 5.3 5.3 9.3 9.2 9.2
11 482 496 496 680 4.6 4.6 3.7 dil 4l
12 346 337 337 440 3.1 31 1.5 1.7 1.7
13 342 345 345 1565 10.7 10.7 24 2.7 2.7
14 381 421 421 570 3.6 3.6 5.7 6.0 6.0
156 385 426 426 805 5.0 5.0 5.8 6.1 6.1
16 314 319 319 795 5.4 5.4 2.5 2.8 2.8
17 344 419 419 500 2.8 2.8 8.4 8.5 8.5

Tabla 3.2: Condiciones iniciales para generar el viento ambiente on las si-
mulaciones de los eventos escogidos. Los valores de la nave espacial WIND
fueron tomados de A. Lara comunicacién privada 2003

al UA.

En la tabla 3.2, se mucstra las condiciones iniciales que reproducen de
manera exacta, o my aproximada, el viento solar ambiente a 1 UA. Las
columnas con subindice cern denotan los valores iniciales a R, = 0.083 UA,
mientras que las de subindice 7 UA denotan los valores de la solucién esta-
cionaria obtenida por el cédigo a 1 UA. Las columnas con subindice Wind
son los valores detectados por WIND a 1 UA, es decir, son las mediciones in
situ.

Observemos en la tabla 3.2 que la velocidad inicial minima V, correspon-
de al evento 02 (V, = 272 km/s), mientras que ¢l caso 11 tiene la velocidad
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miaxima (V, = 482 km/s). Para el evento 03, N, es mdxima (N, =2875
em™3), mientras que para el evento 17, N, es minima (N, =500 cm™?). Fi-
nalmente, observemos que los eventos 01 y 16 tienen la temperatura inicial
minima (7, = 2.5x%10% K), mientras que en cl evento 09 la temperatura 7, cs
maxima (7, =14.0x10° K).

3.2.2 Caracteristicas fisicas de las perturbaciones

Dado el viento solar ambiente para cada evento, procedimos a introducir la
EMC en nuestro modelo (seccion 2.4) como un pulso cuadrado, csto es,
un brinco en densidad (AN) y temperatura (AT) durante un cierto interva-
lo de tiempo (dt,..) y con una velocidad inicial (V,,..). En la tabla 3.3 sc
muestran, las caracteristicas fisicas de los pulsos que fueron utilizados para
reproducir las EMC en cada evento, donde V... y dt,,.. fueron escogidos de
la tabla elaborada por Lara [33], (seccion 3.1).

Los eventos considerados de pueden dividir en 2 grupos: EMC lentas y
EMC rdpidas. Las EMC lentas son aquellas cuya velocidad inicial es me-
nor que la velocidad del viento solar ambiente (V,,. < V,,,) entrando en
este grupo los eventos: 01, 03, 08, 13, 17. Las EMC rdpidas son aquellas
cuya velocidad inicial es mayor que la velocidad del viento solar ambiente
(Veme > V...) 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 correspon(le a la EMC con ve-
locidad inicial V,,,, minima, mientras que la EMC del evento 26 tiene la V.
maxima, asi como dt,,,, méaximo. Mlentras que dt;,.. minimo corresponde a
los eventos 14 y 15. .

3.3 Comparacion con observaciones de naves
espaciales
Mediante nuestro modelo numérico hemos podido estudiar la evolucion en el

medio interplanetario de las EMC cuando se propaga en el viento solar am-
biente hasta que llegan a la Tierra (1 UA). Con ayuda de naves espaciales es
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EMC como Pulsos

i [k'm /s]’

01, 2
=02 il
03
04
05

06 347
o7
08 . .
09 ; B
10°
12 5 BT 2
13222 1.2 1.
140 120001,
15 } 1.2 18
16 550 1.2
17 3967 °1.2

~ Tabla 3.3: Caracteristicas fisicas de los Pulsos (Lés valores de la EMC fueron
tomados de A. Lara, comunicacién privada, 2003):
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Velocidad a Tiempo d/a Tiempo d/a Tiempo entre

1 UA de Eyccta Choque IP Eyecta Eyecta-Choque
wind sim nor wind  sim nor wind  sim nor wind  sim nor
[km/s] [km/s] [km/s] [h] [h] [h]) [h] [h) [h] [h) {h] [h]

01 479 370 -0.23 82 104 +0.27 86 107 +0.24 4 3 -0.25
02 468 392 -0.16 70 68 -0.03 87 82 -0.06 17 14 -0.18
03 440 321 -0.27 67 ND NC 76 118 +0.55 9 NC NC
04 458 423  -0.08 64 65 +0.01 71 77 +0.08 7 12 4+0.71
05 374 350 -0.06 90 81 -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
07 431 326 -0.25 86 95 +0.10 100 108 +0.08 14 13 - -0.07
08 386 346 -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 40.10 .14 8 -0.43
10 474 557 +0.17 75 52 -0.31 90 60 -0.33 156 8 -047
11 575 761 +0.32 55 43 -0.22 63 46  -0.27- 8 3 -0.62
12 493 388 -0.21 66 78 +0.18 84 87. +0.03 18 9 -0.50
13 415 337 -0.19 74 115 +0.55 81 119 +40.47 7 4 -043
14 433 517 +0.19 65 53 -0.18 72 63 -0.12 7 10 +0.43
15 568 508 -0.10 45 55 +40.22 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 -025 112 90 -0.20 9 13 +0.44

Tabla 3.4: Comparacién de las observaciones de naves espaciales con datos
obtenidos en las simulaciones numéricas

posible medir in-situ los pardmetros de llegada de la EMC, tales como, la ve-
locidad, la temperatura y la densidad y mediante las simulaciones numéricas
calculamos las cantidades que son medibles por las naves cspaciales, para
después compararlas entre si. En la tabla 3.4 se lleva a cabo esta compara-
cidn.

La tabla 3.4 estd dividida en cuatro columnas principales (sin contar la
columna del nimero del evento): Velocidad a 1 UA de Eyecta, Tiempo
de arribo de Choque IP, Tiempo de arribo de Eyecta, Tiempo entre
Eyecta-Choque IP. A su vez cada columna principal estd dividida en 3: la
primera columna wind corresponde a mediciones hechas por la nave espacial
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WIND, la siguicnte columna sim corresponde a-la cantidad simulada por el
cédigo ZEUS 3-D y la iiltima colunna nor corresponde a la normalizacidn
de las diferencias entre el valor esperado (medido por la nave WIND) y el
valor numeérico, la cual ¢s de la forma nor = (X, = Nuiwa)/ Nuina-

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 eycctas calaulado a partir de las observaciones de WIND 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 ripidas calculada a partir de las observaciones en WIND fue de ~ 472
km/s, mientras que el calculado a partir de las simulaciones numéricas fue
de = 457 km/s. El evento 06 es la eyecta que llega con la velocidad mds baja
a 1 UA (360 km/s), mientras que ¢l evento 09 cs la eyecta que llega con la
velocidad mds alta (619 km/s) a 1 UA.

A continuacién, discutiremos algunos eventos representativos:
Evento 01

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

2.-En cuanto al tiempo que tarda el choque en llegar a 1 UA es de 82 hh
segin las mediciones, sin embargo, el cddigo arroja un tiempo de arribo a
WIND de 104 h, lo que implica una diferencia normalizada de +0.27. En
nuestra simulacidn la onda de choque tarda mas tiempo en llegar a 1 UA.

