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Resumen

Las eyecciones de masa coronal (EMC) son manifestaciones de actividad solar que in-
volucran la expulsión 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 rápidas, 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 heliof́ısica. Es
en este marco donde se localiza esta tesis, puesto que el objetivo de este trabajo es
colaborar en el entendimiento de la f́ısica que rige la propagación de EMC rápidas y
ondas de choque asociadas.

La tesis consta de siete caṕıtulos: un caṕıtulo introductorio que presenta una re-
visión bibliográfica del tema, cinco caṕıtulos de investigación y un último caṕıtulo de
conclusiones. La investigación de este trabajo inicia explorando los posibles mecanis-
mos que rigen el acoplamiento dinámico entre las EMC y el viento solar. A esto le sigue
un estudio de los procesos f́ısicos que se presentan en la propagación de EMC rápidas y
ondas de choque IP y el impacto que la geometŕıa tiene sobre la propagación 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 teórica. Finalmente, se presenta una descripción anaĺıtica para calcular la
propagación de EMC rápidas y ondas de choque asociadas.

De los cinco caṕıtulos que forman la investigación de este trabajo, tres de ellos
son art́ıculos publicados en revistas del SCI1, otro se trata de un art́ıculo 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
(art́ıculos, editoriales, cartas, revisiones, discusiones, etc.) que se puedan publicar a las revistas de
ciencia y tecnoloǵıa indizadas por Thomson Reuters. [wikipedia.org]
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especializada del SCI. Por esta razón, la discusión y los resultados de cada caṕıtulo de
investigación son relativamente independientes entre śı. Sin embargo, todos los caṕıtulos
abordan diferentes aspectos de la evolución de EMC rápidas y sus ondas de choque.

El Capitulo 1 presenta una revisión bibliográfica sobre las EMC, las ondas de choque
interplanetarias y las condiciones del viento solar. Este caṕıtulo se enfoca en las carac-
teŕısticas de estas perturbaciones IP aśı como las técnicas utilizadas para su detección
y rastreo.

El Caṕıtulo 2 investiga los diferentes mecanismos para describir las fuerzas que
afectan la propagación de las EMC en el medio IP, comparando diferentes modelos
anaĺıticos presentes en la literatura. Este caṕıtulo es un manuscrito en preparación
para una revista de investigación en el tema (p.e., Journal of Geophysical Research). El
objetivo del estudio es entender las diferencias y similitudes de los mencionados modelos
anaĺıticos y las implicaciones en los estudios heliof́ısicos. Los resultados sugieren que el
arrastre turbulento y el intercambio de momentum lineal son los procesos dominantes
en la dinámica de las EMC rápidas en el medio IP.

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

El Caṕıtulo 4 se basa en unart́ıculo publicado en Proceedings of the Internatio-
nal Astronomical Union. En el capitulo se discuten los efectos que la geometŕıa tiene
sobre la propagación de las ondas de choque IP. Se presenta también una extensión
tri-dimensional del modelo pistón-choque para el caso de un choque tipo proa. Los
resultados indican que esta extensión geométrica del modelo permite una mejor apro-
ximación (cualitativa y cuantitativa) de la trayectoria de la onda de choque asociada
a la EMC.

El Caṕıtulo 5 se basa en un art́ıculo publicado en la revista Advances in Space Re-
search. Este caṕıtulo desarrolla un nuevo modelo anaĺıtico MHD de una onda de choque
estacionaria tipo proa para el caso del “campo alineado”. La motivación es proponer
una descripción teórica de la estructura de la mangetofunda, ya que dicha estructura
permite entender la relación dinámica inicial entre la EMC y su onda de choque. Este
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modelo se puede aplicar al estudio de magnetosferas planetarias y estelares.

El Caṕıtulo 6 se basa en un art́ıculo publicado en la revista Solar Physics donde
se presenta una extensión tridimensional del modelo pistón-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 cinemáticas de las EMC están relacionadas con las fulguraciones asociadas
y el viento solar ambiente.

Finalmente, el Caṕıtulo 7 presenta un resumen de los resultados generales y las
conclusiones del trabajo, que iluminan varios aspectos de las relaciones dinámicas 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 SCI 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

2Science 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 IP
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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Caṕıtulo 1

Eyecciones de masa coronal y ondas

de choque interplanetarias

Introducción

El viento solar (VS) se origina por la expansión libre de la atmósfera solar, resultado
de las diferencias de presión entre las regiones superficiales del Sol y el medio interes-
telar. El VS es un plasma (ver A.1) compuesto principalmente por electrones, protones
y trazas de iones más pesados (principalmente núcleos de helio). La baja densidad y
alta temperatura del VS provocan que sus part́ıculas rara vez colisionen, condición 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 rápido. A la
altura de la órbita terrestre el VS lento se expande con una velocidad aproximada de
450 km s−1 y la temperatura promedio de protones(electrones) es de 4× 104 K(1.3×
105 K). Mientras que el VS rápido, a 1UA, se registra con velocidades cercanas a los
750 km s−1, con temperatura de protones(electrones) de alrededor de 2.4× 105K(1×
105 K). Generalmente se observa que la densidad del VS lento es mayor a la del rápido.

La diferencia entre el VS lento y rápido 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 rápido 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 distribución de las parcelas de viento lento y rápido vaŕıa 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 región se encuentra la ecĺıptica y, por
lo tanto, la órbita 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 fenómenos que afectan a nuestro planeta. La tabla 1.1 muestra algunas
caracteŕısticas del viento solar medidas in-situ a la altura de la órbita terrestre o unidad
astronómica1 (1 UA) (Kivelson y Russell, 1995; Aschwanden, 2006).

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

Viento solar lento Viento solar rápido
Velocidad de expansión 400± 100 km s−1 700− 900 km s−1

Campo magnético 73 nT 73 nT
Densidad de Protones ∼ 10× 106 m−3 ∼ 3× 106 m−3

Temperaturas† Tp = (4± 2)× 104 K Tp = (2.4± 0.6)× 105 K
Te = (1.3± 0.5)× 105 K Te = (1.0± 0.2)× 105 K
Ti � Tp Ti � (mi/mp)Tp

Anisotrṕıas‡ Tp es isotrópico Tp⊥ > Tp�
Te > Tp Te < Tp

Composición (He2+/H+) 1− 30% ∼ 5%
Velocidad del Sonido ∼ 60 km s−1 ∼ 120 km s−1

Velocidad de Alfvén ∼ 40 km s−1 ∼ 70 km s−1

Tiempo de arribo a 1 UA ∼ 4 d́ıas ∼ 2 d́ıas
† Tp, Te y Ti representan las temperaturas de protones, electrones y iones respectivamente.

‡ Tp⊥ y Tp� corresponden a las temperaturas perpendicaular (⊥) y paralela (�) de protones
respecto de la dirección del campo magnético interplaentario.

El VS inicia su expansión en la corona solar y, a partir de esta región, se acelera
gradualmente hasta que, a una altura cercana a los 18 R� (aproximadamente 0.08
UA)2, su velocidad se torna súper magnetosónica (ver A.3) y cuasi-constante. Debido

11UA = 149.6× 106km
2En este trabajo R� = 6.955×105km≈ 0.0465UA será la notación para referirnos a un radio solar.
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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 expansión del VS (Kivelson y Russell, 1995;
Aschwanden, 2006).

El VS puede describirse como un gas ideal politrópico, cuyo ı́ndice politrópico (γ)
vaŕıa con la distancia heliocéntrica. Por ejemplo, en la corona solar se tiene que γ � 1,
mientras que en el medio IP el valor de γ se puede asumir cuasi-constante (Meyer-
Vernet, 2007) con un valor para los electrones de γe ≈ 1.1 − 1.6 y para protones
γp ≈ 1.4 − 1.6 (Riley, Gosling, y Pizzo, 2001). Sin embargo, la descripción del VS a
través de un gas estrictamente politrópico está limitada a unas cuantas UA puesto que,
algunos estudios indican que, más allá de 9 UA los procesos turbulentos asumen un
papel preponderante en la evolución cinética del plasma del VS (Lopez, 1987; Smith
et al., 2001; Richardson y Smith, 2003).

Ciclo de manchas solares

La dinámica interna del Sol genera inversiones ćıclicas de polaridad en el campo
magnético solar que impactan de diversas formas las regiones superficiales y atmósfera
de nuestra estrella, los patrones de corrientes del VS y la estructura del medio IP. Uno
de los efectos más 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, razón por la cual aparecen como
puntos oscuros en la fotosfera (luz visible). Las manchas solares están ı́ntimamente
ligadas a otras estructuras y fenómenos relacionados con la actividad solar.

Con un periodo de aproximadamente 11 años, el ciclo de manchas solares está aso-
ciado a la incidencia de perturbaciones en el medio IP y la configuración de la corona
solar. La frecuencia y enerǵıa de los fenómenos derivados de la actividad solar se in-
crementa alrededor del máximo del ciclo de manchas solares y, durante este periodo,
el campo magnético solar alcanza su mayor complejidad. La Figura 1.1 muestra cómo
cambian los patrones de viento solar durante diferentes épocas del ciclo de manchas
solares. A lo largo del mı́nimo del ciclo de manchas (lado izquierdo de la Figura 1.1C)
aparece un cinturón de VS lento alrededor del ecuador solar y el VS rápido cubre todas
las altas latitudes (regiones polares) (Figura 1.1A). Por otro lado, durante el máximo
(lado derecho de la Figura 1.1C) se observa una estructura más compleja con parcelas
de VS rápido y lento en todas las latitudes (Figura 1.1B).

Las variaciones en la actividad solar impactan en las propiedades f́ısicas del VS y
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

Figura 1.1: Perfiles de la velocidad del viento solar en función de la latitud heliosférica. Mediciones
in-situ tomadas por la sonda espacial Ulysses durante dos fases: mı́nimo (A) y máximo (B) del ciclo de
manchas solares (C). Nótese cómo vaŕıan los patrones de corrientes de VS en ambos casos (adaptado
de http://solarprobe.gsfc.nasa.gov/spp imagegallery.htm).

en la configuración del medio IP. Durante el mı́nimo del ciclo de manchas, la velocidad
del VS y el campo magnético solar están altamente estructurados, puesto que el patrón
de corrientes del VS se simplifica y el campo magnético es casi dipolar. Por otro lado,
cerca del máximo del ciclo de manchas solares se aprecia una estructura más compleja
en todas las latitudes, con parcelas alternantes de VS rápido 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 está correlacionada con el ciclo de manchas solares (Schwenn et al., 2006).
Las EMC consisten en la inyección de grandes porciones de materia, enerǵıa 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 atmósfera solar en el VS. Por lo regular, las EMC están asociadas a
otro tipo de fenómenos solares como las fulguraciones, estallidos de part́ıculas solares,
estallidos de radio y ondas de choque4 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 propagación (Aschwanden, 2006). La Figura 1.2 muestra algu-
nas caracteŕısticas generales de las EMC. El panel A de la figura exhibe la frecuencia
de EMC por d́ıa en función del tiempo, coincidiendo el máximo de incidencias con el
máximo de manchas solares (2000-2002, ver Figura 1.1C). Mientras que los paneles B
y C de la figura muestran algunas propiedades estad́ısticas de las EMC en la corona so-
lar. Estos estudios señalan que la masa de una EMC oscila entre 1011 y 1015kg (Figura
1.2C) y que sus velocidades iniciales se encuentran en el rango de 100 − 2500 km s−1

(Figura 1.2B) (Hundhausen et al.; Vourlidas et al., 2002).

Figura 1.2: Observaciones de EMC hechas por SOHO/LASCO durante el periodo 1996-2005. A)
Número de EMC por d́ıa. B) Distribución de las velocidades medidas por coronógrafos (velocidades
aparentes) C) Histograma de la distribución de masa de EMC. (A y B adaptados de Schwenn et al.

(2006) y C adaptado de Vourlidas et al. (2002))

Detección

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

4A lo largo de este trabajo se utilizarán indistintamente onda de choque y choque.
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

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 útiles para el seguimiento de perturbaciones en la densidad del
VS. Estos instrumentos son capaces de registrar datos en aberturas angulares de hasta
360◦.

La detección 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 heliósfera. Otra opción para rastrear la
posición 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, posición y velocidad de dichas perturba-
ciones.

Todas las técnicas mencionadas tienen uno o más 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 año y medio de operación (Webb et al., 2006). Otro
ejemplo son las observaciones de coronógrafo, con el error asociado a una proyección
bidimensional de un fenómeno tridimensional. Finalmente, el CIP registra variaciones
en la densidad, que pueden estar asociadas a regiones de interacción de corrientes,
propagación de ondas de choque o EMC.

En general no es posible combinar todas las técnicas para el rastreo sistemático
de EMC, puesto que se presentan dificultades de ı́ndole técnico, casúıstico, etc. Esta
circunstancia lleva a que la mayoŕıa de los estudios utilicen un número 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 propagación 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 múltiples técnicas como observaciones de coronógrafo,
centelleo interplanetario, estallidos de radio tipo II y mediciones in-situ.

1.1.1. Inicio de una eyección de masa coronal

Las EMC, en general, se originan en zonas de la atmósfera solar llamadas regiones
activas que se localizan en la parte superior de las manchas solares. Las regiones activas
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1.1 Eyecciones de masa coronal

están ligadas con la actividad magnética de nuestra estrella y aparecen como zonas
inusualmente brillantes en imágenes ultravioletas (UV) y de rayos X de la corona solar.

Regiones activas

En una región activa, el campo magnético coronal es intenso (∼ cT ) y está 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 región activa. El panel 2 de la fi-
gura muestra una imagen en Hα (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 imágenes 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 ĺıneas de campo magnético cerrado de la región
activa (Gopalswamy et al., 2006).

Fulguraciones

En las regiones activas, además de originarse las EMC, también se presenta otro
fenómeno de importancia para la f́ısica espacial: las fulguraciones. Una fulguración se
registra como un abrillantamiento local de la cromosfera observado en Hα y por el
rápido aumento en la emisión 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 fulguración en el
plasma de una región activa. El plasma está encerrado en la “cuerda” magnética (tra-
ducción de flux rope) y su abrillantamiento permite apreciar la topoloǵıa de las ĺıneas
de campo magnético. Por lo regular este abrillantamiento se presenta en diferentes
lugares de la región activa. (Schwenn et al., 2006)

Las EMC y fulguraciones son dos manifestaciones de un mismo fenómeno subyacen-
te: la reconexión magnética de los campos magnéticos solares. La reconexión magnética
permite la liberación espontánea de enerǵıa almacenada en el campo magnético a través
de cambios rápidos en la configuración de éste (Schrijver y Siscoe, 2009b).

La relación entre EMC y fulguraciones también abarca el marco emṕırico. Zhang
et al. (2001); Zhang et al. (2004); Zhang y Dere (2006) y Gallagher, Lawrence, y Dennis
(2003) han realizado estudios de cómo una EMC inicia su propagación y su relación con
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

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 imágenes muestran capturas del Sol durante octubre 17-
18 de 1999 en 4 longitudes de onda: (1) un magnetograma longitudinal, (2) una imagen en Hα, (3)
una imagen EUV (de extremo ultravioleta 195Å) y (4) una imagen de rayos X suaves. (Adaptado de
Gopalswamy et al. (2006))

la fulguración asociada (cuando existe). Estos estudios concluyen que el periodo donde
se presenta un rápido aumento en la emisión de rayos X de la fulguración coincide con
el lapso de tiempo en el cual la EMC adquiere, para todo fin práctico, su velocidad
inicial de propagación.

La Figura 1.5 muestra un ejemplo de lo comentado en el párrafo anterior. En la
figura se grafican las posiciones (panel A) y velocidades (panel B) medidas por medio
de coronógrafo 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 fulguración 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 (ĺınea continua) y el incremente en la velocidad
de la EMC (+), periodo de tiempo que abarca de las 10:00 a las 10:30 horas.
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1.1 Eyecciones de masa coronal

Figura 1.4: Abrillantamiento del plasma (región oscura), encerrado en los campos magnéticos de
una región activa, provocado por la fulguración del Dı́a de la Bastilla, 14 de julio del 2000. La imagen
está tomada a una longitud de onda de 195Å (EUV) y se muestra en colores invertidos. (Adaptado
de Schwenn et al. (2006))

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 están señalados por + con sus respectivas barras de error. La ĺınea
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 expulsión y aceleración inicial de una EMC, i.e. el dotar de enerǵıa cinética a la
EMC, parece tener un corto alcance, limitándose a unos cuantos radios solares (R�)
(Vršnak et al., 2004; Zhang y Dere, 2006). Sin embargo, no se tienen del todo compren-
dido los procesos que inician la propagación de una EMC. Existe un amplio espectro de
modelos para describir cómo una EMC es inyectada al medio IP. Aschwanden (2006);
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

Forbes et al. (2006); Mikić y Lee (2006); Schrijver y Siscoe (2009b); Mittal y Narain
(2010) hacen un revisión de muchos de éstos.

En lo que coinciden la mayoŕıa de los modelos es que las regiones de la corona
solar con intenso campo magnético son la principal fuente de enerǵıa de las EMC y
que la reconexión magnética juega un papel importante. Hay estudios que sustentan
esta afirmación. Por ejemplo, Vourlidas et al. (2000) después de hacer un análisis de
las densidades de enerǵıa en la corona solar, concluye que el campo magnético coronal
es el agente principal en la formación y expulsión de las EMC aśı como generación
de fulguraciones. Debido a que la enerǵıa de una EMC y una fulguración proviene
del campo magnético coronal, se puede esperar que la temprana evolución de ambos
fenómenos esté relacionada.

