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Resumen

Las eyecciones de masa coronal (EMC) son manifestaciones de actividad solar que in-
volucran la expulsion de grandes cantidades de masa y campo magnético de nuestra
estrella. Las EMC se propagan en el medio interplanetario (IP) alterando sus condicio-
nes. Las EMC réapidas, asociadas a ondas de choque interplanetarias, representan una
amenaza potencial a la estabilidad del entorno magnético terrestre.

Debido al riesgo que representan para la estabilidad del clima espacial terrestre, el
estudio de las EMC y ondas de choque IP es un aspecto critico para la heliofisica. Es
en este marco donde se localiza esta tesis, puesto que el objetivo de este trabajo es
colaborar en el entendimiento de la fisica que rige la propagacién de EMC rapidas y
ondas de choque asociadas.

La tesis consta de siete capitulos: un capitulo introductorio que presenta una re-
vision bibliografica del tema, cinco capitulos de investigacion y un ltimo capitulo de
conclusiones. La investigacién de este trabajo inicia explorando los posibles mecanis-
mos que rigen el acoplamiento dinamico entre las EMC y el viento solar. A esto le sigue
un estudio de los procesos fisicos que se presentan en la propagacion de EMC répidas y
ondas de choque IP y el impacto que la geometria tiene sobre la propagacién de dichas
ondas. Posteriormente, dada la importancia que tienen las ondas de choque tipo proa
en el sistema EMC-onda de choque, este tipo de choques son examinados desde una
perspectiva tedrica. Finalmente, se presenta una descripcién analitica para calcular la
propagacion de EMC rapidas y ondas de choque asociadas.

De los cinco capitulos que forman la investigacién de este trabajo, tres de ellos
son articulos publicados en revistas del SCI', otro se trata de un articulo arbitrado en
memorias en extenso y el restatnte es un manuscrito para ser enviado a una revista

1Science Citation Index. El SCI es una base de datos donde se recogen todas las contribuciones
(articulos, editoriales, cartas, revisiones, discusiones, etc.) que se puedan publicar a las revistas de
ciencia y tecnologfa indizadas por Thomson Reuters. [wikipedia.org]
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especializada del SCI. Por esta razon, la discusion y los resultados de cada capitulo de
investigacion son relativamente independientes entre si. Sin embargo, todos los capitulos
abordan diferentes aspectos de la evolucion de EMC rapidas y sus ondas de choque.

El Capitulo 1 presenta una revisioén bibliografica sobre las EMC, las ondas de choque
interplanetarias y las condiciones del viento solar. Este capitulo se enfoca en las carac-
teristicas de estas perturbaciones IP asi como las técnicas utilizadas para su deteccion
y rastreo.

El Capitulo 2 investiga los diferentes mecanismos para describir las fuerzas que
afectan la propagacién de las EMC en el medio IP, comparando diferentes modelos
analiticos presentes en la literatura. Este capitulo es un manuscrito en preparacion
para una revista de investigacion en el tema (p.e., Journal of Geophysical Research). El
objetivo del estudio es entender las diferencias y similitudes de los mencionados modelos
analiticos y las implicaciones en los estudios heliofisicos. Los resultados sugieren que el
arrastre turbulento y el intercambio de momentum lineal son los procesos dominantes
en la dindmica de las EMC rapidas en el medio IP.

El Capitulo 3 se basa en un articulo publicado en la revista Journal of Geophysical
Research donde se estudia la evolucion de las EMC rapidas y sus ondas de choque en
el medio IP. Mediante simulaciones numéricas uni-dimensionales se desarrolla un es-
tudio paramétrico para investigar las relaciones dindamicas entre las EMC, el material
perturbado por el choque (funda) y el frente de choque. Posteriormente, estas relacio-
nes dinamicas fueron caracterizadas y aproximadas a través de un modelo analitico
nombrado “pistén-choque”. Aplicando el modelo pistén-choque es posible estimar la
trayectoria de las EMC y sus choques.

El Capitulo 4 se basa en unarticulo publicado en Proceedings of the Internatio-
nal Astronomical Union. En el capitulo se discuten los efectos que la geometria tiene
sobre la propagacién de las ondas de choque IP. Se presenta también una extensién
tri-dimensional del modelo piston-choque para el caso de un choque tipo proa. Los
resultados indican que esta extension geométrica del modelo permite una mejor apro-
ximacién (cualitativa y cuantitativa) de la trayectoria de la onda de choque asociada

a la EMC.

El Capitulo 5 se basa en un articulo publicado en la revista Advances in Space Re-
search. Este capitulo desarrolla un nuevo modelo analitico MHD de una onda de choque
estacionaria tipo proa para el caso del “campo alineado”. La motivacion es proponer
una descripcién tedrica de la estructura de la mangetofunda, ya que dicha estructura
permite entender la relacién dindmica inicial entre la EMC y su onda de choque. Este

VI



modelo se puede aplicar al estudio de magnetosferas planetarias y estelares.

El Capitulo 6 se basa en un articulo publicado en la revista Solar Physics donde
se presenta una extension tridimensional del modelo pistéon-choque que se emplea para
estudiar cuatro eventos donde ondas de choque impulsadas por EMC que emitieron
estallidos de radio tipo II. Para los cuatro eventos analizados, la trayectoria calculada de
los choques reproduce la deriva de frecuencia de los estallidos de radio tipo II detectados
por la nave espacial. Adicionalmente se encuentra que, para los cuatro eventos, las
propiedades cinematicas de las EMC estan relacionadas con las fulguraciones asociadas
y el viento solar ambiente.

Finalmente, el Capitulo 7 presenta un resumen de los resultados generales y las
conclusiones del trabajo, que iluminan varios aspectos de las relaciones dinamicas que
se presentan entre la EMC, la funda y su choque.
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Abstract

Coronal mass ejections (CME) are manifestations of solar activity involving the ex-
pulsion of large amounts of mass and magnetic field from the Sun. CMEs propagate
through the interplanetary (IP) medium interacting with it and altering its conditions.
Fast CMEs, associated with IP shock waves, represent a potential threat to the geo-
magnetic stability.

Due to the risk that CMEs and IP shock waves represent for the space weather
stability, the study of these phenomena is a critical issue for heliophysics. It is within
this framework that this dissertation is located; since its objective is to contribute to
the understanding of the propagation of fast CMEs and associated shock waves.

The thesis work consists of seven chapters: an introductory chapter presents a review
of the literature, five research chapters and a final concluding chapter. The research
of this dissertation starts exploring the possible mechanisms to describe the dynamic
coupling between CMEs and solar wind. This is followed by a study of both, the
physical processes occurring during the propagation of fast CMEs and IP shock waves,
and the impact of geometry on the propagation of shock waves. Subsequently, given the
importance of the bow shocks at the initial stages of the system fast CME-shock wave,
bow shocks are examined from a magneto-hydrodynamic perspective. Finally, gathering
all the results, we present an analytical description to calculate the propagation of fast
CME and associated shock waves.

Of the five chapters that make up this thesis work, three are research articles publis-
hed in SCT journals 2, another is a refereed proceeding and the last one is a manuscript
in preparation to be sent to a specialized journal of the SCI. For this reason, the discus-
sion and the results of each research chapter are relatively independent. However, all

ZScience Citation Index is a database which gathers all contributions (articles, editorials, letters,
reviews, discussions, etc..) that can be published to the science and technology journals indexed by
Thomson Reuters. [wikipedia.org]
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chapters deal with different aspects of the evolution of fast CMEs and its shockwaves.

Chapter 1 presents a review about the CME, IP shock waves and solar wind condi-
tions. This chapter focuses on the characteristics of these perturbations of IP medium
as well as the techniques used for their detection and tracking.

Chapter 2 investigates different mechanisms to describe the forces that affect the
propagation of CMEs in IP medium by comparing different analytical models present
in literature. This chapter is a manuscript in preparation for a research journal in the
field (e.g., Journal of Geophysical Research). The aim of this study is to understand
the differences and similarities of such analytical models and the implications on he-
liophysics studies. The results suggest that the turbulent drag and linear momentum

exchange are the dominant processes in the CME dynamics through the interplanetary
IP.

Chapter 3 studies the evolution of fast CMEs and shock waves in the middle TP
and it is based upon an article published in the Journal of Geophysical Research. Using
one-dimensional numerical simulations we develop a parametric study to investigate
the dynamic relations between a CME, the material disturbed by the shock (sheath)
and the shock front. Subsequently, these dynamic relations were characterized and
approximate by an analytical model named “piston-shock”. The piston-shock model
allows to estimate the trajectory of CMEs and their shocks.

Chapter 4 depart from a paper published in the Proceedings of the International As-
tronomical Union. The chapter discusses the geometric effects on the propagation of IP
shock waves. The chapter also presents a tri-dimensional extension of the piston-shock
model for a bow shock case. The results indicate that the tri-dimensional extension of
the model allows better approximations (qualitative and quantitative) of shock trajec-
tories associated with fast CMEs.

Chapter 5 is based on an article published in Advances in Space Research. This chap-
ter develops a new MHD analytical model of a stationary shock wave for the “aligned
field” case. The motivation is to propose a theoretical description for the mangetosheath
structure, since this structure allows to understand the relationship between the CME
initial dynamics and its associated shock wave. This model can be applied to study
stellar and planetary magnetospheres.

Chapter 6 is based on an article published in the Solar Physics journal. This chapter
provides a three-dimensional extension of the piston-shock model which is applied to
study four events where shock waves, driven by CMEs, presented type II radio bursts.
For the four events analyzed, the calculated trajectory of shocks approximates the
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frequency drift of type II radio bursts detected by the spacecraft. Additionally, the
CME kinematic properties showed relationships with the associated flare and the solar
wind conditions.

Finally, Chapter 7 summarizes the overall results and conclusions of the dissertation.
The results of this thesis work illuminate various aspects of the dynamic relationships
present during the propagation of fast CMEs and associated shock waves.
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Capitulo 1

Eyecciones de masa coronal y ondas
de choque interplanetarias

Introducciéon

El viento solar (VS) se origina por la expansion libre de la atmésfera solar, resultado
de las diferencias de presion entre las regiones superficiales del Sol y el medio interes-
telar. E1 VS es un plasma (ver A.1) compuesto principalmente por electrones, protones
y trazas de iones més pesados (principalmente nicleos de helio). La baja densidad y
alta temperatura del VS provocan que sus particulas rara vez colisionen, condiciéon que
lo dota de una alta conductividad y le permite llevar congelado el campo magnético
solar. (Burlaga, 1984; Friedberg, 1987; Kivelson y Russell, 1995; Aschwanden, 2006)

En el VS se pueden distinguir dos tipos de parcelas: el viento lento y el rapido. A la
altura de la orbita terrestre el VS lento se expande con una velocidad aproximada de
450 km s! y la temperatura promedio de protones(electrones) es de 4 x 10* K(1.3 x
10° K). Mientras que el VS rdpido, a 1UA, se registra con velocidades cercanas a los
750 km s7!, con temperatura de protones(electrones) de alrededor de 2.4 x 105K (1 x
10° K). Generalmente se observa que la densidad del VS lento es mayor a la del rapido.

La diferencia entre el VS lento y rapido es su respectivo origen. Mientras que el
VS lento generalmente se asocia con regiones de campo magnético localmente cerrado
(parte superior de los casquetes coronales), el VS rapido tiene origen en las regiones co-
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1 EYECCIONES DE MASA CORONAL Y ONDAS DE CHOQUE INTERPLANETARIAS

ronales con campo magnético localmente abierto (hoyos coronales) (Kivelson y Russell,

1995).

La distribucion de las parcelas de viento lento y réapido varia con la actividad solar.
Sin embargo, en periodos de baja o moderada actividad, el VS lento es el dominante
para bajas latitudes del sistema solar. En esta region se encuentra la ecliptica y, por
lo tanto, la érbita de nuestro planeta. Por consiguiente, el VS lento es de particular
interés para este trabajo, puesto que constituye el ambiente en donde, por lo regular,
evolucionan los fendmenos que afectan a nuestro planeta. La tabla 1.1 muestra algunas
caracteristicas del viento solar medidas in-situ a la altura de la 6rbita terrestre o unidad
astronémical (1 UA) (Kivelson y Russell, 1995; Aschwanden, 2006).