3.-El 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 cyecta simulada tarda mds tiempo en recorrer 1 UA. -
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4 l"malmeme, el mtervalo dc tlempo enhe la FMC y cl (.hoque mcdldo
‘por. WIND fue de 4 h, mientras que el tiempo’ qnnulado es de 3 ]1, lo que
implica una diferencia normalizada de -0.25. .

LEvento 03: : ;
~'1.-En este caso vemos que la velocxdad calculada mcdmnte el codlgo a'l UA
es de 321 km/s, mientras que la medida por WIND fue de 440 km/s, es dccn,
una diferencia normalizada de -0.27. . .

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

Fuvento 10:

1.-En este caso vemos que la velocidad calculada mediante el cédigo a

1 UA es de 557 km/s, mientras que la medida por WIND fue d(‘ 474 km/s - ’

obteniendo una diferencia normalizada de +0.17.

2.-En cuanto al tiempo que tarda el choque en llegara 1 UA s ‘de 75 h.

segiin las mediciones de WIND, sin embargo el cdédigo arroja un‘tié'mpo de ;

52 h, es decir, una diferencia normalizada de -0.31. En nuestra s1mulac10n Ia
onda de choquc tarda menos tiempo cn llegar a 1 UA (e '

3.-El tienpo medido por WIND de llegada de la eyecta es 90 h; mientras k
que el simulado es de 60 h, es decir, -0.33. La eyccta SImulada tarda mucho
menos tiempo en recorrer 1 UA. ~ :

4.-Finalmente, el tiempo entre la' EMC y el choque medldo por WIND fue
de 15 h, mientras que el ticmpo slmul'ldo es'de 81, temendo un'1 (llfercncla '
normalizada de -0.47. ' : : :

En la figura 3.4 se muestran graﬁcamente las dlferenm
para EMC lentas (eventos 01, 03, 08, 13 17) Y, EMC r'xpldas (eventos 02 04,
05, 06, 07,09,10,11,12,14,15,16).

- 81



4 T ~T T 10 v
EMC lentas EMC répidas
(B L
om=-0.19 prom=+0.04
g‘m&o.l mox=+0.32
3 min=-0.27 LR mn=-025
2
g i
2.
o : o ) 3
08 04 (Y] .8 04 Q.0 o4 a8
dif IL locidad EMC 1 UA jocidad EMC 1 UA
4 T * r 10 . .

EMC lentas . EMC rdpldas
prom=+0.18 "o prom= +0.021
max=+0.55 maox=+0.3
min=-0.25 bR mn=-03!

frecuencla -

<

o
08

04

60 o4 o8

ditarencia normalizada del tempo de trdnsito det choque

04 00 o4 o8
diferencia normatizada del tismpo de transilo del choque

Irecuencia

EN'!C entas
pom=+0.25

10 T T T

EMC rdpidas
6 prom=-0.04 -
Coy mox=+0.1
! min=-0.33

frecuancia

0.8 04 00 04 08
diferencia normatizada liempo de ransito da EMC

[} -4
08 Y oo 04 [.X]
diferancla notmalizada tempo de irinsito de EMC

Figura 3.4: Diferencias normalizadas de la velocidad a 1 UA de la EMC, tiem-
po de transito del choque y de la EMC contra la frecuencia, correspondientes a
EMC lentas (eventos 01, 03, 08, 13,17) y EMC rdpidas (eventos 02, 04, 05, 06,
07,09,10,11,12,14,15,16) mostradas en la tabla 3.4. En cada uno de los histogra-
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Para EMC lentas, ¢l promedio de las diferencias normalizadas de la velo-
cidad de la EMC 1 UA es de -0.192, con mdximo en -0.1 y minimo en -0.27.
El promedio de diferencias normalizadas del tiempo de transito del choque
fue de +0.18, con minimo en -0.25 y méximo en +0.55. Finalmente, el pro-
medio de diferencias normalizadas del ticmpo de transito de la EMC es de
+0.25, con minimo en -0.2 y mdximo en +0.55.

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

3.4 Resultados

Una vez que hemos presentado los resultados generales de la comparacién
entre las observaciones hechas por WIND y los datos obtenidos median-
te las simulaciones numéricas, vereinos a profundidad, la evolucién de una
EMC/eyecta lenta y de una EMC/eyecta ripida en el medio interplanetario.

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

Para ilustrar este tipo de eventos utilizaremos como ejemplo el evento 01.
Este evento es una EMC con una’ ‘\»/eldcidad inicial V,,..=211 km/s? pro- -
pagdndose en un viento solar, amblentc de veloc:dad V,,M_373 km/s2 (ver
tablas 3.2 y 3.3). o ~

La figura 3.5 presenta 3 grificas, que muestran la evolucién temporal de
una cyecta propagindose en el medio interplanctario, para 3 tiempos; 5, 45
y 90 h. La linca discontinua indica el principio de la zona de rarefaccién,
mientras que linea continua, scnala la posicién del frente de choque. Final-
mente, el rectdngulo sombreado nos indica donde se encuentra localizada la
EMC.
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Figura 3.5: Evolucién de una EMC lenta a 3 diferentes tiempos 5, 45 y 90 h.
El rectingulo sombreado nos indica donde se encuentra localizada la EMC,
mientras que la linea continua seiiala la posicién del frente de choque.
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En la primera grafica de la figura 3.5 se muestra la velocidad contra dis-
tancia-heliocéntrica ( V,,,. vs ). En la segunda la densidad contra distancia
heliocéntrica (N vs R) y finalmente, en la tercer grifica se encuentra la tem-
peratura contra la distancia heliocéntrica (T vs ). A continuacién haremos
“un andlisis de la evolucién para cada uno de los tiempos mostrados.

. e 5 hrs después del inicio de la inyeccidn de la perturbacidn

.. 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 perturbacién
-que va mucho mds despacio que el viento solar ambiente. También se presen-
ta un descenso en la temperatura y la densidad, lo cual nos estd indicando
el inicio de una zona de rarefaccidn, esto es provocado, como se menciond
anteriormente, por la inyeccién de material que va a una velocidad menor
que el viento solar ambiente; este material no puede alcanzar al material al
frente comenzdndose a crear una regién de vacio.

e /5 hrs después del inicio de la inyeccion de la perturbacidn

La zona de rarefaccién se hace mds grande y al frente de la EMC encon-
tramos un brinco sibito 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 presién asociado a la zona de rarefaccién [28]. Seguida de
la onda de choque se encuentra inmediatamente la nariz de la EMC. Después
de 45 horas de evolucidn la eyecta se ha comenzado a expander, anchdandose
y cn la parte trasera de la eyccta 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 inyeccion de la perturbacion
La zona de rarefaccién 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 eyecta se expande micntras que se aleja del choque reverso.

Podemos pensar que cl papel de las ondas de choque cn esta dindmica
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 rapido.

Cabe resaltar que una de las ventajas del modelo es que en todo momento
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es posible distinguir el principio y fin de la eyecta. Esto es muylmportantc

porque en general es muy dificil reconocer el principio y ﬁn de las eyectas
(ver seccién 3.1.1), en los datos in-situ (8]

Ahora discutiremos el comportamiento de una EMC viajando en el medio
interplanctario, cs decir, como varfan sus propledades ﬁsxcas tales como, su
velocidad, su aceleracién y su expansidn.

