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Capitulo 1

Introduccion

1.1. El Sol

El Sol se form6 hace 4600 millones de afios y estd clasificado como una estrella tipo
G2 de acuerdo con su temperatura superficial de 5700 K. Tiene un radio promedio de
7x10% Km y al igual que todas las estrellas, estd compuesto por gas altaniente ionizado
que se mantiene unido por fuerzas gravitacionales. Sus elementos méas abundantes son
el hidrégeno ~ 90 % y el helio ~ 10 %, mientras que los elementos restantes constituyen
menos de 0.1%.

El Sol se divide, segun sus propiedades, en seis capas princpipales, tres internas:
niicleo, capa radiativa y capa couvectiva, y tres externas: fotosfera, cromosfera y corona,
tal como se muestra en la figura 1.1

El nicleo se extiende hasta 0.25 del radio solar, con una temperatura aproximada
de 15 x 10°K. En esta capa es donde se genera casi toda la energia de la estrella,
gracias a un proceso de fusién nuclear. Cada segundo, el Sol transforma 700 millones
de toneladas de hidrégeno en helio, convirtiendo a su vez 5 millones de toneladas de
materia en energia pura.

Sobre el nicleo y hasta 0.75 del radio solar se extiende la capa radiativa, donde la
radiacion es el proceso de transmision de calor. En esta region la temperatura desciende



2 CAPITULO 1. INTRODUCCION

hasta los 5 x 1084

Fuera de la capa radiativa la temperatura cae hasta 2 x 10K y la radiacién deja de
ser un proceso eficaz de transporte de energia, pero debido al gradiente de temperatura
en presencia del campo gravitacional, el Auido caliente de las zonas bajas circula hacia
arriba en movimentos convectivos transfiriendo el calor al exterior. A esta region se le
conoce como capa convectiva y se extiende hasta la superficie solar.

Cubriendo la capa convectiva se encuentra la fotosfera, una delgada region de 500
K de espesor donde se emite la mayor cantidad de luz que recibimos del Sol. De su
brillo ¥ su espectro visible, se deduee que la temperatura de la superficie solar es en
promedio de 5700 K.

Observaciones de la fotosfera han permitido concluir que la superficie solar rota de
manera diferencial con periodos de 24. 9 dias en el ecuador y 31.5 dias en los polos.
También sobre la fotosfera se puede notar un patrén granular que correspode a las
celdas convectivas que estan surgiendo continuamente del interior de Sol.

La combinacion de movimientos convectivos del plasma y la rotacién diferencial de
la superficie da como resultado una compleja estructura del campo magnético solar y la
aparicidn de regiones activas estrechamente relacionadas con diversas manifestaciones
de actividad solar.

Sobre 1a fotosfera se encuentra la cromosfera, capa de la atmdsfera solar que se
extiende unos 2000 Km sobre la superficie del Sol y donde la energia es nuevamente
transportada por radiacién. Esta capa tiene una temperatura promedio de 4300 K, por
lo que emite principalmente en luz roja. En ocasiones es posible observarla a simple
vista durante los eclipses solares, sin embargo, la tecnologia actual nos permite estudiar
esta capa a través de las imagenes tomadas en la linea Ha(656,2nm).

La capa mas externa y extensa del Sol es la corona solar, tenue capa que se extiende
hacia el medio interplanetario y su expansion rebasa la érbita de todos los planetas. La
alta temperatura de la corona, que es del orden de 105 K, implica una enorme presién
térmica que no puede ser contenida por fuerzas gravitacionales, por lo que la corona se
expande hacia el espacio formando el viento solar {Parker, 1958). La alta temperatura
de la corona se alcanza en una zona de no més de 100 Kin de espesor que se conoce
como region de transicion, a 2000 Kin de la fotosfera. Este abrupto amnento en la
temperatura de 20 000 K de la alta cromosfera a la temperatura de la corona es uno
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Figura 1.1: Capas internas y externas del Sol (adapatada e
http://www.oulu.fi/ spaceweb/textbook).

de los problemas cldsicos de la astrofisica que todavia esta sin resolver.

La alta luminosidad de la superficie del Sol no permite que la corona sea observada
a simple vista. Sin embargo, durante un eclipse solar es posible, ya que la luz de la
fotosfera es dispersada por el material coronal (dispersién Thomson), y por lo mismo,
desde hace mucho tiempo se supo de su existencia y se tienen registros de esta region.
La forma de la corona estd determinada principalmente por el campo magnético solar.
Durante el maximo solar, es decir, cuando el Sol se encuentra mas activo, la forma de
la corona es casi circular, mientras que durante la fase de menor actividad o minino
solar se deforma considerablemente y se pueden observar los enarmes hoyos coronales.
regiones de muy baja densidad v con flujo de viento solar rdpido, sobre los polos del

Sol.

La corona cmite energia en diferentes longitudes de onda. desde ondas de radio
hasta ravos X. Cowmo estos altimos no pueden penetrar la atmosfera de la Tierra, las
imdagenes de la corona en esta longitud de onda se toman desde telescopios en el espacio.
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Actualinente la tecnologia ha permitido observar la corona directamente sin necesidad
de esperar a que suceda un eclipse, esto se logra con aparatos llamados corondgrafos
que producen el mismo efecto bloqueando el disco solar, como lo hace naturalmente la
Luna en un eclipse, permitiendo observar la corona en luz visible. Las fotos en extremo
ultravioleta y rayos X suaves permiten observar con mayor definicién la estructura
coronal. La mayor parte de la corona se compone de grandes arcos de gas caliente y
arcos mas pequenos dentro de las regiones activas asociados a las manchas solares. Las
formas arqueadas y a veces rizadas se deben al campo magnético que a esta alutra rige
el movimiento del plasma.

El viento solar no se extiende de manera infinita, ya que conforme el viento se ex-
pande pierde presién dindmica. El flujo de viento solar se detiene cuando su presion
es igualada por la presién del viento interestelar. Aqui es donde terminan los dominios
del Sol, lo que conocemos como la heliosfera. Se calcula que el choque terminal se en-
cuentra a 100 UA y aunque atin no se ha logrado medir in situ esta frontera, se espera
que pronto la misién Voyager I realice estas observaciones. El hecho de que nuestro
planeta y cualquier otro objeto del sistema este sumergido dentro de la atmdsfera solar
hace que la dindmica de ésta juegue un papel muy importante en las perturbaciones dei
entorno terrestre. Como se vera mas adelante, la expulsion violenta de enormes canti-
dades de material coronal (eyecciones de masa coronal) son potencialmente causantes
de las tormentas geomagnéticas y estdn asociadas a los eventos de particulas solares
energéticas.

1.2. Ciclo de actividad solar

Las manifestaciones de actividad en el Sol siguen ciclos relacionados con variaciones
en su campo magnético. El principal indicador de estos ciclos es el niimero de man-
chas observadas en la superficie solar, que se registran continuamente desde 1755. Las
graficas de nimero de manchas solares contra tiempo permiten ver con mas claridad el
progreso del ciclo solar, tal como se observa en la Figura 1.2. Acordando que un ciclo
va de un minimo de manchas a otro, el promedio de duracién de cada ciclo es de 11.2

anos.

En 1858, Carrington descubrid que otra de las caracteristicas de las manchas solares
es el cambio en la localizacién latitudinal durante el ciclo solar. Al comienzo de cada
ciclo, las manchas aparecen en latitudes de +30° con respecto al ecuador solar, conforine
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Figura 1.2: El Ciclo de manchas solares. Se grafica el promedio mensual de manchas
para cada ano observadas sobre la superficie solar (adaptada de Lanzerotti, 2001).

va, evolucionando el ciclo, las manchas van apareciendo a menores latitudes, y para
el fin del ciclo las manchas surgen cerca de los 8° de latitud en ambos hemisferios.
Los registros de las manchas solares respecto a su localizacidn longitudinal dan como
resultado los Diagramas de mariposa de Maunder (ver figural.3).

ILa superfici solar tiene un campo magnético de alrededor de 5 gauss, pero Las
manchas solares son regiones con un intenso campo magnético que se incrementa hasta
tres ordenes de magnitud (McIntosh, 1972) lo que provoca que su temperatura sea
menor comparada a la del plasma a su alrededor, razén por la cual se ven como zonas
obscuras. De esta manera, la aparicién y comportamiento de las manchas solares no son
mas que un reflejo de la compleja dindmica del campo magnético solar. Al principio del
ciclo, el campo magnético a gran escala en la superficie solar se aproxima a un dipolo
con su eje alineado aproximadamente al eje de rotacién del Sol. Bajo esta configuracién
las lineas de campo magnético cerca del ecuador se encuentran cerradas formando los
cascos coronales, mientras que las lineas en altas latitiudes se abren cerca de los polos
formando los hoyos coronales. Durante los siguentes 5 o 6 anos, conforme el ciclo se
acerca a su maximo, la configuracién magnética se vuelve mucho mas compleja y se
encuentran cascos y hovos coronales a diferentes latitudes. Durante la parte descendente
del ciclo se restaura la configuracién dipolar del campo. A la vez que el dipolo es
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Locdlizacidn latitudinal de las manchas solares
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Figura  1.3: Diagrama de  mariposas de  Maunder (tomada  de

http://science.nasa.gov/ssl/pad/sclar).

resturado, también se invierte la polaridad del campo magético, de esta forma, ademas
del ciclo de 11 anos de las manchas solares, se establece un nuevo ciclo de 22 anos con
respecto a la polaridad magnética.

Otro tipo de manifestacién de actividad solar son los eventos explosivos que liberan
una gran cantidad de materia y energia hacia el medio interplanetario, como lo son:

v Eyecciones de masa coronal (EMC): expulsién violenta de grandes cantidades de
material coronal hacia el espacio (~ 10'%gr), formando nubes de plasma que se
expanden hacia el medio interplanetario.

s Rdfagas solares (RS): explostones en la atmdsfera solar que liberan grandes canti-
dades de energia electromagnética en diferentes longitudes de onda, en ocasiones
es tan brillante el estallido que se puede observar en luz blanca, a pesar de la
luminosidad de la fotodsfera

» Eventos de particulas solares (EPS): incrementos en los flujos de particulas en-
ergéticas solares (desde MeV y en ocasiones hasta GeV) que se registran a 1
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unidad astrondmica. Las particulas son aceleradas principalmente por las ondas
de chogue que producen los estallidos de RS y EMC.

Estas manifestaciones y otros tipos de actividad solar aumrentan y disminuyen su
frecuencia en periodos que siguen aproximadamente al ciclo de manchas. Més aun,
las perturbaciones en el entorno magnético terrestre o tormentas geomagneticas estan
correlacionadas con este ciclo de actividad solar, siendo la primera seial de la inti-
ma conexién entre estos dos fendmenos. Las manifestaciones de actividad solar y sus
repercusiones seran discutidas en los siguientes capitulos.

1.3. Viento solar

En 1958 Eugene Parker propuso la existencia del viento sclar. Este viento es la
continua expansién del plasma de la corona, la capa mds externa del Sol, hacia el medio
interplanetario y nuestro planeta. Cualquier cuerpo del Sistema Solar esta inmerso en
el continuo flujo de este material. Esta prediccion tedrica fue confirmada a principios
de los afios sesentas por los satélites rusos Lunik 2 y 3 y por el vehiculo espacial
norteamericano Ezplorer 10, los cuales midieron flujos de particulas solares en el espacio
exterior con velocidades alrededor de los 300 Km/s. Esto fue ratificado posteriormente
por la misién Mariner 2 que observé por cuatro meses un flujo continuo de particulas
en su camino hacia Venus. Con la llegada de la era espacial, se pudo comprobar que
la actividad solar provoca perturbaciones en el viento solar, convirtiendo a éste en el
principal medio de conexién entre el Sol y la Tierra.

A la distancia de 1 a 2 radios solares sobre la superficie del Sol, la suma de los campos
magnético y gravitacional tiene la intensidad suficiente como para retener el material
caliente de la corona en grandes rizos. Sin embargo, cuanto mas lejos se esta del Sol, el
campo magnético se va debilitando y el plasma de la corona no puede ser contenido por
estas fuerzas debido a su alta temperatura, por lo que el plasma de la corona comienza
a expanderse hacia el medio interplanetrio formando el viento solar.

El plasma del viento solar consiste principalmente en electrones y protones y una
fraccion menor de iones de He*t (particulas alfa) (Hundhausen, 1995). Las propiedades
fisicas de este fujo varian con la actividad solar y con la distancia a la cual se estén
midiendo. Los valores tipicos a la altura de la érbita de la Tierra se resuinen en la
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Tabla 1.1.
{ Parametro | Minimo | Promedio ] Maximo |
Flujo (cm™2s71) 1 3 100
Velocidad (Km s~ 1) [ 200 400 900
Densidad {cm ™} 0.4 6.5 100
Helio % 0 5 25
B (nT) 0.2 6 80

Tabla 1.1: Valores tipicos del viento solar a 1 UA (adaptada de
http://www.oulu fi/ spaceweb/textbook)

Con mediciones in-situ se ha podido verificar que el viento solar es un flujo su-
permagnetosdnico, es decir, la velocidad a la cual se expande es mayor a la velocidad
de propagacion de las ondas hidromagnéticas en el mismo medic. En promedio esta
velocidad es de 50 Km/s, que contra un viento de 400 Km/s da un niimero de Mach de
8, por lo que los cuerpos en el sistema solar presentan una onda de choque al oponerse
al paso del viento solar.e

El flujo de viento solar es un plasma de muy alta conductividad eléctrica que arrastra
consigo hacia el medio interplanetario lineas de campo magnético solar. Esto se debe
a que el plasma se encuentra “congelado” al campo magnético (Teorema de Alfven).
De esta manera, al fluir el viento solar a través del medio interplanetario, el viento
permea el espacio con el campo magnético interplanetario (CMI). Cada una de estas
lineas de campo se encuentran ancladas por uno de sus extremos al Sol, mientras que
el otro extremo se extiende hacia el espacio arrastrado por la expansién del plasma
hasta cerrarse en los limites de la heliosfera. Debido a la rotacién del Sol, estas lineas
se van curvando formando una espiral (Parker, 1963), que a la altura de la érbita de la
Tierra llegan con una inclinacién de ~ 45 grados, como lo esquematiza la figura (1.4).