Figura 1.6: Esquema de la evolución de la velocidad de una CME (en la baja corona) y su relación
con la evolución temporal de flujo de rayos X suaves de la fulguración asociada. La evolución de la
EMC puede presentar tres etapas: inicio, aceleración y propagación; éstas corresponden a las etapas
pre-fulguración, aumento de flujo y disminución de flujo respectivamente (adaptado de Zhang y Dere
(2006)).

La conclusión del párrafo 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
evolución inicial de la velocidad de una EMC y la fulguración asociada. En la etapa
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1.1 Eyecciones de masa coronal

1 (pre-fulguración) se forma la estructura de la EMC e inicia lentamente su propaga-
ción. Mientras que en la etapa 2, se presenta la aceleración principal de la EMC que
está asociada a la fase ascendente de la fulguración (un aumento repentino de los flujos
de rayos X). Durante este intervalo se da la principal liberación de enerǵıa y la EMC
adquiere casi su velocidad final de propagación. 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-fulguración. De esta forma, la duración de la fase 2 (aumento del flujo de rayos X
de la fulguración) se puede utilizar como una aproximación al tiempo en el cual una
EMC recibe su principal inyección de enerǵıa cinética. Es pertinente señalar 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 coronógra-
fos. La Figura 1.7 muestra una imagen de coronógrafo 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 más claras las regiones con
mayores densidades. En la figura se muestra una imagen caracteŕıstica de EMC en el
limbo solar.

Aproximadamente el 30% de las EMC vistas por LASCO parecen estar constituidas
por tres elementos: (1) un cascarón externo (brillante), que es seguido por una (2)
cavidad (región oscura) y, ubicado en el centro de la cavidad, se encuentra (3) un
núcleo brillante (Gopalswamy et al., 2006). En la Figura 1.7 (en la esquina inferior
izquierda) se señalan los elementos de la estructura tripartita de una EMC en luz
blanca. El cascarón 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 más intensos.
Por su parte, al núcleo se le relaciona con material proveniente de la expulsión de
una prominencia, que regularmente muestra una estructura de campos magnéticos
helicoidales intensos (Kunow et al., 2006; Schrijver y Siscoe, 2009b). Cabe señalar que
la estructura anteriormente descrita no siempre es apreciable, debido a los errores de
proyección asociados a las observaciones de coronógrafos.

A través de observaciones simultáneas de los coronógrafos de la misión STEREO
(Keiser et al., 2008), Thernisien, Vourlidas, y Howard (2009) han desarrollado una
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

Figura 1.7: Estructura de una EMC vista en luz blanca (SOHO/LASCO). Se señalan el cascarón
oscuro, la cavidad y el núcleo. La circunferencia negra indica la posición y tamaño 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 descripción de la geometŕıa 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
prolongándose hasta la superficie solar.

Figura 1.8: Representación del cascarón toroidal. (a) Vista general y (b) corte transversal. La ĺınea
segmentada es marca la parte central del cascarón. El origen O representa el centro del Sol. (c)
Parámetros del modelo. La ĺınea segmentada representa los ĺımites del cascarón, φ y θ son la longitud
y latitud, respectivamente y γ es el ángulo de inclinación respecto del eje de simetŕıa del cascarón.
(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 coronógrafos de la misión STEREO,
en el lado izquierdo está el campo de visión 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 dirección casi paralela a la dirección del observador;
mientras que en el panel (D) la estructura prácticamente se propaga perpendicular a
la ĺınea de visión.

Figura 1.9: Estudio del evento del 26 de abril de 2008. Los paneles superiores (A y B) son las
imágenes (en color invertido) de COR2-B y COR1-A correspondientes a las 17:52 TU. Los paneles
(C y D) muestran las mismas imágenes con los resultados del modelo sobrepuestos. (Adaptado de
Thernisien, Vourlidas, y Howard (2009))

EMC en la órbita 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 part́ıculas
y campo magnético del VS. Un problema importante es poder identificar el tránsito de
una EMC en los registros in-situ, para esto se tiene un conjunto de propiedades f́ısicas
o firmas que distinguen a una EMC del VS ambiente. (Zurbuchen y Richardson, 2006)
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Las firmas de las EMC son variadas y dif́ıcilmente se presentan simultánemente. Las
firmas más comunes que señalan el tránsito de una EMC en los registros in-situ son:
alta concentración de part́ıculas alfas (composición anómala), temperaturas anormal-
mente bajas de protones (posible expansión), densidades bajas (expansión), velocidad
diferente a la del medio ambiente (muchas veces perfil de expansión), campo magnético
superior al del VS ambiente; por mencionar las más comunes (Zurbuchen y Richardson,
2006). En general, cuando una EMC se desplaza con una velocidad super-magneto-sóni-
ca, estas firmas están precedidas por una onda de choque interplanetaria. La Tabla 1.2
lista algunas firmas asociadas al tránsito de EMC in-situ a 1 UA.

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

Firma Registro in-situ

B1: Rotación de B � 30◦, suave
B2: Intensificación > 10 nT
B3: Mayor homogeneidad
B4: Discontinuidad en las fronteras de la EMC
B5: Nubes Magnéticas β < 1, (β = 2nkBT

B2/µ0
)

P1: Perfil de expansión decrecimiento monótono de la
velocidad del material de la eyecta

P2: Baja densidad ≤ 1 cm−3

P3: Baja temperatura de protones
P4: Baja temperatura de electrones Te < 6× 104 K
P5: Desproporción en temperatura elctrón-protón Te � Tp
C1: Aumento de núcleos de helio (α’s) He2+/H+ > 8%
C2: Aumento de ionización en ox́ıgeno O7+/O6+ > 1%
C3: Inusuales estados ionizados del hierro
C4: Trazas de helio ionizado He+/He2+ > 0.01%
S1: Flujos bidireccionales de electrones
S2: Flujos bidireccionales de iones (MeV)

En la Figura 1.10 se muestra una medición 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 señalada
por la primera ĺınea vertical (de izquierda a derecha) punteada del lado izquierdo.
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1.1 Eyecciones de masa coronal

El choque se caracteriza por el aumento súbito en todos los parámetros de plasma
(velocidad, densidad y temperatura) y la magnitud del campo magnético. La región
que le sigue al choque es la funda, cuyo tránsito dura cerca de 6 horas y, posteriormente,
alrededor de las 18 horas del mismo d́ıa, la segunda ĺınea indica el inicio del tránsito
de la EMC. La última ĺınea, 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 geometŕıa
helicoidal. También es claro que la magnitud del campo magnético (|B|) exhibe un
máximo en el centro de dicho material, región donde se registra un decremento abrup-
to en el valor de la β del plasma, indicando que los efectos magnéticos son dominantes
en el desarrollo dinámico de este material.

Por otra parte, la magnitud de la velocidad de protones (V p) es monótona decre-
ciente; nótese también que la densidad (Np) y temperatura (Tp) de protones dentro
de la EMC tienen valores menores respecto al viento solar ambiente. Estas últimas
tres condiciones sugieren que la EMC se está expandiendo, expansión que parece estar
sostenida, principalmente, por la presión magnética (β < 1). Finalmente, en el panel
inferior, se tiene la presión total (p) (térmica y magnética); ésta muestra un aumento
respecto del valor del VS ambiente en la región de la funda, mientras que en el material
de la EMC crece suavemente hasta alcanzar un valor máximo, para después decrecer
al valor del VS ambiente. Este valor “máximo” dentro del material de la EMC algunos
autores lo relacionan con un “obstáculo magnético” (Russell, Jian, y Shinde, 2005).

1.1.2. Eyecciones de masa coronal rápidas

En este trabajo se entenderá por una EMC rápida a toda aquella eyección de masa
coronal cuya velocidad exceda, cuando menos por una velocidad local magnetosónica,
la velocidad del viento solar ambiente. Por su condición súper magnetosónica, una EMC
rápida regularmente está asociada con un choque interplanetario. En general, las EMC
no rápidas carecen de onda de choque asociada.

La Figura 1.11 muestra, esquemáticamente, la estructura más aceptada para una
EMC rápida en el medio interplanetario. En la figura aparecen cuatro grandes regiones:
(1) viento solar ambiente; (2) onda de choque (perturbación energética que precede a
la EMC, ĺınea negra); (3) funda (viento solar transformado por el choque); y (4) EMC
(plasma anómalo y rápido inyectado al viento solar). Las flechas negras representan las
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

Figura 1.10: Observaciones de la misión 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 presión total. Se señalan la posi-
ción del choque (discontinuidad), el espacio que ocupan la Funda y la EMC (obstáculo magnético).
(adaptado de Jian et al. (2006))

ĺıneas de campo magnético del VS.
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1.1 Eyecciones de masa coronal

Figura 1.11: Esquema de la estructura de una EMC rápida. (adaptado de Zurbuchen y Richardson
(2006))

Propagación de EMC rápidas

La propagación de una EMC está afectada por diversos agentes dinámicos (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 propagación de las EMC para distancias mayores al punto
súper-alfvénico (∼ 18R�) (Vršnak, Sudar, y Ruždjak, 2005; Vršnak, 2008). El peso
espećıfico de los agentes f́ısicos definirán la evolución de la trayectoria de las EMC. Por
consiguiente, para poder describir la propagación de las EMC es necesario entender los
procesos f́ısicos que la gobiernan.

La Figura 1.12 muestra la evolución heliocéntrica de la velocidad de 6 EMC-choques
combinando observaciones de coronógrafo, CIP y mediciones in-situ. Los primeros pun-
tos (hasta 30 R�) corresponden a las observaciones de la velocidad de las EMC inferi-
das del análisis de las peĺıculas de los coronógrafos LASCO/SOHO (Domingo, Fleck,
y Poland, 1995). Estos datos muestran que para velocidades menores a 1000km s−1

se presenta una propagación con una velocidad cuasi-constante y, en el caso de los
tres eventos más rápidos, exhiben una clara desaceleración. Los siguientes puntos en
la gráfica corresponden a las observaciones de CIP (alrededor de los 80-100 R�), en
donde se puede apreciar que las perturbaciones de densidad asociadas a la propagación

17



1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

Figura 1.12: Evolución de la velocidad de EMC-choque en el medio interplanetario utilizando me-
diciones de coronógrafo, centelleo interplanetario e in-situ a 1 UA (adaptado de Manoharan (2006)).

de las EMC-choques con velocidades superiores a los 500km s−1 se desaceleraron. La
eyecta que se propaga a 400km s−1 (aproximadamente la velocidad del VS) no presenta
aceleración apreciable, mientras que la velocidad de la EMC más lenta (∼ 300km s−1)
se acelera. Finalmente, la gráfica incluye puntos a 1 UA (215R�) que corresponden a
las observaciones in-situ. Posición 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 evolución
del sistema EMC rápida y onda de choque asociado:

baja aceleración, se alcanza una velocidad máxima que, en algunos casos, se
mantiene por cierto tiempo.

alta aceleración, cuyo valor es negativo para el caso de las EMC rápidas. 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 rápidas 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 rápidas.

En este punto es importante señalar que existen estudios acerca de la propagación
de EMC con resultados diferentes. Por ejemplo, Gopalswamy et al. (2000); Gopalswamy
et al. (2001) utilizan registros de coronógrafo y mediciones in-situ (1UA) para proponer
un modelo para calcular tiempos de tránsito de EMC. En estos estudios se considera
que una “aceleración efectiva” actúa 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 desaceleración que actúa hasta cierta distancia; seguida
por (2) una propagación con velocidad constante. Sin embargo, no se hace una discusión
acerca de la diferencia que existe entre la velocidad del choque (atribuible al análisis de
los estallidos tipo II) y la velocidad de la EMC (datos de coronógrafo), 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
rápidas (y sus choques) presentan una primera etapa en su velocidad, donde se alcanza
un valor máximo para después desacelerarse gradualmente. Sin embargo, Reiner et al.
(2005); Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007) concluyen que las EMC rápidas inician su
propagación desacelerándose hasta una distancia dada a partir de la cual la propaga-
ción de la CME es baĺıstica. Estos resultados son inconsistentes y posiblemente una
interpretación diferente de los datos y resultados podŕıa conciliar estas posturas. Sin
duda se requieren más estudios para resolver este problema.

En lo que ambas perspectivas coinciden es en que las EMC rápidas sufren una des-
aceleración después de ser inyectadas al medio IP, desaceleración que está relacionada
con la velocidad del VS. Desde hace algunos años se han desarrollado una serie de
estudios concentrados en la desaceleración de las EMC rápidas entre el Sol y la Tierra,
Forbes et al. (2006); Mikić y Lee (2006) hacen una revisión de algunos de ellos. La
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

mayoŕıa de estos modelos tratan a la aceleración y desaceleración de las EMC como
una interacción inercial (intercambio de momento) o viscosa (fuerza de arrastre) con
el VS.

Entender la dinámica de una eyecta rápida y su choque a lo largo de su evolución
nos lleva a poder predecir su arribo a la Tierra y prevenir sus efectos en el ambiente
terrestre. Sin embargo, el problema de la propagación de las EMC rápidas es complejo,
puesto que además de depender de las propiedades espećıficas de cada EMC, también
dependerá 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 perturbación energética que se propaga a través de un
medio con velocidades superiores a las velocidades caracteŕısticas del medio (Landau y
Lifshitz, 2005b). En el caso particular de la heliof́ısica, las ondas de choque interplane-
tarias son perturbaciones altamente energéticas que se propagan a través del VS con
velocidades súper magnetosónicas que alteran las condiciones del medio IP.

1.2.1. Formación de una onda de choque

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

En el caso de los gases neutros, el espesor de transición de una onda de choque
es del orden de magnitud del camino libre medio de las part́ıculas 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 iones5 (Treumann, 2009), que a la altura de la órbita

5La longitud inercial de iones se define como c/ωpi, con c la velocidad de la luz en el vaćıo y ωpi la
frecuencia de plasma del ión.
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1.2 Ondas de choque interplanetarias

terrestre es � 10−3R�. Por lo tanto, desde una perspectiva macroscópica, 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
visión y consideraremos a una onda de choque como una discontinuidad que separa a
dos plasmas con caracteŕısticas 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-
teŕıstica 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 caracteŕısticas distintas a las del material que
ya lo ha hecho (corriente abajo). Las principales diferencias entre el material corriente
arriba (sub́ındice 1) y corriente abajo (sub́ındice 2) se reflejan principalmente en la
presión térmica (p2 > p1), la densidad (ρ2 > ρ1), la velocidad (v2 > v1) y en la entroṕıa
(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 hidrodinámica
(MHD) o relaciones MHD de Rankine-Hugoniot. Éstas hacen uso de las ecuaciones de
conservación MHD (ver Sección A.2), desde el marco de referencia del choque, para
conocer las caracteŕısticas 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 politrópico. Estas ecuaciones fueron deducidas, para el caso general,
por Petrinec y Russell (1997). Las ecuaciones politrópicas de salto para plasmas, a
diferencia de sus contrapartes hidrodinámicas, son complejas y requieren de amplia
información de las condiciones corriente arriba del plasma. En particular la geometŕıa
presente entre el campo magnético y la velocidad del plasma condicionan de forma
importante los resultados para este caso.

1.2.3. Propagación de una onda de choque

Las alteraciones que la onda de choque produce a lo largo de su propagación, au-
mentan la enerǵıa cinética e interna del plasma. Enerǵıa que proviene de la misma onda
de choque y que se refleja en la gradual reducción de la velocidad de propagación del
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

choque, cuando el choque no tiene una fuente de enerǵıa externa. Por lo tanto, la onda
de choque disipa su enerǵıa 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,
asintóticamente, a una perturbación MHD.

Dado su carácter disipativo, una onda de choque requiere inyección continua de
enerǵıa para no decaer en una onda MHD. Esta condición 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 enerǵıa de algún agente
externo, lo cual les permite reponer la enerǵıa que ceden al ambiente. Por su parte, la
enerǵıa 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 caracteŕısticas de su propagación. Por ejemplo, mientras una
onda impulsada puede mantener constante su velocidad de propagación, la velocidad
de una onda que decae disminuye monótonamente.

Quizá los primeros estudios que resuelven cuantitativamente la propagación de on-
das de choque fueron realizados por Sedov (1946) y Taylor (1950). Ellos, a través de
análisis dimensional, resuelven la posición 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 geometŕıa del medio y la condición energética
de la onda de choque (ver A, Sección A.5).

1.2.4. Tipos de ondas de choque

Dada su complejidad, en el caso de la magneto hidrodinámica se pueden presentar
diferentes tipos de ondas de choque. Éstos dependerán, 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 más comunes en los fenómenos heliof́ısicos son las rápidas, 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 rápidas sobre las ĺıneas
de campo magnético. En la figura se aprecia que, para el caso de un choque rápido
la intensidad del campo aumentará (aumenta la densidad de ĺıneas de campo) y su
dirección se alejará de la normal del choque (n̂). Por otra parte, en un choque lento la
intensidad del campo disminuye (se distancian las ĺıneas de campo) y el ángulo (θBn)
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1.2 Ondas de choque interplanetarias

Tabla 1.3: Posibles tipos de ondas de choque MHD. De izquierda a derecha: choque, orientación del
campo magnético y efectos en el material corriente abajo. (adaptada de Kivelson y Russell (1995))

Tipo de choque Caracteŕıstica Descripción
Cuasi-paralelo Bt ≈ 0 (θbn < 45◦) Campo magnético no sufre modificación.
Cuasi-perpendicular Bn ≈ 0 (θbn > 45◦) La presión del plasma y el campo magnético

se incrementan.
Oblicuo rápido Bn �= 0 y Bt �= 0 La presión del plasma y el campo magnético

se incrementan; el campo magnético se aleja
de la normal.