- Evolucién de la velocidad de la EMC
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Flglxra 3.6: Rastreo de la veloc1dad y aceleracnon de la nariz de una EMC,
'151 como. de su groqor. : :
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La figura 3.6 tiene 3 gréficas que muestran la variacion, respecto a las dis-
tancia heliocéntrica, de la velocidad de la nariz de la EMC, la aceleracién 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 sibito en la velocidad debido a la presidn ejercida por
material posterior a mds alta velocidad. Después de 0.25 UA 1a velocidad de
la eyccta no sufre cambios violentos, teniendo una aceleracién muy pequena.
Del pancl intermedio observamos que hasta antes de 0.25 UA la aceleracion
es igual a cero, sin embargo, a partir de 0.25 hasta un poco antes de 0.3 UA,
la nariz de la cyecta, sufre un violenta variacién de la aceleracidn, pero des-
pués de 0.3 UA, las variaciones de la aceleracién son muy suaves. Del panel
inferior se observa una expansion 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 compresién 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 detrds por material mds rdpido, éste se le trans-
fiere a la nariz acelerdndola en 0.25 UA (panel intermedio y superior) justo
cuando la compresién de la eyecta llega a su minimo. A partir de aqui el
material posterior termina de hacer presién 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 Répida (V.. > V,..)

Para ilustrar este caso utilizaremos el evento 04. [Este evento es una EMC
con una velocidad inicial V,,.=830 km/s? propagdndose en un viento solar
ambiente de velocidad V,,,=272 km/s® (ver tablas 3.2 y 3.3).

La figura 3.7 muestra la evolucién a diferentes tiempos (5, 20 y 90 h
después de la inyeccién) del comportamiento de la EMC propagéndose en el
medio interplanctario. La linca discontinua indica el principio de la pertur-
bacién, mientras que linea continua, nos dice el lugar de la onda de choque.
El rectdngulo amarillo nos indica donde se encuentra localizada la EMC.

Las grificas de la figura 3.7 presentan las variaciones de la velocidad,

densidad y temperatura respecto a la distancia heliocéntrica. A continuacién
haremos la discusién de la evolucién para cada uno de los tiempos mostrados.
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Figura 3.7: Evolucién de una EMC lenta a 3 diferentes tiempos 5, 30 y 90 h.
El rectdngulo sombreado nos indica donde se encuentra localizada la EMC,
mientras que la linca continua seiiala la posicién del frente de choque.
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hrq de.spu()s' del inicio de la inyeccion de la perturbacion

chldo a que la velocidad de la inyeccidn de la EMC es mayor que la velo-
cidad del viento solar ambiente, se produce un brinco en la velocidad. La
eyccta alcanza al viento solar ambiente comprimiéndolo y produciendo un
aumento en densidad y temperatura. Finalizando la inyeccién de material,
se comienza a formar a trds de ella una zona de rarefaccién. Este vacio se
debe a que se inyecta viento ambiente que va mucho mds lento, siendo este
material incapaz de alcanzar a la cola de la eyecta.

o 30 hrs después del inicio de la inyeccidon de la perturbacion
A cste tiempo se ha formado una onda de choque al frente de la eyecta,
ésta es facilmente reconocible por el brinco sitbito en velocidad, densidad y
temperatura. Detrds 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 rarefaccion también se ha expandido, esto se debe a
que la eyecta viaja mucho mds rdpido que el viento solar ambiente inyectado
posteriormente, lo que provoca una regién de vacio mds grande.

o 90 hrs después del inicio de la inyeccion de la perturbacién
La onda de choque se ha separado mas de la nariz de la eyecta. La EMC ha
disminuido su velocidad de ~ 850 a 363 km/s, aiin asi es mds rdpida respec-
to al viento solar ambiente que no la puede alcanzar, ensanchindose mads la
region de vacio.

Ahora discutiremos, como en el caso anterior, el comportamiento de la
EMC en el medio interplanetario, es decir, cédmo es su velocidad, aceleracién
y expansidn.

Evolucién de la velocidad de la EMC

La figura 3.6 tiene 3 grificas que muestran la variacidn, respecto a las
distancia heliocéntrica, de la velocidad de la nariz de la EMC, la aceleracién
y el grosor (o anchura) radial de la EMC. Del panel superior vemos que la
nariz de la eyecta, es cmpujada por el material de alta velocidad que viene
detrds, provocando un aumento en su velocidad. Aproximadamente, en el
intervalo de 0.25 UA a 0.45 UA, la nariz de la eyecta sufre una abrupto de-
cremento de velocidad, debido a que el material que se encuentra delante de
clla, al viajar con una menor velocidad, la comienza a frenar. Este descenso
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continua pero de una manera mds suave mds alld de 0.45 UA. Del panel in-
termecdio observamos un primer intervalo de variacién de la aceleracién de la
nariz de la eycecta que va desde ~0.15 UA hasta ~0.25 UA, a continuacién
existe un decremento muy pronunciado alrededor de 0.25 UA. Despuéds de
0.25 UA la desaceleracidon comienza a disminuir hasta ser constante a partir
de 0.45 UA. Del panel inferior observamos un primer intervalo de expansién
conservandose constante hasta ~0.44 UA. Pero pasado las 0.44 UA la EMC
comienza a expandirse nuevamente.

3.5 Discusion

En general todas las eyectas lentas (eventos 01, 03, 08, 13 y 17) segin
las simulaciones, llegan con una velocidad menor que la medida por WIND,
donde cl evento 17 es el que presenta la menor diferencia normalizada, -0.17,
mientras que el evento 03 presenta la mayor diferencia normalizada, -0.27.
En cuanto al tiempo de 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 cl 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 la mayor diferencia
normalizada (+0.55) de los 17 eventos considerados, mientras que el even-
to 08 tiene la menor diferencia normalizada (+40.17). 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 (40.50) con respecto a los datos medidos por WIND
de los 17 eventos considerados.

Para cl caso de eyectas rapidas (eventos 02, 04, 05, 06, 07, 09,10, 11,
12, 14, 15 y 16) solo 3 (eventos 10, 11 y 14) llegan con velocidades mayores
que las medidas por WIND, todas las demds 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 ¢l evento 11 presenta la mayor diferencia normalizada (+0.32) de los 17
eventos considerados. En cuando al tiempo de 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 demads llegan depués, siendo el evento
04 cl que ticne la menor diferencia (+0.01) de los 17 eventos considerados.
Para los tiempos de arribo de las eyectas los eventos 06, 12 y 15 tienen las
menores diferencias normalizadas (4-0.03) de todas las eyectas consideradas
(lentas y rdapidas). 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 tanto 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 asi como el mismo eyecta, mayor de lo
esperado y que las EMC rdpidas llegan a 1 UA con una velocidad similar a
la esperada al igual que el tiempo de transito, tanto para su choque as{ como
¢l mismo eyecta, reproduciendo el modelo numérico mejor este tipo de EMC.

Para poder entender las diferencias entre los pariametros obtenidos numé-
ricamente con los medidos por WIND in—situ, es necesario remontarnos a las
condiciones iniciales de nuestras simulaciones. Recordemos hemos supuesto
una simetria csférica polar, asi como hemos ignorado la presencia del cam-
po magnético, siendo nuestro modelo hidrodindmico en 1-D. Sin embargo,
los eventos en el viento solar que deseamos reproducir tienen una dindmica
magnetohidrodindamica en 3-D, sin presentar una simetria definida, lo cual
ya supone una gran diferencia. Las condiciones iniciales del viento solar que
se introdujeron para reproducir el viento solar ambiente de manera numérica
son inciertas y mas de una combinacidn puede dar por resultado las condicio-
nes medidas a 1 UA. La velocidad y tiempo de duracién, calculada a partir
de observaciones de LASCO, asi como la deteccion de eyectas con los da-
tos de WIND dependen demasiado del factor humano, dos personas pueden
observar el mismo evento, pudiendo inferir diferentes valores para un cierto
pardmetro, por cjemplo: la velocidad inferida por el equipo de LASCO del
cvento 01 fue de 136.2 km/s, mientras que la inferida por A. Lara fue de 211
km/s.