1.4. Magnetosfera terrestre

El viento solar no tiene acceso directo a la superficie terrestre ya que el campo
geomagnético y el campo del medio interplanetario, junto con sus respectivos plasmas



1.4, MAGNETOSFERA TERRESTRE 9

"~ Orbita de la Tienra

Figura 1.4: Espiral de las lineas de CMI congeladas a la expansion radial de viento
solar (adaptada de Parker, 1963).

no se mezclan en condiciones normales. Al no poder mezclarse los plasmas, el flujo
del viento solar confina al campo geomagnético formando la cavidad conocida como
magnetosfera terrestre, como se esquematiza en la Figural 5. La frontera entre el plasma
del viento solar y el plasma terrestre se forma donde la presion dindmica del viento
se equilibra con la presién magnética del campo geomagnético. A la regién que separa
ambos plasmas se le conoce como magnetoparsa (Figural.5).

En muchas ocasiones la actividad del Sol, por ejemplo la ocurrencia de EMC, implica
variaciones en la presion dindmica del viento solar, por lo que la cavidad geomagnética
se expande o se comprime hasta alcanzar un equilibrio. Es por esto que la magnetopausa
no siempre se localiza en el mismo lugar, en periodos no perturbados en promedio se
encuentra a 10 radios terrestres hacia el lado dia y se extiende a mas de 100 radios
terrstres hacia el lado noche con una forma similar a la de la cauda de un cometa.

Aungue en principio la magnetosfera protege a la atmdsfera terrestre y al planeta
del impacto directo de las particulas del flujo de viento solar, esta coraza no es perfecta.
El mecanismo principal de transmisién de momento del viento solar al interior de la
magnetosfera es la reconexiéon magnética. Para que suceda este fendmeno es necesario
que el campo magnético interplanetario que impacta la Tierra cuente con una compo-
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Figura 1.5: El viento solar confina el campo geomagnetico formando la magnetosfera
terrestre (Muniz Barreto, 1997).

nente importante B, sur, que es justo la direccién antiparalela a las lineas de campo
magnético terrestre al frente de la magnetosfera. Con esta configuracién de campos y
con ayuda de la presién dindmica del viento solar, es posible que las lineas magnéticas
se reconecten permitiendo entonces el paso de plasma del viento solar al interior de la
maguetosfera. Las corrientes generadas por la entrada de particulas a la magnetosfera
y los campos magnéticos inducidos pueden generar perturbaciones magnéticas glob-
ales y en ocasiones un importante decremento en la componente horizontal del campo
geomagnético a lo que se le conoce como tormenta geomagnética.

En 1852 Sabine observé por primera vez la relacion que existe entre el ciclo solar
de 11 anos y el numero de tormentas geomagnéticas, y en 1859 Carrington reportd una
tormenta geomagnética que seguia a una rafaga solar observada nnos dias antes. Sin
embargo, 1o se pudo dar por hecho la relacién entre la actividad solar y las tormentas
geomagnéticas hasta la llegada de la era espacial.
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1.5. Clima espacial

El término clima espacial se acuiid en la iltima década del siglo pasado para de-
scribir las condiciones del Sol y del viento solar, asi como de la immagnetosfera, ionosfera
y termosfera que pueden afectar sistemas tecnolégicos, ya sea espaciales o terrestres
(NSWP Strategic Plan, 1995). La actividad solar puede perturbar este ambiente y
cuando esto sucede se ven afectados diversos sistemas. La Figura 1.6 muestra los prin-
cipales. En la parte alta de la atmdsfera, o fuera de ella, el flujo de particulas energéticas
pueden poner en peligro la salud de astronautas en caminatas espaciales, ademés de
dafiar celdas solares y componentes electrénicos de los satélites. Las corrientes induci-
das disipan calor que incrementa la temperatura de las capas altas de la atmésfera y
ésta se expande. La expansion de la atmésfera provoca friccion a los satélites artificiales
los cuales pierden velocidad y por ende, altura. En casos extremos los satélites pueden
caerse como sucedié con el Skylab en 1979. Las corrientes ionosféricas inducidas por
las tormentas geomagnéticas hacen que las comunicaciones por radio y via satélite se
vean afectadas con la atenuacién, interferencia o centelleo en sus sefiales. Estas mismas
corrientes pueden producir diferencias de potencial sobre la corteza terrestre que son
un peligro potencial para plantas de energia eléctrica, gasoductos y comunicaciones por
cable entre otros (Lanzerotti, 2001).

La actividad solar y geomagnética no son fenémenos recientes, pero la dependencia
que nuestra sociedad tiene de la tecnologia y su impacto econémico, hace que las tor-
mentas solares sean un desastre natural al que, a diferencia de otros, cada dia somos mas
susceptibles. Asi nace la necesidad de entender y poder predecir estos fenémenos para
poder minimizar sus consecuencias. Para esto es importante la observacién continua
del Sol y del viento solar, la investigacion y el desarrollo de teorias que nos expliquen el
comportamiento de la actividad solar junto con la respuesta terrestre, y la creacion de
nueva tecnologia que pueda mantenerse funcionando a pesar de estas manifestaciones
de actividad solar que seguirdn sucediendo.

1.6. Motivacion y estructura de la tesis

El objetivo de esta tesis es investigar la relacion entre algunas manifestaciones
de las tormmentas solares y tormentas geomagnéticas. Para ello se estudia la relacién
entre tres manifestaciones de actividad solar (EMC, RS y EPS) y variaciones del indice
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Figura 1.6: Efectos de la actividad solar sobre el cliina espacial {Lanzerotti, 2001).
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geomagnético Dst, registrados durante la fase ascendente del eiclo solar 23 (1997-2001).
Las fuentes utilizadas para este estudio son las siguientes:

Los datous de las evecciones de masa coronal se obtuvieron del catdlogo de la mision
SOHO/LASCO generado y mantenido por la NASA y la Universidad Catolica de
América (http://cdaw. gsfcnasa.gov/CME list).

Los datos de las rafagas solares se obtuvieron del catalogo de RS del satélite
Yolhkoh/HXT (http://gedas22.stelab.nagoya-u.ac.jp/HXT/catalogue).

Los datos de la contraparte interplanetaria a 1 UA de las EMC y los indices Dst
de las tormentas geomagnéticas se obtuvieron de la lista publicada por H. Cane y G.
Richardson (2003).

Los datos de los eventos de particulas solares se obtuvieron del catdloge Solar Proton
Events Affecting the Earth Environment Catalogue. NOAA Space Environment Center
(http://www.sec.noaa.gov/ftpdir/indices /SEP).

La estructura de este trabajo consta de 6 capitulos: En el capitulo 2 Electrodindmi-
ca espacial, se discuten brevemente algunos conceptos fundamentales del movimiento
de particulas cargadas en campos electromagnéticos. En el capitulo 3 Termentas so-
lnres, se describen las principales caracteristicas de los eventos de actividad solar. En
el capitulo 4 Tormentas geomagnéticas, se describen las pricipales regiones de la mag-
netosfera terrestre y las perturbaciones del campo geomagnético a nivel global. En el
capitule 5 Estudio de tormentas solares y geomagnéticas durante la fase ascendente del
ciclo solar 23. se reportan los eventos estudiados, su relacién con el ciclo solar v las
posibles correlaciones entre ellos y se discuten los resultacos obtenidos. Finalmente,
e el capitulo 6 Conclusiones. se presenta la conclusion de este trabajo y se propone
trabajo a futuro que pueda complementar este analisis.
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Capitulo 2

Electrodinamica espacial

En este capitulo se hace una breve revision del concepto de plasma y el movimeinto
de particulas cargadas en presencia de un campo electromagnético, tomando como
referencias Physics of Space Plasmas (Parks, 1991), Introduction to Plasma Physics
and Controlled Fusion (Chen, 1984). y de Intoduction to Plasma Physics (Fitzpatrick,
1992)

2.1. Plasmas

En 1923 los estadounidenses Irving Langmuir y Lewi Touks designaron con la pal-
abra plasma a cierto estado del gas ionizado. Este plasma se define como un gas quasi-
neutral de particulas neutras y cargadas que presentan un comportamiento colectivo.

Las particulas cargadas son capaces de crear e interactuar con campos electro-
magnéticos y de conducir corrientes eléctricas, pero macroscépicamente un plasma es
cléctricamente neutro y lo importante es su movimiento colectivo.

El comportamiento colectivo de un plasma indica que la actividad del sistema no de-
pende tinicamente de las condicones locales, sino también de las condiciones del sis-
tema en regiones lejanas. De esta manera, las fuerzas cléctricas v magndéticas entre las
particulas pueden ser de tanta o mayor repercusion que las colisiones tocales entre ollas.
Inclusive, para el caso de los plasmas sin colisiones, como lo son los plasinas espaciales.
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¢l comportaimiento se encuentra dominado por las fuerzas electromagnéticas.

La cuasi-neutralidad del plasina requiere que la suma de cargas positivas sea aprox-
immadamente igual a la suma de cargas negativas en el sitenia, esto es que la densi-
dad numeérica de iones positivos sea aproximadamente la mismma que la de electrones

n; ™~ I).
( )

Actualmente se calcula que el 99% de la materia en el universo se encuentra en
estado de plasina. Las estrellas, las nebulosas y el espacio interestelar estan compuestos
por plasma. El mismo Sitema Solar esta permeado por el plasma del viento solar. La
Tierra estd rodeada de plasma atrapado en su campo magnético. La temperatura y
densidad, entre otras propiedades, varian entre plasmas de distinto origen, la Tabla 2.1
resmine ciertos valores para algunos plasmas espaciales.

| Regién | Temperatura (K) | Densidad (part m™*) |
Corona Solar 108 107 - 1013
Fotosfera 6 x 103 1020
Viento Solar (1 UA) 10° 10% — 107
Magnetosfera Terrestre 10° 107
[onosfera Terrestre 10° — 104 10 — 102

Tabla 2.1: Valores tipicos de algunos plasmas espaciales (adaptada de Kivelson, 1995).

La expansion del viento solar hacia el medio interplanetario, provoca que la Ticira
reciba ademds de la radiacién electromagnética del Sol., radiacién corpuscular. Las
perturbaciones en el viento solar son causantes de las tormentas geomaguéticas, por
lo que es importante estudiar el comportamiento de particulas cargadas en presencia
de campos electromagnéticos. En este capitulo se hard un revision de las principales
caracteristicas y pardametros a considerar de los plasmas espaciales.

2.1.1. Frecuencia del plasma

Una de las escalas temporales mads relevantes es la frecuenciv de oscilacion de plasina

(wp), donde:
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u;“——-A'q {2.1)

€gn

donde 1 es la densidad mundérica del plasina, e la carga del electrdn, ¢y la constante
dieléctrica en el vacio y mn la masa de las particulas que se estén considerando.

Ya que w, depende de la masa del tipo de particula, la frecuencia de plasma varia
segiin la especie; sin embargo, en general se considera unicamente la frecuencia de
oscilacion de los clectrones debido a su alto valor.

w, corresponde a la frecuencia de pequeilas oscilaciones electrostdticas alrededor de
1N punto en respuesta a pequeilas separaciones de carga. Estas oscilaciones sélo pueden
ser observadas si el sistema es estudiado por periodos T mayores a 7, = 1/w,.’

2.1.2. Esfera de Debye

Debido a la conductividad eléctrica de los plasmas, si hay un exceso (o déficit) de
carga local, cargas opuestas se mueven lLacia la regién para compensarlo, colocindose en
una nube alrededor del exceso (déficit) de carga, en un fenédmeno de apantallamiento.
Este fenémeno dieléctrico no permite que penetre en el plasma un campo eléctrico
externo

La nube que apantalla alrededor de una carga se llama Esfera de Debye y el radio
de ésta se conace como la longitud de Debye (Ap), definida como

KT,
Ap = /2 (2.2)
np€

donde k es la constante de Boltzmann, T, la temperatura del electrén en grados
Kelvin y ng la densidad del plasma en equilibrio a teperatura T

Si1la dimension del sistema, L, es mucho mayor que Ap (if & 1). entonces cualquier
concentracion de carga local en el sistema serd apantallada en escalas mucho menores
que L, permitiendo que macroscopicamente el plasma. esté libre de potenciales o campos
eléctricos, lo que define su cuasi-neutralidad.
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2.1.3. Parametro del plasma

El apantallamiento de la esfera de Debye sélo es vilido si hav una cantidad suficiente
de particulas dentro de la nube. El miimero de particulas dentro de la esfera se calcula

COMQ.

4 .
Np = §n7r/\‘;) (2.3)

Por lo que ademads se requiere que Np >> 1 para que se presente el comportamiento
colectivo del plasma.

2.2. Movimiento de particulas cargadas en campos
electromagnéticos

La clescripcién del comportamiento de un plasma estd finalmente basado en los
movimientos de las particulas que lo constituyen. A pequenas escalas el plasma no
actua colectivamente, sino que cada particula reacciona de manera individual a las
perturbaciones en el medio. Debido a la baja densidad y a su alta conductividad, los
plasias espaciales son tratados basicamente como plasmas sin colisiones y magnetiza-
dos. En este tipo de plasma se espera que los movimnientos de las particulas cargadas
consistan principalmente en giros alrededor de las lineas de cainpo magnético por donde
se van propagando, cuyas trayectorias se ven afectadas principalmente por gradientes
en los campos eléctricos ¥y magnéticos.