Oblicuo lento Bn �= 0 y Bt �= 0 La presión del plasma se incrementa,
mientras que el campo magnético decrece y
se acerca a la normal.

Oblicuo intermedio Bn �= 0 y Bt �= 0 Semi-rotación del campo magnético (180◦)
respecto al plano del choque; incremento en
densidad de plasmas anisotrópicos.

Donde θBn se define como el ángulo que forman la dirección normal a la superficie del choque (n̂) y

el campo magnético ŕıo arriba �B1.
Los sub́ındices t y n indican las direcciones tangenciales y normales al frente de choque, respectiva-
mente.

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

La orientación del campo magnético respecto de la onda de choque (θBn) 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 part́ıculas hacia la región corriente arriba, siguiendo la
ĺınea magnética por la que viajaban. Mientras que en el caso cuasi-perpendicular, la
órbita de la part́ıcula puede atravesar el frente de choque junto con la ĺınea de campo
magnético que está siguiendo. (Kivelson y Russell, 1995)

23



1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

Figura 1.13: (A) Configuración del campo magnético para un choque rápido (ĺıneas continuas) y
para un choque lento (ĺıneas segmentadas). En el caso de un choque rápido las ĺıneas de campo se
acerca (aumenta la magnitud del campo) y la dirección se aleja de la normal; mientras que en un
choque lento las ĺıneas se separan y se inclinan hacia la dirección normal. (B) Representación del
ángulo θBn y de los choques cuasi-paralelos y cuasi-perpendiculares. Se muestra un esquema de las
trayectorias de las part́ıculas siguiendo las ĺıneas de campo para cada caso.(Adaptado de Kivelson y
Russell (1995))

1.2.5. Detección y seguimiento de ondas de choque

Detección en la corona solar

La detección de las ondas de choque se realiza a través de registrar sus efectos
en la corona solar y el medio IP. Por ejemplo, la compresión producida por ondas de
choque puede ser apreciada en la corona solar a través de observaciones de coronógrafo.
Dichas observaciones fueron utilizadas por Ontiveros y Vourlidas (2009) para calcular
la magnitud y orientación 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 coronógrafo en donde se señala 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 gráfica el perfil de densidad electrónica de la
corona sin perturbar (ĺınea segmentada) y el calculado a partir de la imagen del panel
(A) (ĺınea continua). En la figura aparece, a los 8R�, un salto el perfil de densidad que
corresponde al frente de choque.
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1.2 Ondas de choque interplanetarias

Figura 1.14: Evento del 6 de noviembre de 1997. (A) Firma de una onda de choque en una imagen de
coronógrafo (en negativo). Las ĺıneas 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 (ĺınea continua)
y la corona de fondo de acuerdo al modelo de Saito, Poland, and Munro (1977) (ĺınea 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 II y IV para estimar la trayectoria
de ondas de choque asociadas a fulguraciones. La Figura 1.15 presenta uno de sus
resultados para la evolución de velocidad de una onda de choque. De acuerdo a su
análisis, la velocidad del choque inicialmente presenta una breve fase de velocidad
constante (etapa de impulsión) seguida por una etapa de decaimiento que sigue la
forma v ∝ r−1/2 (ver sección A.3).

En los análisis de Pinter y Dryer (1990) la enerǵıa de la fulguración juega impulsa a
la onda de choque. La duración de la impulsión está aproximada mediante los estallidos
de radio tipo IV. 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 emisión de la frecuencia de plasma es
estimulada por la propagación del choque a través del VS y que la onda de choque
es convectada por el VS. Es importante señalar que los resultados de Pinter y Dryer
son consistentes con las expresiones anaĺıticas de Cavaliere y Messina (1976) para un
ambiente cuya densidad decae como r−2.

Similar al estudio anterior, Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007) y Gonzalez-Esparza
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

Figura 1.15: Evento del 13 de mayo de 1981. Velocidad de la onda de choque a lo largo de la dirección
normal de la fulguración. La onda de choque muestra una corta etapa tipo pistón-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 rápidas. Estos estudios asocian a cada frecuencia del estallido
(frecuencia del plasma) una posición supuesto un perfil de densidad del VS y, por
tanto, las variaciones temporales de las frecuencias estarán asociadas a la velocidad de
propagación del choque.

Reiner, Kaiser, y Bougeret presuponen un perfil de velocidad para la onda de cho-
que, cuyos parámetros 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 análisis. El estallido aparece como un aumento
en la potencia (coloración amarilla-rojiza) que sigue la ĺınea gris marcada con la letra
“H” que representa el ajuste que calculan para la emisión.

Por otro lado, Gonzalez-Esparza y Aguilar-Rodriguez aproximan la velocidad de
propagación del choque a través de la deriva de frecuencia del estallido. La Figura
1.17 muestra dos ejemplos de los análisis 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 análisis (rombos). En ambos casos, los resultados son cua-
litativamente consistentes con los datos asociados a cada evento.

Otra opción 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 señal de las fuentes de radio observadas des-
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1.2 Ondas de choque interplanetarias

Figura 1.16: Espectro dinámico obtenido por wind/WAVES (Harten y Clark, 1995) del 13 al 15 de
mayo del 2005. La figura muestra la emisión de radio tipo II decamétrica-kilométrica. El estallido tipo
II se señala con flechas blancas, mientras que las letras “H” y “F” marcan la frecuencia del plasma y
su primer armónico respectivamente. (Adaptado de Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007))

Figura 1.17: Evolución de la velocidad de EMC-choques en el medio interplanetario utilizando me-
diciones de coronógrafo (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 caracteŕısticas de este centelleo con las
propiedades de la densidad y velocidad de la perturbación en densidad. Dichas rela-
ciones pueden ser empleadas para rastrear la propagación de EMC y ondas de choque
interplanetarias. Manoharan (2010)

Detección 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 caracteŕısticas del
VS con diferentes grados de sensibilidad y frecuencias de muestreo. La posibilidad de
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1 Eyecciones de masa coronal y ondas de choque interplanetarias

conocer todos los datos del plasma permite calcular, com mucha certeza, la velocidad y
orientación 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 tránsito de una onda de
choque interplanetaria. En la figura se grafican la magnitud del campo magnético (|B|)
y de la velocidad (v), la densidad (np), temperatura (Tp) y la entroṕıa (Sp) de protones
y finalmente la presión total (térmica y magnética). En la figura se puede observar, al
rededor de las 40hrs, un aumento súbito en todos los valores del plasma, señalado por
una ĺınea vertical gris. Este es el momento en el que el frente de choque es detectado.
Detrás de él, los valores del VS perturbado (funda) lentamente retornan a los valores
pre-choque, señalados por una ĺınea horizontal segmentada.

1.3. Preámbulo

Se han realizado múltiples esfuerzos para entender la propagación de las EMC y
ondas de choque IP. Sin embargo, en la actualidad aún no se tiene claro la forma en que
las EMC se originan en la corona solar, ni los mecanismos f́ısicos que las expulsan de la
corona y controlan su propagación en el medio IP. Tampoco se entiende con claridad
el papel que juega una EMC rápida 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 f́ısica macroscópica de la propagación de EMC rápidas y ondas de
choque asociadas. Esto se realizará a través de explorar algunos de los posibles meca-
nismos que acoplan dinámicamente a las EMC con el VS ambiente. Posterior a esto,
se estudiarán los procesos f́ısicos que se presentan en la evolución de una EMC rápida
como impulsor de una onda de choque. Seguirán estudios acerca de la estructura de las
ondas de choque MHD y del impacto de la geometŕıa sobre la propagación de ondas de
choque. Finalmente, se presentará un modelo anaĺıtico para describir la propagación
de EMC rápidas y las ondas de choque asociadas, modelo que condensa los resultados
de este trabajo.
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1.3 Preámbulo

Figura 1.18: Registros del campo magnético, velocidad, densidad y temperatura de protones, en-
troṕıa y presión total. El periodo de medición inició a las 00:00 del 3 y terminó a las 00:00 del 6 de abril
del 2001. La ĺınea gris vertical marca el arribo del choque; mientras que la ĺınea horizontal segmentada
señala los valores del medio ambiente. (Datos adquiridos en http://omniweb.gsfc.nasa.gov)
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Caṕıtulo 2

Modelos anaĺıticos de la

propagación de EMC

Introducción

Las EMC rápidas son fenómenos 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-
teŕısticas con las que una EMC arriba a la órbita de nuestro planeta. Una herramienta
útil para esta tarea son los modelos anaĺıticos.

A pesar de que en la literatura están presentes varios modelos emṕıricos y anaĺıticos
para aproximar la trayectoria de una EMC. Sin embargo, en la actualidad no se tiene
claro el mecanismo f́ısico que rige la propagación de las EMC a través del medio IP.
Por lo tanto, es necesario investigar los mecanismos que rigen el acoplamiento dinámico
que se presenta entre las EMC y el VS.

En este caṕıtulo se estudian algunos de los posibles agentes f́ısicos que dominan
la propagación de las EMC, esto se realiza a través de modelos anaĺıticos presentes
en la literatura. En la primera sección se discuten los mecanismos f́ısicos en los que
se fundamentan los modelos empleados, haciendo especial énfasis en los mecanismos
derivados de la fuerza de arrastre. En la segunda sección se presentan los modelos
anaĺıticos en un marco de notación homogénea, señalando sus similitudes y diferencias.
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2 Modelos anaĺıticos de la propagación de EMC

Posteriormente, en la tercera sección, se comparan los resultados de los modelos a
través del análisis de una EMC rápida. Finalmente se discutirán los resultados y se
presentan las conclusiones.

2.1. Fundamentos teóricos

Desde una perspectiva teórica, la propagación de las EMC puede describirse a través
del principio de conservación del momento lineal. Si se considera constante la masa
inicial de la EMC (Mcme0), la aceleración del centro de masa de la EMC (acme) puede
ser expresada como:

Mcme0a
i
cme = −

�

Σ

τ ijdsj + f i, (2.1)

con τ ij , f i y dsj el tensor de esfuerzos, las fuerzas de cuerpo y el vector diferencial
de superficie, respectivamente. La Ecuación (2.1) expresa la aceleración de las EMC
a través de las fuerzas de cuerpo y los efectos de los esfuerzos que actúan sobre la
superficie (Σ) de la EMC. Por su parte, τ ij está definido por:

τ ij = ρvivj +

�

p+
BlB

l

2µ0

�

gij − η

�

∇ivj +∇jvi − 2
3
gij∇lv

l

�

− BiBj

µ0

. (2.2)

Donde ρ, vi, p, Bi, η y gij son los valores locales de la densidad, el vector velocidad, pre-
sión térmica, campo magnético, coeficiente de viscosidad dinámica y el tensor métrico,
respectivamente Landau y Lifshitz (2005b,a). Las Ecuaciones 2.1 y 2.2 están expresa-
dos en notación indicial y los ı́ndices i, j y l corren sobre las coordenadas esféricas r,
θ y φ.

Una solución directa de las Ecuaciones (2.1) y (2.2) requiere de esfuerzos consi-
derables; sin embargo, las condiciones del medio IP permiten simplificar la Ecuación
(2.2). Primeramente, debido a que los efectos gravitatorios y electrodinámicos decaen
rápidamente con la distancia, las fuerzas de cuerpo pueden ser despreciadas (Chen y
Krall, 2003; Vršnak, Sudar, y Ruždjak, 2005). Por otro lado, dada la naturaleza súper
magnetosónica de la expansión del VS, los efectos de la presión térmica (p) y magnética
(B2/2µ0) pueden ser ignorados, debido a que son opacados por los efectos cinemáticos
(ρvivj). Finalmente, la fuerza gravitatoria pueden ser descartada pues su importancia
se limita a solo algunos radios solares (Vršnak, Sudar, y Ruždjak, 2005). Por lo tanto,
en el medio IP, las ecuaciones (2.1) y (2.2) pueden reducirse a:

Mcme0a
i
cme ≈ −

�

Σ

�

ρswv
ivj − η

�

∇ivj +∇jvi − 2
3
∇lv

lgij
��

dsj , (2.3)
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2.1 Fundamentos teóricos

con ρsw, η la densidad y viscosidad del VS y v
i = vicme−visw la velocidad relativa EMC-

VS. De esta forma, a partir del punto súper magnetosónico (r ≈ 18R�), los términos
dominantes en la Ecuación (2.2) serán los relacionados con los flujos de momento lineal
(ρswv

ivj) y viscosidad (η
�

∇ivj +∇jvi − 2
3
gij∇lv

l
�

).

Diversos estudios emṕıricos sustentan la aproximación descrita por la Ecuación
(2.3). Por ejemplo, es ampliamente aceptado que la aceleración 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 aceleración(desaceleración) a lo largo de su propagación
(Manoharan, 2006; Pohjolainen et al., 2007). Incluso es aceptado que la propagación
de EMC puede ser adecuadamente descrita a través de simulaciones numéricas hidro-
dinámicas (HD), si se consideran distancias heliocéntricas superiores al punto súper-
magneto-sónico (González-Esparza et al., 2003c).

Debido al carácter cinemático-viscoso de la Ecuación (2.3), los modelos anaĺıticos
que describen la propagación de EMC se pueden clasificar en dos categoŕıas:

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

En el caso de los modelos de conservación de momento, una EMC rápida(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 dinámico está 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 continuación
se discuten.

2.1.1. Fuerza de arrastre

Los modelos de fuerza de arrastre describen el acoplamiento EMC-VS a través de
una interacción viscosa y suponen, impĺıcitamente, que el VS posee viscosidad dinámi-
ca. Esta suposición sin duda es discutible; sin embargo, ha permitido explicar algunos
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2 Modelos anaĺıticos de la propagación de EMC

fenómenos heliof́ısicos. Ejemplos son las asimetŕıas en la ionosfera de Venus (Pérez-de-
Tejada, 2008), la erosión en las regiones polares de la ionosfera de Marte (Pérez-de-
Tejada et al., 2009) y la súper rotación de la atmósfera de Venus (Lundin et al., 2011).
Por consiguiente, a lo largo de este trabajo, se supondrá que el VS presenta efectos que
se pueden interpretar macroscópicamente como viscosidad.

La viscosidad es un fenómeno que se presenta cuando la fricción entre las part́ıculas
del fluido y la conducción térmica de éste transforman la enerǵıa cinética del fluido en
calor. Además de disipar enerǵıa cinética, la viscosidad tiende a equiparar la velocidad
de un fluido con la de una frontera dada. En el caso espećıfico de un obstáculo inmerso
en un fluido viscoso, la viscosidad tiende a anular la de velocidad relativa obstáculo-
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 obstáculo para
equiparar las velocidades de ambos.

Dependiendo de los valores particulares de ρsw, v y η, la Ecuación (2.3) puede ser
simplificada. Esto se hace aproximando los efectos de los términos viscosos a través de
los diferentes reǵımenes dinámicos que gobiernan el acoplamiento de un fluido viscoso
y un objeto inmerso en él. Un parámetro para distinguir el régimen en el que tal
interacción se encuentra es el número de Reinolds (�):

� = ρv�

η
=
2Rcmeρsw

η
|vcme − vsw| , (2.4)

donde ρ, v y � son los valores caracteŕısticos de la densidad, velocidad y longitud. En
el caso de una EMC inmersa en el VS, dichos valores estaŕıan dados por la densidad
del VS (ρsw), la velocidad relativa EMC-VS (vcme − vsw) y el espesor de la EMC a lo
largo de su dirección de propagación (2Rcme), respectivamente. El valor de � compara
el impacto de los efectos cinemáticos-geométricos y viscosos en la dinámica del fluido.
La importancia de los efectos viscosos aumenta conforme el valor de � decrece (� < 1).
Si por el contrario � � 1, se tendrá que los efectos cinemáticos serán los dominantes.

La fuerza de arrastre se puede expresar como f = −CDρ�
2|v|v, donde el factor

de proporcionalidad CD se le conoce como coeficiente de arrastre. En el caso general,
CD es función de � y exhibe tres importantes regiones. Estas tres regiones son des-
critas a través de los reǵımenes lineal, cuadrático y turbulento, donde Cl ∝ �−1 (linea
continua), Cc ∝ �−1/2 (linea segmentada) y Ct ≈ cte (linea punteada-segmentada),
respectivamente (Landau y Lifshitz, 2005b). Landau y Lifshitz (2005b)

La Figura 2.1 muestra datos experimentales de CD, como función de �, calculados
para una esfera inmersa en un fluido viscoso. En la figura se observan las tres diferentes
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Figura 2.1: Valores experimentales de CD (linea gris) como función de � calculados para una esfera.
Las ĺıneas negras representan las aproximaciones de cada uno de los tres reǵımenes dinámicos: arrastre
lineal, arrastre cuadrático y arrastre turbulento. Adaptada de Landau y Lifshitz (2005b)

regiones aproximadas por lineas negras (reǵımenes dinámicos). De izquierda a derecha,
una primera región donde el CD decrece rápidamente, seguida por una etapa donde
se atenúa este decremento y, por último, la región donde el coeficiente de arrastre
adquiere un valor relativamente constante. Es importante señalar que el valor de CD
decrece de forma significativa conforme el valor de � se incrementa, indicando que los
efectos viscosos pierden importancia dinámica. De tal forma que el rango de valores del
coeficiente de arrastre cada régimen dinámico es caracteŕıstico.