Como hemos visto en este andlisis todas las eyectas 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, V;,.. < V,,,, ésta serd acelerada y
la mdxima velocidad que podria tener es V,,,. = V4,,, 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 interaccién entre
cllos no serd lo suficientemente violenta como para provocar una onda de
choque, tal es el caso del evento 03. Entonces cdmo es posible que alcancen
una. velocidad mayor a la del medio donde se desplazan si inicialmente la
cyecta es mas 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 cl capitulo 4 se llevan a cabo colisiones entre 2
EMC mostrando como la transferencia de momento en la interaccién puede
modificar los pardmetros a 1 UA de las EMC. A partir de este estudio se
propone como hipdétesis de trabajo que el agente impulsor de eyectas lentas
podria ser otra EMC. Varios autores ([8] por ejemplo) manejan el término
de EMC complejas, es decir, que una EMC que en un principio podria
pensarse como sdlo una EMC viajando en el medio interplanetario, en ver-
dad puede ser el resultado de una interaccién de dos o mdas EMC. Esto
explicaria la velocidad de llegada de la eyecta.

También las simulaciones arrojardn la forma en que evolucionan eyectas
rapidas y eyectas lentas en el medio interplanctario. Las eyectas lentas pre-
sentan un intervalo en donde se desplazan a velocidad constante, después
de una abrupta aceleracién, para desplazarse con velocidad constante. Las
eyectas rdpidas presentan una desaceleracién abrupta, después una velocidad
constante y por iltimo una desaceleracién exponencial.

Los resultados presentados aqui difieren en parte con los resultados pre-
sentados en [17]. En el cstudio hecho en [17] sélo se consideran eyectas
rdpidas, por lo que no cs posible comparar los resultados obtenidos corres-
pondicntes a las eyectas lentas. Los perfiles encontrados en este capfulo de
eyectas rdpidas son congruentes con los encontrados en [17]. La velocidad a
1 UA de la eyecta, asi como el tiempo de arribo del choque encontrados aqui
tienen un mayor diferencia con respecto a los datos obtenidos por WIND,
que la reportada en [17], micntras para los tiempos de arribo de las eyectas
encontrados en este capitulo tienen una menor diferencia con respecto a los
datos obtenidos por WIND, que el reportado en {17]. Finalmente los tiempo
entre ¢l choque y la eyecta reportados tanto aqui como en [17] tienén dife-
rencias con respecto a los datos obtenidos por WIND del mismo drden.
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Capitulo 4 -

Eyecciones de Masa Coronal
Canibales: Interacciéon de dos
EMC

Gopalswamy et. al. ({23] y [24]) reportan la deteccidn de una nueva clase
de emisiéon de radio que interpretan como el resultado de interaccién de 2
EMC. Analizando 2 eventos distintos y utilizando diferentes instrumentos de
las naves SOHO y WIND, Gopalswamy ct. al. encontraron una asociacién
entre los estallidos de radio detectados por WIND y dos EMC detectadas
previamente por LASCO, una que sale después de la otra y que chocan entre
si cerca del Sol. El objeto de este capitulo es entender como evolucionan 2
EMC en el medio interplanetario después de haber interaccionado.

La seccién 4.1 se da una introduccién de lo que es la interaccién entre
2 EMC (canibalismo). A continuacién se plantean (seccién 4.2) dos experi-
mentos mimericos que nos permitan entender la dindmica que ocurre durante
la interaccién. En la secciones 4.3 y 4.4 se muestran los resultados obtenidos
de los experimentos niimericos 1 y 2, respectivamente. En la sececidn 4.5 se
lleva a cabo la discusién, y finalmente, en la 4.6 se propone una hipétesis de
trabajo.
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4.1  EMC Canibales

El canibalismo o interaccién entre dos EMC ocurre cuando una vez de que
sale. una EMC lenta, es alcanzada por una EMC rdpida que es inyectada
en ¢l medio interplanetario posteriormente. Este fenémeno se ilustra en la

secuencia de imdgenes de la figura 4.1. Allf ella se muestra de manera ejemn-
plificativa ¢l 'canibalismo’ de 2 EMC.

Figura 4.1: Imdgenes a diferentes tiempos de una animacién mediante com-
putadora de canibalismo entre dos EMC [ver [50]]

Gracias al corondgrafo de LASCO se pudo observar el canibalismo entre
dos EMC: a las 9:18 h del dia 06/06/2000 se observa el inicio de la primera
EMC (EMC1) 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 guia a las
18:42 hrs (ver figura 4.2).

Para simular este fendmeno inyectamos dos EMC rdpidas de tal manera
que alcanzaran a las EMC guias (condicion necesaria para darse el caniba-
lismo). A continuacién mostraremos, los dos experimentos niimericos reali-
zados.
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Figura 4.2: Canibalismo entre dos EMC observado por LASCO (ver [50]]
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EMC  Veme AN AT dtgme At
[kin/s] (b))

A

T 211 12 12 50

2 723 12 12 100 50
B T 80 12 12 36

2 172 12 12 34 10

_Tabla 4.1: Caracterfsticas fisicas de los pulsos que actuan como DMC ‘guias
8 y cambales en nuestros experimentos numdricos.. " :

4.2 Dos experimentos numericos

Para fines del estudio de este capitulo vamos a modelar 2 eventos dé cohston B
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 EMC1 y después inventamos dos EMC que actuaran como EMC2.

Las EMC seleccionadas como EMC1 para construir los eventos A y B
fueron la de los eventos 01 y 02, cuyas condiciones iniciales del viento so-
lar asi como de las propiedades de los pulsos que emularon la EMC fueron
descritas en el capftulo anterior en las tablas 3.2 y 3.3. La razén de haber
escogido los eventos 01 y 02 como EMC1 de los eventos de colisién A y B, es
ver las diferencias de comportamiento entre una EMC lenta (evento 01) con
una EMC rdpida y una EMC rdpida (evento 02) con una EMC mads rédpida.

Ya teniendo las dos EMC que actuaran como EMC1, inventamos arbitra-
riamente dos EMC2 para cada EMC1. Las caracteristicas tanto de las EMC1
y de las EMC2 de los dos eventos de colisién construidos, A y B, se describen
en la tabla 4.1, donde At,_, es el tiempo inicial de separacién entre el fin de
la EMC1 y el inicio de la EMC2.

La finalidad de inyectar estas EMC canibales (EMC2) es poder observar
el comportamiento cuando las dos EMC interactian en el medio interplane-
tario. Un punto de particular interés es saber cémo la EMC canibal afecta
la velocidad a la cual llega el frente de la EMC1 a 1 UA, asi como el tiempo
de transito del choque y la eyecta asociada a la EMC1.
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4.2.1 Preludio

Para analizar ¢l efecto de canibalismo entre EMC's, se realiza un estudio de
Ia evolucidn de cada EMC2 sin interactuar con una EMC1. Para llevar a cabo
esto, se inyectaron las dos EMC2 de los eventos A y B en los mismos vientos
solares ambientes en que se hicieron propagar las dos EMC1 (los comporta-
micnto de las dos EMCL1 se estudiaron en el capitulo anterior). Ya teniendo
los resultados numéricos de ambos comportamientos, se procede a comparar
lo resultados con el comportamiento cuando se presenta un fenémeno de ca-
nibalismo. Denotaremos a la EMC1 y EMC2 del evento A como EMCI1A
y EMC2A respectivamente, mientras que a la EMC1 y EMC2 del evento B
serin EMC1B y EMC2B respectivamente.