La ecnacion que rige el movimiento de una particula cargada en presencia de un
campo eléctrico E, un campo magnético B y cualquier otro campo de fuerza F (ej.
fuerza gravitacional), es :

dp

T gE+vxB}+F (2.4)
(Ll

donde p es el momento de la particula, g: su carga v v su velocidad.
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En general los campos son funciones de la posicion y del tiempo (E(r, t). B{r, ), F(r. t)),
sin embargo, para describir el movimiento de una particula es conveniente primero cal-
cularlo en campos homogéneos para después introducir la inhomogeneidad como una

perturbacion.

En la ccuacidén (2.4) no se consideran efectos de interaceién clectromagnética ni
colisiones con otras particulas cargadas. Igualimente, para los fines de esta descripcion,
se asume que F = 0.

2.2.1. Movimiento en campos homogéneos

Campo magnético uniforme

Consideremos el movimiento de una particula cargada en presencia de un campo
magnético B uniforme

Bajo estas condiciones y con v no relativista, la ecuacién de movimiento de una
particula se reduce a:

dv
m— = g(v x B) (2.5)
dt
multiplicande por v ambos lados de la ecuacion, obtenemos:
dv
mv- — =q(vxB)-v (2.6)
ot
lo que conduce a:
d 1,
a(r—zm'n“) =0 (2.7)

Esto significa que no canibia la energla cinética de la particula, es decir. |v| = cte.
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sin embargo, la fuerza perpendicular ejercida por el campo modifica la direccidn del
desplazamiento (esto tammbién se cumple para el caso relativista).

Para ver la direccion del desplazamiento separamos la velocidad en sus componentes
paralela y perpendicular con respecto al campo magnético, la ec. (2.5) se reescribe como:

vy d

_ 49 :
dt dt m(vL xB) (28)

Como la fuerza es iinicamente en direccién perpendicular al movimiento, igualando
componentes de la ec.(2.8), se obtiene:

dv)
— 2.
7 0 (2.9)
i)
YL _ 9y, xB) (2.10)
dt m

Si consideramos un campo magnético de la forma B = (0,0, B):

i j k i R
v, xB= Uy Uy VU | = iBU_,, - jBUT
0 0 B

la ec.(2.10) puede ser reescrita en componetes rectangulares como:

de,
— = gqBu 2.11
m—- = ¢By, ( }
Ir,
mg'-’ = —qBu, (2.12)
(lt

Haciendo ¢l cambio de variable v = v, + ivy, la solucién al sistema de ecs. (2.11) v
(2.12) es:
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w=v e ot (2.13)

donde w, = gB/m = girofrecuencia o frecuencia de ciclotrén, que no depeunde de la
cnergia de la particula. sélo del campo B, la masa y la carga de la particula.

De Ta ec. (2.13) se observa que:

Up = Uy COSW,E (2.14)

vy = —v senuw t (2.15)

Resolviendo las ecs. (2.14) v (2.15), para z , y, se obtienen las soluciones:

T — Ly = EJisen(wct + ¢) (2.16)
We
vV

Y — Yo = —cos(w.t + ¢) (2.17)

Como se ve en la figura (2.1) y de las ecs. (2.16) y (2.17), el movimiento de la
particula sobre el plano perpendicular al campo es un movimiento circular uniforme
con rapidez constante, centrado en (zy, ), y de radio de giro:

'UL 'UJ_
T = — = m—— 2.18
L We g3 ( )

A la cantidad 7, se le conoce como radio de Larmor

Para vy # 6. la solucién para la posicion a lo largo del eje Z es:

=y = l“i (_).l())
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Figura 2.1: Movimiento de una particula cargada en presencia de un campo magnético
(Parks, 1991)

La ec. (2.19) junto con las ecs. (2.16) y (2.17) describen un movimiento helicoidal a
lo largo de la linea de campo magnético (ver fig2.2), cuyo centro del circulo se encuentra.
para cierto tiempo dado ¢, en la posicién (zg, yo, 20 + 7|t) ¥ es llamado el centro guia.

Asociando la velocidad de una particula a su energia cinética, se puede ver de la ec
(2.18), que particulas de mayores energias se moveran en hélices de mayor radio.

Angu]o de paso

Se define como el angulo « entre el vector de velocidad de la particula v ¥ el campo
maguético B, de forma que:

a = tan~ =1 {2.20)
vy

Cuando oo = 7/2, v, =0y cuando a = 0oy =0

El valor del angulo de paso estd relacionado con las particulas que pueden ser
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(=
<
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Figura 2.2: Hélice descrita por una particula cargada que viaja a lo largo de un camnpo
wagnético uniforme (Chen, 1984).

atrapadas o perdidas por un campo magnético, como se verd mas adelante.

Momento magnético

Respecto a un sistema de referencia moviéndose con velocidad v (en el centro guia),
el movimiento de la particula es una trayectoria circular en un plano perpendicular a
B. lo que da lugar a una corriente como lo muestra la figura 2.3. La corriente es:

(=12 1= (2.21)

cuyvo momento magnhético estd dado por:

. l¢iB 1
e — ~— P 2.22
# ™ 2 m 2w m ( )
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Figura 2.3: Corriente generada por una particula que se mueve alrededor de un campo

magnético (Parks, 1991).

donde ® = 7125 es el flujo magnético total dentro de la espira.

Utilizando el radio de Larmor, podemos reescribir al momento magnético en térmi-

nos de la enregia cinética de a particula como:

2
_ lmlL

=578

o vectorialmente:

(2.23)

(2.24)

Donde se ve que la direccidn de g es antiparalela a B. por lo que un matcerial

formado por particulas cargadas es un material diamagnético.
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(XoYo)

'ac

Figura 2.4: Localizacién del centro guia (Parks, 1991)

2.3. Movimiento de deriva

Centro gufa

Cuando el movimiento de la particula es perturbado por inhomogeneidades del
campo o fuerzas no magnéticas es 1util usar el concepto de centro guia {Fig. 2.4). cuya
posicion queda definida como:

Foo =r — T, (2.25)

donde rgoe es localizacion del centro guia, r es el vector posicion de la particula y
r. el radio de giro de la particula.

St el efecto de la perturbacion se puede despreciar por un corto tiempo. durante ese
intervalo Ia particula se moverd en un clirculo alrededor del centro guia. En este caso el
movimiento de la particula se podra deseribir como la suma del movimiento alrededor
del centro guia y el desplazamiento de éste; por lo que resulta conveniente para los
movimientos de deriva, referirlos con respecto al centro guia.
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2.3.1. Deriva eléctrica E x B

Consideremos el movimiento de una particula cargada en presencia de un campo
magnético B y un campo eléctrico E unifortes.

La ecuacion de movimiento para una particula cargada en presencia de un campo
eléctrico uniforme, ademas del campo magnético, se ve modificada. Separando el campo
eléctrico en sus componentes paralela y perpendicular con respecto al campo magnético,
las ecs. (2.9) y (2.10) se reescriben como:

— = —E 22
gt = o (2.26)
Ni _ 9p Ly xB) (2.27)
- — Vv .
dt me - +
Resolviendo la ec (2.26):
qF
Vi = (=)t + g (2.28)
m
W t2
z = %ri + U()”f + =y (229)

Por lo que la componente Ej acelera la particula a lo largo de la linea del campo
magnético., es decir, la componente Ej incrementa V).

La ec. (2.28) indica que una particula podria acelerarse hasta v — 0o, pero esta
solucién es un resultado de la fisica clasica incorrecto para velocidades relativistas. La
solucion completa se obtiene al resolver la ec. de la fuerza de Lorentz cousiderando
P = YV,

Este desplazamiento produce una separacion de cargas. por lo que getera un canpo
eléctrico que, si hay un niimero suficientemente grande de particulas, cancelard Ey. En



23 MOVIMIENTO DE DERIVA 27

el caso de los plasmas espaciales esto sucede debido a la alta conductividad del inedio.

Para resolver la cc. (2.27) consideremos campos B{0,0, B) y E(£,,(.0). Las con-
ponentes rectangulares de la ec. (2.27) son:

(Zr = woy T ‘“f x (2.30)
(f;ty = —wevs (2.31)
‘Z"‘ =0 (2.32)
Diferenciando la ec. (2.31) y utilizando la ec. {2.30):
‘ij;;“ +wly, = “’3; : (2.33)

v haciendo un cambic de variable: v, = u — %, la ecuacidn diferencial de segundo
orden se reduce a:

[2
(d—;’ +wlu=0 (2.34)

La solucidn a la ecuacion anterior es de la forma:

—
Q)
[
(]

S

= Acosw.t + Csenw,t

Por lo que la solucion a la ec. {2.33) es:
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ry = Acoswt + Csenwf — Er (2.36)

Donde A y € quedan determinados por las condiciones iniciales. Si v(t = 0) =
(Vry, Vyq, Uzy), ENtONCES A = (1, + £2), C = —v,

Diferenciando la ec. (2.36) y sustituyendo en (2.31) se obtiene las solucicnes:

ks
Uy = Vg c08wet + (Vy, + g)senwct (2.37)
E. z
vy = (Uy, + E)cosmct — Vg 8enuw, l — B (2.38)
v, = U, (2.39)

La presencia de un campo eléctrico perpendicular al campo magnético modifica la
solucién por un factor de E,/B en la direccién —y. La particula girando en torno a B
se acelera durante la mitad del ciclo y se desacelera en la otra mitad (dependiendo de
su orientacién al canmpo). Esto se traduce a un movimiento de deriva en la direccién .

En un caso méds general donde E = (£,. E,, E.), el cambio de variable para resolver
las ecuaciones es:

V=u+ ——— (2.40)

Entonces la particula deriva en direccién perpendicular tanto a B como a E {ver
Fig. 2.5) v la velocidad de deriva Wi queda dada por el término:

ExB
B‘).

Wg = (2.41)
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Figura 2.5: Deriva eléctrica (Chen, 1984).

G 000
©

Figura 2.6: Deriva debida a un campo F (Chen, 1984}.

Este tipo de deriva tansversal puede ser provocada por cualquier otra fuerza F
Lhomogénea y perpendicular a B, por ejemplo la gravedad o un gradiente de presién
{ver Fig. 2.6), y la velocidad de deriva sera:

IF x B
Wp = -

—_— 42
g B? (242)

2.3.2. Deriva por un campo magnético no homogéneo

Si una particula se mueve en un canpo magnéti(o no homogéneo, su ecuacion de
movimiento se vera modificada. Suponiendo {= a << 1 se puede hacer una expansion en
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serie de Taylor para este nuevo campo y se obticne la expresion:

Donde By es el campo magnético en el centro guia, r es el vector de posicion
instantaneo de la particula respecto al centro guia y Vy es la primera devivada de la
funcion relativa al centro guia. Si la variacién del campo es pequena con respecto a By,
se pueden despreciar los términos de orden mayor, esto es cuando:

|Bo! > |(r - Vo)B] (2.44)

Utilizando la ec. (2.5), la ecuacion de movimiento de una particula en un campo
magnético no homogéneo es:

v xBp+vx(r VyB) (2.45)

El primer término del lado derecho de la ecuacion representael movimiento de la
prticula en un campo homogéneo By. vy el segundo término es una correcién debida a
la perturbacién de la orbita debida a. la inhomogeneidad B

Sustituyendo v por vg que es solucién de By, v r por r. para utilizar el concepto
de centro guia, se reduce la ecuacién a los términos de primer orden y se obtiene:

dv i
== ;Jl(v x By + vo x (re - Vy)B) (2.46)

EL segundo término de la ecuacion corresponde al campo externo de la ec.(2.42). Sin
emmbargo esta fuerza no es coustante porque re estd rotando, pero se puede considerar
constante si se promedia la fuerza sobre una drbita de giro. esto es:

F = {gvo x (r.- V{y)B) (2.47)



2.3. MOVIMIENTO DE DERIVA 31

Desarrollando el término de primer orden (r. - V) B:
(

(r.-Vy)B (xd/0x + yd/dy + 20/92)B
= {(20B./0c + yOB. /0y + z0B,/0z)x
+ (28B,/0x + yOB, /0y + z0B,/dz)y
+ (zdB,/0x +y0B,/0y + :0B,/0z2)z

La inhomogeneidad del campo es representada por el término (r. - Vy}B de la
ec.(5.4), e indica la variacion espacial del campo B, donde cada una de las tres compo-
nentes del campo B;, By, B,, varian respecto a las tres coordenadas x,y, z, dando un
total de nueve parametros. De la ecuacion de Maxwell

VB =0B,/0z + 8B,/dy + 0B, /0z =0

se deduce que s6lo dos de los tres términos de divergencia son independientes, por lo
que en total se tienen sdlo ocho términos independientes de la inhomogeneidad espacial

del campo B.

Deriva de curvatura

Considerando nuevamente al campo By = (0.0, B). los términos 9B, /0z. 9B,/0z
son curvaturas del campo sobre los planos X Z v Y Z respectivanente. Con estas per-
turbaciones la particula experimenta una fuerza centripeta, F:

F.= *Trl?‘ﬁ!% (2.48)

donde p es sl radio de curvatura y F, es perpendicular a B.
Cou esta fuerza se genera una velocidad de deriva W,

.y
mejpx B

- 249
g3t p? ( )
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Figura 2.7: Campo magnético curvado en el plano xz (Parks, 1991).

Consideramos un elemento de arco ds a lo largo de B y definiendo un sistema local

de coordenadas ortogonales con los vectores unitarios (e}, s, e3).