Tabla 1.1: Propiedades del viento solar lento y rdpido a 1 UA. (adaptada de Kivelson y Russell,
1995 y Schrijver y Siscoe, 2009a)

Viento solar lento Viento solar rapido
Velocidad de expansién 400 4 100 km s~ ! 700 — 900 km s~ !
Campo magnético 73 nT 73 nT
Densidad de Protones ~ 10 x 10 m~3 ~3x10°m™3
Temperaturas’ T,=(4+2)x10* K T,=(24+006) x 10° K
T,=(134+05) x10°K T,=(1.04£0.2) x 10° K
Ti =T, T; ~ (mq/m,)T,
Anisotrpias? T, es isotrépico Tp1 > Ty
T, > 1T, T. <1,
Composicién (He*t/HT) 1 -30% ~ 5%
Velocidad del Sonido ~ 60 km s! ~ 120 km s*
Velocidad de Alfvén ~ 40 km s* ~ 70 km s!
Tiempo de arribo a 1 UA  ~ 4 dias ~ 2 dias

T Ty, Te y T; representan las temperaturas de protones, electrones y iones respectivamente.
T Tp1 y Ty corresponden a las temperaturas perpendicaular (L) y paralela (||) de protones

respecto de la direccién del campo magnético interplaentario.

El VS inicia su expansion en la corona solar y, a partir de esta region, se acelera
gradualmente hasta que, a una altura cercana a los 18 R (aproximadamente 0.08
UA)?, su velocidad se torna stiper magnetosénica (ver A.3) y cuasi-constante. Debido

'1UA = 149.6 x 10°km
2En este trabajo Re = 6.955 x 10°%kma 0.0465UA serd la notacién para referirnos a un radio solar.



a su alta conductividad, el VS arrastra el campo magnético coronal, el cual permea
el medio IP y se diluye a lo largo de la expansién del VS (Kivelson y Russell, 1995;
Aschwanden, 2006).

El VS puede describirse como un gas ideal politrépico, cuyo indice politrépico ()
varfa con la distancia heliocéntrica. Por ejemplo, en la corona solar se tiene que v 2 1,
mientras que en el medio IP el valor de 7 se puede asumir cuasi-constante (Meyer-
Vernet, 2007) con un valor para los electrones de 7, =~ 1.1 — 1.6 y para protones
7 ~ 1.4 — 1.6 (Riley, Gosling, y Pizzo, 2001). Sin embargo, la descripcién del VS a
través de un gas estrictamente politrépico estd limitada a unas cuantas UA puesto que,
algunos estudios indican que, més alla de 9 UA los procesos turbulentos asumen un
papel preponderante en la evolucién cinética del plasma del VS (Lopez, 1987; Smith
et al., 2001; Richardson y Smith, 2003).

Ciclo de manchas solares

La dindmica interna del Sol genera inversiones ciclicas de polaridad en el campo
magnético solar que impactan de diversas formas las regiones superficiales y atmésfera
de nuestra estrella, los patrones de corrientes del VS y la estructura del medio IP. Uno
de los efectos mas notorios de este ciclo magnético es el ciclo de manchas solares. Las
manchas solares son regiones de convergencia o divergencia del campo magnético solar,
cuya temperatura es menor que la de sus alrededores, razén por la cual aparecen como
puntos oscuros en la fotosfera (luz visible). Las manchas solares estdn intimamente
ligadas a otras estructuras y fenémenos relacionados con la actividad solar.

Con un periodo de aproximadamente 11 anos, el ciclo de manchas solares esta aso-
ciado a la incidencia de perturbaciones en el medio IP y la configuraciéon de la corona
solar. La frecuencia y energia de los fenémenos derivados de la actividad solar se in-
crementa alrededor del maximo del ciclo de manchas solares y, durante este periodo,
el campo magnético solar alcanza su mayor complejidad. La Figura 1.1 muestra cémo
cambian los patrones de viento solar durante diferentes épocas del ciclo de manchas
solares. A lo largo del minimo del ciclo de manchas (lado izquierdo de la Figura 1.1C)
aparece un cinturén de VS lento alrededor del ecuador solar y el VS rapido cubre todas
las altas latitudes (regiones polares) (Figura 1.1A). Por otro lado, durante el médximo
(lado derecho de la Figura 1.1C) se observa una estructura mas compleja con parcelas
de VS rapido y lento en todas las latitudes (Figura 1.1B).

Las variaciones en la actividad solar impactan en las propiedades fisicas del VS y
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Velocidad (km/s)

CMI (polaridad)
@ positiva
@ negativa

N

Nimero Mensual y
de Manchas solares

Figura 1.1: Perfiles de la velocidad del viento solar en funcién de la latitud heliosférica. Mediciones
in-situ tomadas por la sonda espacial Ulysses durante dos fases: minimo (A) y méximo (B) del ciclo de
manchas solares (C). Nétese cémo varian los patrones de corrientes de VS en ambos casos (adaptado
de http://solarprobe.gsfc.nasa.gov/spp_-imagegallery.htm).

en la configuracion del medio IP. Durante el minimo del ciclo de manchas, la velocidad
del VS y el campo magnético solar estan altamente estructurados, puesto que el patrén
de corrientes del VS se simplifica y el campo magnético es casi dipolar. Por otro lado,
cerca del maximo del ciclo de manchas solares se aprecia una estructura mas compleja
en todas las latitudes, con parcelas alternantes de VS répido y lento las cuales tienen
campos magnéticos con diferentes polaridades e intensidades (ver Figura 1.1).

1.1. Eyecciones de masa coronal

Las eyecciones de masa coronal (EMC)3, son manifestaciones de la actividad solar y
su incidencia esté correlacionada con el ciclo de manchas solares (Schwenn et al., 2006).
Las EMC consisten en la inyeccién de grandes porciones de materia, energia y campo

3Las EMC también son llamadas por algunos autores eyecciones coronales de masa.
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1.1 EYECCIONES DE MASA CORONAL

magnético de la atmosfera solar en el VS. Por lo regular, las EMC estan asociadas a
otro tipo de fenémenos solares como las fulguraciones, estallidos de particulas solares,
estallidos de radio y ondas de choque! IPs (Forsyth et al., 2006; Webb y Gopalswamy,
2006).

Una vez expulsadas de la corona solar, las EMC evolucionan e interaccionan con su
entorno a lo largo de su propagacién (Aschwanden, 2006). La Figura 1.2 muestra algu-
nas caracteristicas generales de las EMC. El panel A de la figura exhibe la frecuencia
de EMC por dia en funcién del tiempo, coincidiendo el maximo de incidencias con el
méximo de manchas solares (2000-2002, ver Figura 1.1C). Mientras que los paneles B
y C de la figura muestran algunas propiedades estadisticas de las EMC en la corona so-
lar. Estos estudios sefialan que la masa de una EMC oscila entre 10! y 10°kg (Figura
1.2C) y que sus velocidades iniciales se encuentran en el rango de 100 — 2500 km s~!
(Figura 1.2B) (Hundhausen et al.; Vourlidas et al., 2002).

o

020 15

1=
-
@

10t
0.10

Fraccion
Eventos (%)

°
]

°
8

ok )
0 500 1000 1500 2000 2500 10" 102 30 10M 10¥
Velocidad (km/s) Masa (kg)

Frecuencia de EMC (por dia)

Figura 1.2: Observaciones de EMC hechas por SOHO/LASCO durante el periodo 1996-2005. A)
Nimero de EMC por dia. B) Distribucién de las velocidades medidas por corondgrafos (velocidades
aparentes) C) Histograma de la distribucién de masa de EMC. (A y B adaptados de Schwenn et al.
(2006) y C adaptado de Vourlidas et al. (2002))

Deteccion

Las EMC pueden observarse (en longitudes de onda visibles) mediante corondgra-
fos. Los corondgrafos registran la densidad de la corona solar por medio de la disper-
cion Thompson proveniente de los electrones del plasma coronal. Las observaciones de
cornografo cubren con relativa claridad el rango de 2 — 32 R,. Estas observaciones
permiten conocer la posicién, velocidad y masa de las eyectas (Vourlidas et al., 2000,
2002). Todavia en las vecindades del Sol, las emisiones de radio pueden ser usadas para

4A lo largo de este trabajo se utilizardn indistintamente onda de choque y choque.
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estimar la densidad y la temperatura de las EMC (Aschwanden, 2006). A distancias
mayores, instrumentos como SMEI/Coriolis (Webb et al., 2006) y HI/STEREO (Ha-
rrison et al., 2009) son ttiles para el seguimiento de perturbaciones en la densidad del
VS. Estos instrumentos son capaces de registrar datos en aberturas angulares de hasta
360°.

La deteccién de EMC se puede realizar también a través de mediciones in-situ de
las condiciones del medio IP. Estas mediciones son realizadas por las misiones espa-
ciales ubicadas en distintas posiciones de la helidésfera. Otra opcion para rastrear la
posicién y velocidad de EMC/choques interplanetarios es a través del estallido de ra-
dio tipo II asociado al evento (Reiner, Kaiser, y Bougeret, 2007; Gonzalez-Esparza y
Aguilar-Rodriguez, 2010). Finalmente, las perturbaciones de densidad en el MI pueden
ser registradas por medio del centelleo interplanetario (CIP) (Manoharan, 2010), que
permite aproximar los valores de la densidad, posicién y velocidad de dichas perturba-
ciones.

Todas las técnicas mencionadas tienen uno o mas problemas asociados como: errores
de paralaje, incertidumbres asociadas y baja sensibilidad. Por ejemplo, la baja sensi-
bilidad de SMEI hizo que solo pudiera registrar 39 de las 139 EMC que impactaron
a la Tierra durante su primer afio y medio de operaciéon (Webb et al., 2006). Otro
ejemplo son las observaciones de corondgrafo, con el error asociado a una proyeccion
bidimensional de un fenémeno tridimensional. Finalmente, el CIP registra variaciones
en la densidad, que pueden estar asociadas a regiones de interaccion de corrientes,
propagacién de ondas de choque o EMC.

En general no es posible combinar todas las técnicas para el rastreo sistematico
de EMC, puesto que se presentan dificultades de indole técnico, casuistico, etc. Esta
circunstancia lleva a que la mayoria de los estudios utilicen un niimero muy limitado
de datos, que por lo regular se reduce a las vecindades del Sol y mediciones in-situ a
1 UA. Sin embargo existen trabajos que siguen la propagacién de de EMC en el medio
IP. Algunos ejemplos son los estudios de Manoharan (2006), Pohjolainen et al. (2007) y
Bisi et al. (2010) que combinan multiples técnicas como observaciones de corondgrafo,
centelleo interplanetario, estallidos de radio tipo II y mediciones in-situ.

1.1.1. Inicio de una eyeccion de masa coronal

Las EMC, en general, se originan en zonas de la atmdsfera solar llamadas regiones
activas que se localizan en la parte superior de las manchas solares. Las regiones activas
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estan ligadas con la actividad magnética de nuestra estrella y aparecen como zonas
inusualmente brillantes en imagenes ultravioletas (UV) y de rayos X de la corona solar.

Regiones activas

En una regién activa, el campo magnético coronal es intenso (~ ¢T') y estd local-
mente cerrado. Esto se puede apreciar en el panel 1 de la Figura 1.3, donde se muestra
un magnetograma. En este panel se observan “sumideros” (zonas negras) y “fuentes”
(zonas blancas) del campo magnético asociado a la regién activa. El panel 2 de la fi-
gura muestra una imagen en Ha (cromosfera) que exhibe altas concentraciones de H+
(zonas claras) que coinciden con la zona de las fuentes-sumideros de campo magnético.
Finalmente, los paneles 3 y 4 de la Figura 1.3 exhiben imégenes UV y en rayos X de
la corona solar; donde se aprecian los abrillantamientos formados por las arcadas de
plasma, caliente y denso, que siguen las lineas de campo magnético cerrado de la region
activa (Gopalswamy et al., 2006).

Fulguraciones

En las regiones activas, ademas de originarse las EMC, también se presenta otro
fenémeno de importancia para la fisica espacial: las fulguraciones. Una fulguracién se
registra como un abrillantamiento local de la cromosfera observado en Ha y por el
rapido aumento en la emision de rayos X y UVs en escalas de tiempo que van desde
algunos minutos hasta una hora (Schrijver y Siscoe, 2009b).