Régimen lineal

En el régimen lineal, dado que el número de Reinolds es pequeño (0 ≤ � < 1), los
efectos viscosos sobrepasan a los cinemáticos. Esto permite considerar al obstáculo y
al fluido en un estado estacionario y a este último fluyendo laminarmente alrededor
del obstáculo. En consecuencia, el coeficiente de arrastre puede ser expresado como
Cl = k�/�, puesto que � es constante. Por lo tanto, en el régimen lineal la Ecuación
(2.3) se puede reescribir como:

Mcme0a
i
cme = −η k� (v

r
cme − vrsw) , (2.5)

con k� = k�(Rcme) un factor de proporcionalidad.

Conforme el valor de � aumenta, los efectos cinemáticos cobran importancia inva-
lidando las condiciones de estacionaridad y laminaridad. Cuando el valor del número
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2 Modelos anaĺıticos de la propagación de EMC

de Reinolds es suficientemente grande (� � 1), los efectos cinemáticos no son despre-
ciables, condición que finaliza la validés del régimen lineal.

Régimen cuadrático

En el régimen cuadrático (10 < � < 103), dado que la viscosidad es pequeña
comparada con la inercia del fluido, el fluido puede ser considerado ideal (η = 0),
salvo en una pequeña región alrededor del obstáculo llamada capa ĺımite. Dentro de la
capa ĺımite, de espesor ∼ �/

√
�, se presenta la interacción viscosa obstáculo-fluido que

deriva en una fuerza de arrastre f ∝ −ρv|v|�2/
√
�. El coeficiente de arrastre cuadrático

se define como la razón adimensional Cc = kc/
√
�ρv|v|�2, lo que permite expresar

f = −Ccρv|v|�2 (Landau y Lifshitz, 2005b). Esto permite reescribir a la Ecuación (2.3)
como:

Mcme0a
i
cme = −CcρswSt (v

r
cme − vrsw) |vrcme − vrsw| , (2.6)

con St, la sección eficaz de la EMC transversal a v
r
cme − vrsw y Cc = kc/

√
�.

Régimen turbulento

Finalmente, si el valor del número de Reinolds sobrepasa el rango del arrastre
cuadrático, la capa ĺımite se torna inestable y su espesor se incrementa a lo largo de
la superficie del obstáculo en dirección de la velocidad. Si � � 104, la capa ĺımite es-
pontáneamente llena por completo la parte trasera del obstáculo, convirtiéndose en una
estela turbulenta. Para este caso, la fuerza turbulenta está dada por f = −Ctρv|v|�2,
que para las circunstancias de las EMC seŕıa:

Mcme0a
i
cme = −CtρswSt (v

r
cme − vrsw) |vrcme − vrsw| . (2.7)

A diferencia de los dos casos anteriores, en el régimen turbulento Ct se considera in-
dependiente del valor de �, siendo función únicamente de la geometŕıa del obstáculo
(Landau y Lifshitz, 2005b).
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2.2 Modelos de propagación

2.2. Modelos de propagación

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
análisis de simulaciones numéricas MHD, encuentran que la desaceleración de EMC
rápidas puede ser adecuadamente modelada a través de fuerzas cuadráticas de arrastre
similares a la Ecuación (2.6). La ecuación que Cargill et al. emplean en sus estudios es:

(Mcme0 + ρswVcme/2) a
r
cme = −CcStρsw (v

r
cme − vrsw) |vrcme − vrsw| , (2.8)

con Vcme, ρsw, el volumen total de la EMC y la densidad local del VS, respectivamente.
El término de masa virtual (ρswVcme/2) se incluye para considerar los efectos dinámicos
de desplazar el VS que se encuentra a lo largo de la trayectoria de la EMC. A lo largo
de este caṕıtulo llamaremos a este modelo AC1 (acrónimo de arrastre cuadrático 1).

Posteriormente, Cargill (2004) investigan los posibles valores del coeficiente de arras-
tre cuadrático (Cc) por medio del análisis de simulaciones numéricas MHD de EMC.
En este estudio se encontró que los valores t́ıpicos para Cc fluctúan alrededor de la
unidad. Sin embargo, también se concluyó que los valores de Cc 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 teoŕıa de
la fuerza de arrastre, puesto que Cc = Cc(

√
�).

Modelos AC2 y AL1

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

arcme = −α2

�

rcme
R�

�β2

(vrcme − wrsw) |vrcme − wrsw| , (2.9)
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con α2 y β2 constantes y wrsw la velocidad del VS en la corona solar (Sheeley et al.,
1997) dada por:

wrsw(rcme) = vsw1
�

1− e(ra−rcme)/rb , (2.10)

con vsw1 la velocidad del VS a la altura de la órbita terrestre, ra = 2.8R� y rb = 8.1R�.
La Ecuación (2.9) es equivalente a la Ecuación (2.6) si se considera posible expresar a
CcρvsScme/Mcme como α2[rcme/R�]

β2 .

De forma similar, al suponer que ηk/Mcme = α1[rcme/R�]
β1 , Vršnak transforma la

Ecuación (2.5) en:

arcme = −α1

�

rcme
R�

�β1

[vrcme − wrsw] , (2.11)

con α1 y β1 constantes.

Basado en su análisis, Vršnak concluye que las fuerzas de arrastre podŕıan ser
significativas en la corona solar; además de que el arrastre cuadrático (Ecuación 2.9)
describe de mejor forma la propagación de EMC en la corona solar(Vršnak, 2001). Por
otra parte, Vršnak y Gopalswamy (2002) estudian la propagación de varios eventos y
concluyen que la Ecuación 2.9 permite aproximar los tiempos de tránsito 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 Cc, Rcme y ρvs se puedan expresar como potencias de la
distancia heliocéntrica. A estos modelos se les nombrará de aqúı en adelante como AC2
y AL1, acrónimos de arrastre cuadrático 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 η en el medio IP. Esto lo hacen a través de la expresión
de la fuerza viscosa actuando sobre una esfera sólida (Mcmea

r
cme = −6πηRcme[vrcme −

vrsw]), que transforman en:

arcme = −6π(0.24AU) η

Mcme0

� rcme
1UA

�0.78

(vrcme − vrsw1) , (2.12)

sustituyendo la parametrización Rcme/1UA = 0.24[rcme/1UA]
0.78 (Bothmer y Sch-

wenn, 1998) que relaciona el radio de la EMC con la posición heliocéntrica. En lo
subsecuente a este modelo se le llamará AL2.
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Modelo AC3

Borgazzi et al. (2009) también investigan la posibilidad de que sea una interacción
turbulenta la que gobierne la desaceleración de EMC. Esto lo realizan investigando los
posibles valores del coeficiente de arrastre turbulento (Ct). Partiendo de que la EMC se
trata de una esfera y que ρsw(r) = ρsw1[1AU/r]

2, Borgazzi et al. simplifican la Ecuación
(2.7) a:

arcme = −π(0.24AU)2Ct
ρsw1
2Mcme0

� rcme
1AU

�−0.44

(vrcme − vrsw1)
2 . (2.13)

Esta última ecuación se basa en las mismas hipótesis que la Ecuación (2.12) y será lla-
mada de aqúı en adelante AC3.

Partiendo de la suposición de que el vsw es constante en el medio IP y considerando a
Mcme0 parámetro libre, Borgazzi et al. realizan un ejercicio paramétrico para explorar
el rango de valores de η y Ct que permita reproducir los valores caracteŕısticos de
tiempos de tránsito y velocidades de arribo asociados a EMC. Este estudio se enfoca
para r > 30R�, donde las hipótesis de vsw ≈ cte y ρsw ∝ r−2 son satisfechas.

2.2.2. Modelos de conservación

Los modelos que se presentan en esta sección se basan en la conservación 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 disminución
de la velocidad relativa. En el segundo caso, la EMC acumula la materia lenta del VS,
esto lleva a la reducción del momento lineal promedio de la EMC, derivando en una
reducción en su velocidad.

Modelo CM1

Cantó, Raga, y D’Alessio (2000) desarrollaron un modelo para describir la evolución
dinámica de una perturbación supersónica en densidad que se propaga a través de un
viento estelar. Posteriormente Cantó 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 parámetro
libre la densidad inicial de la EMC.
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2 Modelos anaĺıticos de la propagación de EMC

Este modelo aproxima la propagación 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, condición que le permite considerar los efectos del choque asociado
sobre la propagación de la EMC. De acuerdo a este modelo, la velocidad de la parte
frontal o “nariz” de la EMC (L̇cme) está dada por:

L̇cme =















v0cme , t < τc1

vsw1

�

1 +
(a−1)

√
acΔtf√

2(a−1)Δtf t−a(1−c)(Δtf )2

�

t ≥ τc1 ,
(2.14)

donde L̇cme = vcme+Ṙcme, con vcme la velocidad del centro de masa y Ṙcme la velocidad
de expansión de la EMC. En la ecuación (2.14) se aprecia que la desaceleración de la
EMC inicia a partir del tiempo τc1, cuyo valor está dado por:

τc1 =
a(1 +

√
c)

a− 1 Δtf , (2.15)

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

a =
vcme0
vsw1

�

1 +
√
c√

c

�

− 1√
c
, (2.16)

y c como:

c =
ρcme0
ρsw1

� rcme0
1UA

�2

. (2.17)

En las Ecuaciones (2.14), (2.15), (2.16) y (2.17), v0cme es la velocidad de la nariz de
la EMC cerca del Sol (ajuste lineal a partir de imágenes de coronógrafo), vsw1 es la
velocidad del VS a 1 UA, Δtf la duración de la fase creciente de la fulguración asociada
al evento y r0cme la distancia heliocéntrica inicial de la vanguardia de la EMC registrada
a través de imágenes de coronógrafo. Finalmente, ρ0cme es la densidad media inicial de
la EMC, valor que es utilizado como parámetro libre. En lo que sigue de la sección a
este modelo se le nombrará CM1.

Modelo CM2

El último 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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2.3 Estudio de caso

incorporar la materia del VS que se encuentra en su trayectoria. Las ecuaciones que
modelan este comportamiento son:

dMcme

dt
= ρswSf |vcme − vsw| , (2.18)

arcme = −
�

vrcme − vrsw
Mcme

�

dMcme

dt
. (2.19)

La Ecuación (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 Ecuación (2.19) relaciona los
incrementos del momento lineal y la aceleración de la EMC.

Es importante señalar que, a diferencia del resto de los modelos, en éste la masa de
la EMC (Mcme) se incrementa con la acreción de materia lenta del VS. Este incremento
y la relación que guarda con los cambios del momento de la EMC definen el valor de la
aceleración de la EMC. En lo que resta del caṕıtulo a este modelo se le llamará CM2.

2.3. Estudio de caso

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

Partiendo de los datos iniciales y los valores seleccionados para los parámetros libres,
los modelos resuelven la posición y velocidad de las EMC. Sin embargo, cada modelo se
basa en un mecanismo f́ısico propio y parte de suposiciones diferentes. Estas diferencias
hacen conveniente una comparación entre los cálculos de los modelos y, a su vez, con
datos reales. En esta sección se llevará a cavo esta tarea por medio de aproximar la
propagación de una EMC tipo halo por medio de cada uno de los modelos discutidos
en la sección anterior.

2.3.1. Evento del 13 de mayo del 2005

En esta sección 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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2 Modelos anaĺıticos de la propagación de EMC

Tabla 2.1: Lista de los datos requeridos, parámetros libres para todos los modelos y
resultados que se obtienen. De izquierda a derecha: el modelo, los datos de entrada que
requiere, los parámetros libres, los resultados obtenidos.
Modelo Datos Parámetros Resultados

de entrada libres� Directos Indirectos†

AC1 vcme0, ρsw Cc, Mcme0 y dc1 rcme, vcme ρcme, Lcme
vsw, Vcme y St y L̇cme

AC2 vcme0, vsw1 α2, β2 y dc1 rcme, vcme ρcme, Lcme y L̇cme
AC3 vcme0, ρsw1 y vsw1 Ct, Mcme0 y dc1 rcme, vcme ρcme, Lcme y L̇cme
AL1 vcme0, vsw1 α1, β1 y dc1 rcme, vcme ρcme, Lcme y L̇cme
AL2 vcme0, ρsw1 y vsw1 η, Mcme0 y dc1 rcme, vcme ρcme, Lcme y L̇cme
CM1 rcme0, vcme0, c y Δφ Lcme y L̇cme ρcme, Mcme, rcme

Δtf y vsw1 y vcme
CM2 rcme0, vcme0, Mcme0, dc1 rcme, vcme ρcme, Lcme

ρsw, vsw y Sf y St y Mcme y L̇cme
� dc1 marca el inicio de la desaceleración de la EMC.
† Requieren un modelo para estimar el valor de Rcme = Rcme(rcme).

y registrado por diferentes métodos e instrumentos (e.g. Bisi et al.; 2010). El análisis
consistirá en seleccionar los valores adecuados de los parámetros libres para igualar el
tiempo de tránsito (TTemc) 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 d́ıa. A partir de los datos de coronógrafo se estima que la parte frontal
de la EMC, ubicada a 4.57 R�, se propagaba con una velocidad de 1668.8 kms−1

(Gopalswamy et al., 2009). El evento estuvo asociado a una fulguración clasificada
M8.0 que presentó una fase impulsiva con duración Δtf ≈ 0.4 h. De acuerdo al catálogo
de Richardson y Cane (2010), la región frontal de la EMC arribó a la órbita terrestre
(1UA) el 15 de mayo a las 06:00 TU del 2005 con una velocidad L̇cme1 = 900 kms−1.
La EMC se registra in-situ como una nube magnética, con una densidad promedio de
protones de ∼ 1.2 cc, cuya región central se propagó a 630 kms−1. Finalmente el evento
abandonó la órbita de nuestro planeta el 19 de mayo a las 00:00 TU.

Por tratarse de una nube magnética, la geometŕıa de la EMC será aproximada por
medio de una sección toroidal circular de amplitud angular constante (Δφ) cuya masa
está homogéneamente distribúıda. Los paneles a y b de la Figura 2.2 muestran un
esquema de la EMC (lineas grises) y una región sombreada sobrepuesta que representa
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2.3 Estudio de caso

la aproximación ya mencionada. Por sus condiciones, el centro de masa (rcme) de la
EMC podrá considerarse situado en la parte central del eje de la sección toroidal (linea
segmentada en la zona sombreada de la Figura 2.2c).
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Figura 2.2: Esquema de una EMC (paneles izquierdos) y la aproximación empleada en los cálculos
anaĺıticos (región sombreada). Los paneles superiores e inferiores muestran vistas de la parte superior
y de costado, respectivamente.

De acuerdo a los paneles c y d de la Figura 2.2, los valores del volumen y áreas
frontal y transversal efectivas de la EMC están dadas por: Vcme = πR2

cmercmeΔφ,
Sf = 2RcmercmeΔφ y St = 2 (2RcmercmeΔφ+ πR2

cme) respectivamente. Por su parte, el
radio de la EMC se aproximará por medio de la relación Rcme/1UA = 0.32[r/1UA]

0.89

(Gulisano et al., 2010), con r la distancia heliocéntrica. Esta simplificación geométri-
ca será aplicada para resolver los modelos anaĺıticos, salvo los derivados del trabajo
de Borgazzi et al. (2009), puesto que suponen a la EMC como una esfera cuyo radio
está dado por la relación Bothmer y Schwenn (1998).

Debido a que el análisis se concentrará en el medio interplanetario, es posible sim-
plificar las expresiones de la densidad y velocidad del VS. Por un lado vsw se puede
asumir constante y su valor estará dado por la velocidad del VS medida in-situ a 1UA
(vsw1 = 410 kms−1). Mientras que la densidad del VS se pude expresar mediante
ρsw(r) = mpnsw1[1UA/r]

2, con nsw1 = 3.5 × 106m−3 la densidad de protones del VS
registrada a la altura de la órbita terrestre y mp la masa del protón.
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2 Modelos anaĺıticos de la propagación de EMC

Tabla 2.2: Valores de los parámetros libres y resultados del análisis. (1) Modelo; (2)
Valores iniciales; (3) Parámetro(s) libre(s); (4) Velocidad de arribo; (5) Tiempo de
tránsito; (6) Densidad promedio.

Modelo Parámetro(s) Resultados
�libre(s) vcme1 [kms−1] TTcme [h] ncme1 [cc]

AC1 Cc = 0.125 843.7 37.0 1.06
AC2 α2 = 2.4× 10−11 y 799.7 36.8 1.06

β2 = −0.11
AC3 Ct = 0.75 848.6 36.5 3.1
AL1 α1 = 2.2× 10−7 y 551.5 37.0 1.06

β1 = 0.89
AL2 η = 3.5× 10−5kg s−1 m−1 575.5 36.9 3.1

†[8.5× 1010m2s−1]
CM1 c = 11 ‡[2.2× 1012 kg] ∗849.5 36.8 2.3
CM2 Mcme0 = 2.15× 1012 kg 859.9 36.8 8.7
� La masa inicial de la EMC se consideró de Mcme0 = 1× 1012 kg, salvo
se especifique lo contrario.

∗ Velocidad del frente de la EMC (L̇cme1).
† Valor de la viscosidad cinética a 1UA (η/ρsw1).
‡ Masa inicial de la EMC, Mcme0 = acρsw0vsw1SfΔtf .