Como lo muestra la Fig. 2.7: e, = B/B,e; = —p/p.

Utilizando la definicién de radio de curvatura:

en N Oeg
p 0Os
se tiene que:
P J B 1 6B B a8

208" "Bas "B os

Asumiendo que la intensidad del caipo es constante, esto es: dB/ds =~ dB,/ds = 0,

y utilizando la relacién d/ds = (e; - V), la ec. anterior gueda:

p__10B_ 1
P2 Bds B(B VB

Sustituyendo en la ec. (2.49)
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Figura 2.8: Deriva de gradiente (Parks, 1991).

Como la velocidad de deriva para un campo dado es tinicamente funcién de la
energia paralela al campo, los iones y electrones de la misma energia, tienen la misma
velocidad de deriva pero en direcciones opuestas; por lo tanto, la deriva de curvatura
si produce una corriente.

Deriva de gradiente

Con B, =~ B, las parciales 9B,/9z, dB,/dy, indican que el campo varia en la
direcciéon x y direccién y.

Suponiendo 0B, /dxz = 0, y B, /dy positiva, entonces el campo serfa mas intenso
en direccién +y y mas débil en direccion —y, como lo muestra la figura 2.8.

Ahora es necesario calcular (F). Por la simetria, (F;) = 0. Para calcular (F,)
tenemnos:

a8,
Ay

Fy = —qu:Ba(y) = —qu:[Bo +y(——) + . (2.54)

Y

Esta expansion es valida si rp < L, donde L es la escala de longitudinal del gra-
diente 0B, /dy. Utilizando las soluciones de las ecs. (2.14) (2.17), la cc. anterior se
reescribe como:

" OB,
F, =~ —qu coswt[By + t—J“co.s.wﬂt(__—') + .. (2.
' We dy

[ ]
o
~—
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Para obtener el promedio notamos que (cosw t) =0y (r_roszwcf) = 1/2, cutonces:

2
qui 0B, qu T 0B,
) =—--— = - 2.5
Sustituyrndo la ec. anterior en la ec. (2.42) se obtiene:
vir, 08,
Wop = ————F— B 2.87
VA 282 dy (¥ x B) ( )

En vista de que B~ B,,¥ x B = (¥ x 2)B = xB, el gradiente del campo resulta
en una deriva del centro gula en la direceién x.

La ec.(2.57) se escribe en forma general reemplazando 88, /8y por VB, por lo tanto,
la expresion general para la deriva de gradiente es:

vTy Bx VB

Wes=-"""%

2.4. Invariantes adiabaticos

Los invariante adiabdticos son constantes aproximdas de movimiento de un sistema
dinamico dado, que son preservadas durante un proceso de cambio “muy lento” de los
parametros del sistema (), en una escala de tiempo T que se supone mucho mayor
que cualquier escala temporal tipica del sistema, esto es:

TdA/dt < X (2.59)

En un sistema asi, el ritino de variacion de la energia es proporcional al ritio e
variacion de A. Si la relacidn entre la energia v A permanece coustante, esta relacion es
un invariante adiabdtico.
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2.4.1. Primer invariante adiabatico

El primmer invariante adiabdtico estd asociado con el movimiento de giroradio alrede-
dor de las lineas de campo v por lo tanto con la conservacién del momento mangético

Si una particula se mucve a lo largo de lineas de campo magnético que divergen o

couvergen, y el campo magnético no depende del tiempo, entonces experimentard una
fuerza paralela al campo magnético de la forma:

mdvy . o8B

Fy = . 2.60
="z Eae (2.60)
Multiplicando ambos lados por vy = 9s/0t:
2
o MV OB ds dB
- 2.61
dt 2 Fos dat it ( )
Ya que B no depende del tiempo, la derivada convectiva queda:
dB/dt =B/t + (v-V)}B =vdB/0s {2.62)
de donde se obtuvo la ulfima igualdad de la ec. (2.61)
Por conservacion de la energia total de las particulas, se tiene que:
d, 1, 1 d 1
E(im v+ §mvi) = d—t(imvﬁ +uB)=0 (2.63)
Utilizando las ecs.(2.61) y (2.63)
4B d
i = Ry = 2.64
ne T o eB) (2.64)

Diferenciado el segundo término obtenemos:
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Figura 2.9: Espejos magnéticos, atrapan a las particulas en una Dotella magnética
(Parks. 1991).

dp .
‘&%‘ = D (260)

Lo que implica que el momento magnético se conserva, es decir, que el fujo magnético
que pasa por el anillo de corriente s constante conforme la particula viaja a lo largo
del campo.

Espejos magnéticos

Conforme una particula de una region de campo magnético débil a una de mayor
intensidad de campo, la magnitud de v, debe auinentar para mantener p constante. Ya
gue también su energia total debe permanecer cte., necesariamente v debe disminuir.

Si B es lo suficientemente grande, v puede anularse y entonces la particula regre-
sard a la regién de campo mds débil.

A la configuracién de campo maguético que permite que las particulas esten reb-
otando entre dos puntos se le llama espejo magnético (ver Fig. 2.9} v a a los puntos
doude las parienlas ya no pueden penetrar v se reflejan, puntos espejo.

Cuando una particula pasa de una regidén con campo By a una con canpo I3y, por
la invariancia de p se tiene:
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L mao? 1 mv?
R (2.66)
2 By 2 B
en funcion del dugulo de paso (c):
vy = USenQ (2.67)
1 visen’o 1v%sen’a
= 02 ! (2.68)
2 Bo 2 Bl
Como la magnitud v es constante:
2 2
SEN (X SEN "y
= 2.69
B, B, (2.69)

Si B, » By. entonces ay > «g. Para que la particula se refleje se necesita e = 90°,

entolces:

sen’oy 1
et (2.70)

donde B,,, que depende del angulo de paso ay. reescribiendo:

B
B, = — (2.71)
senay

de donde se observa que si ag = 0 la particula entra paralela al campo y puede

penetrar regiones de cualguier intenstdad.

Si B,, es el valor mdximo de la intensidad del caapo magnético en los extremos de
una botella magnética v 3y ¢l valor minimo, entonces habrd un dngulo de pase minimo,
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dQ

<

Figura 2.10: Cono de pérdida (Parks, 1991).

aann para el cual la particula se queda atrapada en la botella entre los puntos espejo,
en un movimtento de rebote, y:

By 1
B m Rfm

oy 2 —
SCN Oy =

(2.72)

Las particulas con « < e,,;;, 10 serdn atrapadas por la botella magnética. A R, se
le conoce como razén de espejo.

La ec.(2.72) define una regidn llamada cono de pérdida (fig 2.10). Las particulas
que se encuentren dentro del cono no podrdn ser confinadas.

2.4.2. Segundo invariante adiabatico

El segundo invariane adiabatico J, o invariante longitudinal estda asociado con el
movimiento peridédico a lo largo de las lineas de campo magnético de particulas atra-
padas en espejos magnéticos. J se define como:

J = }Igmzqu (2.73)
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donde la integral es a lo largo de la trayectoria en una drbita completa
J es una funcién de la energia total £, la longitud de la trayectoria entre los puntos

espejos s v del tiempo . Definiendo £ = nwfmm“d/? + pB, la ecuacion anterior se
reescribe como:

J = /[3(5 — b)) ds (2.74)

Calculando d.J/dt:

e A s P
E at s, E @ st s E,tdt

B
/[%(E— uB)-E at Jds + [y + — 198

d m ot
vy OB / 12 / 2 Lo 1t OB
E—uB)"ds—v | [—(F—uB)]"/-——ds
+ m 05] [m( B ds — [m( #B)) m s
+ z,”[ (E pB))? (2.75)
Tomando los limites de integracién cn los puntos espejo s, y sp. donde v = 0,

entonces la ec. anterior queda:

dJ " 1208
dr /31 m [m ~ b)) ot ds
OB [ 2 .
+ (_—)/ £ B - uB)) Vs (2.70)
at ' J,, mom

Si el cambio temporal es lento, @B/t puede salir de la integral y entonces:

i
dt

Lo que implica que .J es un invariante adiabdtico.
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2.4.3. Tercer invariante adiabatico

Conforme la particula oscila entre los puntos espejo, deriva a través de las lineas
de fuerza donde J es cte. Estas lineas forman una superficie en el espacio, en caso de
que dicha superficie sea cerrada, el tercer invariante adiabatico ® es el flujo magnético
encerrado en esta superficie de deriva:

o = j{B - dA (2.78)



Capitulo 3

Tormentas solares

Las tormentas solares comprenden los eventos mas explosivos de las manifestaciones
de actividad solar, entre ellos las rafagas, las eyecciones de masa coronal y los eventos
de particulas solares.

3.1. Rafagas solares

Las rédfagas son sibitos abrillantamientos en pequenas dreas de la fotdsfera que
pueden durar desde tunos cuantos iinutos hasta varias loras. La explosion de una rafaga
tiene tres fases (Priest, 1995 ). Durante la fase previa, una prominencia en una region
activa se comprime lentamente debido a inestabilidades en el camo magnético. En 1a
siguiente fase, es cuando se da la reconeién del ampo magnético debido a la compresion
de lineas de distinta polaridad, donde se libera energia imnpulsivamente, lo que da lugar
a la rdfaga. Durante la fase principal, continua la reconexidn y hay particulas aceleradas
liacia la superficie solar. Las particulas al encotrarse un medio denso, son frenadas v
entiten radiacion, lo que da lugar al abrillantamiento y la emisién en R-X. La cnergia
liberada en la explosion de una rafaga tiene un valor tipico de 10%2erg en racdiacion

clectromagnética.

A pesar de que una rafaga emite energia desde longitudes de onda de radio hasta
rayos ~, las rafagas son caracterizadas por su flujo en rayos X (en longitudes de onda

41
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de 1 a 3 Angstroms) en distintas categorias, las tres utilizadas para este estudio son
las mas cnergéticas:

o Ridfaga tipo X: los cventos mas intensos, capaces de provocar blogueos en las
comunicaciones terrestres y tormentas de radiacidn.

» Rdfaga tipo M: de intensidad media que pueden provocar perturbaciones en las
COMUNICACIONES.

« Rifaga tipo C: las de menor intensidad y que practicamente no tienen ningin
cfecto sobre el entorno terrestre.

Al estar clasificadas bajo una escala logarftmica, una rafaga tipo X es 10 veces
mas energética que una tipo M y 100 veces mas que una tipo C. Cada una de estas
cateogorias se subdivide segiin el flujo en clases de 1 a 9, también en escala logaritmica.
La tabla 3.1 se encuentran los valores de flujo para cada categoria (X, M, C):

[Tipo de rafaga ’ Pico de flujo I (1W/m?) entre 1 y 8 Angstroms |

C 1078 < J <1077
M 0% < [ <1074
X I > 101

Tabla 3.1: Flujo de energia para los distintos tipos de rafagas

A pesar de que el proceso completo de una rafaga (desde su aparicion hasta su
aniquilacion) puede durar varias horas. la emision de energia sucede en solo unos min-
utos. El proceso por el cual esta energia es liberada aun no esta bien explicado, sin
embargo una posible explicacion es la reconexion magnética. En este modelo la con-
versién de la energia magnética comienza en un punto neutro schre dos manchas de
polaridad opuesta. Al colapsarse y reconectarse las lineas de campo magnético, el plas-
ma absorbe energia del campo y se mueve desde el punto neutro sobre las lineas del
campo. Parte del plasma es impulsado hacia ol exterior y puede salic hacia ol medio
iterplanctario a través del viento solar. mientras que el plasma que es eyectado hacia
adentro es frenado por la eromosfera produciendo emision de Ravos-X que de alcanzar
a la Ticrra perturban la parte alta de la ionosfera.
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3.2. [Eyecciones de masa coronal

La sigwiente manifestacion de actividad solar que concierne a este trabajo son las
evecciones de masa coronal. Este fendmeno consiste en nubes de plasma expulsadas
de la corona solar hacia el espacio exterior que al irse expandiendo durante su paso
a través del medio interplanctario se convierten en una de las estructuras de mayor
escala dentro del viento solar. El promedio de masa liberada de una de estas eyecciones
es de 4 x 10" gr v su energia cinética es de ~ 3,5 x 10% ergs.

Con la ayuda de los coronigrafos ha sido posible observar estas eyecciones y caleular
la velocidad con la que son expulsadas. La velocidad con la que el plasma coronal
es arrojado al medio interplanetario varia desde 200 hasta 2000 Km/s o maés. Si se
considera que el viento solar ambiente tiene una velocidad promedio de 400 Km/s, es
facil deducir que las eyecciones de masa coronal con velocidades inayores a la del viento
solar ambiente generardn ondas de choque durante su trayectoria.

Las EMC viajan a través del medio interplanetario como nubes de plasma. Actual-
mente es posible medir caracteristicas de las eyectas o contraparte inteplanetaria de las
EMC con satélites como ACE, que se encuentra al frente de la magnetosfera terrestre.
Con estas misiones, también es posible inferir la velocidad de trénsito de la eyecta,
tomando en cuenta el tiempo que tardo en viajar el plasma desde que fue expulsado
de la corona solar hasta que llegé a la altura de la érbita de la Tierra.

Aligual que las rafagas. las EMC siguen al ciclo solar. durante la época del mdximo
ocurren varias en un solo dia, mientras que en el minimo se tiene en promedio una cada
cuatro o cinco dias.