Comportamiento de EMC2A sin interaccionar (¥*)

En este caso la EMC2 se propaga sobre un viento solar ambiente cuyas
caracteristicas iniciales se muestran en la tabla 3.2, (evento 01). En'la figura
4.3 se muestra el comportamiento de la EMC a tres diferentes tiempos: § h,
30 hy 55 h.

Después de 5 h que el viento ambiente ha alcanzado una solucién estacio-
naria, se comienza a inyectar la EMC2A, lo que ocasionando una interaccién
muy violenta formando una onda de choque delantera. Después de 30 b, la
EMC2A ya se ha expandido y la onda de choque se ha comenzado alcjar
de la nariz de la EMC. Después de 55 h, se observa que tanto la separacién
entre la EMC2A y la onda de choque es mds grande, asi como la anchura
de la EMC. Por otro lado, la zona de rarefaccién aunque ha disminuido en
magnitud aumentado en anchura. La velocidad a la que llega la nariz de la
EMC2A a 1 UA es 518 km/s, el tiempo de arribo de la onda de choque a
1 UA es de 64 h, el tiempo de arribo de la eyecta a 1 UA es de 68 h y la
anchura radial de la eyecta a 1 UA es de 0.230 UA.

Como sc verd en la tabla 4.3, la parte trasera de la interaccién cuando
ocurre el fenémeno de canibalismo, corresponde al comportamiento observa-
do de la EMC2A*, mientras que cl frente de la eyecta difiere del mostrado
en la figura 4.3.

Comportamiento de EMC2B sin interaccionar (*)
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lEsta EMC se hizo propagal en un vnento solar- aml)lcnt.o cuy']s carac-
terfsticas iniciales se muestran en-la tabla 3.2, (caso 02). Enla figura 4.4 sc
presenta el comport.amlento de la'EMC a tres diferentes tiempos: 5 h; 20 h
y 55 h.

Despuds de 5 h que el viento ambiente ha alcanzado una solucién estacio-
naria, se comienza a inyectar la EMC2B, ocasionando una interaccién muy
violenta formando una onda de choque delantera. Como la EMC2B es 5
veces mds rdapida en viento solar ambiente, al igual que el caso anterior, ¢l
viento ambiente no puede alcanzar a la cola, lo que genera en la parte trasera
de la EMC2B una zona de rarefaccién. Despuds de 20 h la onda de choque
se separa mas de la nariz de la EMC2B, 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 EMC2B se ha creado una onda de choque reverso. Después
de 55 h, se observa que tanto la separacién entre la EMC2B y la onda de
choque delantera ha aumentado, asi como también la anchura de la EMC2B.
La zona de rarefaccién aunque ha disminuido en magnitud, ha aumentado
en anchura. La onda de choque reverso también se ha separado de la cola de
la EMC2R. La velocidad a la que llega la nariz de la EMC2B 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 cs de 65 h y la ancha radial de la eyecta a1
UA cs de 0.345 UA.

Como se verd en la tabla 4.5, la parte trasera de la interaccién correspon-
de al comportamiento observado de la EMC2B*, mientras que el frente de la
eyecta dificre del mostrado en la figura 4.4. ‘

Una vez analizado el comportamiento de las EMC que actuardn como
canibales (EMC2) en los mismos vientos solares de las dos EMC1 procedere-
mos a realizar nuestros dos experimentos numéricos. En estos experimentos
numéricos la EMC! sera localizada y senalada con un recténgulo gris claro,
mientras que la EMC2 serd localizada y sefialada con un rectdngulo gris obs-
curo.
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Figura 4.4: Evolucidn de la EMC2b* (sin interaccidn) a 3 diferentes tiempos
5, 20 y 55 h. El rectdngulo sombreado nos indica donde se encuentra locali-
zada la EMC, mientras que la linea continua seiiala la posicién del frente de
choque.
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Condiciones Iniciales para el Experimento Numsérico A

\Y N T AN AT dteme A2
[km/s] [em~?] [10°K] (h] [b]
V. Solar 373 990 2.5 - - - -
EMCI1 211 - - 12 1.2 5.0 -
EMC2 723 - - 1.2 12 10.0 5.0

Tabla 4.2: Caracteristicas iniciales del viento solar ambiente, EMC1 y EMC2
correspondientes al experimento numérico A

4.3 Experimento Numérico A: EMC lenta (chcl
= 211 km/s) seguida de una EMC raplda o
(Vemez = 723 km/s)
La tabla 4.2 indica las caracteristicas iniciciales del vnent
N,, T,), asi como las caracteristicas de'la EMCl;’(v

EMC2 (V. ey, AN, AT, dipneay ALiL,) lxtlllzadas'c
A g

solar p.mbircnt‘é (V‘

A continuacién discutiremos la evolucriénjcie',la interaccién entre l;\s 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-
cién entre la EMC1 y EMC2 del experimento numérico A. En las figuras 4.5,
4.6, 4.7 y 4.8 se observa la interaccion mads relevante, en donde los Iimites
de la EMC2 esta senalado por un rectdingulo mds obscuro que la de la EMC1.

Velocidad y Aceleracién

Para profundizar en nuestro andlisis de la interaccion entre la EMC1 y
EMC2, estudiaremos en priter lugar ¢l comportamiento de la velocidad de
las narices de las dos EMC. La figura 4.9 muestra 2 paneles de velocidad con-
tra la distancia heliocéntrica: en el primero se observa el perfil de velocidad
de la nariz de la EMC1 con interaccién ((linea continua) y sin interaccionar
(*) (linea punteada). En el panel inferior se muestra el perfil de velocidad la
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Dvolucmn del Experimento Numérico A .

At [h] EMC1 EMC2
5 - Inicio de la inyeccidn. - )
Formacién de la zona de - -
rarefaccién al frente
de la nariz.
15 - Imcxo de la mycccxon

(figura 4.5)

Formacién de la onda de

choque reversa en la cola.

Inicio de compresién de
la EMCI1.

Disminucién de la
zona de rarefaccién,

EMC2 alcan7a ‘a la ‘
EMCI :

Tra11sferehcia de momento
a la EMCI:. - :

25
(figura 4.6)

Desaparicién de la
zona de rarefaccion
de la nariz.

Separacién de las ondas
delantera y reversa,

Disminucién de grosor

Aumento del gfosox'

Formacién de zona de

- rarefaccidn en la cola

103



At [h] EMC1 . EMC2
55 Aumento de la separacién -
(figura 4.7) entre la onda de choque
delantera'y la nariz.

Aumento de la separacién -
entre la onda de choque.
reversa y la cola.

Finalizacién de la. -~ * - ‘Aumento de grosor
compresidn. B )

- : Aumento de la zona de
costn e rarefaccidn de la cola.
75 “Aumento de la separacion - -
(Agura 4.8)  entre'la onda de choque
’ delantera y lanariz..

Aumento de grosor. Aumento de grosor.