Se considerará que la EMC iniciará su propagación a partir del primer registro
reportado rcme0 = 4.57 R� con una velocidad inicial vcme0 = 1668.8 kms−1. Esta
velocidad se mantendrá hasta rcme = 23.4 R� (2.2 h, Ecuación 2.15), a partir de este
punto la desaceleración de cada modelo dará 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 (vrcme) y las posiciones heliocéntricas
(rcme) 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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2.3 Estudio de caso

rombos indican los valores obtenidos a partir de observaciones de coronógrafo e indican
la posición 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 tránsito calculados coinciden con el medido para
el evento (ĺıneas segmentadas grises), condición que se debe a la adecuada selección de
los parámetros libres (ver Tabla 6.2).
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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 función del tiempo, mientras que el
panel (b) exhibe la posición heliocéntrica de la EMC vs el tiempo. Los rombos, cuadrados, triángulos,
diamantes y asteriscos corresponden a datos de coronógrafo (LASCO), centelleo IP (STEL, OOTY y
EISCAT) y deriba de frecuencia de radio, respectivamente. Los valores de arribo medidos in-situ son
señalados por medio de ĺıneas grises segmentadas.

En la Figura 2.3a se observa que, después de la etapa de velocidad constante, se
presenta una pronunciada desaceleración que rápidamente acerca a vcme al valor de
vsw. Los valores calculados de vcme a través de ambos modelos no son consistentes
con los datos asociados al evento durante su propagación en el medio IP (śımbolos 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 triángulos). Mientras que, para tiempos mayores, el valor de vcme es
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2 Modelos anaĺıticos de la propagación de EMC

inferior a los datos de centello interplanetario (triángulos). En particular, la velocidad
de arribo calculada (vcme1) está por debajo del valor esperado (lineas grises segmentadas
del panel) de 900 km s−1 (ver Tabla 6.2).

Se exploró la posibilidad de reducir las diferencias obtenidas entre las velocidades
de arribo calculadas y las medidas in-situ a través de la alteración de los valores de α,
β y η. Dicha reducción no fue posible, puesto que los incrementos del valor de vcme1
derivaban en una importante disminución de TTcme calculada por ambos modelos.
Adicionalmente, en el caso del modelo AL1, el valor de η requerido para reproducir el
tiempo de tránsito es varias órdenes de magnitud superior a las estimaciones hechas
por Pérez-de-Tejada (2005) (10−10kg s−1 m−1 � η � 10−9kg s−1 m−1) y Eviatar y
Wolf (1968) (η/ρsw ≈ 8× 108m2/s) de la viscosidad del VS a la altura de la órbita de
Venus y de la Tierra respectivamente.
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Figura 2.4: Resultados de los modelos AC1 (linea continua), AC2 (linea segmentada) y AC3 (linea
segmentada-punteada). La descripción de la figura es idéntica a la de la Figura 2.3.
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Arrastre cuadrático

En la Figura 2.4 se exhiben los perfiles de velocidad (panel a) y posición (panel b)
calculados a través de los modelos de arrastre cuadrático (AC1, AC2 y AC3). Para el
caso de los modelos la selección de los parámetros libres (ver Tabla 6.2) permitió apro-
ximar simultáneamente TTcme y vcme1.

En la Figura 2.4a se observa que los perfiles de velocidad son afectados inicial-
mente por una fuerte desaceleración que gradualmente disminuye con la distancia. El
desarrollo de la desaceleración permite que la velocidad calculada sea cualitativamente
consistente con los datos asociados al evento (ver figura). En los paneles (a) y (b) de la
figura, se observa que los valores de vcme1 y las trayectorias de los tres modelos apro-
ximan la velocidad de arribo y el tiempo de tránsito asociados al evento (ĺıneas grises
segmentadas).
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Figura 2.5: Resultados de los modelos CM1 (linea continua) y CM2 (linea segmentada). La descrip-
ción de la figura es idéntica a la de la Figura 2.3.
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Conservación de momento

En la Figura 2.5 se muestran los cálculos realizados a partir de los modelos de con-
servación (CM1 y CM2). Para estos modelos, la selección adecuada de los parámetros
libres (ver Tabla 6.2) permitió aproximar el tiempo de tránsito (panel b) y la velo-
cidad de arribo (panel a) del evento. Similares a los modelos cuadráticos, los perfiles
de velocidad calculados a través de los modelos de conservación sufren una intensa
desaceleración que disminuye conforme la EMC se propaga (ver Figura 2.5a). El panel
(a) de la figura exhibe las similitudes entre los perfiles de velocidad calculados y los
datos asociados a la propagación del evento. En particular los valores de vcme1 son los
más cercanos al medido in-situ (ver Tabla 6.2).

2.4. Discusión

Se han presentado siete modelos anaĺıticos para aproximar la trayectoria de EMC
utilizando una notación unificada. Todos los modelos se basan en mecanismos f́ısicos que
condicionan su aplicabilidad y limitan su validez. Para describir una EMC en particular,
los modelos requieren datos iniciales que caractericen a dicho evento. Por otro lado,
los modelos también hacen uso de parámetros libres que están relacionados con las
propiedades de la EMC o el VS que no se pueden estimar a partir de observaciones o
mediciones.

En general, entre más completa sea la aproximación que hace el modelo de la
propagación de la EMC, éste requerirá más información acerca de la condición inicial
de la EMC y de las circunstancias del VS. Por lo tanto, una descripción más profunda
de la propagación de las EMC requerirá mayor número de datos iniciales. Por su parte,
los valores de los parámetros libres se seleccionan para empatar los resultados y los
datos. Esta selección arbitraria de valores dota a los resultados de los modelos una
importante carga de subjetividad. Por lo tanto, se considera necesario realizar estudios
que limiten el rango de valores de los diferentes parámetros libres.

Las inconsistencias entre el evento y los cálculos de los mecanismos de arrastre lineal
descartan a estos modelos como opciones para la descripción de la trayectoria de la
EMC analizada. Por otro lado, los modelos de arrastre cuadrático y de conservación
de momento lineal lograron aproximar simultáneamente las velocidades de arribo y los
tiempos de tránsito de la EMC, además de ser cualitativamente consistentes con los
datos asociados a la propagación del evento. Es importante señalar que los resultados
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obtenidos por estos modelos son notablemente similares (ver Figuras 2.4 y 2.5).

Las expresiones de los modelos de arrastre cuadrático son similares (ver ecuaciones
2.8, 2.9 y 2.13) y la principal diferencia entre ellos radica en el origen de la fuerza
de arrastre. Además, los valores de los coeficientes de arrastre cuadrático y turbulento
que permitieron aproximar el evento (ver Tabla 6.2) están dentro del rango del régimen
turbulento (ver Figura 2.1).
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Figura 2.6: Número de Reinolds (�) respecto la posición de la EMC (rcme. Valores de � calcu-
lados a partir de los resultados del modelo AC1 y la Ecuación (2.4) para los valores del coeficiente
de viscosidad a la altura de la órbita de Venus (linea continua) y de la Tierra (linea segmentada),
respectivamente. Las estimaciones de la viscosidad del VS a la altura de la órbita de Venus y de la
Tierra fueron realizadas a través de datos in-situ por Pérez-de-Tejada (2005) y Eviatar y Wolf (1968),
respectivamente.

En la Figura 2.6 se muestra el valor de � (Ecuación 2.4) calculado a partir de los
resultados del modelo AC1 para dos distintas estimaciones de η. La figura muestra que
el valor de � se encuentra en el régimen turbulento (� � 103). También se aprecia
que, a pesar que � decrece rápidamente, el valor del número de Reinolds permanece
en el régimen turbulento incluso para distancias mucho mayores a 1UA. Por lo tanto,
el rango de valores de �, de Cc y Ct sugieren que el mecanismo de arrastre turbulento
podŕıa ser un agente dinámico importante en la propagación de las EMC rápidas.

Por su parte, los modelos basados en la conservación de momento lineal también se
posicionaron como opciones viables para estimar la propagación de EMC. La diferencia
entre estos modelos radica en cómo se interpreta la conservación del momento. Por un
lado, el modelo CM1 considera un intercambio de momento lineal entre la EMC y el
VS, condición que permite considerar los efectos de una onda de choque interplanetaria
que preceda la propagación de la EMC. Por otro lado, el modelo CM2 supone que la
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EMC absorbe el material lento del VS que se encuentra a su paso. Esto incrementa la
masa de la EMC a costa de disminuir su velocidad.

Los parámetros libres de los modelos de conservación de momento lineal están
relacionados con la masa (densidad) inicial de la EMC. En el caso del modelo CM1, el
valor calculado de la masa inicial de la EMC (2.2× 1012 kg) es consistente al utilizado
en los cálculos del resto de los modelos (1 × 1012 kg). Relacionado con esto, el valor
de la densidad de la EMC calculado a 1UA (2.3 cc) es cercano al valor medido in-situ
(∼ 1.2 cc). Por su parte, el modelo CM2 estima una densidad de arribo (ncme1 = 8.7 cc)
superior a la registrada in-situ. Por consiguiente, el modelo CM1 describió de forma
más cercana los datos asociados al evento.

2.5. Conclusiones

En este capitulo se han presentado siete diferentes modelos para aproximar la pro-
pagación de EMC en un marco de notación unificada. Adicionalmente, se han discutido
los principios f́ısicos y las hipótesis que los sustentan. También se compararon los mo-
delos, por medio del cálculo de la trayectoria de una EMC tipo halo. Los resultados de
este análisis sugieren que el mecanismo arrastre lineal no es viable para la descripción
de EMC rápidas. Por otro lado, los resultados muestran que los modelos de arrastre
cuadrático y de conservación de momento lineal lograron aproximar satisfactoriamente
las velocidades de arribo y los tiempos de tránsito de la EMC, además de ser consis-
tentes con datos asociados a la propagación del evento estudiado.

Finalmente, los resultados del análisis sugieren que la propagación de las EMC
rápidas podŕıa estar dominada por procesos inerciales y de arrastre turbulento. Por lo
tanto, los modelos de arrastre cuadrático (con CD = cte) y de conservación de momento
lineal se posicionan como candidatos importantes para describir la propagación de
EMC. Sin embargo, los modelos cuadráticos son incapaces de considerar los efectos
que podŕıa tener una onda de choque asociada a la EMC. Esto podŕıa ser importante,
puesto que la onda de choque acelera, densifica y calienta el VS que rodea a la EMC,
alterando las condiciones en las que se presenta el mecanismo de arrastre o, incluso, el
origen de la desaceleración de la EMC.
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Caṕıtulo 3

Estudio numérico y anaĺıtico de la

evolución de EMC y choques:

impulsión, desacoplamiento y

decaimiento

Introducción

En el caṕıtulo anterior se exploraron los posibles mecanismos f́ısicos que dominan
la propagación de las EMC a través del medio IP. Los resultados indican que los me-
canismos asociados a términos cuadrático de la velocidad relativa EMC-VS podŕıan
ser los procesos dominantes en la dinámica de las EMC. En otras palabras, el acopla-
miento dinámico EMC-VS puede derivarse de fuerzas de arrastre o del intercambio de
momento lineal. Sin embargo, en el análisis del caṕıtulo anterior no se consideró a la
onda de choque ni los efectos que ésta podŕıa tener sobre la propagación de la EMC.

En este caṕıtulo se estudia, desde una perspectiva hidrodinámica (HD), la relación
que se presenta entre EMC rápidas y ondas de choque interplanetarias y el efecto de tal
relación sobre la propagación de ambas. En la primera parte del estudio se analizan los
resultados de simulaciones numéricas HD de perturbaciones tipo EMC. Los resultados
del análisis sugieren que la EMC se comporta como un pistón que impulsa a la onda
de choque. Este comportamiento tipo pistón hace que el sistema presente tres etapas
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dinámicas determinadas por la evolución del flujo de momentum lineal entre la EMC
y el material perturbado por el choque.

La segunda sección del caṕıtulo consiste en describir las etapas dinámicas a través
del modelo anaĺıtico pistón-choque. Posteriormente, este modelo es empleado para ana-
lizar tres EMC rápidas tipo halo. Los resultados del análisis indican que las velocidades
de arribo y tiempos de tránsito de las EMC pueden ser adecuadamente aproximadas
por medio del modelo pistón-choque. Sin embargo, en el caso de las ondas de choque, se
encuentra que las velocidades de arribo fueron sobre estimadas y los tiempos de tránsi-
to resultaron mucho menores a los valores esperados. Estas discrepancias sistemáticas
podŕıan tener origen en la geometŕıa utilizada para resolver la evolución de la onda de
choque.

Este caṕıtulo está basado en el art́ıculo Numeric and analytic study of interplanetary
coronal mass ejection and shock evolution: Driving, decoupling, and decaying, publicado
en mayo del 2011 en el volumen 116 de la revista Journal of Geophysical Research. DOI:
10.1029/2010JA-016008.

Resumen

En este trabajo se analiza la evolución heliocéntrica de las contrapartes de Eyeccio-
nes de Masa Coronal (EMC) rápidas y sus choques transitorios para investigar cómo
y cuándo se desaceleran en el medio interplanetario. Se emplean dos modelos hidro-
dinámicos unidimensionales, uno anaĺıtico y el otro numérico, para estudiar tres eventos
tipo EMC rápidas. Nuestro estudio se concentró en la transferencia de momentum de la
EMC y el choque. Ambos modelos muestran una etapa inicial donde la EMC se propa-
ga a velocidad constante e impulsa al choque (etapa de impulsión) hasta que se supera
cierta distancia donde inicia su desaceleración, desacoplándose del choque (proceso de
desacoplamiento). Después de esto, tanto la EMC y el choque se desaceleran (etapa de
decaimiento). También presentamos un estudio paramétrico para comparar los resulta-
dos del modelo anaĺıtico y el numérico, mostrando las variaciones de sus resultados en
función de las condiciones iniciales. Finalmente se llevaron a cabo tres casos de estudio
para comparar las predicciones del modelo anaĺıtico con diferentes mediciones de la
velocidad de la EMC-choque.
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3.1. Numeric and analytic study of ICME and shock

evolution: Driving, decoupling and decaying

P. Corona-Romero and J.A. Gonzalez-Esparza
Journal of Geophysical Research, 116, 2011.

Abstract

We analyze the heliocentric evolution of fast Interplanetary counterparts of Coronal
Mass Ejections (ICMEs) and their transient shocks to investigate how and where they
decelerate in the interplanetary medium. We employ two one-dimensional hydrodyna-
mic models: analytic and numeric, to study three fast CME events. We focus on the
transferring of momentum from the ICME to the shock. The two models show that
initially the fast ICME propagates at about a constant speed and drives the shock
(driving stage) until it reaches a certain point from which it decelerates and decouples
from the shock (decoupling process). Then the ICME and its shock decelerate (de-
caying stage). We present a parametric study to compare the results by the analytic
and numeric models, showing the variations of their results as a function of the initial
conditions. We perform three study cases to compare the model’s predictions with a
set of speed measurements of ICME/shock events.

3.1.1. Introduction

Coronal mass ejections (CMEs) are complex events involving the release of large
amounts of material, energy, and magnetic field from the Sun into the solar wind.
Interplanetary counterparts of CMEs (ICMEs) associated with shock waves are the
main cause of intense geomagnetic storms (e.g. Russell, McPherron, y Burton (1974);
Echer et al. (2005); Echer, Gonzalez, y Tsurutani (2008)). The important role that
fast ICMEs play in space weather, motivates the understanding of CME initiation and
shock-ICME evolution through solar wind.

Observations from the Solar and Heliospheric Observatory (SOHO, Domingo, Fleck,
y Poland (1995)) coronagraphs reveal that very fast CMEs (≥ 1500 km/s) can propel
and drive shocks in solar corona (Ontiveros y Vourlidas, 2009); however, in many cases
the shock signature can not be clearly identified in the coronograph images. Based
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on remote and in-situ measurements, there is a well established relation between fast
ICMEs and transient shocks (Sheeley et al., 1985). This indicates that fast ICMEs
can drive shocks through out the corona and interplanetary (IP) medium. Comparing
coronograph and in-situ measurements at 1 AU, it is known that fast ICMEs and
their shocks arrive at 1 AU with significant lower speeds compared with their pristine
coronal speeds (Gopalswamy et al., 2000). Fast ICMEs and their shocks decelerate as
they propagate through the IP medium, indicating a decaying process over the shock-
ICME dynamics.

Combining coronograph, interplanetary scintillation (IPS) and in-situ measure-
ments has made possible to track some fast ICME/shocks suggesting that they present
two deceleration phases within 1 AU: an initial propagation phase with a small decele-
ration up to a certain heliocentric distance, beyond which there is a large deceleration
where the ICME/shock tends to equalize the ambient wind speed (Manoharan et al.,
2001; Manoharan, 2006; Pohjolainen et al., 2007). On the other hand, several empiri-
cal models (assuming arbitrary decelerations) have been proposed to predict the 1-AU
arrival time of Earth-directed halo CMEs, obtaining mixed results (Gopalswamy et al.,
2001; Schwenn et al., 2005; Reiner, Kaiser, y Bougeret, 2007). For example, Gopals-
wamy et al. (2000) correlated near-Earth observations of ICMEs detected by the WIND
spacecraft with their near-Sun counterparts observed by the SOHO coronagraphs. They
suggested that, in general, the CMEs were subject to a mean Sun-Earth acceleration
and that the acceleration was approximately proportional to the CME initial speeds.
Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007) used the drift frequency of radio burst type II to
infer radial speeds of fast ICME/shock inferring that they suffer a relatively rapid
deceleration near the Sun and achieve a constant speed before 1 AU. Other authors
suggested that ICMEs decelerate by different drag force mechanism (Vršnak y Gopals-
wamy, 2002; Borgazzi et al., 2009). The problem is that it is still very difficult, with
the current observational capabilities, to track thoroughly the kinetic properties of a
fast ICME and its shock from the Sun to 1 AU.