La Figura 1.4 muestra el abrillantamiento que ocurre durante una fulguracién en el
plasma de una regién activa. El plasma esté encerrado en la “cuerda” magnética (tra-
duccién de flux rope) y su abrillantamiento permite apreciar la topologia de las lineas
de campo magnético. Por lo regular este abrillantamiento se presenta en diferentes
lugares de la regién activa. (Schwenn et al., 2006)

Las EMC y fulguraciones son dos manifestaciones de un mismo fenémeno subyacen-
te: la reconexién magnética de los campos magnéticos solares. La reconexion magnética
permite la liberacién espontanea de energia almacenada en el campo magnético a través
de cambios rapidos en la configuracién de éste (Schrijver y Siscoe, 2009b).

La relacién entre EMC y fulguraciones también abarca el marco empirico. Zhang
et al. (2001); Zhang et al. (2004); Zhang y Dere (2006) y Gallagher, Lawrence, y Dennis
(2003) han realizado estudios de cémo una EMC inicia su propagacién y su relacién con

7
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Figura 1.3: Ejemplos de estructuras de campo magnético solar de gran escala; como regiones activas
(active regions) y filamentos (filaments) con campo magnético cerrado y hoyos coronales (coronal
holes) con campo magnético abierto. Las imagenes muestran capturas del Sol durante octubre 17-
18 de 1999 en 4 longitudes de onda: (1) un magnetograma longitudinal, (2) una imagen en He, (3)
una imagen EUV (de extremo ultravioleta 195A) y (4) una imagen de rayos X suaves. (Adaptado de
Gopalswamy et al. (2006))

la fulguracién asociada (cuando existe). Estos estudios concluyen que el periodo donde
se presenta un rapido aumento en la emisién de rayos X de la fulguracion coincide con
el lapso de tiempo en el cual la EMC adquiere, para todo fin practico, su velocidad
inicial de propagacion.

La Figura 1.5 muestra un ejemplo de lo comentado en el parrafo anterior. En la
figura se grafican las posiciones (panel A) y velocidades (panel B) medidas por medio
de coronégrafo de la EMC registrada el 11 de junio de 1998. Sobrepuesto en el panel
B, también se muestra el perfil de flujo de rayos X de la fulguracion asociada a este
evento. En el panel derecho de la figura se puede apreciar la notable concordancia entre
la fase creciente del flujo de rayos X (linea continua) y el incremente en la velocidad
de la EMC (+), periodo de tiempo que abarca de las 10:00 a las 10:30 horas.

8
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Figura 1.4: Abrillantamiento del plasma (regién oscura), encerrado en los campos magnéticos de
una regién activa, provocado por la fulguracién del Dia de la Bastilla, 14 de julio del 2000. La imagen
estd tomada a una longitud de onda de 1954 (EUV) y se muestra en colores invertidos. (Adaptado
de Schwenn et al. (2006))
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Figura 1.5: EMC del 11 de junio de 1998. (A) Altura heliocéntrica y (B) velocidad como funciones
del tiempo. Los valores de la EMC estan senalados por + con sus respectivas barras de error. La linea
continua del panel B es el flujo de rayos X detectado por GOES en escala arbitraria. (adaptado de
Zhang et al. (2001)).

Velocidad inicial de una EMC

La expulsion y aceleracién inicial de una EMC, i.e. el dotar de energia cinética a la
EMC, parece tener un corto alcance, limitdndose a unos cuantos radios solares (Rg)
(Vrsnak et al., 2004; Zhang y Dere, 2006). Sin embargo, no se tienen del todo compren-
dido los procesos que inician la propagacion de una EMC. Existe un amplio espectro de
modelos para describir cémo una EMC es inyectada al medio IP. Aschwanden (2006);
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Forbes et al. (2006); Miki¢ y Lee (2006); Schrijver y Siscoe (2009b); Mittal y Narain
(2010) hacen un revisiéon de muchos de éstos.

En lo que coinciden la mayoria de los modelos es que las regiones de la corona
solar con intenso campo magnético son la principal fuente de energia de las EMC y
que la reconexién magnética juega un papel importante. Hay estudios que sustentan
esta afirmacién. Por ejemplo, Vourlidas et al. (2000) después de hacer un andlisis de
las densidades de energia en la corona solar, concluye que el campo magnético coronal
es el agente principal en la formacién y expulsion de las EMC asi como generacién
de fulguraciones. Debido a que la energia de una EMC y una fulguracién proviene
del campo magnético coronal, se puede esperar que la temprana evolucién de ambos
fenémenos esté relacionada.

EMC Fulguracion

Fase 1 - Inicio - Pre-Fulguracién
Fase 2 - Aceleracion - Aumento de Flujo
Fase 3 - Propagacion - Decaemiento

Etapa 1 - Inestabilidad - inicio

Etapa 2 - Principal liberacion de energia - aceleracion

Pico - Liberacion de energia decrece - maximo
de la velocidad de la EMC

Etapa 3 - Decremcimiento de flujo de rayos X - propagacion
de la EMC.

EMC (velocidad)
Fulguracion (flujo de rayos X suaves)

> |
L | L |

Etapa 1 Etapa 2 Etapa 3

-
-

Tiempo

Figura 1.6: Esquema de la evolucién de la velocidad de una CME (en la baja corona) y su relacién
con la evolucién temporal de flujo de rayos X suaves de la fulguracion asociada. La evolucion de la
EMC puede presentar tres etapas: inicio, aceleracién y propagacion; éstas corresponden a las etapas
pre-fulguracién, aumento de flujo y disminucién de flujo respectivamente (adaptado de Zhang y Dere
(2006)).

La conclusién del parrafo anterior es consistente con los resultados de Zhang y
Dere (2006) y que se resumen en la Figura 1.6. La figura muestra un esquema de la
evolucion inicial de la velocidad de una EMC y la fulguracion asociada. En la etapa

10



1.1 EYECCIONES DE MASA CORONAL

1 (pre-fulguracién) se forma la estructura de la EMC e inicia lentamente su propaga-
ciéon. Mientras que en la etapa 2, se presenta la aceleracion principal de la EMC que
estd asociada a la fase ascendente de la fulguracién (un aumento repentino de los flujos
de rayos X). Durante este intervalo se da la principal liberacién de energia y la EMC
adquiere casi su velocidad final de propagacion. Finalmente, en la fase 3, la velocidad de
la EMC sufre pocas alteraciones y el flujo de rayos X decae para regresar a los valores
pre-fulguracién. De esta forma, la duracién de la fase 2 (aumento del flujo de rayos X
de la fulguracién) se puede utilizar como una aproximacién al tiempo en el cual una
EMC recibe su principal inyecciéon de energia cinética. Es pertinente senalar que este
resultado se debe de tomar con cuidado, puesto que Moon et al. (2004) muestran que
lo anterior no necesariamente se cumple para todos los casos.

EMC en la corona solar

Una de las formas tempranas para registrar una EMC es por medio de corondgra-
fos. La Figura 1.7 muestra una imagen de corondgrafo tomada por LASCO/SOHO
(Domingo, Fleck, y Poland, 1995), donde las diferentes tonalidades se relacionan con
la densidad de electrones (del plasma) siendo las zonas mas claras las regiones con
mayores densidades. En la figura se muestra una imagen caracteristica de EMC en el
limbo solar.

Aproximadamente el 30 % de las EMC vistas por LASCO parecen estar constituidas
por tres elementos: (1) un cascarén externo (brillante), que es seguido por una (2)
cavidad (regién oscura) y, ubicado en el centro de la cavidad, se encuentra (3) un
nicleo brillante (Gopalswamy et al., 2006). En la Figura 1.7 (en la esquina inferior
izquierda) se senalan los elementos de la estructura tripartita de una EMC en luz
blanca. El cascarén puede estar formado por materia de la EMC y material coronal
barrido por la eyecta y se considera que la densidad de este material ~ 10 veces la
densidad del medio ambiente coronal. Por otro lado, el material de la cavidad es de
menor densidad, pero posiblemente posee campos magnéticos mucho maéas intensos.
Por su parte, al niicleo se le relaciona con material proveniente de la expulsion de
una prominencia, que regularmente muestra una estructura de campos magnéticos
helicoidales intensos (Kunow et al., 2006; Schrijver y Siscoe, 2009b). Cabe senalar que
la estructura anteriormente descrita no siempre es apreciable, debido a los errores de
proyeccion asociados a las observaciones de corondgrafos.

A través de observaciones simultdneas de los corondgrafos de la mision STEREO
(Keiser et al., 2008), Thernisien, Vourlidas, y Howard (2009) han desarrollado una
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Figura 1.7: Estructura de una EMC vista en luz blanca (SOHO/LASCO). Se sefialan el cascarén
oscuro, la cavidad y el nucleo. La circunferencia negra indica la posicién y tamano del disco solar. La
imagen fue tomada el 20 de diciembre de 2001 y se han invertido los colores. (adaptado de Gopalswamy
et al. (2006)

técnica que les permite aproximar la forma de una EMC en las vecindades del Sol. En
la Figura 1.8 se muestra la descripcion de la geometria inicial de las EMC asociadas
a cuerdas magnéticas. En la figura podemos apreciar que la parte frontal es adecua-
damente descrita por un toroide circular, mientras que la parte trasera se deforma
prolongandose hasta la superficie solar.

Moadelo /

para la forma “ e ~

de una EMC 37 N2
- O

Figura 1.8: Representacién del cascarén toroidal. (a) Vista general y (b) corte transversal. La linea
segmentada es marca la parte central del cascarén. El origen O representa el centro del Sol. (c)
Parametros del modelo. La linea segmentada representa los limites del cascarén, ¢ y € son la longitud
y latitud, respectivamente y v es el dngulo de inclinacién respecto del eje de simetria del cascarém.
(Adaptado de Thernisien, Vourlidas, y Howard (2009))

Cuando se implementa este modelo al estudio de eventos se obtienen resultados
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como los que exhibe la Figura 1.9. Los paneles superiores (A y B) de la figura son
las observaciones realizadas por los respectivos corondgrafos de la mision STEREO,
en el lado izquierdo esta el campo de vision de STEREO B y del lado derecho el de
STEREO A. En los paneles inferiores, sobrepuestos a las observaciones, aparecen los
resultados del modelo de Thernisien, Vourlidas, y Howard (2009). En el panel (C) se
observa que el toroide tiene una direccion casi paralela a la direccién del observador;
mientras que en el panel (D) la estructura practicamente se propaga perpendicular a
la linea de vision.

Figura 1.9: Estudio del evento del 26 de abril de 2008. Los paneles superiores (A y B) son las
imégenes (en color invertido) de COR2-B y CORI1-A correspondientes a las 17:52 TU. Los paneles
(C y D) muestran las mismas imagenes con los resultados del modelo sobrepuestos. (Adaptado de
Thernisien, Vourlidas, y Howard (2009))

EMC en la 6rbita terrestre

Las EMC pueden ser directamente registradas en el medio interplanetario por mi-
siones (sondas) espaciales. Estas sondas hacen mediciones in-situ del flujo de particulas
y campo magnético del VS. Un problema importante es poder identificar el transito de
una EMC en los registros in-situ, para esto se tiene un conjunto de propiedades fisicas
o firmas que distinguen a una EMC del VS ambiente. (Zurbuchen y Richardson, 2006)

13
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Las firmas de las EMC son variadas y dificilmente se presentan simultanemente. Las
firmas mas comunes que senalan el transito de una EMC en los registros in-situ son:
alta concentracién de particulas alfas (composiciéon anémala), temperaturas anormal-
mente bajas de protones (posible expansién), densidades bajas (expansién), velocidad
diferente a la del medio ambiente (muchas veces perfil de expansién), campo magnético
superior al del VS ambiente; por mencionar las méas comunes (Zurbuchen y Richardson,
2006). En general, cuando una EMC se desplaza con una velocidad super-magneto-soni-
ca, estas firmas estan precedidas por una onda de choque interplanetaria. La Tabla 1.2
lista algunas firmas asociadas al transito de EMC in-situ a 1 UA.