Aumento de la separacién  Aumento de la zona de
entre la onda de choque rarefaccidn de la.cola.
reverso y la cola. Vol

Tabla 4.3: Resumen del comportamiento correspondlente al e\pcrlmento
numérico A (Figuras 4.5 a 4.8) S
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EMC2 coninteraccién (linca continua)-y.sin interaccién (*) (Iinea punteada). - -

600

EMCI1A*
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Distancia Heliocentrica (UA)
Figura 4.9: Rastreo de las velocidades de la narices de una EMC lenta .

(EMC1) seguida de una EMC rdpida (EMC2) con interaccién (linea con-
tinna) y sin interaccién (linea continua) entre cllas.

Observemos que en el panel superior de la figura 4.9, la velocidad de la
nariz de la EMC1 que interacciona con EMC2 (linea continua) es de 300
kin/s y se mantiene constante por un poco mds de 0.01 UA. Después sufre
una violenta, aumentando su velocidad hasta ~600 km/s, seguido de un li-
gero decremento de velocidad hasta 0.21 ' UA, y de una aceleracién modesta
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que termina hasta 0.23 UA, la cual es provocada por los gradientes de pre- ‘
sién asociados a la zona de rarcefaccién ubicada al frente de la nariz de la
EMCI1. Pasado este punto, la velocidad de la EMCT1 decrece de manera muy
suave hasta 0.38 UA. Como se ve en la figura 4.9, el comportamiento de la
EMCI1 sin interaccionar muy diferente, existiendo 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 EMC2 aumenta de manera mds o
menos constante desde que sale hasta mds alld de 0.22 UA. La aceleracién
que sufre la EMC2 se debe a los gradientes de presion entre la nariz de la
EMC2 y la cola de la EMC1. Ya equilibradas la velocidades, se mantiene
con velocidad constante la nariz de la EMC2 hasta 0.27 UA, para después
decrecer suavemente. Despuéds tanto la nariz de la EMC2 como la EMC1
viajan sin cambios drdsticos 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 ¢l comportamiento de las aceleraciones de las narices de
la EMC1 y EMC2. La figura 4.10 muestra 2 panales de accleracién contra
distancia heliocéntrica: en el panel superior se encuentra la aceleracién de
la nariz de EMCI interaccionando con EMC2 (linea continua), mientras que
el patrén de la aceleracion de EMCI1 sin interaccionar es seialado con linea
punteda. En el panel inferior se muestra ¢l perfil de la aceleracién de EMC2
con y sin interaccién (*).

Observemos que justo en 0.06 UA la nariz de EMC1 sufre una violenta
variacidn de la aceleracidn, 1a cual es ocasionada cuando la nariz de EMC2
alcanza a la EMC1. Como las partes de EMC1 no se comportan como un
cuerpo rigido, la nariz se mueve con velocidad constante, hasta que pasa a
través de ella la onda de choque impulsada por EMC2, produciendo una ace-
leracién muy violenta. Este comportamiento concuerda con el mostrado en
la figura 4.9. El perfil de aceleracién de la EMC1 cambia de manera drdstica
debido a la presencia de la EMC2. Del panel inferior veamos que no existen
cambios apreciables en la aceleracién de EMC2 ya sea con y sin interaccién

).
Para completar a nuestro andlisis veremos el comportamiento de los gro-
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sores de las. EMCY}EMC?L .

' foqsor (UA)
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. Figura 4.11: Rast;reo de los grosores radiales de una: DMC lenta (EMC1)
7" seguida de una-EMC ripida (EMC2) con interaccion. (lmea contmua) y sin
~ interaccién (*) (linea continua) entre ellas.

La figura 4.11 muestra la evolucién del grosor radial o anchura de la EMC
contra la distancia heliocéntrica. En cl panel superior se encuentra el perfil
de anchura de la EMCI cuando interacciona con la EMC2 (linca continua),
mientras que con una linea punteada se encuentra sciialado el perfil de EMC1
sin interaccionar con EMC2. En el panel inferior se muestra el perfil del gro-
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"‘Condiciones Iniciales para el Experimento Numérico'B

AV N T AN AT dtegme Otz
~[km/s] [em~?] [10°K] (h] [h]
V. Solar. 272 2460 4.3 - - - -
EMC1 830 - - 1.2 1.2 3.6 -
 BMC2 1172 - - 12 1.2 34 1.0

Tabla 4.4: Caracteristicas iniciales del viento solar ambiente, DMCl y DMC2 :
correspondlent,es al experimento numérico B.

sor radial ’dé la EMC2 con y sin interaccién .

~~Vemos que el EMCI comienza a decrecer en anchura, y en 0.16 UA su
" grosor decrece de manera més violenta, debido a que es el momento en que la
‘'onda de choque, impulsada por la EMC2, alcanza a la EMC1 comenzindola
a compactar rapidamente. Este cambio brusco coincide con la variacién de
aceleracién y velocidad mostradas en las figura 4.9 y 4.10 respectivamen-
te. Después de 0.16 UA se observa que ¢l grosor diminuye hasta 0.40 UA
para mantenerse constante depués de aqui. Vemos que el perfil de grosor
de EMCI sin interactuar es mucho mds suave y se conserva constante salvo
ciertas variaciones en 0.27 UA que ya fueron discutidas junto con la figura
3.6 en el capitulo anterior. Del panel inferior se aprecia que la EMC2 se
expande de manera uniforme hasta 0.22 UA que es cuando la EMCI, al estar
siendo compactada por la onda de choque que impulsa la EMC2, impide que
la EMC2 se expanda libremente, que ocasiona un cambio stibito en la forma
de expansién de EMC2, lo cual coincide con la disminucién de la velocidad
mds alld 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 Dxperlmento Numerlco B :EMC I‘aplda"" .

(Vema = 830 km/s) segulda de una EMC
mas raplda (Vemcz = 1172 km/s)

La tabla 4.4 indica las caractenstlcas lmcnclales del viento solar ambiente (V.,
N,, T.), asi como las caracteristicas de la EMC1 (V,.a, AN, AT, di.ne) y
la EMC canibal (\/mc,, AN AT dfmc,, At,_,) utilizadas en el experimento
numdérico B. :

En este experimento eStudiafribs la dindmica cn 0.1 UA (5h), 0.2 UA (10
h), 0.3 UA (20 1), 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-
raccién entre la EMC1 y la EMC2 del experimento numérico B. Las figuras
4.12, 4.13, 4.14, 4.15, 4.16 se observa la interaccidn mds relevante, en donde
los limites de la EMC2 estdn senalados por un rectangulo maés obscuro que
la de la EMC1.

Velocidad y Aceleracién

Eu esta seccién analizaremos en primer lugar el comportamiento de las
velocidades de las narices de las dos EMC. La figura 4.17 muestra la variacién
de la velocidad respecto a la distancia heliocéntrica: en el primer panel se
muestra el perfil de velocidad de la EMC1 (linea continua). Para poder com-
parar cémo s¢ modifica el comportamiento de la EMC1 cuando interactiia
con otra EMC, sc incluyé en el mismo panel el perfil de velocidad de la EMC1
sin interaccionar con la EMC2 (figura 4.17 panel supcrior) y que se seiiala
con una linea punteada. En el pancl inferior se muestra el perfil de velocidad
la EMC2 con y sin interaccion.