The numerical studies of IP disturbances have proved to be very useful in illumi-
nating the basic physical aspects of the injection and heliospheric evolution of solar
disturbances. Beginning with the self-similar analytical models of Parker, E. N. (1963)
and Simon y Axford (1966), the first numerical computer code (one-dimensional hy-
drodynamic (1-D HD)) was developed by Hundhausen y Gentry (1969) and a variety of
other codes ranging from simple 1-D HD codes through sophisticated 3-D magnetohy-
drodynamic (MHD) codes have developed in subsequent years (Dryer, 1994; Vandas
et al., 1997; Odstrcil et al., 2002; Cargill, 2004; Manchester et al., 2004). Although
the new MHD models address more realistic situations, still the 1-D HD models are
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useful to study some aspects of the propagation of transient IP disturbances, focusing
on particular problems (Riley y McComas, 2009).

The aim of this paper is to study the evolution of fast ICMEs and their shocks from
near Sun to 1 AU, focusing on the dynamics between the ICME and its shock through
the plasma sheath. In Section 2 we present a numerical model to point out the existence
of three propagation stages: driving, decoupling, and decaying; each one is defined by
different linear momentum fluxes between the ICME front and the plasma sheath ahead.
In Section 3 we use an analytical model to describe the heliocentric evolution of the
ICME-shock system. In Section 4 we present a parametric study, comparing numeric
and analytic results, to characterize the three propagation stages in terms of the CME
initial conditions and the ambient solar wind. In Section 5 we present three study cases
to compare our models with CME observations, and finally in Section 6 we present our
conclusions.

3.1.2. Numerical Model

We performed numerical simulations of fast ICMEs and shocks employing the nu-
merical code ZEUS-3D (v3.4.2), this code solves the system of ideal MHD equations
(non-resistive, non-viscous) by finite difference scheme on an Eulerian mesh (Stone
y Norman, 1992). We worked with the hydrodynamic approximation assuming radial
symmetry. The ambient wind was launched at the inner boundary located beyond the
critical point (r0 = 0.08 AU), where the fluid speed, density and temperature were
specified as frontier conditions; the outer boundary was located at 1.4 AU (open fron-
tier). Initially we allowed the calculations of solar wind to reach an equilibrium state
(stationary solution) to reproduce observable values (speed, density and temperature)
of ambient solar wind at 1 AU. Then we introduced a speed pulse at the inner boun-
dary to simulate the propagation of an ICME into the IP medium. These ICME-like
perturbations were square-like pulses with arbitrary increments of density (Δnicme),
temperature (ΔTicme), and speed (Δvicme) with respect to the ambient wind during an
injection time (Δticme). After the injection, the parameters of the ICME pulse on the
trailing side fall to ambient wind values with a cosine form to diminish the rarefac-
tion zone after the ICME tail (more details on the simulations setup can be found in
González-Esparza et al. (2003b)).

Figure 3.1 shows an typical example of a numerical exercise with the speed, tem-
perature and density profiles as functions of heliocentric distance for three different
times. The dash-dot line shows the system at 0 hours (ambient solar wind); the thick
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Figura 3.1: Velocity (a), temperature (b) and density (c) profiles given by the 1-D HD numerical
simulation as a function of heliocentric distance. The vertical dashed lines indicate the ICME boun-
daries. The profiles correspond to three different times in the simulation: t0=0 hours (dash and dot
line), ambient solar wind; t1=10 hours after the initial ICME injection (solid thick line); t2=50 hours
after the initial ICME injection (solid thin line). Ambient solar wind stationary conditions at 1 AU
were: N1 = 5.02872 cc, vsw = 442.3 km/s, T1 = 65495.4 K with a constant politropic index γ = 1.5.
ICME initial conditions were: Δt =6 hrs., Δvicme =600 km/s, Nicme = 5N0 and Ticme = 2T0. .

and thin lines show the system at 10 and 30 hours respectively after the ICME injec-
tion. The vertical dashed lines show the two boundaries of the ICME and the forward
shock in each time. The figure shows the evolution of the ICME structure, from right
to left there is the forward shock, follow by the sheath (shocked ambient wind), and the
ICME. The two times show the ICME expansion and the compressed fluid accretion
in the sheath. Note that a portion of ICME material is perturbed by a reverse shock,
and at the back side there is a rarefaction zone, caused by the ambient wind following
the faster ICME, which ‘drains’ the ICME tail.2
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Figura 3.2: 1-D HD numerical simulation. (a) speed evolution of the ICME front (vicme) and its
shock (vfs) showing the driving and decaying propagation stages. (b) relative speed evolution between
the shock and the ICME front (vrel = vfs − vicme). (c) linear momentum flux evolution between
the ICME front and the plasma sheath ahead. The numeric initial conditions are the same as in the
previous figure. .

Figure 3.2a shows the speed profiles of the forward shock (vfs, thin line) and the
ICME front (vicme, thick line) as functions of time. In all the numerical exercises we
found two different stages in the speeds of ICMEs and their forward shocks. The first
one presents a quasi-constant speed and the second one a clear deceleration. The first
stage has different duration for vfs and vicme: the ICME decelerates before than its
shock (González-Esparza et al., 2003a). Figure 3.2b shows the evolution of the relative
speed between the shock and the ICME front (vrel = vfs − vicme), where we find three
phases: (1) vrel goes down from a high initial value until a quasi-constant speed; (2) vrel
has a fast increase; and (3) vrel presents a slow deceleration. The first stage (Figure 3.2a)
is consistent with a “driven” shock propagation, and the deceleration stage represents a
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“decaying” process (Cavaliere y Messina, 1976). The intermediate stage, bonding these
two, is an “decoupling” process.

The ICME front transfers momentum to the sheath causing the evolution of the
shock. Applying momentum conservation at the ICME front (assuming a spherical
layer, 4 π r2Δr), we calculate the total specific momentum flux through the ICME
nose (Φicme) using the relation:

Φicme =
τicme −

�

1 + 2Δr
r

�

τsh

ρicmeΔr
− v2icme

r
− vicme

ρicme

Δ(ρicme vicme)

Δr
, (3.1)

where τicme and τsh (τ = ρv2 + p) represent the ICME and sheath stress tensors, ρ
the mass density, v the bulk velocity, p the thermal pressure, Δr the width of IC-
ME material just before its frontier (a cell length in our case), and r the material’s
position. Figure 3.2c shows the evolution of the normalized ICME front acceleration
(aicme(t)/aicme(t0)). Initially the acceleration is positive (the ICME transfers momen-
tum to the sheath), and it rapidly decreases to a null value; we call this point the first
critical time (tc1). After tc1 the acceleration takes a negative value (the sheath transfers
momentum to the ICME) which asymptotically returns to a null value. Note that tc1
matches when the ICME begins its deceleration in Figure 3.2a. We call the second
critical time (tc2) the moment when the last remnant of linear momentum reaches the
shock, and according with our analysis it matches with the beginning of vfs decelera-
tion (Figure 3.2a) and vrel slow deceleration (Figure 3.2b). This interval between tc1
and tc2 is the decoupling process because the shock passes from a driving stage to a
decaying one.

3.1.3. Analytical Model

Cantó, Raga, y D’Alessio (2000) developed a formalism which solves the dynamics
of the interaction region between two fluids (work surface, WS). This formalism uses
the conservation of linear momentum flux through the WS to solve its mass center
speed and position. Cantó et al. (2005) solved the particular case of a square-like
perturbation in density and speed obtaining analytical solutions which show explicitly
the relationships between the evolution of a WS and its initial characteristics. In this
paper, we used the particular solution where the second fluid (ICME-like) is faster
than the ambient wind (vwind), and we considered that the WS position matches the
ICME-sheath interface.

Following the analytical model, the ICME speed (vicme) presents two propagation
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Figura 3.3: a) ICME speed (vicme) versus time. The different solid lines correspond to different
ICME initial conditions, their corresponding arrival times to 1 AU (open triangles), and the ambient
solar wind (dashed line). All these cases have the same ICME injection time (Δticme = 3 h) and jump
in density (Nicme = 5N0). (b) value of the ICME critical time (tc1) for different initial conditions.
All these cases have Δticme = 3 h. .

stages: an initial driving one characterized by a constant speed until the ICME reaches
a critical time (tc1), after of which it decelerates decaying to the ambient wind speed.
If the ejecta (square-like pulse) has a speed jump Δvicme, numerical density Nicme, and
duration Δticme (i.e., injection time), then its critical time (tc1) is given by:

tc1 = a
1 +

√
c

a− 1 Δticme, (3.2)

where a = (vwind +Δvicme)/(vwind), and c = Nicme/N0.

The ICME speed before tc1 (i.e., constant speed stage) is given by:
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vicme(t) =
1 + a

√
c

1 +
√
c
vwind , (3.3)

whereas, vicme after tc1 (i.e., deceleration stage) follows:

vicme(t) =

�

1 +
(a− 1)√a c

�

2 (a− 1) tΔticme − a (1− c)Δt2icme

�

vwind . (3.4)

Figure 3.3a shows some solutions of vicme evolution for different values of Δvicme.
The open triangles indicate the ICME arrival times at 1 AU. The pristine stage of
constant speed is characterized by two continuous fluxes of linear momentum into the
WS: one coming from the ICME-like flow (tail) and the other from the slower and
lighter ambient wind (front). When the WS is formed, there is a balance between
the two fluxes causing the constant speed propagation. At tc1 all the ICME-like fast
material has passed on the WS and there is not more linear momentum to “feed” the
WS, condition that begins the vicme deceleration. Figure 3.3b shows the solutions of
tc1 as function of Δvicme for different values of Nicme. From Equation 3.2, note that
tc1 decreases as Δvicme increases, and it follows a tendency to reach the constant value
(1 +

√
c )Δticme. This result indicates limits to the possible durations of the constant

speed stage (tc1).

Piston-Shock Approximation

A WS in Cantó et al. (2005) is an idealization of a two fluids interaction region, its
speed is intermediate between the slow ambient wind and the injected fast fluid, and
its position coincides with the mass center of the interacting material of both fluids.
However, a WS does not has information about its structure (i.e., it is consider as a
discontinuity) nor the position of the forward shock. To compare our numerical model
and analytical results, we need to extend this model to include the forward shock
evolution (we will not consider the reverse shock in this study).

We considered that the WS position matches the ICME-sheath interface of the
numerical simulations, so the Cantó et al. (2005) model reproduces the ICME evolution.
During the pristine stage (driving condition, t ≤ tc1), the injected fast material (ICME)
would be like a piston, with a constant speed (vicme), driving the shock. For simplicity,
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we assume the compression limit for strong shocks where:

ρ2
ρ1
=

V1

V2

=
γ + 1

γ − 1 .

Since V1 = vfs − vwind and V2 = vfs − vsheath, and also that under the 1-D appro-
ximation during the driving stage, vsheath = vicme; then the driving shock has a speed
given by:

vfs(t) =
γ + 1

2
vicme −

γ − 1
2

vwind , (3.5)

where γ is the polytropic index.

To estimate the second critical time (tc2), we calculated from tc1 how much time
takes to the remaining linear momentum (traveling at the local sound speed, cs) to
propagate from the ICME leading edge to the shock. For simplicity we assume that, in
the decoupling stage, the sheath moves approximately at the same speed as the ICME
front:

� tc2

tc1

cs(t, r) dt =

� tc1

0

[vfs(t)− vicme(t)]

+

� tc2

tc1

[vfs(t)− vicme(tc1)] dt . (3.6)

The left side of Equation 3.6 is the distance (sheath’s width) that momentum flux
travels during the interval tc2 − tc1; whereas the first term of the right side represents
the sheath thickness at tc1, and the second term is the accumulated thickness between
tc1 to tc2. This equation can by simplified in:

tc2 ≈
cs2 tc1

vicme + cs2 − vfs
, (3.7)

where cs2 is the sound speed inside the sheath.

To calculate cs2, we need to know the sheath’s temperature (Tsheath), using the
Rankine-Hugoniot condition:

Tsheath
Twind

=
[2γM2

1 − (γ − 1)] [(γ − 1)M2
1 + 2]

(γ + 1)2M2
1

, (3.8)
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if cs1 is the upstream sound velocity, the mach number (M1) is:

M1 =
vfs − vwind

cs1
, (3.9)

and the ambient wind temperature (Twind) profile, as function of heliocentric distance
(r), for an ideal gas expanding with constant velocity is:

Twind(r) = T1

�r1
r

�2(γ−1)

, (3.10)

where T1 is the temperature at a given position r1 (ambient wind temperature at 1 AU
in our case). Finally, assuming that electrons and protons have similar temperatures:

cs =

�

γ
2 kB T

mp

. (3.11)

with mp the proton mass and kB the Boltzmann constant. Using equations (3.8) and
(3.11) in equation (3.7) we obtain tc2.

To describe the shock decaying stage we applied the Cavaliere y Messina (1976)
formalism for density profiles decreasing as r−2, is:

vfs(t) = vfs2

�

tc2
t

� 1

3

+ vwind, (3.12)

where vfs2 = vfs(tc2)−vwind. If we integrate the last equation, ignoring the constant v0,

we obtain rfs ∝ t
2

3 , and substituting this into equation (3.12) we get that vfs ∝ √
rfs.

This result is consistent with the study of Pinter y Dryer (1990) on the evolution of IP
shocks.

Finally, using equations (3.5), (3.7) and (3.12) for the forward shock, and equa-
tions (3.2), (3.3) and (3.4) for the ICME evolution, we can reproduce the ICME-shock
evolution and compare it with the numerical simulations. Figure 3.4 shows the speed
evolution of the ICME and its shock as obtained with the two models for the same
initial conditions. The panels compare between numeric (a and b) and analytic (c and
d) results, where we found a very good qualitative agreement. The left panels present
the three propagation stages, whereas the right panels show the evolution of the re-
lative shock-ICME speed. However, keep in mind that at the inner boundary in the
simulations the ambient wind speed grows asymptotically with distance, but in the
analytical model it has a constant speed. This affects the initial shock evolution and
the early relative shock-ICME speed (vrel).
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Figura 3.4: Comparison between numeric and analytic results. ICME-shock speed evolution. (a) vfs
and vicme versus time as obtained from the numeric model. (b) vrel versus heliocentric distance as
obtained from the numeric model. For the numeric model the ambient solar wind stationary conditions
at 1 AU are the same as Figure 1, and the ICME initial conditions : Δticme = 6 h, Δvicme = 450
km/s, Nicme = 5N0 and Ticme = 2T0. (c) vfs and vicme versus heliocentric distance as obtained from
the analytic models. (d) vrel evolution as obtained from the analytic models. For the analytic models
the ambient solar wind stationary conditions at 1 AU are the same as Figure 3.3, and the ICME initial
conditions : Δticme = 3 h, Δvicme = 450 km/s, Nicme = 5N0 (see text). .

3.1.4. Parametric Study: Numeric and Analytic Results.

In this section we perform a parametric study to compare quantitatively the numeric
and analytic models. Table 3.1, summarizes the initial conditions of the 180 numeric
exercises. Figure 3.5 shows ICME speeds (vicme) during the pristine driving stage (before
tc1) for different injection intervals (Δticme) and different ICME initial speeds (Δvicme).
The Cantó et al. (2005) model predicts very well the ICME driving speeds of the
numerical simulations. Note that vicme does not depends on Δticme in Equation 3.3.

There is an important difference between numerical and analytical results due to
the effect of the rarefaction zone in the numerical study. In the numerical simulations
the rarefaction zone ‘drains’ a portion of the tail of the ICME mass, causing that
only about half of fast and dense material incorporates into the ICME at tc1. This
effect is not present in the analytic model, where the rarefaction zone is treated as a
gap without any dynamic effects. In order to compensate this effect in the parametric
study, we used half of the injection interval (Δticme) of the numerical model in the
analytical calculations, resulting in a very good agreement between the numerical and
analytical results.

Figure 3.6 compares the values of the first critical time (tc1) adjusting the ICME
injection interval in the analytical model (Δticme (analytic) = 0.5Δ ticme (numeric)).
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Tabla 3.1: Initial values used in the parametric study of 180 numerical simulations.

Δt [hrs] a Δv [km/s] b N [N0]
c ΔT [T0]

d

1, 2, 3, 4.5, 6 150 2, 5, 10 0.2, 1
1, 2, 3, 4.5, 6 300 2, 5, 10 0.2, 1
1, 2, 3, 4.5, 6 450 2, 5, 10 0.2, 1
1, 2, 3, 4.5, 6 600 2, 5, 10 0.2, 1
1, 2, 3, 4.5, 6 900 2, 5, 10 0.2, 1
1, 2, 3, 4.5, 6 1200 2, 5, 10 0.2, 1

a Injection time for the ICME-like perturbation. b Velocity jump over the initial ambient wind velocity

for the ICME-like perturbation. c Density jump for the ICME-like perturbation. d Temperature jump

for the ICME-like pulse.

The lines are given by Cantó et al. (2005) and the symbols the numerical values. tc1
decreases with faster ICMEs tending towards a limit value (Figure 3.3b). In general, we
found a good agreement between the two models, in particular when Δticme (numeric) ≥
4.5 hours. For shorter Δticme’s, the numerical values were below the analytic results. We
found that for larger ICME densities (Nicme), tc1 tended to be longer, i.e., denser fast
ICMEs had more inertia and reached further heliocentric distances before the beginning
of their deceleration. On the other hand, we found in the numerical exercises a minor
influence on tc1 by the initial ICME jumps in temperature (not shown in the figures).