Tabla 1.2: Firmas in-situ de EMC a 1 UA. En el campo magnético (B), dindmica del plasma (P),
composicién del plasma (C) y particulas supratérmicas (S). (tomada de Zurbuchen y Richardson
(2006))

Firma Registro in-situ

B1: Rotacion de B > 30°, suave
B2: Intensificacion > 10 nT

B3: Mayor homogeneidad

B4: Discontinuidad en las fronteras de la EMC

B5: Nubes Magnéticas <1, (= QB"QI‘;—Blg)

P1: Perfil de expansién decrecimiento monétono de la
velocidad del material de la eyecta

P2: Baja densidad <lcm™

P3: Baja temperatura de protones

P4: Baja temperatura de electrones T, <6x10* K

P5: Desproporcion en temperatura elctron-proton T, > T,

C1: Aumento de nicleos de helio (a’s) He*" /H+ > 8%

C2: Aumento de ionizacién en oxigeno 0™ /0% > 1%

C3: Inusuales estados ionizados del hierro

C4: Trazas de helio ionizado He™ /He*" > 0.01%

S1: Flujos bidireccionales de electrones
S2: Flujos bidireccionales de iones (MeV)

En la Figura 1.10 se muestra una medicién in-situ del paso de una EMC a 1 UA. El
evento inicia con una onda de choque el 19 de marzo alrededor de las 12 horas senalada
por la primera linea vertical (de izquierda a derecha) punteada del lado izquierdo.
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El choque se caracteriza por el aumento stubito en todos los parametros de plasma
(velocidad, densidad y temperatura) y la magnitud del campo magnético. La region
que le sigue al choque es la funda, cuyo transito dura cerca de 6 horas y, posteriormente,
alrededor de las 18 horas del mismo dia, la segunda linea indica el inicio del transito
de la EMC. La tultima linea, a las 0 horas del 22 marzo, indica el final de la EMC.

Se puede observar, en la Figura 1.10, que las componentes del campo magnético
By/B y Bz/B se asemejan a funciones coseno y seno, respectivamente. Este comporta-
miento sugieren que el campo magnético del material de la EMC posee una geometria
helicoidal. También es claro que la magnitud del campo magnético (|B|) exhibe un
maximo en el centro de dicho material, regién donde se registra un decremento abrup-
to en el valor de la 8 del plasma, indicando que los efectos magnéticos son dominantes
en el desarrollo dindmico de este material.

Por otra parte, la magnitud de la velocidad de protones (Vp) es mondtona decre-
ciente; ndtese también que la densidad (Np) y temperatura (7'p) de protones dentro
de la EMC tienen valores menores respecto al viento solar ambiente. Estas ultimas
tres condiciones sugieren que la EMC se esta expandiendo, expansion que parece estar
sostenida, principalmente, por la presién magnética (f < 1). Finalmente, en el panel
inferior, se tiene la presién total (p) (térmica y magnética); ésta muestra un aumento
respecto del valor del VS ambiente en la regién de la funda, mientras que en el material
de la EMC crece suavemente hasta alcanzar un valor maximo, para después decrecer
al valor del VS ambiente. Este valor “méximo” dentro del material de la EMC algunos
autores lo relacionan con un “obstaculo magnético” (Russell, Jian, y Shinde, 2005).

1.1.2. Eyecciones de masa coronal rapidas

En este trabajo se entenderd por una EMC rapida a toda aquella eyeccién de masa
coronal cuya velocidad exceda, cuando menos por una velocidad local magnetosénica,
la velocidad del viento solar ambiente. Por su condicién stiper magnetosonica, una EMC
rapida regularmente esté asociada con un choque interplanetario. En general, las EMC
no rapidas carecen de onda de choque asociada.

La Figura 1.11 muestra, esquematicamente, la estructura més aceptada para una
EMC rapida en el medio interplanetario. En la figura aparecen cuatro grandes regiones:
(1) viento solar ambiente; (2) onda de choque (perturbacién energética que precede a
la EMC, linea negra); (3) funda (viento solar transformado por el choque); y (4) EMC
(plasma anémalo y répido inyectado al viento solar). Las flechas negras representan las
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Figura 1.10: Observaciones de la misién Wind de una EMC a 1 UA. De arriba a abajo: cosenos
directores del campo magnético interplanetario, magnitud del campo magnético, velocidad del VS,
densidad de protones, temperatura de protones, beta del plasma y presién total. Se senalan la posi-
cién del choque (discontinuidad), el espacio que ocupan la Funda y la EMC (obstéculo magnético).
(adaptado de Jian et al. (2006))

lineas de campo magnético del VS.
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Figura 1.11: Esquema de la estructura de una EMC répida. (adaptado de Zurbuchen y Richardson
(2006))

Propagacion de EMC rapidas

La propagacion de una EMC esté afectada por diversos agentes dindmicos (Dryer,
1994). Cerca de la superficie solar los procesos magnéticos y térmicos condicionan las
etapas iniciales. Mientras que los efectos inerciales y viscosos del VS se convierten en un
factor importante para la propagacion de las EMC para distancias mayores al punto
super-alfvénico (~ 18Rg) (Vrsnak, Sudar, y Ruzdjak, 2005; Vrsnak, 2008). El peso
especifico de los agentes fisicos definiran la evolucién de la trayectoria de las EMC. Por
consiguiente, para poder describir la propagacion de las EMC es necesario entender los
procesos fisicos que la gobiernan.

La Figura 1.12 muestra la evoluciéon heliocéntrica de la velocidad de 6 EMC-choques
combinando observaciones de corondgrafo, CIP y mediciones in-situ. Los primeros pun-
tos (hasta 30 Ry) corresponden a las observaciones de la velocidad de las EMC inferi-
das del andlisis de las peliculas de los coronégrafos LASCO/SOHO (Domingo, Fleck,
y Poland, 1995). Estos datos muestran que para velocidades menores a 1000km s~
se presenta una propagacién con una velocidad cuasi-constante y, en el caso de los
tres eventos mas rapidos, exhiben una clara desaceleracion. Los siguientes puntos en
la grafica corresponden a las observaciones de CIP (alrededor de los 80-100 Rg), en
donde se puede apreciar que las perturbaciones de densidad asociadas a la propagacion
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Figura 1.12: Evolucién de la velocidad de EMC-choque en el medio interplanetario utilizando me-
diciones de corondgrafo, centelleo interplanetario e in-situ a 1 UA (adaptado de Manoharan (2006)).

de las EMC-choques con velocidades superiores a los 500km s~! se desaceleraron. La

eyecta que se propaga a 400km s~ (aproximadamente la velocidad del VS) no presenta
aceleracién apreciable, mientras que la velocidad de la EMC mé4s lenta (~ 300km s~!)
se acelera. Finalmente, la grafica incluye puntos a 1 UA (215 R) que corresponden a
las observaciones in-situ. Posicion donde se observa que las velocidades de todos los
eventos tienden a un valor cercano a los 500 km s~1, i.e. la velocidad del VS.

El estudio de Manoharan (2006) sugieren que se presentan dos etapas en la evolucién
del sistema EMC rapida y onda de choque asociado:
= baja aceleracion, se alcanza una velocidad méaxima que, en algunos casos, se

mantiene por cierto tiempo.

= alta aceleracion, cuyo valor es negativo para el caso de las EMC répidas. En esta
etapa la velocidad tiende al valor del viento ambiente.
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1.1 EYECCIONES DE MASA CORONAL

Resultados similares son obtenidos separadamente por Pohjolainen et al. (2007) y
Gonzalez-Esparza y Aguilar-Rodriguez (2009). Mientras que Pohjolainen et al. (2007)
estudian dos EMC réapidas combinando los tres tipos de observaciones utilizadas por
Manoharan (2006), Gonzalez-Esparza y Aguilar-Rodriguez (2009) lo hacen a través de
aproximar la velocidad de la EMC/choque por medio del estallido de radio asociado a
diferentes EMC rapidas.

En este punto es importante senialar que existen estudios acerca de la propagaciéon
de EMC con resultados diferentes. Por ejemplo, Gopalswamy et al. (2000); Gopalswamy
et al. (2001) utilizan registros de corondgrafo y mediciones in-situ (1U A) para proponer
un modelo para calcular tiempos de transito de EMC. En estos estudios se considera
que una “aceleracion efectiva” actia sobre la EMC hasta una distancia de cese. Para
distancias mayores a la distancia de cese, la velocidad de la EMC se mantiene constante.

La idea de Gopalswamy et al. (2001) es retomada y desarrollada por Reiner et al.
(2005); Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007); quienes estudiaron un conjunto de EMC-
choques que produjeron emisiones de radio tipo II. En este estudio, analizando las
emisiones tipo II y utilizando datos in-situ, los autores concluyen que la velocidad de la
EMC posee dos etapas: (1) alta desaceleracién que actiia hasta cierta distancia; seguida
por (2) una propagacién con velocidad constante. Sin embargo, no se hace una discusién
acerca de la diferencia que existe entre la velocidad del choque (atribuible al andlisis de
los estallidos tipo II) y la velocidad de la EMC (datos de corondgrafo), esta diferencia
puede llegar a ser importante de acuerdo a Corona-Romero (2009); Gonzalez-Esparza,
Corona-Romero, y Aguilar-Rodriguez (2009).

De esta forma, se tienen los trabajos de Manoharan (2006); Pohjolainen et al. (2007);
Gonzalez-Esparza y Aguilar-Rodriguez (2009) cuyos resultados sugieren que las EMC
rapidas (y sus choques) presentan una primera etapa en su velocidad, donde se alcanza
un valor maximo para después desacelerarse gradualmente. Sin embargo, Reiner et al.
(2005); Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007) concluyen que las EMC répidas inician su
propagacion desacelerandose hasta una distancia dada a partir de la cual la propaga-
cién de la CME es balistica. Estos resultados son inconsistentes y posiblemente una
interpretacion diferente de los datos y resultados podria conciliar estas posturas. Sin
duda se requieren mas estudios para resolver este problema.

En lo que ambas perspectivas coinciden es en que las EMC rapidas sufren una des-
aceleracion después de ser inyectadas al medio IP, desaceleracion que esta relacionada
con la velocidad del VS. Desde hace algunos anos se han desarrollado una serie de
estudios concentrados en la desaceleracion de las EMC rapidas entre el Sol y la Tierra,
Forbes et al. (2006); Miki¢ y Lee (2006) hacen una revisién de algunos de ellos. La
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1 EYECCIONES DE MASA CORONAL Y ONDAS DE CHOQUE INTERPLANETARIAS

mayoria de estos modelos tratan a la aceleracién y desaceleracion de las EMC como
una interaccién inercial (intercambio de momento) o viscosa (fuerza de arrastre) con

el VS.

Entender la dinamica de una eyecta rapida y su choque a lo largo de su evolucién
nos lleva a poder predecir su arribo a la Tierra y prevenir sus efectos en el ambiente
terrestre. Sin embargo, el problema de la propagacién de las EMC rapidas es complejo,
puesto que ademas de depender de las propiedades especificas de cada EMC, también
dependera de las propiedades y estructura del medio IP e, incluso de los efectos de la

onda de choque asociada, valores que no se pueden conocer con certeza (Cho et al.,
2003; Wen, Filie-Maia, y Wang, 2007).

1.2. Ondas de choque interplanetarias

Una onda de choque es una perturbacién energética que se propaga a través de un
medio con velocidades superiores a las velocidades caracteristicas del medio (Landau y
Lifshitz, 2005b). En el caso particular de la heliofisica, las ondas de choque interplane-
tarias son perturbaciones altamente energéticas que se propagan a través del VS con
velocidades super magnetosonicas que alteran las condiciones del medio IP.

1.2.1. Formacién de una onda de choque

Cuando una perturbaciéon en un gas es suficientemente energética, el perfil de velo-
cidad de la onda asociada a la perturbacién se distorsiona gradualmente a una “onda
empinada”. Tal distorsién cobra importancia cuando los gradientes de presion, densi-
dad y temperatura provocan que los procesos disipativos del gas no sean despreciables.
Cuando estas condiciones se presentan, la mencionada perturbacién se ha convertido en
una onda de choque y se propaga a velocidades superiores a la velocidad caracteristica
del medio.

En el caso de los gases neutros, el espesor de transicion de una onda de choque
es del orden de magnitud del camino libre medio de las particulas del gas (Landau y
Lifshitz, 2005b). Mientras que en el caso de un plasma no colisional, este espesor es del
orden de la longitud inercial de iones® (Treumann, 2009), que a la altura de la érbita

°La longitud inercial de iones se define como c/wy;, con ¢ la velocidad de la luz en el vacio y wy; la
frecuencia de plasma del i6n.
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terrestre es < 1073 R, Por lo tanto, desde una perspectiva macroscépica, las ondas de
choque interplanetarias se puede asumir como discontinuidades que separan al fluido
perturbado por el choque, del fluido no perturbado. En este trabajo adoptaremos esta
vision y consideraremos a una onda de choque como una discontinuidad que separa a
dos plasmas con caracteristicas diferentes.