3.3. Eventos de particulas solares

Algunas rafagas producen un flujo de protones lo suficientemente energéticos (1-
1000 MeV) para causar EPS en la Tierra, debido al corto tiempo en que se generan
estos Aijos de particulas. & estos eventos se les Hama impulsivos. La asociacidn eatre
las rafagas mds intensas v los EPS impulsives no es absoluta. ya que muchas rafagas
no son seguldas por uno EPS. asi como existen eventos sin que se haya abservado una

rifaga.
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El choque al frente de las eyectas atrapa v acelera las particulas que va encontrando
a su paso. cuando estas particulas alcanzan la energia suliciente se liberan provocando
un fujo de particulas energéticas que si se dirigen hacia la Tierra, se registran cowmo
EPS graduales. Para que esto suceda es necesario que la EMC esté dirigida hacia la
Tierra. Cuando los corondgrafos observan la salida de material coronal formando un
halo completo o parcial alrededor del disco, se deduce que la EMC esta dirigida en la
linea Sol-Tierra, va sea acercandose o alejandose de la Tierra, por lo que una EMC
tipo halo o halo parcial es posibles precursor de EPS.

En la Figura 3.1 se muestra un registro de flujo de particulas registrado por ACE.
En el se muestran los flujos de protones de energia desde 3.43 hasta 41.9 MeV y se
observa un incremento del flujo en todos los intervalos, un registro tipico de un EPS
gradual, alrededor del dia 14 de julio del 2000.

La presion dindmica de las eyectas derivadas de las EMC, la configuracién de su
campo magnético y la onda de choque asociada (cuando existe}, junto con los EPS
son responsabies de perturbaciones en el entorno terrestre, principalmente en el campo
geonmagnético como se verda mas adelante.
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Figura 3.1: Registro de particulas energéticas a la altura de la orbita de la Tierra
tomado por el satélite ACE del 8 al 17 de julic del 2000 {tomada de OMNIWeb Data
Lietp://www.dejavu.org/cgi-bin).
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Capitulo 4

Tormentas geomagnéticas

4.1. Campo geomagnético

En 1600 William Gilbert en su publicacién De Magnete fue el primero en proponer
que la Tierra es un gran iméan, razén por la cual se orientaba una brijjula con respecto
a la Tierra y no con el ¢cielo como se pensaba antes.

La relacion entre la electricidad y el magnestismo permite explicar la existencia del
campo magnético terrestre. El nicleo exterior de la Tierra estd constituido por hierro
y niquel fundidos que se encuentran en continuo movimiento debido a la rotacién del
planeta como lo indica la Fig. 4.1 . Siendo materiales conductores cuentan con electrones
libres que en su movimiento producen corrientes eléctricas, éstas corrientes varfan con
el tiempo generando a su vez el campo magnético terrestre (induccién de Faraday). A
éste modelo se le conoce como el modelo del dinamo magnético, que se esquematiza en
la Fig. 4.2

A primera aproximacién el campo geomagnético cerca de la superficie terrestre
puede ser representado como un camipo magnético dipolar desplazado 400 K del cen-
tro de la Tierra y con el polo norte magnético apuntando hacia el polo sur geogrdfico v
viceversa, v cuyo eje magnético tiene una declinacion aproximada de 11 grados respecto
al eje de rotacion de la Tierra. El campo se extiende mds alla de la snperficie terrestre
a traves de la troposfera, donde no tiene ningun efecto. pero coufornine se aumenta la

47
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Figura 4.1: El nticleo exterior de la Tierra estd constituido por hierro y niquel fundido
que al moverse generan corrientes y un campo magnético (Muniz Barreto, 1997).
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Figura 4.2: El campo geomagnético generado por el modelo de Dinamo Terrestre (Muniz
Barreto, 1997).
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altitud en la atmosfera y el grado de ionizacion se incrementa v la densidad baja, es el
campo geomagnético el que domina el comportamiento. El campo geomagnético afecta
el movimiento de las particulas ionizadas y por lo tanto las corrientes ionosféricas y el
movimiento del plasina en esta region.

4.2. Magnetosfera terrestre

Ya que el campo magnético interplanetrio estd congelado al plasma del viento solar y
el plasma de origen terrestre se encuentra confinado por el campo geomagnético, en una
primera aproximacion se puede decir que estos plasmas no se mezclan al encontrarse,
sino que forman dos regiones distintas: al exterior el plasma del viento solar y el CMI,
v al interior la magnetosfera terrestre, dentro de la cavidad geomagnética mostrada en
la Fig. 4.3. La magnetosfera estd dividida en diferentes regiones donde las propiedades
fisicas del plasma son distintos y se llevan a cabo diferentes procesos.

4.2.1. El choque de proa terrestre y la magnetofunda

En 1962 Axford y Kellogg propusicron la existencia de un choque de proa asociado
a la deflexion del viento solar por cualquier cuerpo planetario que contara con un
campo mapnético, o bien, con una ionosfera altamente conductora. Esta prediccion
tedrica fue después comprobada por las observaciones. particularmente para el caso
de la Tierra. Esta onda de choque que se encuentra al frente de la maguetosfera es
una discontinuidad que frena, calienta y desvia el flujo supersénico del viento solar,
impidiendo que se aproxime a la Tierra.

Mientras que el viento solar ambiente tiene una velocidad de 450 Km/s, al cruzar
¢l choque de proa terrestre el plasma es desacelerado hasta unos 250 Km/s y la energia
cinética perdida es disipada como energia térinica anmentando la temperatura del
plasia de 3 a 10 veces mas que la del viento antes de alcanzar la Tierra. Este viento
solar “chocado” forma una capa turbulenta de plasia entre el choque de proa y la
niagnetopausa conocida como magnetofunda {(ver Fig. 4.3).
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Figura 4.3: Regiones principales de la magnetosfera terrestre (tomada de http://www-
spof.gsfc.nasa.gov/Education).

4.2.2. La magnetopausa

La Maguetopausa es la frontera entre el campo geomagnético vy el viento solar
incidente se localiza donde se encuentran en equilibrio la presidn dinamica del vieuto
solar (pmu?) y la presién magnética del campo terrestre (B2?/2uy). Esta frontera es
relativamente delgada, {(~ 1—100K7n) que es del orden del radio de giro de los protones
el esta region.

A esta altitud, el campo magnético dipolar se ve deformado considerablemente y
lineas cle campo cerca de los polos se ven arrastradas por el flujo de viento solar hacia
el lado noche, dandole a la magnetosfera la forma similar a la cauda de un cometa.

4.2.3. Las cunas polares

Las cunias polares sou regiones de la magnetosfera a altas latitudes donde las lineas
del campo geomaguético divergen v el plasima de la magnetolunda tiene aceeso directo
a la jonosfera, sin importar la direccion del campo magnético interplanetario. Esta
region fue predicha por el modelo de la magnetosfera de Chapman y Ferraro en 1931
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v descubierta en obscervaciones tanto de baja como alta altitud en 1971,

El plasma de la magnetofunda que penetra a bajas altitudes por las cufias, es en
parte responsable de fendmenos como las auroras diurnas, pero ademas mediciones
tomadas por cl satélite POLAR en 1996 descubrieron la existencia de eveutos de
particulas de alta energia, del orden de MeV, en esta regién. La entrada de particulas
al interior de a esta region contribuye a las corrientes ionosféricas en altas latitudes.

4.2.4. Los cinturones de radiacion

En 1958 James Van Allen y su equipo descubrieron la existencia de un cinturén de
radiacién en la magnetosfera terrestre. Un contador Geiger a bordo del satélite Explorer
I di6 evidencias de la existencia de radiacién intensa de particulas en diferentes energias,
conforme el satélite aumentaba su altitud. Mas adelante, con el Explorer [V se pudieron
observar los cinturones de radiacion sobre una mayor regién del espacio. encontrando
dos maximos en el conteo de particulas, uno entre la ionosfera v 2 radios terrestres
v el segundo entre 3 y 4 radios terrestres. Esto, junto con observaciones subsecuentes
de otras misiones, permitié establecer la existencia de dos cinturones de radiacién
alrededor de la Tierra, el cinturén interno o de Van Allen y el cinturén externo.

Los cinturones de radiacidén consisten en particulas que orbitan alrededor de la
Tierra, ya que éstas son particulas cargadas, se mueven facilimente sobre las lineas de
campo magnético, por lo que se trata de estructuras alineacas al campo.

Para la formacion de los cinturones de radiacién se involucran cuatro procesos
principales:

= inyeccién de particulas cargadas hacia la regién,

aceleracion de particulas a altas energias,

s difusion de las particulas dentro de la region,

pérdida de particulas.

La fuente puede estar creando particulas in-situ o las introduce violando alguua
invariante adiabatica. Una vez (ue quedan atrapadas las particnlas se aceleran y difun-
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Figura 4.4: Las particulas atrapadas en el campo geomagnético forman en su movimien-
to un torcide alrededor de la Tierra.

den en los cinturones debido a la interaccién entre estas cargas eléctricas en movimiento
y el campo magnético estitico de la Tierra. Las particulas presentan un movimiento
de giro alrededor de las lineas campo; a la vez que se mantienen rebotando a lo largo
de las lineas del campo en espejos magnéticos v, ademas, sufren un desplazamiento de
deriva lo que da lugar a la forma toroidal de los cinturones, coino lo esquematiza la
Fig. 4.4

Aunque aun no estd claro como se crea el cinturén exterior, se sabe que las particulas
cargadas provienen principalinente de la magnetosfera exterior v la principal evidencia
es el incremento del flujo cuando se inicia la actividad geomagnética; sin embargo, no
se descarta la posibilidad de gue existan particulas atrapadas provenientes del Sol.

Las particulas pueden salir o perderse de los ciuturones si obtienen una energia
de escape suficiente o si se recombinan con la atmdsfera neutra. Con este proceso se
asegura que el flujo de particulas no se incremente indefinidamente a pesar de que haya
una inyecelon continua de particulas cargadas.

En el cinturén de radiacién interior, las particulas que se crean in-situ por ol de-
caimiento de neutrones de la alta atmosfera provocado por el impacto de rayos cdsinicos
primarios. El proceso de pérdida en el cinturdn mterior se debe a la interaccion con la
atmosfera que se localiza cerca de los puntos espejos, va sea por pérdida eradual de
encrgia por ionizacion, intercaanbio de carga o por interaccion nuclear.
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La densidad numérica y la densidad de energia de las particulas varia dentro de
los nismos cinturones. La mayor intensidad se detecta cerca del plano ecnatorial, con-
trandose a 1.5 vadios terrestres y decrece con la altitud donde las particulas se recom-

hinan.

El cinturéu de radiacion exterior tiene su maximo de poblacidn a 4 radios terrestres
sobre el ecuador magnético y esta poblado principalmente por electrones. El flujo de
particulas decrece con la altitud y conforme aumenta la latitud, es decir, hacia los polos
magnéticos.

La deriva longitudinal de las particulas en el cinturén de radiacién genera un anillo
de corriente en direccién oeste. Aunque no existe una distincion clara entre las particu-
las atrapadas en los cinturones y las particulas del anillo de corriente, al referirse a este
ultimo se considera la distribucién de particulas que contribuye de manera importante
a la densidad de la corriente, con energias entre 10 y 100 KeV.

4.2.5. La cola magnética

Hacia el lado noche, las lineas del campo geomagnético son arrastradas por el viento
solar formando la cola magnética. En una primera aproximacién se puede considerar
circular, con un radio transversal del orden de 2 x 10° A'm que se extiende més alld de
100 radios terrestres.

En el interior de la cola magnética se encuentra la hoja de plasma, una regién de
mayor densidad de plasima que se extiende hacia la cola ya que el camnpo magnético se
debilita hasta que su magnitud cae a cero. Las lineas e campo en el Iébulo norte v
en el 16bulo sur de la cola magnética tienen direcciones opuestas y entre ellas como se
observa en la Fig. 4.5. El plano central donde el campo cambia de direccién es la hoja
neutra, debido a este cambio de polaridad. en esta frontera se mantiene una corriente
yue al ignal que la corriente del anillo se puede ver odificada por la actividad solar y
geomagnética,
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Figura 4.5: Direccidn de las lineas de campo magnético en la magnetosfera (Cowley,

1996).

4.3. Corrientes magnetosféricas

La combiunacion de plasma y campos eléctricos en la magnetosfera dan lugar a la
presencia de corrientes eléctricas en la mgnetosfera ([fargreaves. 1995), las principales
son:

» Corriente de la Magnetopausa: su existencia fue propuesta por Chapman y Fer-
raro en 1930. Es una corriente diamagnética que se crea por la penetracion parcial
de particulas del viento solar antes de ser reflejadas y fluye amanecer al atardecer.
Aunque el interior de la magnetosfera, donde el campo magnético es principal-
mente dipolar, la contribucién de esta corriente es despreciable, un modelo real
debe incluir las presiones dinamica y magnética en el interior de la magnetosfera
y las inhomogeneidades v geometria de los campos que provocan derivas. algunas
con separacion de cargas. como la deriva de curvatura.

= Corriente del Anillo: al interior de la magnetosfera Huve un anillo de corriente.
entre 4 v 6 radios terrestres. Tiene direccion este-oesre debida a la deriva de las
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particulas atrapadas: los protones derivan hacia el ocste y los electrones hacia
el este. Las particulas ¢ue flayen son principalinente protones con energias de
10-100 KeV, aunque tambiéu hay iones pesados como O+, He+, He++ vy O++.
Las variaciones en esta corriente se deben principalinente a la compresion de la
magnetosfera por cambios en la presion dinamica del viento solar y la inyeccidn
de particulas del viento solar al interior de la magnetosfera (reconexién). El camn-
po inducicde por la corriente del anillo se opone al campo geomaguético, lo que
provoca un decremento de la compouente horizontal del campo geomagnético
durante las torineutas geomagnéticas.