Observemos del panel superior que el comportamiento de la EMC1 coin-
cide exactamente con el perfil de la EMC1* (figura 4.17 panel superior), sin
embargo, en 0.38 UA sufre una violenta aceleracion debido a que la onda
de choque impulsada por la EMC2 pasa a través de la EMC], acelerdndola
(fignra 4.14). De 0.38 UA a 0.44 UA es comprimida y acelerada por la onda
de choque de la EMC2. Después de 0.44 UA la EMC1 se separa de la EMC2
(figuras 4.15 y 4.16) comenzando a decrecer su velocidad hasta 0.54 UA, para

114



~EMC1

EVoldt:ié‘ri del Experlmento Numenco B

EMC2

At [h]
5

Inicio de inyeccién.-

‘Formacién de la zona de
onda de choque delantera.

» Forma61on de la zona de

rarefaccién en la cola.

10
(ﬁgura 4.12)

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

Aparicién de una onda
de choque reversa en la
nariz.

Aumento de la zona de
rarefaccidn.

Inicio de inyeccidn.

Aparicién de una onda

de choque de]antcra en la
nariz,

20
“(figura 4.13)

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

Inicio de compresidn.

Disminucidn de grosor.

Onda de choque reversa

que trata de frenar al m«xterlal

previo a'la EMC2.

FOI macién de una: onda de
choque rcversa.

Onda d‘{eé chdﬁuc delantera
comprime EMCL.
AumentoI del grosof;

Onda (le choque rcversa

trata de frenar al'parte del
m'xterla] dc la EMCZ

Forma(:lon de la zona de”
rarefaccién en la cola.
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At EMC1 ' EMC2

25 Disminucién de la Onda de choque delantera
(figura 4.14) - separacién entre la onda rebasa en su totalidad a lIa
de choque delantera y la nariz.  EMCI.

Intercambio de momento. Intercambio de momento.
Disminucidn de grosor. ; Aumento de grosor.v :
- ~ ' "Dos ond'ls de choque reversa

. tratan:de’ frenar diferentes -
iparteq de la- EMCZ

- vAumento‘ e-zona. de

rarefaccién’en la’ cola
30 Suma de las dos ondas de el E
(figura 4.15) choque delanteras. o

Fin de la compresién. o Aumélitd de grosor .

- ©-7Ondas de-choque reverso
tratan de desacelerar
material de la EMC2,

- Aumento de la zona de

rarcfaccion.
35 Suma de las ondas de choque ~ Suma de las ondas de choque
(figura 4.16) delanteras se separan de la reverso tratan de desacelerar
nariz. material de la EMC2.
Separacién entre la EMC1 -
y la EMC2.
Aumento de velocidad, Disminucidn de velocidad.

S C Aumento de grosor.

T'xhla 4.5: Resumen del comport:'umcnto correspondiente al experimento
: numonco B (Flguras 4 13 ala 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 nariz de 1a EMC2 hasta
0.32 UA, que es cuando la EMC2 se encuentra con la onda de choque reversa
provocada por la EMCI1 (figura 4.15), la cual desacelera de manera violenta
la nariz de la EMC2, conservando su velocidad constante hasta 0.37 UA.
Pasado este punto la velocidad de 1a nariz de 1la EMC2 decrece suavemente.
Observemos que ¢l perfil de EMC2 es muy diferente al de EMC2* | ya que
al desplazarse la EMC1 en cl viento solar, ésta crea una zona de rarefaccidn,
calentando el medio, provocando que el frente de la EMC2 se desplace con
una velocidad mayor.

Ahora vemos ¢l comportamiento de las aceleraciones de las narices de la
EMCI1 y la EMC2. La figura 4.18 muestra 2 paneles de aceleracién contra
distancia heliocéntrica: en el panel superior se muestra la aceleracién de na-
riz de la EMCI1 (lineca continua), mientras que el patrén de la aceleracién de
la EMCI sin interaccionar con la EMC2 es sefialado con una linea punteada.
En el panel inferior se muestra el perfil de la aceleracién de la EMC2 con y
sin interaccidén.

Observamos del panel superior que la aceleracién permanece sin variacio-
nes visibles, hasta llegar a 0.38 UA cuando se presenta una violenta acelera-
cién, 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 aceleracién de
la nariz de la EMC1 no presenta cambios drdsticos. Del panel inferior ob-
servamos que el perfil de aceleracidén de la nariz de la EMC2 no presenta
cambios observables hasta 0.32 UA, cuando la nariz sufre una desaceleracién
violenta, lo cual es congruente con el panel inferior de la figura 4.17, mien-
tras que el perfil de EMC2* no presenta variaciones visibles en la aceleracién.

Finalmente veremos el comportamiento de los grosores radiales de las
EMC1 y EMC2.

La figura 4.19 muestra dos paneles de grosor radial de las ENC contra dis-
tancia heliocéntrica. En el pancl superior se encuentra ¢l perfil de anchura de
la EMCI1 (linea continua), mientras que con una linea puntcada sc encuentra
senalado el perfil de la EMC1 sin interaccionar con otra EMC. En el panel
inferior se muestra ¢l perfil del grosor de la EMC2 con y sin interactuar (*).
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Evento A Evento B
EMC1 EMC2 EMC1* EMC2* | EMC1 EMC2 EMC1* EMC2*
Ve [km/s) 521 516 370 518 543 511 392 468
Alypa [h) 74 75 108 68 62 67 81 G5
Ar,... [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-
dicntes a los evento A y B: Velocidad de la nariz de la EMC a 1 UA (V,,..),
Tiempo de Transito (At,v.a) y Grosor Radial (Ar,,..). El asterisco nos indica
los eventos sin interaccidn.

Observemos que el grosor de la EMC1 coincide con el perfil del grosor de
le EMC1 sin interactuar (*), en 0.27 UA sufre una compresién 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 compresién debido a
la EMC2. Después de 0.38 UA la EMC1 comienza a expandirse libremente.
Del panel inferior se observa que la EMCI1 se expande libremente hasta 0.33
cuando la EMC2 se expande de manera mucho mis 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
extranar que el comportamiento de la EMCI1 sea igual al de la EMC1* en
un cierto intervalo, ya que si no existiera una EMC2 que interaccionara con
la EMC1 el comportamiento de velocidad, aceleracién y variacién del grosor,
seria el mismo que el mostrado en la figura 3.8.

4.5 Discusién

Como se vié en las dos secciones anteriores (4.4 y 4.5), los perfiles de
la velocidades, aceleraciones y grosores radiales de EMC1 y EMC2 es muy
diferente cuando hay interaccién con otra EMC. La tabla 4.6 resume los re-
sultados a 1 UA de los experimentos numéricos A y B. En ella se muestran
en 8 columnas los valores de velocidad (V,,.), tiempo de transito (L\t‘u,\) y
anchura radial (Ar,,,.) de los pardmetros de la EMC1 y D \'IC2 con interac-
cién y sin interaccién (*) entre ellas.
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Velocidad a Tiempo d/a Tiempo d/a

1 UA de cyecta de choque IP de eyecta
wind sim. nor.  wind sim.  nor. wind sim. nor.
[kmn/s]  [km/s] [h) [h] [h] [h]
EMCIA* 479 370  -0.23 82 104 +40.27 86 107 -0.24
EMC1A 521 40.09 71 -0.13 74 -0.14

Tabla 4.7: Variaciones en las propiedades de arribo de la EMC1 y EMC2 con
y sin interaccion (*) entre cllas

Observemos que para ¢l evento A, la EMC1 cuando interacciona con
EMC2 llega a 1 UA con una velocidad mayor (521 km/s), en menos tiempo
(75 h) y mis comprimida (0.005 UA) que enando no interactiia con EMC2.
Sin embargo, aunque la EMC2 haya interactuado con ta EMCI, su velocidad
no se ve muy afectada (516 kinm/s), pero si su tiempo de arribo (75 h) asi
como su anchura radia (0.225 UA).