1.2.2. Efectos de las ondas de choque

Dado que la velocidad de una onda de choque es superior a la velocidad carac-
teristica del medio, las modificaciones que una onda de choque produce al propagarse
no pueden ser “asimiladas” por el medio. Esto hace que el material que no ha atrave-
sado el choque (corriente arriba) posea caracteristicas distintas a las del material que
ya lo ha hecho (corriente abajo). Las principales diferencias entre el material corriente
arriba (subindice 1) y corriente abajo (subindice 2) se reflejan principalmente en la
presion térmica (ps > p1), la densidad (py > p1), la velocidad (vy > v1) y en la entropia
(S2 > S1).

Para conocer cuantitativamente los efectos de una onda de choque sobre el plasma
por el cual se propaga, se utilizan las condiciones de salto de la magneto hidrodinamica
(MHD) o relaciones MHD de Rankine-Hugoniot. Estas hacen uso de las ecuaciones de
conservacion MHD (ver Seccién A.2), desde el marco de referencia del choque, para
conocer las caracteristicas del material corriente abajo a partir de los valores corriente
arriba (ver Ecuaciones A.12).

Las ecuaciones de salto mencionadas pueden simplificarse a través de suponer al
plasma un gas politropico. Estas ecuaciones fueron deducidas, para el caso general,
por Petrinec y Russell (1997). Las ecuaciones politrépicas de salto para plasmas, a
diferencia de sus contrapartes hidrodinamicas, son complejas y requieren de amplia
informacion de las condiciones corriente arriba del plasma. En particular la geometria
presente entre el campo magnético y la velocidad del plasma condicionan de forma
importante los resultados para este caso.

1.2.3. Propagacion de una onda de choque

Las alteraciones que la onda de choque produce a lo largo de su propagacion, au-
mentan la energia cinética e interna del plasma. Energia que proviene de la misma onda
de choque y que se refleja en la gradual reduccion de la velocidad de propagacion del
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choque, cuando el choque no tiene una fuente de energia externa. Por lo tanto, la onda
de choque disipa su energia a través de acelerar, comprimir y calentar al plasma por
el cual se propaga. Este proceso de disipativo hace que una onda de choque tienda,
asintéticamente, a una perturbacion MHD.

Dado su caracter disipativo, una onda de choque requiere inyeccién continua de
energia para no decaer en una onda MHD. Esta condicién permite dividir a las ondas
de choque en dos clases: ondas de choque impulsadas (driven shocks) y ondas en decai-
miento (blast shocks). Las ondas de choque impulsadas reciben energia de algiin agente
externo, lo cual les permite reponer la energia que ceden al ambiente. Por su parte, la
energia de las ondas que decaen disminuye conforme el choque se propaga.

El estado energético de una onda de choque y las propiedades del medio por el cual
se propaga condicionan las caracteristicas de su propagacién. Por ejemplo, mientras una
onda impulsada puede mantener constante su velocidad de propagacion, la velocidad
de una onda que decae disminuye monotonamente.

Quiza los primeros estudios que resuelven cuantitativamente la propagacién de on-
das de choque fueron realizados por Sedov (1946) y Taylor (1950). Ellos, a través de
analisis dimensional, resuelven la posicién y la velocidad de un frente de choque que
decae en un medio homogéneo. Posteriormente Cavaliere y Messina (1976) generalizan
estos resultados tomando en cuenta la geometria del medio y la condicién energética
de la onda de choque (ver A, Seccién A.5).

1.2.4. Tipos de ondas de choque

Dada su complejidad, en el caso de la magneto hidrodinamica se pueden presentar
diferentes tipos de ondas de choque. Estos dependeran, principalmente, de las condicio-
nes entre la velocidad del plasma y su campo magnético. La Tabla 1.3 muestra algunos
tipos de ondas de choque MHD que se pueden presentar en un plasma y sus efectos en
el material corriente abajo.

Las ondas de choque mas comunes en los fenémenos heliofisicos son las rapidas, sin
que esto excluya el resto de los casos. El panel izquierdo de la Figura 1.13 muestra
un esquema de los efectos de las ondas de choque lentas y rapidas sobre las lineas
de campo magnético. En la figura se aprecia que, para el caso de un choque rapido
la intensidad del campo aumentard (aumenta la densidad de lineas de campo) y su
direccién se alejara de la normal del choque (7). Por otra parte, en un choque lento la
intensidad del campo disminuye (se distancian las lineas de campo) y el angulo (0p,,)
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Tabla 1.3: Posibles tipos de ondas de choque MHD. De izquierda a derecha: choque, orientacién del
campo magnético y efectos en el material corriente abajo. (adaptada de Kivelson y Russell (1995))

Tipo de choque Caracteristica Descripcion

Cuasi-paralelo By ~ 0 (0y, < 45°) Campo magnético no sufre modificacién.

Cuasi-perpendicular B, = 0 (6, > 45°) La presion del plasma y el campo magnético
se incrementan.

Oblicuo répido B,#0y B #0 La presion del plasma y el campo magnético
se incrementan; el campo magnético se aleja
de la normal.

Oblicuo lento B,#0y B, #0 La presion del plasma se incrementa,
mientras que el campo magnético decrece y
se acerca a la normal.

Oblicuo intermedio B, #0y B; #0 Semi-rotaciéon del campo magnético (180°)
respecto al plano del choque; incremento en
densidad de plasmas anisotrépicos.

Donde 0, se define como el déngulo que forman la direccién normal a la superficie del choque (1) y
el campo magnético rio arriba Bj.

Los subindices ¢ y n indican las direcciones tangenciales y normales al frente de choque, respectiva-
mente.

entre el campo magnético (B) y la normal (7) al frente de choque disminuye.

La orientacién del campo magnético respecto de la onda de choque (fg,) tiene un
peso importante en los efectos de las ondas de choque MHD. Esto se ilustra en el panel
derecho de la Figura 1.13. En la figura se aprecia que en un choque cuasi-paralelo se
favorece el “rebote” de algunas particulas hacia la regién corriente arriba, siguiendo la
linea magnética por la que viajaban. Mientras que en el caso cuasi-perpendicular, la
orbita de la particula puede atravesar el frente de choque junto con la linea de campo
magnético que estd siguiendo. (Kivelson y Russell, 1995)
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Figura 1.13: (A) Configuracién del campo magnético para un choque rdpido (lineas continuas) y
para un choque lento (lineas segmentadas). En el caso de un choque rdpido las lineas de campo se
acerca (aumenta la magnitud del campo) y la direccién se aleja de la normal; mientras que en un
choque lento las lineas se separan y se inclinan hacia la direccién normal. (B) Representacién del
angulo g, y de los choques cuasi-paralelos y cuasi-perpendiculares. Se muestra un esquema de las
trayectorias de las particulas siguiendo las lineas de campo para cada caso.(Adaptado de Kivelson y
Russell (1995))

1.2.5. Deteccion y seguimiento de ondas de choque

Deteccion en la corona solar

La deteccién de las ondas de choque se realiza a través de registrar sus efectos
en la corona solar y el medio IP. Por ejemplo, la compresién producida por ondas de
choque puede ser apreciada en la corona solar a través de observaciones de coronégrafo.
Dichas observaciones fueron utilizadas por Ontiveros y Vourlidas (2009) para calcular
la magnitud y orientacién de los frentes de choque en las vecindades solares.

En la Figura 1.14 se muestra un ejemplo de la técnica mencionada. En el panel
(A) de la figura aparece una imagen de coronégrafo en donde se sefiala el material de
la EMC (negro). En el mismo panel se puede apreciar el medio ambiente comprimido
por la onda de choque (gris oscuro) y el frente de choque separando a este material
del medio ambiente. En el panel (B) se grafica el perfil de densidad electrénica de la
corona sin perturbar (linea segmentada) y el calculado a partir de la imagen del panel
(A) (linea continua). En la figura aparece, a los 8 R, un salto el perfil de densidad que
corresponde al frente de choque.
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Figura 1.14: Evento del 6 de noviembre de 1997. (A) Firma de una onda de choque en una imagen de
corondgrafo (en negativo). Las lineas paralelas (parte superior-central del panel) marcan el perfil con la
firma mas clara del frente de choque. (B) Perfil de la densidad de electrones calculado (linea continua)
y la corona de fondo de acuerdo al modelo de Saito, Poland, and Munro (1977) (linea segmentada).
(Adaptado de Ontiveros y Vourlidas (2009))

Seguimiento en el medio interplanetario

Los choques también pueden ser rastreados a través de los estallidos de radio,
producidos por las perturbaciones del choque sobre los electrones del VS. Por ejemplo,
Pinter y Dryer (1990) utilizan estallidos de radio tipo I y IV para estimar la trayectoria
de ondas de choque asociadas a fulguraciones. La Figura 1.15 presenta uno de sus
resultados para la evoluciéon de velocidad de una onda de choque. De acuerdo a su
analisis, la velocidad del choque inicialmente presenta una breve fase de velocidad
constante (etapa de impulsién) seguida por una etapa de decaimiento que sigue la
forma v oc r~1/2 (ver seccién A.3).

En los anélisis de Pinter y Dryer (1990) la energia de la fulguracién juega impulsa a
la onda de choque. La duracién de la impulsién esta aproximada mediante los estallidos
de radio tipo I'V. Por su parte, los estallidos de radio tipo II son empleados para estimar
el valor de la velocidad del frente de choque; valor que es corroborado por medio de
mediciones in-situ. Este estudio supone que la emision de la frecuencia de plasma es
estimulada por la propagacién del choque a través del VS y que la onda de choque
es convectada por el VS. Es importante senalar que los resultados de Pinter y Dryer
son consistentes con las expresiones analiticas de Cavaliere y Messina (1976) para un

ambiente cuya densidad decae como 2.

Similar al estudio anterior, Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007) y Gonzalez-Esparza
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Figura 1.15: Evento del 13 de mayo de 1981. Velocidad de la onda de choque a lo largo de la direccién
normal de la fulguracién. La onda de choque muestra una corta etapa tipo pistén-choque (velocidad
constante) de aproximadamente 1.5 hrs, después la velocidad decae como r~1/2. La velocidad inicial
del evento fue de aproximadamente 2340 km/s. (Adaptado de Pinter y Dryer (1990))

y Aguilar-Rodriguez (2010) analizan estallidos de radio tipo II para rastrear onda de
choque asociadas a EMC rapidas. Estos estudios asocian a cada frecuencia del estallido
(frecuencia del plasma) una posicién supuesto un perfil de densidad del VS vy, por
tanto, las variaciones temporales de las frecuencias estaran asociadas a la velocidad de
propagacién del choque.

Reiner, Kaiser, y Bougeret presuponen un perfil de velocidad para la onda de cho-
que, cuyos parametros libres adapta para reproducir el estallido de radio asociado al
evento. La Figura 1.16 muestra un ejemplo de un estallido de radio tipo II empleado
por Reiner, Kaiser, y Bougeret en su andlisis. El estallido aparece como un aumento
en la potencia (coloracién amarilla-rojiza) que sigue la linea gris marcada con la letra
“H” que representa el ajuste que calculan para la emision.

Por otro lado, Gonzalez-Esparza y Aguilar-Rodriguez aproximan la velocidad de
propagacién del choque a través de la deriva de frecuencia del estallido. La Figura
1.17 muestra dos ejemplos de los analisis realizados por Gonzalez-Esparza y Aguilar-
Rodriguez. En los paneles de la figura aparecen datos de coronografo, CIP, mediciones
in-situ y los resultados del andlisis (rombos). En ambos casos, los resultados son cua-
litativamente consistentes con los datos asociados a cada evento.