» Corrientes de Birkeland: son corrientes alineadas al campo cuyas primeras obser-
vaciones se dieron hasta los 70 s con los satélites 15152 y TRIAD cuando cruzaron
la zona auroral. Las firmas observadas en el campo magnético indicaban que se
habian atravesado dos hojas de corriente en direcciones opuestas. Estas son corri-
entes que fluyen verticalmente a lo largo de lineas de campo de alta conductividad
y resultan de distintos procesos de separacion de cargas en la magnetosfera. Gen-
eralmente se cierran en capa E de la ionosfera, pero se pueden cerrar también en
la magnetocola y en la magnetopausa.

» Corriente de la Cola: fluye del amanecer al atardecer pasando por la hoja plasma,
formando parte de la corriente de la hoja neutra, y que se clerra tanto hacia el
1ébulo norte como hacia el lébule sur, formando un solenoide doble v mantenien-
do el cambio de polaridad del campo magnético en los 16bulos. Al comprimirse
la magnetocola y al incrementarse el campo magnético por perturbaciones en el
viento solar, también se incrementa la corriente. Cuando hay reconexién en la co-
la, algunas particulas pueden ser expulsadas hacia el interior de la magnetosfera,
contribuyendo a corrientes en la zona auroral v a la corriente del anillo.

Aligual que existe relacion entre las fronteras y el plasma de la diferentes regiones de
ba magnetosfera, las corrientes magnetosféricas no son independientes. Existe conexion
cutre algunos sistemas de corriente, ya sea continua o intermitente. La figura (4.6)
esquenatiza estas corrientes,
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Figura 4.6: Principales corrientes magnetosféricas (tomada de http://www-
istp.gsfe.nasa.gov/Education) .
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Figura 4.7: Registro tipico de una tormenta geomagnética (adapatada de Muniz Bar-
reto, 1997).

4.4. Tormentas geomagnéticas

A pesar de la simpleza de los priineros magnetémetros, fue posible notar desde un
principio que el campo geomagnético tenia variaciones temporales y espaciales sobre
todo el globo terraqueo. Actualmente se cuenta con varios indices para medir la in-
tensidad de las perturbaciones geomagnéticas, cada uno de éstos indices se refieren a
perturbaciones en distintas regiones del gloho terrestre {ver apéndice A).

El caso particular donde la corriente del anillo se ve incrementada, provoca un
decremento en la magnitud de la componente horizontal del campo geomagnético.
Alexander Von Humboldt fue quien llamé por primera vez tormentas geomagnéticas
a estas perturbaciones. Como se muestra en la fig, 4.7, una tormenta geomagnética
registra 3 etapas:

o Fase inicial o comienzo repentino: incremento aproximado de 10 nT en la compo-
nente horizontal del campo magnético H por minutos y hasta una hora, debido a
la compresion del campo geomagnético en el lado dia cuando la presién dindniica
del viento solar se incrementa.

o fuse principel: decremento sibito en la componente H del campo geomagnético
por algnnas horas, debido a la corriente inducida por la entrada de particulas al
interior de la magnetosfera,
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s Fase de recuperacion: recupceracion gradual del campo, este proceso puede durar
desde unos dias hasta una semana.

La compresion de la magnetosfera en el lado dia es el resultado en el incremeneto
de la presion dindmica del viento solar. Esto se debe a un aumento en la densidad
del plasma que impacta a la Tierra v/o a un aumento de velocidad del flujo. Las
contraparte interplanetaria de las EMC que se expanden hacia el medio (eyectas) son
los principales estructuras responsables de estos incrementos.

Cuando la eyecta tiene suficiente presién dindmica y su campo magnético cuenta
con una componente importante B, sur, se da la reconexién magnética entre el CMI y el
campo geomagnético en el lado dia de la magnetosfera. Las lineas de campo magnético
reconectadas son arrastradas por el mismo viento solar hacia la cola magnética donde
se vuelven a reconectar { Hughes, 1995).

Los procesos de reconexion aceleran particulas hacia el interior de la imagnetosfera.
Cuando las particulas energéticas profundizan en la magnetosfera hacia el lado noche,
se sujetan a la curvatura del campo geomagnético y los electrones empiezan a girar
de la media noche hacia el amanecer, mientras que los protones lo hacen en sentido
opuesto, forinando un anillo de corriente alrededor de la Tierra. incrementanclo el flujo
de corriente, induciendo un campo magnético que se opone a la direccion del campo
geomagnético y una caida en la componente horizontal del campo magnético existente,
esta caida en el campo es la tormenta geomagnética y es un fenémeno que, aungue con
distintas intensidades, se registra a nivel global.

Mientras mayor sea el ninero de particulas que son invectadas hacia el interior
de la magnetosfera, mayor sera el decremento en el campo geomagnético vy mayor la
intensidad de la tormenta, segun lo mide el indice Dst {(ver apéndice A).
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La velocidad del viento solar y la configuracién de su campo magnético son los
dos principales factores para que suceda una tormenta geomagnética, mientras que las
ondas de choque al frente de las eyectas en el medio interplanetario aceleran particulas.
La importancia del rol que juega la velocidad del viento solar en las tormentas geo-
maguéticas intensas ha sido un tema de discusion en la ltima década. Gosling, et. al.
(1991) concluyeron que la velocidad de las perturbaciones transitorias es el factor i-
portante para las tormentas extremas, mientras que Tsurutani, et. al. (1992} llegaron a
la conclusion de que la componente sur del CMI que permite la reconexién magunética v
la entrada de particulas al interior de la magnetosfera, tiene un papel mds importante
que la velocidad del viento solar.

Los satélites que se encuentran al frente de la magnetosfera terrestre dan infor-
macién de las condiciones del plasma y CMI que se acerca a la Tierra, sin embargo.
cuando se obtienen los datos, se tienen pocas horas para prevenir una perturbacidn
geomagnetica. La observacion de los eventos solares (EMC y RS) pueden dar informa-
cion de las posibles perturbaciones. Algunos estudios denrestran que las EMC tipo
halo que se dirigen hacia la Tierra tiene una correspondencia uno a une con tormentas
geomegnéticas durante el minimo solar ( Webb et al.. 2000) y una correspondencia del
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Grafica 5.1: Ciclo de manchas solares. El recuadro indica el intervalo temporal estudiado
{tomado de http://www.sec.noaa.gov/ SolarCycle} .

50% cerca del maximo (Zhao & Webb, 2000). Ademads se ha encontrado una relacion
estadistica entre la velocidad de salida de las EMC y la velocidad de su contraparte
interplanetaria a 1 UA (Lindsay et. al., 1999). También en aios recientes se ha discu-
tido s1 son las EMC o las RS la manifestacién de actividad solar con mayor repercusion
en el entorno terrestre (Gosling, 199%), sin llegar atin a una conclusion definitiva.

En este capitulo se analiza el comportamiento de algunos de eventos solares v ge-
omagnéticos v su tendencias conforme se avanza en el ciclo solar, ademas se buscan
posibles relaciones entre los distintos eventos que puedan dar informacién de las tor-
nentas geomagnéticas como respuesta de las tormentas solares.

5.1. Eventos analizados

Se estudio un subconjunto de 52 EMC tipo halo ocurridas durante la fase ascendente
del cilo solar 23, de 1997 a 2001 (ver Fig. 5.1). Cada una de estas ENC se asocié con
el registro de una eyecta o contraparte interplanctaria a 1 UA. La caraceristica que se
tomo para estos eventos fue la velocidad de salida de la EXNC iuferida de Lis obser-
vaciones de los corondgrafos de la misién SOHO/LASCO y reportadas en el catilogo
(http://cdaw gsfenasa.gov/CME_list). Para la contraparte interplanctaria, se tomé en
cuenta el tiempo de arribo de la eyecta para calcular el tiempo de transito del evento.
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seaun lo reportan H. Cane v G, Richardson (2003). De Ia misma fuente se obtuvieron
los valores del indice Dst para cada uno de los eventos.

31 de las 52 EMC estan asociadas con la ocurrencia de una RS observada por el
satélite Yohkoh/HXT, de cuyo catdlogo se cbtuvieron las clasificaciones de las rafagas
segun su intensidad observada en Rayos-X (http://gedas22 stelab.nagoya-u.ac.jp/HXT
/catalogue). Para 17 de estos 31 eventos fue posible obtener el tiempo de duracion de

la rafaga.

Segun el catalogo Solar Proton Events Affecting the Earth Environment, se asocia-
ron 17 EPS a las EMC (http://www.sec.noaa.gov/ftpdir /indices/SPE). La caracteristi-
ca que se tomd de los EPS fue el pico maximo en el flujo de particulas con energia mayor
o igual a 10 MeV, energia para la cual estos eventos se considersan intensos y pueden
tener severos efectos de radiacién a 1 UA (Reames, 2001).

Para todos los casos tomd en cuenta la fecha del evento con el fin de analizar su
comportamiento conforme evoluciona el ciclo solar.

El conjunto de eventos estudiado junto con las caracteristicas analizadas se reportan
en la Tabla 5.1. La primera columma es el nimero de evento. Las columnas 2 y 3 son
la fecha y la velocidad de salida de la EMC observada por SOHO/LASCO. En las
columnas 4 a 7 se reporta la fecha y hora de registro de las evectas a 1 UA reportadas
por H. Cane y G. Richardson. La columna 8 reporta la duracion de la eyecta en horas.
Las columnas 9 a 11 se refieren a la velocidad, velocidad de transito v tiempo de transito
de las eyectas. La colunna 12 indica el Dst en nT de las tormentas geomagnéticas
asociadas provocadas por el impacto de cada eyecta. Las columnas 13 y 14 indican el
tipo de rafaga asociada segin el flujo en rayos X y la duracién en minutos. La columna
13 indica el maximo de Aujo de particulas con energia mayor a 10 MeV para los EPS.

5.2. Evolucion de las manifestaciones de la activi-
dad solar y geoefectividad con el ciclo solar

La primera parte del estudio consiste en describir el comportamiento de los eventos
clegidos conforme se avanza en el ciclo solar, de minimoe a maximo de actividad. Se
busca poder establecer o desestimar una correlacion o tendencia entre la intensidad de



SEOMAGNETICAS

DURANTE LA FASE ASCENDENTE DEL CICLO SOLAR 23

STUDIO DIT TORNMENTAS SOLARES Y

Ix
L

CAPITULO 5.