Figure 3.7 shows the comparison of the arrival times at 1 AU. Figure 3.7a compares
the ICME arrival times given by Cantó et al. (2005) (lines) and the numerical results
(symbols), whereas Figure 3.7b compares the shock arrival times given by the piston-
shock approximation (lines) and the numerical results (symbols). There is also a good
agreement between numeric and analytic values. Faster ICME/shock events had shorter
transit times. Larger ICME densities (Nicme) obtained shorter transit times. We found
in the numerical exercises that ICME temperature jumps had significant influence on
the transit times, only when the jumps in ICME speeds were small (Δvicme < 200 km/s,
not shown in the figures).

Figure 3.8 shows the comparison of the arrival speeds at 1 AU. Figure 3.8a com-
pares the ICME arrival speed given by Cantó et al. (2005) (lines) and the numerical
results (symbols), whereas Figure 3.8b compares the shock arrival speeds given by the
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Figura 3.5: Comparison between numeric and analytic results. Driving ICME speed (vicme) as a
function of different jumps of CME initial velocity (Δvicme). (a) vicme as predicted by the Canto et

al. model (continuos line) and numeric results with different CME injection times Δticme (symbols).
(b) vicme as predicted by the Canto et al. model (lines) and numeric results with different CME jumps
in density Nicme (symbols). The ambient solar wind conditions are the same as in the Figure 3.3.

piston-shock approximation (lines) and the numerical results (symbols). There is also a
good agreement between numerical and analytical values. The arrival speeds of ICMEs
and shocks almost grew linearly with Δvicme: faster ICME/shock events resulted in
faster arrival speeds. The best matching between numeric and analytic values is for
Δticme (numeric) = 4.5 hrs.
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Figura 3.6: Comparison between numeric and analytic results. ICME critical times (tc1) as a function
of different jumps of CME initial velocity (Δvicme). (a) tc1 as predicted by the Canto et al. model
(curves) and numeric results with different Δticme (symbols). (b) tc1 as predicted by the Canto et al.

model (curves) and numeric results with different Nicme (symbols). The ambient solar wind conditions
are the same as in Figure 3.3.

3.1.5. Study Case

Now we apply the models to study three halo CME events detected by LASCO-
SOHO which interplanetary counterparts were detected posteriorly in-situ by WIND.
The speed temporal evolution of these events were studied previously by (Gonzalez-
Esparza y Aguilar-Rodriguez, 2009; Bisi et al., 2010) combining different speed measu-
rements such as: white light coronagraph images, the frequency drift of kilometric type
II spectrum (km-TII), interplanetary scintillation (IPS), and in-situ spacecraft obser-
vations. As commented on before, the speed tracking of fast ICME/shock events in the
interplanetary medium is a complex problem due to the limitations of the observational
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Figura 3.7: Comparison between numerical and analytic results. ICME and shock transit times to
1 AU as a function of different jumps of CME initial velocity (Δvicme). (a) ICME transit times as
predicted by the Canto et al. model (lines) and numeric results with different Nicme (symbols). (b)
shock transit times as predicted by the piston-shock model (lines) and numeric results with different
Nicme (symbols) . The ambient solar wind conditions are the same as in Figure 3.3.

capabilities. This compilation of speed measurements includes: near-Sun plane-of-sky
LASCO-CME speeds reported in the LASCO catalog, the local shock speeds deduced
from the km-TII slope analysis, the sheath region speeds along the line of sight from
IPS observations, and the local shock and ejecta speeds from in-situ WIND data. All
these speeds have intrinsic uncertainties besides that they do not refer to the same
structure; but they are related to the same phenomena (CME/shock event). Nevert-
heless, the speed compilation of different measurements at different times give us an
approximation of the ICME/shock heliocentric evolution.

In order to compare with observations, the models required initial conditions. We
used: LASCO-SOHO velocity linear fit as the driven ICME speed (vicme), and the
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Figura 3.8: Comparison between numerical and analytic results. ICME and shock arrival speeds at
1 AU as a function of different jumps of CME initial velocity (Δvicme). (a) vicme as predicted by the
Canto et al. model (lines) and numeric results with different Nicme (symbols). (b) shock speed at 1 AU
as predicted by the piston-shock model (lines) and numeric results with different Nicme (symbols).
The ambient solar wind conditions are the same as in Figure 3.3.

duration of the rise phase of the solar flare associated with the CME as the injec-
tion interval (Δticme). Both values were taken from the SOHO-LASCO CME catalog
(http : //cdaw.gsfc.nasa.gov/CME list/). We took the 1 AU ambient solar wind den-
sity, speed, and temperature (Nwind, vwind, Twind) values from the in-situ WIND measu-
rements. However, the initial jump in ICME density was an arbitrary value to match
the ICME arrival time.

Figure 3.9a shows the speed temporal evolution of the 2001 April 26 CME. The
horizontal temporal axis was normalized (over 60 hours) and plotted with a logarithmic
scale to emphasize the two propagation stages predicted by the models. The curves
correspond to the shock and ICME speed evolutions given by the analytic models. The
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Figura 3.9: Study case of the 2001 April 26 CME event. (a) Shock speed evolution (thin curve)
given by the shock-piston approximation, and ICME speed (thick curve) given by the Canto el at.

model. Speed measurements : plane-of-sky LASCO CME velocity linear fit (open triangle), shock
speeds from the km-TII slope analysis (open diamonds), in-situ spacecraft 1 AU observations (open
squares), and the arrival speeds predicted by the analytical models (solid circles). The speed values
were taken from (Gonzalez-Esparza and Aguilar-Rodriguez, 2009). (b) Shock trajectory (thin curve)
given by the shock-piston approximation, and ICME trajectory (thick curve) given by the Canto el

at. model. 1 AU arrival times predicted by the analytic models (solid circles), and in-situ WIND 1 AU
observations (open squares). Initial conditions for the analytic model : vsw=440 km/s, Δticme = 1.5 h,
Δvicme = 910 km/s, Nicme = 2.7N0 (see text).

different symbols correspond to: LASCO-SOHO CME velocity linear fit, shock speeds
from the km-TII slope analysis, in-situ spacecraft observations, and the arrival speeds
obtained by the models. We found a good agreement between the two point observations
and the ICME curve given by the model, but the shock one seems overestimated respect
to the observational values. Figure 3.9b shows the trajectory (heliocentric distance
versus time) of the ICME and its shock as obtained by the analytic models and the
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1 AU arrival times from in-situ WIND measurements. The analytic model obtained an
earlier arrival of the shock (-2.8 hours), and a posteriori arrival of the ICME (0.8 hours)
with respect to the WIND observations.

2004 July 25 CME event
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Figura 3.10: Study case of the 2004 July 25 CME event. (a) Shock and ICME speed evolution
(speed measurements taken from (Gonzalez-Esparza and Aguilar-Rodriguez, 2009)). (b) Shock and
ICME trajectories and arrival times. Same format as previous figure. Initial conditions for the analytic
model : vsw=610 km/s, Δticme = 1.0 h, Δvicme = 976 km/s, Nicme = 8.5N0.

Figure 3.10a shows the speed temporal evolution of the 2004 July 25 CME. Similar
to the previous figure, we found a good agreement between speed measurements and
curves of the analytic models. Figure 3.10b shows the trajectory of the ICME and its
shock as obtained by the analytic models and the arrival times from in-situ measure-
ments. The analytic models obtained an earlier arrival of the shock (-5.0 hours), and a
good match for the ICME arrival (0.01 hours) with respect to the WIND observations.

Figure 3.11b shows the speed temporal evolution of the CME event on the 13 May
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Figura 3.11: Study case of the 2005 May 13 CME event. (a) Shock and ICME speed evolution (speed
measurements taken from (Bisi et al., 2010)). (b) Shock and ICME trajectories and arrival times. Same
format as previous figure. Initial conditions for the analytic model : vsw=480 km/s, Δticme = 0.5 h,
Δvicme = 1805 km/s, Nicme = 4.1N0.

2005. In this case there is a significant number of different speed measurements at
different times including several IPS observations. This is a comprehensive tracking of
interplanetary ICME/shock speed measurements. The curves of the analytic models
show a reasonable agreement with the data set of speed measurements. Figure 3.11b
shows the trajectory of the ICME and its shock as obtained by the analytic models and
the arrival times from in-situ measurements. The analytic models obtained an earlier
arrival of the shock (-9.1 hours), but we matched the ICME one (0.0 hours) with respect
to the WIND observations.
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3.1.6. Discussion

When a fast CME explodes and expands in the inner corona there is a complex
process of magnetic and thermic energy injection besides the interaction with the am-
bient wind. As the CME propagates, at some point the speed difference between the
CME front and the upstream wind overpass the supermagnetosonic limit and a bow
shock wave steps in front of the CME driver. Close to the Sun the magnetic forces
dominate, but beyond the critical point, the large-scale dynamics becomes dominated
by the dynamic pressure term where simple HD models can be applied to study some
aspects of the ICME/shock evolution. At the initial stage, the ICME drives the pertur-
bation transferring momentum to the shock, the shock is coupled to the ICME. This
momentum flows from the ICME front through the plasma sheath to reach the shock,
i.e., it travels the standoff distance between the ICME and shock. There is material
accretion at the front of the ICME and the plasma sheath increases its radial width
gradually. Eventually at a certain time (tc1 ) the ICME momentum becomes exhaus-
ted and the ICME begins to decelerate. This begins the decoupling process, in which
the transient shock ahead will stop receiving momentum from its ICME driver. This
process lasts about the time that takes this information (the ceasing of momentum
flux from the ICME front to the shock) to cross the plasma sheath at about the sound
speed. Beyond this time (tc2 ), the shock decelerates tending towards the local sound
speed (decaying stage). Short ICME injection intervals (Δticme) imply that their shocks
arrive to 1 AU in the decaying stage decoupled of their ICMEs. Shocks decelerating in
the interplanetary medium are decoupled from their ICME drivers.

The evolution predicted by the two models, can be similar to the one predicted by
other semi-empirical models that assume an initial deceleration followed by a constant
speed. When the CME injection time is short (as suggested by the observations), it
results in a short driving stage followed by the deceleration stage. In the two models,
the deceleration is not constant but depends on the velocity difference with respect to
the ambient wind. When the driver propagates at a speed close to the ambient wind,
then the deceleration becomes very small approaching to a constant speed propagation.
Then the evolution of this ICME-shock event would approach to an initial deceleration
followed by a constant speed propagation.

It is important to note that some fundamental issues cannot be addressed by the
hydrodynamic models. The models do not pretend to study the initiation of CMEs at
the solar surface, nor the evolution of the topology of a magnetic cloud in the interpla-
netary medium, nor the complex plasma signatures shown in the in-situ measurements
by spacecraft. Furthermore, the models cannot calculate the effects due to the magne-
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tic reconnection that presumably can occur during the evolution of the ICME, and we
were assuming an homogeneous ambient wind. The 1-D HD models neglect magnetic
effects and tangential flows; however, they point out the importance of the momentum
flux in the ICME/shock evolution. The analytic and numerical models predicted earlier
arrival times for the shock in the study cases, this is due to the 1-D approximation,
where there are not tangential flows around the CME driver, overestimating the shock
speed and the sheath thickness. These deflection flows ahead of ICMEs have been ob-
served (Liu et al., 2008) and should modify the evolution of the ICME and its shock
as predicted by the 1-D models.

One of the major problems to apply the models to study CME events is the selection
of the initial conditions. Technical limitations make it difficult to know with precision
the values of the physical parameters of the emerging solar wind and CMEs near the
Sun. In many studies it is customary to use arbitrary values of the physical parameters
at the inner boundary that mimic the solar wind and ICME observables at 1 AU. In
this case, to compare with observational values our models require the ICME initial
conditions, where we used the plane-of-sky LASCO velocity linear fit as the driven
ICME speed (vicme), and the duration of the rising phase of the solar flare associated
with the CME as the injection interval (Δticme). These two values seem a reasonable
assumption since this rising phase interval is related to the time where the CME reaches
a constant speed in the coronagraph field of view (Zhang et al., 2004; Zhang y Dere,
2006). For the CME jump in density we used arbitrary values (2.7 < Nicme < 8.5)
to match the ICME speed and arrival time to 1 AU, but the resulted CME masses
were in the orders of magnitude given by the observations (Vourlidas et al., 2002).
These arbitrary conditions do not necessarily correspond to the real parameters, but
the reasonable agreements that we got for the study cases suggest that these parameters
were close to realistic conditions.

3.1.7. Conclusions

We study the propagation of fast ICMEs and transient shocks in the solar wind
using analytic and numeric one-dimensional hydrodynamic models. These simple mo-
dels apply beyond the critical point where the dynamic pressure term dominates the
solar wind dynamics. Fast ICMEs and theirs shocks present three propagation stages:
driving, decoupling process, and decaying. The models emphasize the role of the plas-
ma sheath and the transmission of momentum in the ICME-shock evolution. Since fast
CMEs and their shock suffer significant decelerations in their transits from near the

73



3 Estudio numérico y anaĺıtico de la evolución de EMC y choques:

impulsión, desacoplamiento y decaimiento

Sun to 1 AU, the models predict that they are decoupled at 1 AU.
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Caṕıtulo 4

Evolución dinámica de ondas de

choque interplanetarias impulsadas

por EMC

Introducción

En el caṕıtulo pasado se estudiaron las relaciones que se presentan entre las EMC
rápidas y las ondas de choque asociadas a estas. Los resultados de este estudio sugieren
que las EMC no interaccionan directamente con el VS, sino con el VS perturbado por
la onda de choque. Además, los análisis del caṕıtulo anterior también señalan que la
geometŕıa supuesta para las ondas de choque es un factor importante en su propagación.
En consecuencia, es importante explorar los efectos que la geometŕıa inicial de la EMC
tiene sobre la propagación de ondas de choque.

En este caṕıtulo se exploran las relaciones que las ondas de choque guardan con
las caracteŕısticas geométricas de las EMC. En primera instancia se expondrán los
efectos que las circunstancias dinámicas y ambientales tienen sobre la propagación de
las ondas de choque. Posteriormente, se presentarán las relaciones que una onda de
choque guarda con su impulsor, medio ambiente y geometŕıa. Finalmente, este último
punto será empleado en el análisis de un caso de estudio.

Los resultados de este caṕıtulo indican que una modificación de la geometŕıa inicial
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de la onda de choque, en el modelo pistón-choque, resuelve los errores sistemáticos
encontrados en el Caṕıtulo 3.

El presente caṕıtulo se basa en el art́ıculo arbitrado Dynamic evolution of interpla-
netary shock waves driven by CMEs, publicado en julio del 2012 en el libro de memorias
en extenso: “Comparative Magnetic Minima: Characterizing quiet times in the Sun and
Stars”, Proceedings of the International Astronomical Union, volumen 286, p. 159-163.
DOI: 10.1017/S1743921312004784.

4.1. Ondas de choque y geometŕıa

La estructura de una onda de choque responde a las circunstancias del ambien-
te y geometŕıa del impulsor. La principal diferencia entre las ondas de choque uni-
dimensionales y no uni-dimensionales radica en el comportamiento de los flujos de
materia dentro de la funda. Mientras que en los choques uni-dimensionales la materia
que atraviesa el frente de choque se estanca dentro de la funda, en los choques no
unidimensionales la materia fluye alrededor del impulsor. Esta diferencia hace que en
los primeros el espesor de la funda crezca y en los segundos permanezca constante.

Las diferencias entre las ondas de choque uni-dimensionales y no uni-dimensionales
afectan las caracteŕısticas de las fases dinámicas definidas en el caṕıtulo anterior. Por
lo tanto, a continuación se discutirán tales efectos.

4.1.1. Ondas de choque uni-dimensionales

Las ondas de choque unidmensionales se desarrollan en sistemas cuya geometŕıa
únicamente presenta un grado de libertad. Un ejemplo de onda de choque unidimen-
sional se utilizó en el Caṕıtulo 3, donde se expuso cómo una onda de choque impulsada
por una EMC unidimensional se propaga con una velocidad dada por:

vsh =
�vcme − vsw

�− 1 . (4.1)

Donde � = ρsw2/ρsw1, ρsw1 y ρsw2 son el cambio en densidad a través del frente de
choque, la densidad corriente arriba y la densidad corriente arriba, respectivamente.
De acuerdo a la Ecuación (4.1), la velocidad del frente de choque será siempre superior
a la velocidad de la EMC, puesto que vcme > vsw y que � > 1.
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4.2 Dynamic evolution of Interplanetary Shock Waves driven by CMEs

Los efectos geométricos no solo afectan las caracteŕısticas de la impulsión, también
impactan en los procesos de desacoplamiento y decaimiento del choque. Para ambos
casos, la diferencia entre la velocidad de la onda de choque y la EMC alarga la duración
del primero e incrementa la velocidad con la que se inicia el segundo. Por consiguiente,
una onda de choque en una geometŕıa unidimensional es considerablemente más veloz
que la EMC a la que está asociada.

4.1.2. Ondas de choque no unidimensinales

Las ondas de choque no uni-dimensionales se refieren a ondas de choque cuyas
circunstancias geométricas permiten dos o tres grados de libertad. Al presentar más
de un grado de libertad, el material de la funda puede fluir alrededor del obstáculo,
acotando el volumen de la funda.

Un ejemplo de onda de choque no uni-dimensional es el choque de proa. En un
choque de proa se presenta un balance entre el material que atraviesa el frente de
choque y los flujos del material de la funda alrededor del impulsor. Tal balance permite
que el volumen de la funda permanezca constante, haciendo que el frente de choque y
el impulsor se desplacen a la misma velocidad (Hida, 1953).