Otra opcién para rastrear perturbaciones generadas por las ondas de choque es el
centelleo interplanetario. El CIP utiliza fuentes de radio puntuales para medir las pro-
piedades de las perturbaciones en densidad que se propagan en el medio IP. Dichas
perturbaciones inducen centelleo en la senal de las fuentes de radio observadas des-
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Figura 1.16: Espectro dindmico obtenido por wind/WAVES (Harten y Clark, 1995) del 13 al 15 de
mayo del 2005. La figura muestra la emision de radio tipo II decamétrica-kilométrica. El estallido tipo
IT se senala con flechas blancas, mientras que las letras “H” y “F” marcan la frecuencia del plasma y
su primer armonico respectivamente. (Adaptado de Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007))
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Figura 1.17: Evolucién de la velocidad de EMC-choques en el medio interplanetario utilizando me-
diciones de coronégrafo (LASCO), centelleo interplanetario (CIP), estallidos de radio tipo II (rombos
negros) e in-situ a 1 UA. (adaptado de Gonzalez-Esparza y Aguilar-Rodriguez (2009)).

de la Tierra. Hay estudios que relacionan las caracteristicas de este centelleo con las
propiedades de la densidad y velocidad de la perturbacién en densidad. Dichas rela-

ciones pueden ser empleadas para rastrear la propagacién de EMC y ondas de choque
interplanetarias. Manoharan (2010)

Deteccion en in-situ

Finalmente las ondas de choque pueden ser detectadas in-situ. Las misiones espa-
ciales tienen instrumentos que permiten medir, en tiempo real, las caracteristicas del
VS con diferentes grados de sensibilidad y frecuencias de muestreo. La posibilidad de

27
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conocer todos los datos del plasma permite calcular, com mucha certeza, la velocidad y

orientacién de la onda de choque. Lo cual se realiza a través de las ecuaciones de salto
(ver A.4).

La Figura 1.18 es un ejemplo de un registro in-situ del transito de una onda de
choque interplanetaria. En la figura se grafican la magnitud del campo magnético (| B)
y de la velocidad (v), la densidad (n,), temperatura (7},) y la entropia (S,) de protones
y finalmente la presién total (térmica y magnética). En la figura se puede observar, al
rededor de las 40 Ars, un aumento stibito en todos los valores del plasma, senalado por
una linea vertical gris. Este es el momento en el que el frente de choque es detectado.
Detrés de él, los valores del VS perturbado (funda) lentamente retornan a los valores
pre-choque, senalados por una linea horizontal segmentada.

1.3. Preambulo

Se han realizado multiples esfuerzos para entender la propagacion de las EMC y
ondas de choque IP. Sin embargo, en la actualidad ain no se tiene claro la forma en que
las EMC se originan en la corona solar, ni los mecanismos fisicos que las expulsan de la
corona y controlan su propagacion en el medio IP. Tampoco se entiende con claridad
el papel que juega una EMC rapida como impulsor de onda de choque en un plasma
no colisional.

El objetivo de este trabajo es colaborar en la respuesta de estas interrogantes a
través estudiar la fisica macroscépica de la propagacion de EMC rapidas y ondas de
choque asociadas. Esto se realizara a través de explorar algunos de los posibles meca-
nismos que acoplan dindmicamente a las EMC con el VS ambiente. Posterior a esto,
se estudiaran los procesos fisicos que se presentan en la evolucion de una EMC rapida
como impulsor de una onda de choque. Seguiran estudios acerca de la estructura de las
ondas de choque MHD y del impacto de la geometria sobre la propagacién de ondas de
choque. Finalmente, se presentara un modelo analitico para describir la propagacién
de EMC réapidas y las ondas de choque asociadas, modelo que condensa los resultados
de este trabajo.
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Figura 1.18: Registros del campo magnético, velocidad, densidad y temperatura de protones, en-
tropia y presion total. El periodo de medicion inicié a las 00:00 del 3 y terminé a las 00:00 del 6 de abril
del 2001. La linea gris vertical marca el arribo del choque; mientras que la linea horizontal segmentada
sefiala los valores del medio ambiente. (Datos adquiridos en http://omniweb.gsfc.nasa.gov)
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Capitulo 2

Modelos analiticos de la
propagacion de EMC

Introducciéon

Las EMC répidas son fenémenos arduamente estudiados puesto que originan impor-
tantes perturbaciones en el clima espacial terrestre. El riesgo que representan para la
estabilidad geomagnética ha impulsado el interés por predecir el momento y las carac-
teristicas con las que una EMC arriba a la 6rbita de nuestro planeta. Una herramienta
util para esta tarea son los modelos analiticos.

A pesar de que en la literatura estan presentes varios modelos empiricos y analiticos
para aproximar la trayectoria de una EMC. Sin embargo, en la actualidad no se tiene
claro el mecanismo fisico que rige la propagacion de las EMC a través del medio IP.
Por lo tanto, es necesario investigar los mecanismos que rigen el acoplamiento dinamico
que se presenta entre las EMC y el VS.

En este capitulo se estudian algunos de los posibles agentes fisicos que dominan
la propagacién de las EMC, esto se realiza a través de modelos analiticos presentes
en la literatura. En la primera seccién se discuten los mecanismos fisicos en los que
se fundamentan los modelos empleados, haciendo especial énfasis en los mecanismos
derivados de la fuerza de arrastre. En la segunda seccién se presentan los modelos
analiticos en un marco de notacién homogénea, senalando sus similitudes y diferencias.
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2 MODELOS ANALITICOS DE LA PROPAGACION DE EMC

Posteriormente, en la tercera seccion, se comparan los resultados de los modelos a
través del andlisis de una EMC rapida. Finalmente se discutiran los resultados y se
presentan las conclusiones.

2.1. Fundamentos tedricos

Desde una perspectiva tedrica, la propagacion de las EMC puede describirse a través
del principio de conservacion del momento lineal. Si se considera constante la masa
inicial de la EMC (Mgne0), la aceleracién del centro de masa de la EMC (aepne) puede
ser expresada como:

Mcmeoaime - = % Tijdsj + fi7 (21>
by

con 79, f'y ds; el tensor de esfuerzos, las fuerzas de cuerpo y el vector diferencial
de superficie, respectivamente. La Ecuacién (2.1) expresa la aceleracién de las EMC
a través de las fuerzas de cuerpo y los efectos de los esfuerzos que actian sobre la
superficie () de la EMC. Por su parte, 7% estd definido por:

B, B!
240

g . 9 B'BJ
} g7 —n |:VZU] + Vil — 24Vt | — : (2.2)
3 Ho
Donde p, v*, p, Bt, 'y ¢g¥ son los valores locales de la densidad, el vector velocidad, pre-
sion térmica, campo magnético, coeficiente de viscosidad dindmica y el tensor métrico,
respectivamente Landau y Lifshitz (2005b,a). Las Ecuaciones 2.1 y 2.2 estan expresa-

dos en notacion indicial y los indices 7, j y [ corren sobre las coordenadas esféricas r,

0y o.

Una solucién directa de las Ecuaciones (2.1) y (2.2) requiere de esfuerzos consi-
derables; sin embargo, las condiciones del medio IP permiten simplificar la Ecuacién
(2.2). Primeramente, debido a que los efectos gravitatorios y electrodindmicos decaen
rapidamente con la distancia, las fuerzas de cuerpo pueden ser despreciadas (Chen y
Krall, 2003; Vrénak, Sudar, y Ruzdjak, 2005). Por otro lado, dada la naturaleza stiper
magnetosénica de la expansion del VS, los efectos de la presién térmica (p) y magnética
(B?%/2p19) pueden ser ignorados, debido a que son opacados por los efectos cineméticos
(pv'v?). Finalmente, la fuerza gravitatoria pueden ser descartada pues su importancia
se limita a solo algunos radios solares (Vrsnak, Sudar, y Ruzdjak, 2005). Por lo tanto,
en el medio IP, las ecuaciones (2.1) y (2.2) pueden reducirse a:

T = pvivj + {p—l—

M meo@s,e & —f {pswv%ﬂ —n <V1UJ + V' — gvlvlg”)} dsj, (2.3)
s
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2.1 FUNDAMENTOS TEORICOS

con pgy,, N la densidad y viscosidad del VS y v = v?, _ —v’ la velocidad relativa EMC-
VS. De esta forma, a partir del punto stiper magnetosénico (r ~ 18R), los términos
dominantes en la Ecuacién (2.2) serén los relacionados con los flujos de momento lineal

(pswv'v?) y viscosidad (n [Viv? + Viv! — 26UV 0']).

Diversos estudios empiricos sustentan la aproximacién descrita por la Ecuacién
(2.3). Por ejemplo, es ampliamente aceptado que la aceleraciéon promedio de una EMC
depende de la velocidad relativa EMC-VS (Gopalswamy et al., 2000). Adicionalmente,
observaciones en el medio IP indican que EMC cuya velocidad es inferior(superior) a la
velocidad del VS sufren de una aceleracion(desaceleracién) a lo largo de su propagacién
(Manoharan, 2006; Pohjolainen et al., 2007). Incluso es aceptado que la propagacion
de EMC puede ser adecuadamente descrita a través de simulaciones numéricas hidro-
dindmicas (HD), si se consideran distancias heliocéntricas superiores al punto stper-
magneto-sénico (Gonzélez-Esparza et al., 2003c).

Debido al cardcter cinemético-viscoso de la Ecuacién (2.3), los modelos analiticos
que describen la propagacién de EMC se pueden clasificar en dos categorias:

1. Conservacion de momento: suponen que son los flujos de momento y de masa los
procesos dominantes en la interaccion EMC-VS, son representados por el primer
término del lado derecho en la Ecuacién (2.3).

2. Fuerza de arrastre: consideran un acoplamiento viscoso entre la EMC y el VS,
descritos por medio del segundo término del lado derecho en la Ecuacién (2.3).

En el caso de los modelos de conservacién de momento, una EMC répida(lenta) se
desacelera(acelera) al reducir(incrementar) su inercia por medio de los flujos de mo-
mento lineal con el VS ambiente. Mientras que en los modelos de fuerza de arrastre
el acoplamiento dindmico estd determinado por las circunstancias de la EMC y el VS.
Por tal motivo, este tipo de modelos se deben de abordar por casos, que a continuacion
se discuten.

2.1.1. Fuerza de arrastre

Los modelos de fuerza de arrastre describen el acoplamiento EMC-VS a través de
una interaccién viscosa y suponen, implicitamente, que el VS posee viscosidad dindmi-
ca. Esta suposicion sin duda es discutible; sin embargo, ha permitido explicar algunos
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fenémenos heliofisicos. Ejemplos son las asimetrias en la ionosfera de Venus (Pérez-de-
Tejada, 2008), la erosién en las regiones polares de la ionosfera de Marte (Pérez-de-
Tejada et al., 2009) y la super rotacién de la atmosfera de Venus (Lundin et al., 2011).
Por consiguiente, a lo largo de este trabajo, se supondra que el VS presenta efectos que
se pueden interpretar macroscopicamente como viscosidad.

La viscosidad es un fenémeno que se presenta cuando la friccién entre las particulas
del fluido y la conduccion térmica de éste transforman la energia cinética del fluido en
calor. Ademas de disipar energia cinética, la viscosidad tiende a equiparar la velocidad
de un fluido con la de una frontera dada. En el caso especifico de un obstaculo inmerso
en un fluido viscoso, la viscosidad tiende a anular la de velocidad relativa obstaculo-
fluido (Landau y Lifshitz, 2005b). Dicho decremento en la velocidad relativa se puede
interpretar como una fuerza de arrastre que el fluido provoca sobre el obstaculo para
equiparar las velocidades de ambos.

Dependiendo de los valores particulares de pg,, v y 7, la Ecuacién (2.3) puede ser
simplificada. Esto se hace aproximando los efectos de los términos viscosos a través de
los diferentes regimenes dindmicos que gobiernan el acoplamiento de un fluido viscoso
y un objeto inmerso en él. Un parametro para distinguir el régimen en el que tal
interaccién se encuentra es el nimero de Reinolds (R):

Pﬂg o 2Rcmepsw ’
n n

R = Veme — Usw| 5 (2.4)
donde p, v y £ son los valores caracteristicos de la densidad, velocidad y longitud. En
el caso de una EMC inmersa en el VS, dichos valores estarian dados por la densidad
del VS (psw), la velocidad relativa EMC-VS (veme — vsw) v €l espesor de la EMC a lo
largo de su direccién de propagacion (2R ), respectivamente. El valor de & compara
el impacto de los efectos cinematicos-geométricos y viscosos en la dindmica del fluido.
La importancia de los efectos viscosos aumenta conforme el valor de R decrece (R < 1).
Si por el contrario 3 > 1, se tendra que los efectos cineméticos serdn los dominantes.