00681 ELZ- 9'LC L4y 095 |5t bl [BZ-bi-100Z  [DO:¥L pZ-L1-100Z |ZE¥L ZT'1 -0z |es
re ZE- €19 049 08P £l Q0 LL [0Z-Lb-L00Z  [00°TT  JSL-11-1002 [6/EL LLAL00T 1S
0041E L0 01X (2144 e 0521 045 {5 Q0BO 160-L4-1007  JOOAT 90-11- 1007 |oLel L1002 [0
Z 6l £ X 03| - 09 89 08t e 00:€L  |LE-0L-L00Z [oDZZ 6Z-0L-100C |Z60L STOL-100T |8k
14 [994 - §ir 0.8 [0L¥ 28 0004 15Z-01-1002 100:00 ZZ01-100Z 108 61-0L-100Z |or
¥i- LS 08 0Ls -] 00°4)  [21-01-1007 [00:20 Zi01-1002 ]Ei6 8001-100Z |ir
Jos L - L85 [N 05Y 9t 00:00 {70-01-100Z 0080  [L0-0L-L00Z [org 9T-60-1002 |or
202l £ 5X Z- L% (1% 0Lp |4 000C |82-80-1002 [00.0Z 92-80-1007  [EEVL 201002 |G
IR 7'l9 0z9 08t [ 00:00 [02-80-100Z  [00:07 [+ 80-100Z |69 rLEO-1002 [rr
L5 5 82 viN £E- 1 Op orol oS 09 00:20 |40-50-100Z  [00'¢) 8T¥0- 1002 [S004 9Z+0-1007 _|EF
991 CZA EES 4] 066 0L [t 0021 [ri-#0-10027 0080 CLr0-1002 [€0L1 LIP0-1002  |Zp
SGE 8 Cr £ X 162 Lt 062 L 0r3 a3 0040 |EL-¥0-L002 [00'ZZ LL#0-100Z fLivE oL-r0-100Z [ip
1§ L'6E OsoL Qi &C 000l Jol-v0-100Z [00'81 80-+0- 1002 |0iZi 290-+0-1002  Jor
SC Q 565 004 0r3 ir 00C0 |elrv0-1002 [00i#D 10+0-1002 " [Tvé 5201002 |68
CELS ] 089 1] 1 0022 JLee0-L002  [00:50 IEE01008 |61S ¥Z2€0-1002 |8t
56- 6% 0GB 028 19 006! joe-fo-Lo02 |00.90 ST 01008 [249 SZE0 4002 i
Si €11 Lt 595 [ S5C 00.¢Z2  [62-0L-D00Z |00 Z g201000Z [ois 5¢0L-U00Z |9t
€ 152 011 9 065 0Ly £1 00:21 |[pi-01-000Z [00'RO £101-0002 {962 60-0L-000Z |5E
26~ 1 'G5 952 oSy or 0081 {70-0L-000Z [o0€Y S0-01-000T  [696 20-0L-000Z  |rE
L2 05 0L 0BS5S 1 00:22 [E)-80-0002 [DO'SO ZLRE0007 {204 50-80-0002 |er
¥ 0 g ED Vi 4Gl Q0SS Q9r L1 UOLL [OE-L0-0008 10021 YE-L0-000¢  [8es SZ-L0-000Z |7y
060z gog- )24 0051 068 4y 00:80 |Z1-20-0002 |o0'61 §1-20-0002 [vifl PL-L0-000Z  Jif
£ 46D [GE- £ L 0Z9 €z D0:5L [rL-20-000Z {0091 €£1-40-0007 {201 | L-L0-0007  [DE
N3 oldal 0 89 509 (144 ZL 00:rL {LI-20-000Z |00Z0 $L-£0°0002  {CSP 10-L0-000Z (82
[a] LB [ L001 088 (13 00:£1 101500007 [00'9)  [00-90-000C [61v1 0900002 |8z
GG L2E- v Ry 099 05§ 9L 0081 |80r¥0-000Z  |00°40 20+0-0002 |e8ilL Hre0-0002 |42
88" L' 1t 005 [ 00:80  [91-20r000Z |00 SL-Z0-0002 |i01L ZV:-Z0-0007 |97
601" S'Gr Si6 0pS Zh 0000 jei-Z0-000Z |DO:Z1 CL-Z0-000Z  |viE 01-20-000Z ST
S 81 £ L 5 1 89 0tg oZr 4 0002  L1-20000 0091 tL-20-00G2  [6401 B0-20-0002 _|rZ
657 6t +6- R (7] 08¢ (] 00:¢0_[£Z-10-D0Q 0L T2 00002 |6EL qL°10-0007 |EZ
Fal- 1 ¥§ 041 0Ls iy 0081 |¥2-B0-B85 0061 22606661 [v09 0260-6681 |72
29 £ 2r LE- 4L 18 oS 34 St 00'B0  |Z0-BO-BBEL [00'8) 1e-L0-6661  [29p BZ-L06B6L |12
20 rane) £ s 091 089 | 4 00-pi  JRZ-DO-€661 |DO:¥) ie90-6861 |5i6 rZ90-666¢1 |0
5L YL 07" L' 0% 025 05€ £l 006l |3Z-80r666t  {00'80 92 90-6861 JEEL1 £290-6661 |61
Berl- £ (173 05r iy 000Z jCi-11-886L Joa'sL B1-11-8851  |RiILL S0 11-BGEL |81
Z6- B'GL 0G5 05 L 0024 [BO-L1-BB6L (00T 20-14-8661 JT76 Oy L-B66L  {/L
6EL- 28 805 0oF fx4 00:20 |02-0L-B8BL {0040 6101-868) 292 SLOL-866L |9}
01 (%] 084 025 ot 0021 |EQ-50-R88L  100°50 2060-8661  fricl G861 {5l
2L LAz {55 050 3% 00'L0 JLE-1o-a66L |ooiaL AZ-L0-8661  |t69 STV 08661 vl
12 606 acy 0Bt i€ 00:€L |2Z2-10-8681 [00:90 \2-00-0861  |00f Li-10-Be6L €l
ZIN €8 288 o8t [ul4 S¥ 0022 [80-L0-868L  [00')1D L0-10-9861 |9y Zo-Lo-eseL  1Z)
801~ 69 308 0LS L2 00:pl  |E2-L1-2BBL |BOS) Z-L-1861  |Ost 61-11-2681 [LL
ZL 81t L TX Obi- L 59 or3 (el d o5 002l 60°L1-{66L |D0:D L0-11-2661 |98 T0-L1-4681 |0l
05~ R4 245 Q0% 1 100-40_19Z2-01-{661  |00:00 LTOL-2661  |E0S tZ0L-2661 |6
B6- i 085 05k [ 0062 [Z0-DL-1661 |00 L0QL-2861 ]6SE 9260-1661 |8
LN hid 9'Z8 igd sy 6l 00:91 [ZZ-80~661 OO 1Z60-2660 JiIE LL60-466) [f
i) Laldal 86~ 6204 S0P (4] 8 Q04T |C0-50-L664 OOEL £0-60-266L JLiE 0£-80-4661 18
8 9104 oip 00y vl 00:C0 {r0r80-851  JOOEY €080-46681 |rDL 0C-20ri88L  |%
S)l- L9 919 ose Sl 00.00_ [9)-S0-L661  |00.60 S1G0-266L  jrop Zt50-.66L |¥
8- 262 (447 OEY Pl 0002 {Li-#O-L661  |OO:90 L p0-2661 848 20-¥0-i66L 1t
B9- 19 £89 0GP Il 0061 {0L-20-/661 |00:Z0 01 -20-666)  jo6F LO-20- 1661 (2
|82- Z' 78 L05 oSy [44 G0:Z0_{Li-LO-/868 10000 01-10-£661 91 90-10-/863 {1
(esz-un) | Tu) T eBey o [ (ou) | D) oisuRil | (saibs) (i) D] #3640 eake {sauy]
$d3 ol [vooesmp ody | 3sq op odWwap [GIRUED 16n |B1DB/a (84 |UODEITD | BIOY ouLLeL 8Joy G DN eA | O3 BUO8] [0lUaAL

Tabla 5.1: Tabla de los eventos estudiados y sus caracteristicas analizadas
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Grafica 5.2: Evolucién con el ciclo solar de la velocidad de salida de las ENIC y prome-
dios anuales (las barras de error corresponden a la desviacion estandar para cada prome-
dio anual).

los eventos y la fase ascendente del ciclo.

De la grafica 5.2 se puede ver que el munero de EMC awmenta en frecuencia con-
forme evoluciona el ciclo solar y ademds se registra un mayor niimero de EMC rdpidas
cerca del maxime de actividad solar. A pesar de la dispersién de los datos. si se toma
en cuenta el valor promedio anual de las velocidades de salida de las ENIC, se puede
ajustar una relacion lineal con ¢l tiempo, con un coeficiente de correlacién de 0.94,
aunque la desviacion estandar de los promedios reflejan una amplia dispersion en los
datos. De los valores promedios se puede observar que las EMC. ademnds de aumentar
su trecnencia, en promedio también son eventos con mayor velocidad cerca del maximo.

En la grafica 5.3 no se observa una correlacion clara entre el ciclo solar v la intensidacd
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Grafica 5.3: Evolucion con el ciclo solar de la intensidad en R-X de las RS asociadas a
las ENMC.
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Grafica 5.4: Evolucidn con el ciclo solar de los EPS asociados con las EMC.

de las rafagas, y tampoco para los valores promedio anuales, aunque hay que considerar
que se tiene un niimero reducido de eventos, lo que no necesariamente da una muestra
representativa del comportamiento promedio. Sin embargo, la frecuencia del niimero
de eventos tiende a anmentar conforme se acerca el maximo solar.

La grafica 5.4 muestra que el mayor nimero de EPS y los mds intensos se registran
en el mdximo del ciclo de actividad solar, sin embargo, existe una gran dispersién en
los datos, asi como en los promedios anuales, por lo que no se puede establecer una
correlacion entre EPS y la evolucién del ciclo solar para este subconjunto. Aunque se
registraron mas EPS que los aqui reportados, éstos no contaban con una asociacion
directa a una EMC, por lo que no fueron considerados para este estudio. sin embargo,
cousiderar todos los casos podria dar una mejor correlacion de los EPS con el ciclo
solar.
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Para ¢l caso de los EPS, se tiene tambicén los datos de la localizacion del evento
asociado en el disco solar que se muestra en la tabla (5.2). Se puede ver que la mayoria
de los eventos, ¥ los mads intensos, provienen del lado ocste del disco solar, esto se debe
a que las particulas se mueven sobre las lineas del CMI, que tienen una forma espiral
de oeste a este solar, debido a la rotacion solar (espiral de Parker).

evento flujo localizacion
(part./emsst) | evento solar asociado
1 172 S14W33
2 55 N25W55
3 84 N20E15
4 24000 N22W07
3 52 N17TW70
6 35 N14W12
7 355 523W09
8 57 N17W31
9 11 N15W29
10 31700 NO6W 18
11 34 S13E42
12 18900 SITW36

Tabla 5.2: Localizacién sobre el disco solar de eventos solares ascciados con EPS.

Finalinente, la gréfica 5.5 muestra que la mayoria de las tormentas geomagnéticas
y las mads intensas se dan cerca del maximo del ciclo. El promedio anual de los indices
geomagnéticos muestran una buena correlacién lineal con la evolucion del ciclo solar,
con un coeficiente de correlacién de -0.72.

Las tablas (5.3) y (5.4), muestran un resumen del niimero de eventos por aio y
los valores promedio anuales para las caracteristicas de cada evento. De este resuinen
es claro ver que la frecuencia del ndmero de eventos tiende a aumentar conforme se
" avanza en el ciclo solar, con una ligera caida en el afio de 1999, que concuerda con tnna
caida en el ciclo de manchas solares. '

La intensidad de los eventos también parece tener una tendencia de crecimiento con
el ciclo solar, en particular se reconoce para la velocidad de las ENIC y el indice Dst
de las tormentas geomagnéticas.
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Grafica 3.5: Evolucion con el ciclo solar del indice Dst.
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[ evento/ano [ 1997 [ 1998 [ 1999 T 2000 | 2001 |

CME 11 [ 7 [ 4 [14] 16
RS 31 3] 3 | 1w 12
EPS 1 0| 0] 4 7
TG 1| 7 | 4 T 1115

Tabla 5.3: Numero de cventos por ano

| evento/aio | 1997 1998 | 1999 | 2000 [ 2001 ]
velocidad CME
(Km/s) 419.7 681.1 793.5 910.6 1151.1
Intensidad RS
(W/m?) 80.3x 107% | 54.7x 107 | 146 x 1075 | 90.5x 107¢ | 176.8 x 10~
flujo EPS
{(part./em?ssr) 72 0 0 6038.5 149
mdice Dst TG
(nT) -81.9 -94 4 -66.0 -1316 | -128.7

Tabla 5.4: Promedio anual de fas caracteristicas estudiadas para cada evento

5.3.

La segunda parte del estudio consiste en realizar histogramas de frecuencia que
muestran los valores extremos, promedio y la desviacién estdandar de las caracteristicas
elegidas para cada evento, con la finalidad de poder establecer los valores mas probables
y la dispersion de los datos que se tienen. Se suman aqui los anélisis para la velocidad y
tiempo de transito de las eyectas en el medio interplanetario asociadas con las ENC tipo
halo. Estos ultimos dos andlisis dan informacion de como se modifican las velocidades de
las eyectas debido a las condiciones del medio interplanetrio y de los distintos tiempos

que puede tardar nna EMC en alcanzar a la Tierra.

Analisis estadistico de los diferentes eventos

De la grafica 5.6 se puede ver que al menos ¢l 73 % de las EMC tienen una velocidad
& {

de salida mayor a la velocidad del viento solar ambiente, por lo que pueden ¢rear ondas
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HISTOGRAMA DE VEL. EMC
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Grifica 5.6: Histograma de frecuencia para la velocidad de salida de las EMC.
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Grafica 5.7: Histograma de frecuencia para la intensidad de las RS en Rayos-X.

de chioque interplanetarias. El valor minimo de 104 Km/s ocrrid al principio del ciclo,
mientras que el valor mdaximo de 2411 Km/s corresponde a un evento en el 2001, va en
el maximo de actividad solar. El valor de la desviacion estandar (450 Km/s) es mads del
50 % del valor promedio de la velocidad de todos los eventos (840.4 Kin/s), resultado
de la amplia dispersidén de los datos.

Las graficas 5.7 ¥ 5.8 muestran histogramas de intensicdad y duracién de las RS
respectivamente. El valor minimo de la intensidad en rayos-X (3.7 W/m?) es de un
evento de junio del 99. que a pesar de no ser ¢l inicio del ciclo, si coincide con una bhaja
de actividad solar segiin el ciclo de machas. El valor maxinmo (570 W/m?) se aleanza
en el ano 2000, poco antes de que el aclo de manchas

alcanzara su maximeo.
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Grafica 5.8: Histograma de frecuencias para la duracion de las

RS.
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Grélfica 5.9: Histograma de frecuencias para flujo maximo de particulas de los EPS.

El mayor porcentaje de las rdfagas (64.7%) tienen una duracién menor a los 25
minutos. El valor maximo de duracién (120.7 min) se da en el maximo de actividad

solar (agosto 2001).

El valor de la desviacién estandar tanto para la intensidad como para la duracién
de las RS es del mismo orden que los valores promedio, lo que indica distribuciones con
amplia dispersion.

La grdfica 5.9 muestra los EPS que tienen un minimo de 11 part/emZssr y un
méximo de 31700 part/cm?ssr. Estos flujos de particulas fueron medidos durante el
maéximo solar {2001). La desviacién estandar es un orden mayor que el valor prowedio
de los datos, siendo esta la distribucién de mayor dispersion.

La velocidad de trénsito de las eyectas (gréafica 5.10) tienen un promedio de 731



5.3. ANALISIS ESTADISTICO DE LOS DIFERENTES EVENTOS 73

HISTOGRAMA DE VEL. DE TRANSITO DE LAS EYECTAS

| . n N 1 N 1 1 1 —_—
4 )‘\ ' : I
24 4 RN eventos: 52 Ny
] R vel. min.: 405 [
5g ] A vel max.: 1500 B

vel. promedio; 731.4
des.est.; 243.14

numero de eventos
~
|
T

\\ ™,
8 ] . \\ -
P SN 3
. R -
0 ] ,t\\ - o ‘\ ‘ N : \—! T T T T
0] 500 1000 1500 2000 2500 3000

velocidad eyecta (Km/s)

Grafica 5.10: Histograma de frecuencias para la velocidad de transito de las eyectas.
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Gréfica 5.11: Histograma de velocidad para el tiempo de transito de las eyectas.
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HISTOGRAMA DURACION DE LA EYECTA
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Graéfica 5.12: Histograma de frecuencias para la duracion de las evectas a 1UA.

Km /s, que es menor que el promedio para la velocidad de salida de las EMC. A su vez se
observa comparando con la grifica 5.6 que las EMC rapidas han sido frenadas, mientras
que las de velocidades bajas se aceleraron, lo que resulta en una menor dispersién. El
valor promedio es de 731.4 Km/s.