Observemos que para el evento B, la EMCI cuando interacciona con
EMC2 llega a 1 UA con una velocidad mayor (543 km/s), en menos tiempo
(62 h) ¥ mis comprimida (0.027 UA) que cuando no interactia con EMC2,
Sin embargo, EMC2 llega con wna velocidad mayor (511 kin/s), pero con un
tiempo de arribo mayor (67 h) y una anchura radial menor (0.335 UA). Esto
sucede debido a que la EMC2 se desplaza en material que hia sido calentado
previamente por la EMCI, lo que provoca un aumento en su velocidad, sin
embargo debido a la transferencia de momento a ta EMCI, la EMC2 tarda
mas tiempo en llegar, compactindose por material mis lento que se encuen-
tra a su paso.

4.6 Hipétesis de Trabajo

Es importante recordar que la EMC lenta que se tom6 como EMCIA, cuando
interactita con ln EMC2A, se acerca mucho mejor a las observaciones hechas
por la nave espacial WIND como se observa en la tabla 4.7. En ella se mues-
tra la ENICIA* y ENMCI1A.



La tabla 4.7 esta dividida en 3 partes principales: Velocidad a« 1 UA de
la eyecta, tiempo de arribo de Choque IP y Tiempo de arribo de eyecta. A
su vez cstas estdn divididas en 3 columnas: wind, sim vy s/w, donde wind
corresponde al valor de la cantidad fisica medida por la nave espacial WIND,
sim corresponde al valor de la cantidad fisica obtenida usando el cédigo y
por iiltimo nor. corresponde a la normalizacidén de las diferencias entre el
valor esperado (medido por la nave WIND) y el valor numérico, la cual es de
la forma nor = (X — Xuina)/ Nwina-

Observemos que la velocidad de llegada a 1 UA de la eyecta EMC1A
tiene una diferencia normalizada de +0.09, en vez -0.23, correspondiente a
EMC1A*. En cuanto al tiempo de arribo del choque delantero impulsado
por EMCI1A tenemos una diferencia normalizada de -0.13, en vez de +0.27
correspondiente al choque impulsado por EMC1A*. Finalmente la diferencia
normalizada al tiempo de arribo de EMCI1A es de -0.14, en vez de +0.24
correspondiente a EMC1A*,

De este modo, podriamos proponer que todas la EMC lentas (V... < V,,.)
estudiadas en el capitulo 3, en verdad no son EMC solitarias viajando en el
medio interplanctario, sino que son el resultado de la interaccién entre EMC,
¢s decir eyectas complejas, siendo la transferencia de momento entre las EMC
la razon de que V.. > V,,, a 1 UA. Una de las consecuencias de esta propo-
sicidn es que no seria posible tener una asociacion 1 a 1 entre lo observado
por LASCO y lo medido por WIND. Para poder saber si esta propuesta es
erronea o no, convendria buscar si las EMC lentas son en verdad eyectas
complejas [8) a partir de los datos medidos in situ.
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Capitulo 5

Conclusiones

Las EMC son una de las manifestaciones de actividad solar mds importantes,
no solo por la dindmica involucrada en su propagacién en el medio interpla-
netario, sino porque son los eventos que preceden a las mayores tormentas
geomagndéticas (seccién 1.3).

Esta tesis tuvo por objetivo estudiar la propagacién de EMC emplean-
do un modelo hidrodinamico en 1-D, para lo cual se estudiaron 17 eventos
(capitulo 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 WIND. Nuestro estudio mostré
que las simulaciones numéricas de los 17 eventos reproducen los pardmetros
de las EMC con muy diversos grados de incertezas (tabla 3.4 y figura 3.4).

Para EMC lentas, el promedio de las diferencias normalizadas entre el
valor esperado (medido por la nave WIND) y el valor numérico de la veloci-
dad de la EMC 1 UA e¢s del érden del 19% por debajo de lo esperado, con
méiximo en -0.1 y minimo en -0.27. El promedio de diferencias normalizadas
del tiempo de transito del choque fue del érden 18% por arriba de lo espe-
rado, con minimo en -0.25 y maximo en +0.55. Finalmente, el promedio de
diferencias normalizadas del tiempo de transito de la EMC cs del érden de
25% por arriba de lo esperado, con minimo en -0.2 y mdximo en 40.55. De
lo anterior se concluye 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 asi
como el mismo eyecta, mayor de lo esperado.
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Para EMC rdpidas, el promedio de las diferencias normalizacdas de la ve-
locidad de la EMC 1 UA es del érden de 4% por arriba de lo esperado, con
méaximo en +0.32 y minimo en -0.25. El promedio de diferencias normaliza-
das del tiempo de transito del choque fue del érden de 2% por arriba de lo
esperado, con minimo en -0.31 y mdximo en +0.3. Finalmente, el promedio
de diferencias normalizadas del tiempo de transito de la EMC es de érden
4% por debajo de lo esperado, con minimo en -0.33 y maximo en +0.1. De
lo anterior se concluye que en general las EMC rdpidas llegan a 1 UA con
una velocidad similar a la esperada al igual que el tiempo de transito, tanto
para su choque asi como el mismo eyecta, reproduciendo el modelo numérico
mejor este tipo de EMC.

Para poder entender las diferencias entre los pardmetros reproducidos
numéricamente con los valores esperados medidos por WIND in situ, es ne-
cesario remontarnos a las condiciones iniciales de nuestras simulaciones. El
modelo supone una simetria esférica polar y desprecia todos los efectos del
campo magnético. Sin embargo, los eventos en el viento solar que deseamos
reproducir tienen una dindmica magnetohidrodindmica en 3-D, no teniendo
una simetria 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 mds de una combina-
cién de pardmetros puede reproducir las condiciones medidas a 1 UA. Por
otro lado la velocidad y el tiempo de duracién estimados para cada EMC en
funcién de las observaciones de LASCO, asi como, la identificacién de sus
contrapartes cn los datos de WIND a 1 UA, dependen del factor humano,
lo que implica que dos personas pueden analizar el mismo evento, y pueden
inferir diferentes valores para un cierto parimetro.

También nuestro cstudio arrojé los perfiles de velocidad, aceleracion y
grosor de las eyectas, a medida que éstas viajan en el medio interplanetario,
en particular, los perfiles de las eyectas rdpidas son congruentes con los en-
contrados en [17].

Dentro de esta tesis, se llevé cabo el estudio de la mterac(‘lon de-dos
EMC (capitulo 4), mostrando la dindmica cuando 2 EXNC se encuentran en
el medio interplanctario, llamadas EMC1 a la primera y EMC2 a la segunda.
De los resultados obtenidos se observé cémo la interaccién de las EMC en
¢l medio interplanetario modifican los pardineteros de llegada de la- EMCI,
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como lo son la velocidad a la que llega a 1 UA, 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 dindmica cambia cuando esta interaccién se lleva a cabo
en 2D como se muestra en [18] en donde dependiendo el lugar donde se lle-
ve la observacién, la dindmica de la interaccién tendrd perfiles muy diferentes.

Como trabajo a futuro se propone poder comparar las simulaciones nime-
ricas de la interaccidon de 2 EMC con observaciones in situ de naves espaciales.
Estos estudios pueden llevar a un mejor entendimiento de la dindmica a gran
escala del viento solar, en periodos de mucha actividad solar.
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