La fuerza de arrastre se puede expresar como f = —Cppl?|v|v, donde el factor
de proporcionalidad C'p se le conoce como coeficiente de arrastre. En el caso general,
Cp es funcién de R y exhibe tres importantes regiones. Estas tres regiones son des-
critas a través de los regimenes lineal, cuadrdtico y turbulento, donde C; oc R~ (linea
continua), C, o« R~/? (linea segmentada) y C; ~ cte (linea punteada-segmentada),
respectivamente (Landau y Lifshitz, 2005b). Landau y Lifshitz (2005b)

La Figura 2.1 muestra datos experimentales de C'p, como funcion de R, calculados
para una esfera inmersa en un fluido viscoso. En la figura se observan las tres diferentes

34



2.1 FUNDAMENTOS TEORICOS
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Figura 2.1: Valores experimentales de Cp (linea gris) como funcién de R calculados para una esfera.
Las lineas negras representan las aproximaciones de cada uno de los tres regimenes dindmicos: arrastre
lineal, arrastre cuadratico y arrastre turbulento. Adaptada de Landau y Lifshitz (2005b)

regiones aproximadas por lineas negras (regimenes dindmicos). De izquierda a derecha,
una primera regién donde el Cp decrece rdpidamente, seguida por una etapa donde
se atenta este decremento y, por ultimo, la regiéon donde el coeficiente de arrastre
adquiere un valor relativamente constante. Es importante senalar que el valor de Cp
decrece de forma significativa conforme el valor de R se incrementa, indicando que los
efectos viscosos pierden importancia dinamica. De tal forma que el rango de valores del
coeficiente de arrastre cada régimen dinamico es caracteristico.

Régimen lineal

En el régimen lineal, dado que el nimero de Reinolds es pequeno (0 < R < 1), los
efectos viscosos sobrepasan a los cinematicos. Esto permite considerar al obstaculo y
al fluido en un estado estacionario y a este tultimo fluyendo laminarmente alrededor
del obstaculo. En consecuencia, el coeficiente de arrastre puede ser expresado como
C; = k¢/R, puesto que R es constante. Por lo tanto, en el régimen lineal la Ecuacién
(2.3) se puede reescribir como:

Mcmeoa’ime =N kﬁ (UZme - ’U::w) ) (25)

con ky = ky(Reme) un factor de proporcionalidad.

Conforme el valor de 8 aumenta, los efectos cineméticos cobran importancia inva-
lidando las condiciones de estacionaridad y laminaridad. Cuando el valor del ntimero
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de Reinolds es suficientemente grande (R > 1), los efectos cinematicos no son despre-
ciables, condicion que finaliza la validés del régimen lineal.

Régimen cuadratico

En el régimen cuadritico (10 < R < 10%), dado que la viscosidad es pequena
comparada con la inercia del fluido, el fluido puede ser considerado ideal (n = 0),
salvo en una pequena region alrededor del obstdculo llamada capa limite. Dentro de la
capa limite, de espesor ~ ¢/ VR, se presenta la interaccién viscosa obstdculo-fluido que
deriva en una fuerza de arrastre f oc —pv|v|¢?/v/R. El coeficiente de arrastre cuadratico
se define como la razén adimensional C, = k./vRpv|v|[f?, lo que permite expresar

f = —C.pv|v|f? (Landau y Lifshitz, 2005b). Esto permite reescribir a la Ecuacién (2.3)
como:
Mcmeoaime = _Ccpswst (UZme - Ugw) |v2me - U;w| ) (26)

con Sy, la seccién eficaz de la EMC transversal a v7, . — o7, v Co = k./VR.

cme

Régimen turbulento

Finalmente, si el valor del nimero de Reinolds sobrepasa el rango del arrastre
cuadratico, la capa limite se torna inestable y su espesor se incrementa a lo largo de
la superficie del obstéculo en direccién de la velocidad. Si ® > 10, la capa limite es-
pontaneamente llena por completo la parte trasera del obstaculo, convirtiéndose en una
estela turbulenta. Para este caso, la fuerza turbulenta estd dada por f = —Cjpv|v|?,
que para las circunstancias de las EMC seria:

Mcmeoaime = _Ctpswst ( UT ) |UT - UT | . (27)

vl —
cme sSw cme sw

A diferencia de los dos casos anteriores, en el régimen turbulento C; se considera in-
dependiente del valor de R, siendo funcién tnicamente de la geometria del obstéculo
(Landau y Lifshitz, 2005b).
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2.2. Modelos de propagaciéon

2.2.1. Modelos de fuerza de arrastre
Modelo AC1

Los modelos de arrastre han sido usados ampliamente para describir la trayectoria
de EMC. Un ejemplo son los estudios de Cargill et al. (1995, 1996) que, a través del
andlisis de simulaciones numéricas MHD, encuentran que la desaceleracion de EMC
rapidas puede ser adecuadamente modelada a través de fuerzas cuadraticas de arrastre
similares a la Ecuacién (2.6). La ecuacién que Cargill et al. emplean en sus estudios es:

(Mcme() + psw‘/cme/Z) CLZme = _CCStpSw (UZme - Ugw) |U2me - U§w| ’ (28)

con Ve, psw, €l volumen total de la EMC y la densidad local del VS, respectivamente.
El término de masa virtual (ps, Veme/2) se incluye para considerar los efectos dindmicos
de desplazar el VS que se encuentra a lo largo de la trayectoria de la EMC. A lo largo
de este capitulo llamaremos a este modelo AC1 (acrénimo de arrastre cuadratico 1).

Posteriormente, Cargill (2004) investigan los posibles valores del coeficiente de arras-
tre cuadratico (C.) por medio del andlisis de simulaciones numéricas MHD de EMC.
En este estudio se encontré que los valores tipicos para C. fluctian alrededor de la
unidad. Sin embargo, también se concluyé que los valores de C,. dependen de la den-
sidad y velocidad relativa EMC-VS y que pueden variar considerablemente cuando las
densidades del la EMC y el VS son similares. Resultados consistentes con la teoria de
la fuerza de arrastre, puesto que C, = Co(vV/R).

Modelos AC2 y AL1

Partiendo del estudio de Cargill et al. (1996), Vrsnak (2001) explora las fuerzas
de arrastre lineal y cuadratica como mecanismos para describir el acoplamiento EMC-
VS en la corona solar. Posteriormente Vrsnak y Gopalswamy (2002) parten de estos
resultados para investigar la propagacion y arribos de EMC en el medio interplanetario.
En su estudio, Vrsnak y Gopalswamy expresan la aceleraciéon radial de la EMC a través

de:

B2
r
aZme = —Q2 ( Cme) (UZme - U):w> |U2me - w:w| ) (29)

Ro
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con ay y P9 constantes y wl, la velocidad del VS en la corona solar (Sheeley et al.,
1997) dada por:

w§w<rcme) = Uswl \/1 — elra=reme)/my ) (21())

con vy, la velocidad del VS a la altura de la orbita terrestre, r, = 2.8Rs y r, = 8.1R5.
La Ecuacién (2.9) es equivalente a la Ecuacién (2.6) si se considera posible expresar a
Ocpvsscme/Mcme COImMo g [Tcme/RG]ﬂQ'

De forma similar, al suponer que nk/Mpe = 1 [Teme/Ro]?t, Vrgnak transforma la
Ecuacién (2.5) en:

r B1

cme

&Zme = |: R@ :| [UZme - wgw] ) (211>
con oy y [ constantes.

Basado en su analisis, Vrsnak concluye que las fuerzas de arrastre podrian ser
significativas en la corona solar; ademds de que el arrastre cuadratico (Ecuacién 2.9)
describe de mejor forma la propagacién de EMC en la corona solar(Vrsnak, 2001). Por
otra parte, Vrsnak y Gopalswamy (2002) estudian la propagacién de varios eventos y
concluyen que la Ecuacion 2.9 permite aproximar los tiempos de transito de EMC al
ambiente terrestre.

Las sustituciones utilizadas para llevar las Ecuaciones (2.6) y (2.5) a las formas
simplificadas (2.9) y (2.11) suponen constante la masa de la EMC y la viscosidad del
VS. También requieren que C,, Repne ¥V pos S€ puedan expresar como potencias de la
distancia heliocéntrica. A estos modelos se les nombrara de aqui en adelante como AC2
y AL1, acrénimos de arrastre cuadratico 2 y arrastre lineal 1 respectivamente.

Modelo AL2

Las fuerzas de arrastre lineales son retomadas por Borgazzi et al. (2009), quienes
exploran los posibles valores de 1 en el medio IP. Esto lo hacen a través de la expresién
de la fuerza viscosa actuando sobre una esfera sélida (Myyeal,,, = —6mnReme|v

vl,]), que transforman en:

T
cme

n Temne 0.78
e = —6m(0.20 AU) = (T2 )7 (00 = V) (2.12)
cme0

sustituyendo la parametrizacion Rene/1UA = 0.24[rene/1 UA]*™ (Bothmer y Sch-
wenn, 1998) que relaciona el radio de la EMC con la posicién heliocéntrica. En lo
subsecuente a este modelo se le llamara AL2.
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Modelo AC3

Borgazzi et al. (2009) también investigan la posibilidad de que sea una interaccién
turbulenta la que gobierne la desaceleracion de EMC. Esto lo realizan investigando los
posibles valores del coeficiente de arrastre turbulento (C;). Partiendo de que la EMC se
trata de una esfera y que pq, (1) = psw1[LAU/7]?, Borgazzi et al. simplifican la Ecuacién
(2.7) a:

azme = —7T(024 AU)2Ct 2]@9::260

[T“"e}'_044 r (2.13)

1AU (Veme = v

2
cme swl) :
Esta dltima ecuacién se basa en las mismas hipdtesis que la Ecuacién (2.12) y sera lla-
mada de aqui en adelante AC3.

Partiendo de la suposicién de que el vy, es constante en el medio IP y considerando a
M meo parametro libre, Borgazzi et al. realizan un ejercicio paramétrico para explorar
el rango de valores de n y C; que permita reproducir los valores caracteristicos de
tiempos de transito y velocidades de arribo asociados a EMC. Este estudio se enfoca
para r > 30R., donde las hipétesis de vy, & cte v pg, o< 772 son satisfechas.

2.2.2. Modelos de conservacion

Los modelos que se presentan en esta seccion se basan en la conservacion de mo-
mento lineal. En el primer modelo, el intercambio de momento lineal entre la EMC y
el VS provocan que el flujo total de momento se anule, derivando en la disminucién
de la velocidad relativa. En el segundo caso, la EMC acumula la materia lenta del VS,
esto lleva a la reduccién del momento lineal promedio de la EMC, derivando en una
reduccién en su velocidad.

Modelo CM1

Cantd, Raga, y D’Alessio (2000) desarrollaron un modelo para describir la evolucién
dindmica de una perturbacién supersénica en densidad que se propaga a través de un
viento estelar. Posteriormente Canté et al. (2005) utilizan este modelo para el estudio
de las aceleraciones y tiempos de arribo de EMC. Adicionalmente, Corona-Romero y
Gonzalez-Esparza (2011) aproximan la trayectoria de EMC utilizando mediciones in-

situ y observaciones como datos iniciales para este modelo, teniendo como parametro
libre la densidad inicial de la EMC.
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Este modelo aproxima la propagacion del frente de la EMC a través de resolver
el intercambio de momento lineal que se presenta entre la EMC y el VS que ésta se
encuentra a su paso, condicién que le permite considerar los efectos del choque asociado
sobre la propagacion de la EMC. De acuerdo a este modelo, la velocidad de la parte
frontal o “nariz” de la EMC (L) estd dada por:

Vocme 5 t < Tel
Liome P (2.14)
a—1)y/ac Aty
Vswl (1 T V/2(a—1) Aty t—a(l—c)(Atf)2> b2 e,

donde Lcme = Ugme + Rcme, con Veme la velocidad del centro de masa y Rcme la velocidad
de expansion de la EMC. En la ecuacién (2.14) se aprecia que la desaceleracién de la
EMC inicia a partir del tiempo 7.1, cuyo valor esta dado por:

T = a(la%*{c) Aty (2.15)

con a y c¢ constantes relacionadas con las propiedades cinematicas de la EMC, con a:

g = Yemed (Hﬁ) b (2.16)
Vswi \/E \/E
¥ € como:
Pemed [ Temed 2
e=te (ER) (2.17)

En las Ecuaciones (2.14), (2.15), (2.16) y (2.17), Yoeme es la velocidad de la nariz de
la EMC cerca del Sol (ajuste lineal a partir de imédgenes de corondgrafo), vg,1 es la
velocidad del VS a 1 UA, Aty la duracién de la fase creciente de la fulguracién asociada
al evento y roeme la distancia heliocéntrica inicial de la vanguardia de la EMC registrada
a través de imagenes de corondgrafo. Finalmente, poeme €s la densidad media inicial de
la EMC, valor que es utilizado como pardmetro libre. En lo que sigue de la seccién a
este modelo se le nombrara CM1.