El promedio del tiempo de transito de las eyectas es de 62.5 hrs (grafica 5.11), esto
tiene una itmportante implicacién en el clima espacial, va que da una idea del tiempo
que se tiene desde que se ohserva un evento en el Sol, hasta que este impacte el entorno
terrestre. El evento mds rdapido alcanzé a la Tierra en sélo 27.8 hrs, que sucedié en
junio del 2000, mientras que el mas lento tardé 102.9 hrs, a principios del ciclo.

La distribucién del tiempo de duracién de las eyectas se encuentra en la grafica
5.12. El valor promedio es de 31.3 hrs. Este valor también puede repercutir en la geoe-
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Grafica 5.13: Histograma de frecuencias para el indice Dst.

fectividad de los eventos, ya que de haber reconexién magnética, ésta puede sostenerse
por mayor tiempo, inyectando un mayor niimero de particulas al interior de la magne-
tosfera.

El histograma de frecuencias para el indice Dst indica un valor minimo de 0 07T, esto
es porque existieron dos eventos que no provocaron ninguna perturbacién magnética
global al campo geomagnético. El valor indximo en la caida del campo es e -358 nT,
registrado por un evento en el maximo solar (2001). El valor promedio es de -110.1 nT,
esto implica que para el subconjunto de EMC tipo halo elegidas, en promedio generan
tormentas geomagnéticas extremnas.
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Grélica 5.14: Intensidad de la RS vs velocidad de salida de la EMC asociada.
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5.4. Relacion entre los diferentes eventos

Finalmete se buscan posibles correlaciones o tendencias entre los eventos. Primmero
la posible relacién entre la velocidad de salida de las EMC y las RS (intensidad y
duracion), EPS e indice Dst de las TG asociadas. El fin es buscar un indicador de
relacién con un evento solar que podria prevenir una tormenta geomagnética hasta con
tres dias de anticipacién. De la misa manera se busca establecer la existencia o ausencia
de una relacion entre el indice Dst con la intensidad y duracion de las RS, los EPS y
la duracién de las eyectas a 1 UA.

El primer par de pardmetros que se busca relacionar es la velocidad de salida de las
EMC y las rafagas asociadas. Se espera que las RS mas intensas esten asociadas tambien
a EMC de alta velocidad, cousiderando que los eventos de reconexion magnética mds
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Grafica 5.15: EPS vs veocidad de salida de la EMC asociada.
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intensos tienen repercusiones tanto en las partes bajas como en las altas de la corona

solar.

De la griafica 5.14 se obtuvo un indice de correlacidn entre la intensidad de las
RS v la velocida de las EMC de 0.53 v sc observa que para las EMC maés rapidas
(> 1300Km/s), las rafagas asociadas son tipo M o X.

La grafica 5.15 muestra un indice de correlacién de 0.69 para los EPS y la velocidad
de salida de las EMC. Esto puede ser evidencia de la aceleracion de particulas en la onda
de choque que provocan las EMC répidas al expanderse en el medio interplanetario,
generando EPS graduales.

El indice Dst tiene un bajo coeficiente de correlacién con la velocidad de salida de la
EMC (-0.32), como lo muestra la gréfica 5.16. Esto se debe a que ademas del aumento
en la presion dindmica del viento solar, la tormenta geomagnética es resultado de
la reconexién magnética entre el CMI y la magetosfera. Sin embargo, se observa de
la grafica que las 3 EMC con velocidad de salida mayor a 1500 Km/s provocaron
tormentas geomagnéticas intensas.

Para estos tres casos se revisaron las condiciones del campo magnético de las evectas,
los eventos del 15-07-2004 y del 11-04-2001, contaban con una componente B, sur
importaute. En el priinero esta componente se mantiene por cerca de 12 hrs. mientras
que en el segundo sélo lo hace por alrededor de 2 hrs. Esto puede indicar que una
vez dadas las condiciones para la reconexiéon magnética, en este rango de velocidades,
la presidn dindimica juegue un papel dominante en la geoefectividad del evento. Para
el evento del 6-11-2001 no se encontrd un registro claro de las condiciones del campo
magnético.

Aunque parece haber una tendencia a que mientras mayor es la velocidad de salida
de la EMC, mayor es la duracién de la rafaga asociada, el indice de correlacion de
0.54 entre estos eventos no es concluyente, como lo muestra la grafica 5.17. Ademas,
la rafaga de mayor duracion es a la vez la que mas se despega de la correlacién de los
eventos.

La grifica 5.18 muestra que no hay una relacién aparente entre la duracién de la
evecta y la duracidn de la rafaga asociada. Para este subconjunto de datos, el coeficiente

de correlacién es de 0.19.
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Gréfica 5.17: Velocidad de salida de la EMC vs duracién de la rafaga asociada.
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DURACION EYECTA vs DURACION RS
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Gréfica 5.18: Duracidn de la eyecta vs duracion de la rafaga asociada.
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INDICE Dst vs DURACION RS
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Gréfica 5.20: Indice Dst vs duracion de la rafaga asociada.
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Se ohserva en la grafica 5.19 que los EPS tienen un bajo coeficiente de correlacion
de s6lo 0.31 con la intensidad de las rafagas. A pesar de que la explosion de la rafaga
es capaz de acelerar particulas y generar EPS impulsives, esta baja correlacion puede
deberse a que se estan considerando tanto eventos impulsivos como graduales y estos
altinios tiene una mejor correlacion con las ondas de choque al frente de las eyectas.

Comno lo muestra la grifica 5.20, el bajo coeficiente de correlacion entre el indice Dst
v la rafaga asociada, indica que estos eventos no estan relacionados directamente, esto
se debe a que el flujo de particulas que podria generar el estallido de una RS no puede
penetrar directamente al interior de la magnetosfera, en particular para incrementar el
flujo en el anillo de corriente y provocar una tormenta geomagnética, ya que requiere
del proceso de reconexién magnética Al igual que para la intensidad de las RS, el indice
Dst tampoco presenta una buena correlacién con la duracién de las mismas, como se
muestra en la grafica 5.21.

La grdfica 5.22 muestra que el coeficiente de correlacién entre el indice Dst y los EPS
es de -0.61, sin embargo no todos las tormentas geomagnéticas fueron acompaiadas de
un EPS y se dio el caso de un EPS que no tuve asociada una tormenta geomagnética,
probablemente porque el campo de la eyecta no tenfa la configuracién requerida para
la reconexién magnética o porque el EPS fue un evento impulsivo y no esta asociado a
una eyecta viajando en el medio interplanetario.

Las graficas 5.23 v 5.24 muestran que no existe una correlacién clara de la duracién
de la eyecta con la velocidad de salida de 1a EMC ni con la velocidad de la misma
eyecta. Los bajos coeficientes de correlacién (0.20 y 0.39 respectivamente) se pueden
deber a que la expansién en el medio interplanetario de la eyecta, y por lo tanto su
duracidn, esté también determinada por las condiciones del viento solar ambiente para
cada evento.

De la grafica 5.25 tampoco se puede determinar una correlacion importante para el
indice Dst y la duracién de la eyecta, ya que esta duracién no asegura la existencia de
una reconexién magnética que pueda dar paso a una tormenta geomagnética.

De la grafica 5.26 se tiene un coeficiente de correlacién de 0.79 entre la velocidad
de transito de las eyectas y la velocidad de salida de las EMC. También en la grifica
se tiene la recta de la identidad con ayuda de la cual se puede ohservar que las ENMC
lentas fueron aceleradas por el viento solar ambiente, mientras que las EMC rdpidas
fueron desaceleradas por el mismo viento. Esto es un ejemplo de como el viento solar
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Grafica 5.21: Indice Dst vs intensidad de la rafaga.
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Gréfica 5.23: Velocidad de salida de la ENC vs duracién de la eyecta.
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Grafica 5.25: Indice Dst vs duracién de la eyecta.
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funciona como un filtro de velocidades para los eventos transitorios.



Capitulo 6

Conclusiones

En este trabajo se presentd un estudio de diferentes manifestaciones de actividad
solar y tormentas geomagnéticas asociadas durante la fase ascendente del Ciclo Solar

23.

Se estudiaron diferentes aspectos del conjunto de datos tales como las variaciones
con el ciclo solar, las caracteristicas estadisticas de cada evento (histogramas) y se
buscaron posibles correlaciones entre los distintos eventos.

El promedio anual de la velocidad de salida de las EMC parece tener una tendencia
de crecimiento lineal conforme se avanza en el ciclo solar, al igual que el promedio anual
para el indice Dst. No se pudo establecer una correlacién clara para las RS y PES con
la evolucidn del ciclo solar, y tampoco fue posible obtenerla para los valores promedio
anuales. Sin embargo, los eventos solares y geomagnéticos si tienen una tendencia de
aumento en la frecuencia de ocurrencia conforme se avanza en el ciclo solar.

Conforme el Sol se va acercando al mdximo de actividad son mds comunes los
eventos solares y geomagnéticos de mayor energia, mas no son privativos del maximo
solar, por lo que da una amplia dispersion de los datos. Aun asi, el estudio estadistico
de los eventos solares y geomagnéticos son representativos sélo de esta muestra y no es
informacién concluyente para todos los eventos registrados.

El que la mayoria de las EMC tengan una velocidad de salida mayor a la del
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medio ambiente solar propicia la formacién de un gran nmimero de ondas de choque
transitorias en el medio interplanetario, ammentando la probabilidad de geoefectividad

de los eventos.

El tiempo de transito de las eyectas indica que se tendria en promedio menos de
tres dias desde que se observa la tormenta solar hasta que se perturba el entorno
geomagnético, lo que es importante considerar para la prediccién del clima espacial.

La correlacién entre la velocidad de las EMC y los EPS es un indicador de la
aceleracién de particulas en la onda de choque al frente de las eyectas que viajan en el
medio interplanetario cuando se expande la EMC.

La existencia de tormentas solares que no provocaron tormentas geomagnéticas
indica que se requiere de un proceso fisico adicional que conecte estos eventos, como
lo es la reconexién magnética. El bajo coeficiente de correlaciéon entre el indice Dst y
la velocidad de las EMC y eyectas, indica que la presién dindmica del viento solar no
es el factor dominante para la ocurrencia de tormentas geomagnéticas, por lo que hace
falta realizar un estudio a las condiciones de la configuracion del campo magnético de
las eyectas que impactan el entorne terrestre.

Los valores de las RS y EPS fueron obtenidos con un mimerc menor de eventos, lo
que podria no dar la correlacién real con las EMC, eyectas y tormentas geomagnéticas.

Trabajo futuro

Como trabajo futuro para complementar este estudio se proponen los siguientes
andlisis:

a Reconexion magnética de la magnetosfera con el viento solar: para lo que es
necesario analizar la configuracion y valores del CMI, en particular la componente
B, en el campo magnético de las eyectas observado por satélites al frente de la
magnetosfera. Con este estudio se podria concluir sobre la geoefectividad de las
ENC.

» Distincion de los EPS graduales e impulsivos: para buscar una correlacion mas
clara entre estos eventos con las RS y las ondas de choque en el mmedio interplan-



ctarlo.

» Anpliar el conjunto de estudio a EMC tipo halo-parcial ya que debido a la gran
escala de estas estructuras en el medio interplanetario, estos eventos podrian ser
de igual importancia para el clima espacial.

» Otras manifestaciones de actividad solar con lo que se pueda buscar la combi-
nacién de eventos con mayor geoefectividad.
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Apéndice A

Indices geomagnéticos

A.1. Indice AE

Se deriva de variaciones geomagnéticas en la componente horizontal del campo,
en observatorios ubicados en la zona aureral del hemisferio norte. Debido a que las
corrientes en el évalo auroral tiene fuertes dependencias locales es importante que para
obtener este indice se considere un gran nimero de observaciones.

Las variaciones del campo son medidas con respecto a una linea base determinada
para cada observatorio y se expresan en n'T. El indice AE estd definido como Ag=Ay—
Apr, donde Ay v Ap son respectivamente los valores maximo y minimo alcanzados en
intervalos de tiempo de un minuto. Fisicamente, los indices AU y AL miden la densidad
méxima de corriente uno en direccién este y otro en direccion oeste del electrojet
auroral; mientras que AE representa una medida global de la perturbacién. La linea
base, Ay, queda definida como Ap = (Ay + AL)2.

A.2. Indice Dst

Este indice se obtiene de considerar la desviacion de la componente horizontal H del
campo magnético respecto a una linea base, de una serie de observatorios localizados a
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latitudes medias y ecuatoriales, y a diferentes longitudes. La linea base de H se define
para cada observatorio con los valores promedio de los dias quietos (no perturbados) y
tomando en cuenta la variacién secular.

En una tormenta geomagnética, el efecto global es la reduccién de la componente
horizontal, debido al aumento e corriente en el anillo, por lo que el indice Dst es
negativo y mientras menor sea su valor, serd mas intensa la tormenta. La cafda del
campo se mide en nT y el intervalo con el que se registran estos datos es de una hora.

A.3. Indice Kp

Este indice planetario resulta del valor promedio estandarizado de indices K de 13
observatorios entre 44° y 60° de latitud geomagnética en ambos hemisferios, donde los
efectos locales de las corrientes en el évalo auroral y en el ecuador se minimizan. En el
indice K se mide la amplitud méxima en la variacién del campo magnético y se obtiene
un valor para cada tres horas.

El indice Kp toma una escala logaritmica de 0 a 9, con 9 el valor maximo de la
amplitud de la perturbacién y su valor ha sido designado para medir la cantidad de
radiacién de particulas solares a través de sus efectos geomagnéticos
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