Modelo CM2

El dltimo de los modelos por exponer es el presentado por Tappin (2006). Tappin
propone que la masa y el momento lineal total de la EMC se incrementan a través de
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incorporar la materia del VS que se encuentra en su trayectoria. Las ecuaciones que
modelan este comportamiento son:

ndme
dt Pstf |Ucme - Usw| ) (218)
vl —vl o\ dM,
r - _ cme sw cme . 2.19
e = () (2.19)

La Ecuacién (2.19) describe el incremento de la masa de la EMC a través de acre-
tar el VS que se encuentra a su paso. Mientras que la Ecuacién (2.19) relaciona los
incrementos del momento lineal y la aceleracion de la EMC.

Es importante senalar que, a diferencia del resto de los modelos, en éste la masa de
la EMC (M) se incrementa con la acrecién de materia lenta del VS. Este incremento
y la relacion que guarda con los cambios del momento de la EMC definen el valor de la
aceleracion de la EMC. En lo que resta del capitulo a este modelo se le llamara CM2.

2.3. Estudio de caso

Dado que cada EMC es tnica, la aproximacién de su trayectoria a través de los
modelos expuestos en la secciéon anterior requiere de ciertos datos iniciales. Por otro
lado, todos los modelos poseen uno o mas parametros libres, cuyos valores son con-
venientemente seleccionados para que los resultados de los calculos se asemejen a los
datos del evento. La Tabla 2.1 resume los datos iniciales, parametros libres y resultados
directos e indirectos de todos los modelos descritos en la seccién anterior.

Partiendo de los datos iniciales y los valores seleccionados para los parametros libres,
los modelos resuelven la posicién y velocidad de las EMC. Sin embargo, cada modelo se
basa en un mecanismo fisico propio y parte de suposiciones diferentes. Estas diferencias
hacen conveniente una comparacion entre los célculos de los modelos y, a su vez, con
datos reales. En esta seccién se llevara a cavo esta tarea por medio de aproximar la
propagacion de una EMC tipo halo por medio de cada uno de los modelos discutidos
en la secciéon anterior.

2.3.1. Evento del 13 de mayo del 2005

En esta seccion se analiza la EMC tipo halo (dirigida a la Tierra) ocurrida el 15 de
mayo del 2005; ésta ha sido ampliamente estudiada por tratarse de un evento limpio
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Tabla 2.1: Lista de los datos requeridos, parametros libres para todos los modelos y
resultados que se obtienen. De izquierda a derecha: el modelo, los datos de entrada que
requiere, los parametros libres, los resultados obtenidos.

Modelo Datos Parametros Resultados

de entrada libres* Directos Indirectos’
ACl Vemne0y Psw Cm McmeO y dcl Temes Veme /chm Lcme

Vsw ), ‘/cme y St y Lcme .
AC2 Veme0s VUswi o, 62 y dcl Temes Veme ﬁcmu Lcme y Lcme
AC3 Veme0s Pswl Y Uswl Ct7 McmeO y dcl Temey Ueme ﬁcme’ Lcme y Lcme
ALl Veme0s VUswi anq, 51 y dcl Temes Ueme ﬁcme? Lcme y Lcme
AL2 Veme0y Pswl Y Uswl n, Mcme[) y dcl Temes Ucme ﬁcmw Lcme y Lcme
CMl T'eme0s Veme0s cy A(b Lcme y Lcme ﬁcmey Mcmey Teme

Atf Y Uswi Y Veme
CM2 Teme0s Vemeo, Memeo, dea Temes Ueme  Pemes Leme

Psws Usw Y Sf y St y M e y Leme

* d.; marca el inicio de la desaceleracion de la EMC.
T Requieren un modelo para estimar el valor de Repne = Reme(Teme)-

y registrado por diferentes métodos e instrumentos (e.g. Bisi et al.; 2010). El anélisis
consistira en seleccionar los valores adecuados de los parametros libres para igualar el
tiempo de trénsito (7'7.,.) de la EMC calculado con 36.8 h (el registrado in-situ).

El evento del 13 de mayo del 2005 fue detectado por LASCO/C3 a las 17:12 UT
del mismo dia. A partir de los datos de corondgrafo se estima que la parte frontal
de la EMC, ubicada a 4.57 R, se propagaba con una velocidad de 1668.8 km s~1
(Gopalswamy et al., 2009). El evento estuvo asociado a una fulguracién clasificada
MS8.0 que present6 una fase impulsiva con duracién Aty ~ 0.4 h. De acuerdo al catalogo
de Richardson y Cane (2010), la regién frontal de la EMC arrib6 a la érbita terrestre
(1IUA) el 15 de mayo a las 06:00 TU del 2005 con una velocidad Lemer = 900 km s~ L.
La EMC se registra in-situ como una nube magnética, con una densidad promedio de
protones de ~ 1.2 cc, cuya regién central se propagé a 630 km s~1. Finalmente el evento
abandono la orbita de nuestro planeta el 19 de mayo a las 00:00 TU.

Por tratarse de una nube magnética, la geometria de la EMC sera aproximada por
medio de una seccién toroidal circular de amplitud angular constante (A¢) cuya masa
estd homogéneamente distribuida. Los paneles a y b de la Figura 2.2 muestran un
esquema de la EMC (lineas grises) y una regién sombreada sobrepuesta que representa
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la aproximacién ya mencionada. Por sus condiciones, el centro de masa (rq,.) de la
EMC podra considerarse situado en la parte central del eje de la seccién toroidal (linea
segmentada en la zona sombreada de la Figura 2.2c¢).

Figura 2.2: Esquema de una EMC (paneles izquierdos) y la aproximacién empleada en los célculos
analiticos (regién sombreada). Los paneles superiores e inferiores muestran vistas de la parte superior
y de costado, respectivamente.

De acuerdo a los paneles ¢ y d de la Figura 2.2, los valores del volumen y areas
frontal y transversal efectivas de la EMC estan dadas por: Vipe = TRZ  TemeAd,
St =2RemeTeme DO Y Si = 2 (2RemeTemeAp + mR? ) respectivamente. Por su parte, el
radio de la EMC se aproximard por medio de la relacién Re,./1UA = 0.32[r/1U A%
(Gulisano et al., 2010), con r la distancia heliocéntrica. Esta simplificacién geométri-
ca sera aplicada para resolver los modelos analiticos, salvo los derivados del trabajo
de Borgazzi et al. (2009), puesto que suponen a la EMC como una esfera cuyo radio

estd dado por la relacién Bothmer y Schwenn (1998).

Debido a que el andlisis se concentrara en el medio interplanetario, es posible sim-
plificar las expresiones de la densidad y velocidad del VS. Por un lado v, se puede
asumir constante y su valor estara dado por la velocidad del VS medida in-situ a 1U A
(Vsw1 = 410 km s~ '). Mientras que la densidad del VS se pude expresar mediante
Psw(T) = Myngw1[LUA/7]?, con ng, = 3.5 X 105m 72 la densidad de protones del VS
registrada a la altura de la 6rbita terrestre y m, la masa del protoén.
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Tabla 2.2: Valores de los pardmetros libres y resultados del anédlisis. (1) Modelo; (2)
Valores iniciales; (3) Pardmetro(s) libre(s); (4) Velocidad de arribo; (5) Tiempo de
transito; (6) Densidad promedio.

Modelo Pardmetro(s) Resultados
*libre(s) Vemel [kms™Y  TTone [ Tremer [cc]
AC1 C.=0.125 843.7 37.0 1.06
AC2 ay=24x10""y 799.7 36.8 1.06
By = —0.11
AC3 Cy =0.75 848.6 36.5 3.1
ALl a; =22x10""y 551.5 37.0 1.06
B =0.89
AL2 n=35x%x10"%kg st m™! 975.5 36.9 3.1
8.5 x 10*%m?s71]
CM1 =11 2.2 x 10'2 kg] “849.5 36.8 2.3
CM2 Memeo = 2.15 x 10'? kg 859.9 36.8 8.7

* La masa inicial de la EMC se consideré de M,,,.o = 1 x 10'? kg, salvo
se especifique lo contrario.

* Velocidad del frente de la EMC (Lcmel).

T Valor de la viscosidad cinética a 1lUA (1/psw1)-

I Masa inicial de la EMC, Mepneo = aCpswoVsw1 SyAty.

Se considerara que la EMC iniciara su propagacién a partir del primer registro
reportado 7eney = 4.57 Ro con una velocidad inicial veneo = 1668.8 kms~!. Esta
velocidad se mantendra hasta r.,. = 23.4 Ry (2.2 h, Ecuacién 2.15), a partir de este
punto la desaceleracion de cada modelo dard inicio. Las Figuras 2.3, 2.4 y 2.5 muestran
las trayectorias calculadas y la Tabla 6.2 hace un recuento de los principales resultados
y los datos utilizados para obtenerlos.

2.3.2. Resultados
Arrastre lineal

La Figura 2.3 muestra las velocidades radiales (v.,,,.) v las posiciones heliocéntricas
(Teme) del centro de masa de las EMC calculadas a partir de los modelos de fuerza
de arrastre lineal. Ambos perfiles inician el 15 de mayo del 2005 a las 17:12 TU; los
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rombos indican los valores obtenidos a partir de observaciones de corondgrafo e indican
la posicion y velocidad inicial de la EMC. En los dos paneles de la figura se aprecia que
los resultados de los modelos AL1 y AL2 son semejantes. En el panel (b) de la figura
se puede apreciar que los tiempos de transito calculados coinciden con el medido para
el evento (lineas segmentadas grises), condicién que se debe a la adecuada seleccién de
los parametros libres (ver Tabla 6.2).

Modelos de Arrastre lineal
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Figura 2.3: Resultados de los modelos AL1 (linea segmentada) y AL2 (linea segmentada-punteada).
El panel (a) muestra el valor de la velocidad de la EMC como funcién del tiempo, mientras que el
panel (b) exhibe la posicién heliocéntrica de la EMC vs el tiempo. Los rombos, cuadrados, tridngulos,
diamantes y asteriscos corresponden a datos de coronégrafo (LASCO), centelleo IP (STEL, OOTY y
EISCAT) y deriba de frecuencia de radio, respectivamente. Los valores de arribo medidos in-situ son
senalados por medio de lineas grises segmentadas.

En la Figura 2.3a se observa que, después de la etapa de velocidad constante, se
presenta una pronunciada desaceleracién que rapidamente acerca a vey,. al valor de
Vgw. LOS valores calculados de v, a través de ambos modelos no son consistentes
con los datos asociados al evento durante su propagacién en el medio IP (simbolos en
la figura). La figura muestra como antes de las 10:00 UT, la velocidad calculada es
considerablemente superior a los datos de radio (asteriscos) y centelleo interplanetario
(cuadrados y tridngulos). Mientras que, para tiempos mayores, el valor de vupe es
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inferior a los datos de centello interplanetario (tridngulos). En particular, la velocidad
de arribo calculada (vemer ) esté por debajo del valor esperado (lineas grises segmentadas
del panel) de 900 km s=! (ver Tabla 6.2).

Se exploré la posibilidad de reducir las diferencias obtenidas entre las velocidades
de arribo calculadas y las medidas in-situ a través de la alteracion de los valores de «,
By n. Dicha reducciéon no fue posible, puesto que los incrementos del valor de veper
derivaban en una importante disminucion de 1T, calculada por ambos modelos.
Adicionalmente, en el caso del modelo AL1, el valor de n requerido para reproducir el
tiempo de transito es varias 6rdenes de magnitud superior a las estimaciones hechas
por Pérez-de-Tejada (2005) (107%g s7! m™! < n < 107%g s~' m™!) y Eviatar y
Wolf (1968) (n/psw ~ 8 x 10m?/s) de la viscosidad del VS a la altura de la érbita de
Venus y de la Tierra respectivamente.

Modelos de Arrastre cuadrdtico
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Figura 2.4: Resultados de los modelos AC1 (linea continua), AC2 (linea segmentada) y AC3 (linea
segmentada-punteada). La descripcién de la figura es idéntica a la de la Figura 2.3.
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Arrastre cuadratico

En la Figura 2.4 se exhiben los perfiles de velocidad (panel a) y posicién (panel b)
calculados a través de los modelos de arrastre cuadratico (AC1, AC2 y AC