En el caso de una onda de choque tipo proa impulsada por una EMC, el frente
de choque se propagará con una velocidad vsh = vcme. Además, el espesor de la funda
será proporcional al radio de la EMC y al número de Mach asociado a la eyecta. Estas
condiciones, contrario al caso unidimensional, reducirán la duración del desacoplamien-
to dinámico y harán que el decaimiento inicie con una velocidad menor. Circunstancias
que podŕıan resolver las inconsistencias registradas en los resultados del caṕıtulo ante-
rior. En la siguiente sección se explora está posibilidad a través de extender el modelo
pistón-choque y aplicar esta extensión al análisis de una EMC tipo halo que impulsa
una onda de choque tipo proa.

4.2. Dynamic evolution of Interplanetary ShockWa-

ves driven by CMEs

P. Corona-Romero and J.A. Gonzalez-Esparza
Proceedings IAU Symposium, No. 286, 2012.
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Resumen

Presentamos un estudio acerca de la propagación interplanetaria de ondas de choque
impulsadas por eyecciones de masa coronal (EMC) súper-magnetosónicas. La discusión
se enfoca en un modelo que describe las relaciones dinámicas presentes entre la EMC y
su choque impulsado y la forma de aplicar dichas relaciones para aproximar la trayec-
toria de los choques desde las vecindades del Sol hasta 1UA. Utilizamos dicho modelo
en un estudio de caso, en el cual nuestros cálculos mostraron similitudes cuantitativas y
cualitativas con diferentes datos. Se discute la importancia de las condiciones iniciales
del VS y de la EMC para la evolución de la onda de choque.

Abstract

We present a study about the propagation of interplanetary shock waves driven by
super magnetosonic coronal mass ejections (CMEs). The discussion focus on a model
wich discribes the dynamic relationship between the CME and its driven shock and
the way to approximate the trajectory of shocks based on those relationships from near
the Sun to 1 AU. We apply the model in the analysis of a case study, in which our
calculations show quantitative and cualitative agreements with different kind of data.
We discuss the importance of solar wind and CME initial conditions on the shock wave
evolution.

4.2.1. Introduction

A shock wave is an energetic compressive perturbation which propagates faster
than the characteristic speed of the medium. An interplanetary shock wave transfers
energy to the solar wind increasing its entropy and kinetic energy. From a macroscopic
perspective, a shock wave can be regarded as a discontinuity which separates two
distinct fluids whose properties are related by the so called jump conditions ((Landau
y Lifshitz, 2005b, Landau & Lifshitz; 2005)). Interplanetary shocks associated with
CMEs are an important issue due to their impact on the Earth magnetic conditions
and increase our contingency plans.

In Heliophysics there are two main conditions in which a shock wave evolves: driven
and decaying. During the first one, the shock’s energy transferred to the medium is
restored by a driver. On the other hand, during the decaying, the shock constantly loses
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energy by transferring it to the medium. Corona-Romero y Gonzalez-Esparza (2011)
studied the dynamical evolution of shocks associated with CMEs using numerical simu-
lations and analytic models. They found that the CME-shock evolution presents three
different dynamic phases: driving, decoupling, and decaying. These dynamic phases are
defined by the evolution of linear momentum between the CME and the shock wave,
i.e. the linear momentum flux through the plasma sheath (ambient wind modified by
the shock propagation).

Figure 4.1 shows a sketch of the CME-shock system at the driving (a) and decaying
(b) phases. During the driving phase the CME transfers momentum to the sheath;
which is expressed by strong compression over the plasma sheath (darker gray region in
panel a). On the other hand, during the decaying phase the CME is no longer transfering
momentum to the sheath. Thus, during the decaying phase, the compression on the
sheath decreases (panel b) and the distance between the CME and shock increases. The
decoupling process bounds these two opposite behaviors, during which the dynamic
disconnection between driver (CME) and shock wave occurs by sheath relaxation.

Figura 4.1: Sketch of a fast CME-shock system propagating through the interplanetary medium
showing the driving (a) and decaying (b) configurations. From left to right, the Sun (white circle),
the solar wind (light gray), the CME (white croassant-like shape), the plasma sheath or shocked solar
wind (darker gray) and the shock front (dashed-dotted black line) respectively. The gray color shades
represent the density of ambient solar wind, being the darker regions (plasma sheath) the denser ones.
(a) The CME drives the shock front (the dashed-dotted black line is clearly difined), the sheath is
higly compressed and the standoff distance (dsheath) is constant. (b) The shock is getting dissipated
(the dashed-dotted black line is vanishing), the compression on the sheath’s material decreases and
the standoff distance grows.
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4.2.2. CME-shock propagation

We can approximate the trajectory of shocks and CMEs on the basis of the th-
ree phases introduced above. In Figure 4.2 we present a comparison between the data
and calculations of the speeds (left panel) and heliocentric positions (right panle) for
the May 13 2005 CME-shock event. The speed-position temporal evolution was stu-
died previously by (Bisi et al., 2010, Bisi et.al. (2010, and references there in)) by
combining different measurements such as white light coronagraph images (diamonds),
the frequency drift of kilometric type II spectrum (triangles), interplanetary scinti-
llation (squares and asterisks), and in-situ spacecraft observations (crosses). Though
the data do not refer to the same structure, they are related to the same phenomena
(CME−shock event) and give us an approximation of the CME and shock propagations.
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Figura 4.2: Comparison between the results of the analysis and the data for May 13, 2005 event. (a)
Calculated CME and shock speeds (black lines) vs. time. (b) Calculated CME and shock heliocentric
distances vs time (black lines). The different symbols in panels (a) and (b) indicate data from coro-
nograph (LASCO) images, speeds inferred by radio emission, in-situ and interplanetary scintillation
(STEL and OOTY) measurements. The driving phase lasts 2.38 hours (dashed vertical gray line, pa-
nel a) and the decoupling process 0.78 hours (dotted-dashed vertical gray line, panel a). To calculate
the CME’s nose trajectory we follow the Corona-Romero y Gonzalez-Esparza (2011) description with
Δt = 0.50 h, a = 5.01, c = 8, r0 = 4.57 Ro and v0cme = 1689 km/s. The ambient wind conditions at
1 AU were np = 4 cc, Tp = 130 × 103 K, |B| = 6 nT and vsw = 420 km/s respectively. The shock
front propagation was calculated according the respective Cavaliere y Messina (1976) solution. The
driving standoff distance and the CME radius were calculated by the Farris y Russell (1994) and the
Bothmer y Schwenn (1998) models respectivelly.

At the pristine moments of the CME and shock propagation, during the driving
phase, the CME-shock configuration can be approximated by a quasi-spherical figure
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which drives a bow shock ((Ontiveros y Vourlidas, 2009, Ontiveros & Vourlidas; 2009)).
In this phase we approximate the CME-shock configuration by quasy-stationary bow
shock. In this case we observe two characteristics: (1) the standoff distance (shortest
distance between the CME and the shock, see Figure 4.1a) is function of the magneto-
sonic Mach number and the CME’s geometry; and (2) the standoff distance is almost
constant, i.e. the CME and the shock share the same speed. These characteristics can be
appreciated in Figure 4.2a, where CME and shock speeds appear similar (between the
solid and dashed vertical gray lines) and thus the distance between them is constant.
The duration of this period higly depends on the CME’s initial kinetic energy and on
the solar wind conditions between them ((Corona-Romero y Gonzalez-Esparza, 2011,
Corona-Romero & Gonzalez-Esparza; 2011)).

It is well accepted that fast CMEs arrive at 1 AU with slower speeds than their
initial coronograph counterparts ((Gopalswamy et al., 2000, Gopalswamy; 2000)); i.e.
in general fast CMEs decelerate in the interplanetary medium. Once a fast CME dece-
lerates, it is not able to transfer momentum to the sheath, circumstance which triggers
the decoupling process. In this process, with the absence of the CME’s momentum
flux, the plasma sheath begins to relax; such a relaxation propagates throughout the
sheath reaching the shock front. In Figure 4.2 (left panel) we appreciate that along
the decoupling process (limited by the dashed and dotted-dashed vertical gray lines)
the shock preserves its driving speed and together with the CME deceleration produce
an increasing in the plasma sheath’s volume (eith the standoff distance growing). The
duration of this phase is proportional to the quotient of the driving standoff distance
and the magnetosonic speed inside the plasma sheath.

When the relaxation has propagated all over the plasma sheath’s width (the standoff
distance) the shock speed begins to decrease, denoting the start of the decaying phase.
During the latter phase, the CME is still decelerating, tending to equalize the ambient
solar wind speed and the the shock shall decay into a magneto-sonic perturbation. In
Figure (a) and (b) panels we can identify two characteristics in the decaying phase: (1)
the standoff distance keeps increasing with time (the shock is faster than the CME)
and (2) both velocities are lower than those of their driving counterparts.

4.2.3. Comparison with observations

According with our dynamic model, during the driving phase and the decoupling
process the shock front propagates with the CME’s leading edge speed. On the other
hand, during the decaying phase the shock heliocentric position (rshock) and speed
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(vshock) decay as rshock ∝ t2/3 and vshock ∝ r
−1/2
shock respectively, with t the time ((Cavaliere

y Messina, 1976, Cavaliere & Messina; 1976)). These expressions have been proposed
by Smart y Shea (1985) and corroborated by Pinter y Dryer (1990) in order to calculate
transit times and to describe the propagation of interplanetary shocks associated with
solar flares.

In this case study case we find reasonable agreement between the data and the
calculated positions and speeds. In Figure 4.2 we apreciate that in-situ (gray crosses)
arrival speeds (panel a) and travel times (panel b) are quantitatively similar to their
analytic counterparts (black circles). On the other hand, the interplaneatry scintillation
(OOTY and STEL) and the radio burst data show cualitative agreements with the
predicted trajectory of the sheath (limited by the solid and dashed black lines).

The shock wave is not driven by the CME when it arrives to the Earth’s orbit.
According to the data, the CME’s speed at the solar corona (≈ 1690 km/s) is consi-
derably slower than its 1 AU counterpart (≈ 800 km/s). On the other hand, the shock
front speed at 1 AU (≈ 1100 km/s) is faster than the CME, but it is still slower than
the initial speed of the CME. Both conditions are consistent with the signatures for
the decaying phase.

Transit times (panel b) and arrival speeds (panel a) matched with in-situ data and
speed profiles were consistent with the different sets of data (panel b). According with
our results, the driving phase and decoupling process last 3.2 hours approximately,
while the CME-shock transit time to 1 AU is larger than 30 hours. Thus the CME-
shock evolution, in this case study, spends most of its transit time in the decaying
stage.

4.2.4. Summary

We described the dynamic phases (driving, decoupling and decaying) that might
be present in the fast CME-interplanetary shock propagation. We also analized a case
study by applying the dynamic phases description. Our results showed quantitative and
cualitative agreements with different kind of data. The three phases dynamic evolution
described above may help to approximate the trajectory, transit times and arrival
speeds of interplanetary shocks asociated with fast CMEs. In order to do so we require
the initial conditions of the CME and solar wind, which are determinant on the shock’s
evolution.
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Caṕıtulo 5

Un modelo estacionario de choque

de proa para plasmas: el problema

del obstáculo esférico

Introducción

En los Caṕıtulos 3 y 4 se estudió la propagación de las EMC rápidas y ondas de
choque asociadas. A partir de estos estudios se desarrolló el modelo pistón-choque, el
cual permite aproximar la trayectoria de EMC y ondas de choque asociadas. Adicio-
nalmente, los análisis de estos caṕıtulos señalan que las caracteŕısticas iniciales de la
onda de choque son determinantes en su propagación. Cabe señalar que estas etapas se
presentan en las vecindades solares, región donde los efectos térmicos y electrodinámi-
cos no pueden ser despreciados, y por lo tanto resulta importante profundizar en la
f́ısica macroscópica de una onda de choque tipo proa para condiciones similares a las
presentes en las vecindades solares.

El objetivo de este caṕıtulo es aproximar, anaĺıticamente, la estructura de una onda
de choque MHD estacionaria tipo proa impulsada por un obstáculo cuya región frontal
sea cuasi-esférica. En la primera sección del caṕıtulo se deducen las ecuaciones que
describen las propiedades f́ısicas de la onda de choque. Posteriormente, la solución
anaĺıtica es comparada con estudios previos.
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El modelo anaĺıtico presentado en este caṕıtulo permite aproximar al sistema EMC-
onda de choque en la corona solar. Lo cual deriva en un mejor entendimiento de las
relaciones f́ısicas presentes al inicio de la propagación de las EMCs rápidas y ondas de
choque asociadas.

Este caṕıtulo se basada en el art́ıculo A stationary bow shock model for plasmas: the
spherical blunt obstacle problem, http://www.sciencedirect.com/science/article/pii/S0-
273117712007569 (online first). DOI: 10.1016/j.asr.2012.12.009.

Resumen

Presentamos un modelo anaĺıtico de un choque de proa estacionario que describe
la interacción entre un viento ambiente súper magnetosónico y un obstáculo cuya par-
te frontal es cuasi-esférica. Desarrollamos expresiones para describir la geometŕıa del
frente de choque y las propiedades f́ısicas de la magnetofunda como funciones de las
condiciones corriente arriba. El modelo permite el uso de cualquier valor de los números
de Mach alfvénico y sónico y del ı́ndice politrópico (γ). El modelo resalta la influencia
de γ en la compresión de la magnetofunda y en la geometŕıa del frente de choque.
Cuando los dos números de Mach son pequeños, la intensidad del campo magnético
corriente arriba también afecta la forma del choque. Comparamos nuestros resultados
con otros modelos encontrando consistencias importantes. También comparamos nues-
tros cálculos con datos in-situ, encontrando concordancias cualitativas; sin embargo,
aparentemente nuestro modelo subestima el tamaño de la magnetofunda.

5.1. A stationary bow shock model for plasmas: the

spherical blunt obstacle problem

P. Corona-Romero and J.A. Gonzalez-Esparza
Advances in Space Research, en prensa.

Abstract

We present an analytic model of a stationary bow shock which describes the inter-
action between a supermagnetosonic ambient wind and an obstacle with spherical-like
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frontal shape. We develop expressions for the bow shock’s geometry and the physical
properties of the plasma sheath as functions of the upstream conditions. The solution
is limited to magnetic fields parallel to the upstream velocity. The model allows to
use any value of the upstream alfvenic and sonic Mach numbers and the polytropic
index (γ), pointing out the influence of γ for the magnetosheath compression and the
bow shock shape. When both Mach numbers are small, the upstream magnetic field
intensity affects also the bow shock shape. We compare our results with other models
finding important consistencies. We also compare our results with in-situ data, we fund
a reasonable qualitative agreement; however, it seems that our model underestimates
the magnetosheath size.

5.1.1. Introduction

A bow shock is the shock wave at the front of a supersonic object propagating
through a fluid. Bow shocks appear in a wide range of earth sciences, space physics
and astrophysical phenomena. There are several models to understand and predict
the physical properties of bow shocks; these works address the problem from different
perspectives: analytical, empirical, and numerical simulations. Cairns y Grabbe (1994);
Spreiter y Stahara (1995); Petrinec y Russell (1997); Petrinec (2002) review some of
these studies.

The firsts magneto-hydrodynamic (MHD) approaching to the problem were made
by Spreiter, Summers, y Alksne (1966); Dryer y Heckman (1967); Spreiter y Alksne
(1968). In these works they performed MHD hypersonic numerical simulations of the
Earth’s bow shock, finding relationships between the upstream and downstream phy-
sical parameters. There are also empirical or semi-analytical models of planetary bow
shocks to predict the standoff distance and the shape of the shock. These models use in-
situ solar wind data to relate the bow shock shape with the solar wind measurements
(Nemecek y Safrankova, 1991; Slavin et al., 1991; Huddleston et al., 1998; Masters
et al., 2008).

On the other hand, analytic solutions of the bow shock problem are very useful be-
cause they give straight forward interpretations. For the case of shock waves, probably
the first analytic solutions were made by Sedov (1946) and Taylor (1950), describing
the general evolution of a blast shock wave. After these early works, there appeared
several papers increasing the knowledge on the energetic processes in gases. In parti-
cular analytic solutions like Hida (1953); Cavaliere y Messina (1976); Chevalier (1982);
Tsyganenko (1989); Canto y Raga (1998); Verigin et al. (2003) give us a better un-
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derstanding about shock wave structure and evolution under particular conditions.
However, some of these analytic models are hydrodynamic solutions using hypersonic
constrains troublesome their implementation for interplanetary phenomena.

For heliophysics the magnetic field plays an important role in the bow shock dy-
namics, besides that the Mach numbers registered in the interplanetary phenomena
are, in general, low for the hypersonic hypothesis. On the other hand, the polytropic
index can be different depending on the physical process and the heliospheric region
(Wolfgang y Gotz, 1989; Totten, Freeman, y Arya, 1995; Newbury, Russell, y Lindsay,
1997). For these reasons it would be desirable to have an analytic bow shock model as
a function of the Mach number and the polytropic index. In this work we present a
MHD analytic description for a bow shock driven by an obstacle with a frontal spheri-
cal shape (Section 5.1.2). Our solution allows any value for the upstream magnetosonic
Mach number (M1 > 1) and polytropic index (γ ≥ 1). The model assumes a cylin-
drical symmetry, this condition combined with a few assumptions allow to describe
analytically the physical variables of the system in terms of the upstream conditions,
limited to magnetic fields aligned to the upstream velocity. In Section 5.1.9 we compare
our results with similar models, finding quantitative and qualitative agreements; and
we also compare our solution with in-situ data of the Earth’s bow shock. Finally, in
Section 6.1.6 we present the discussion and conclusions.

5.1.2. The bow shock solution

We want to express the bow shock characteristics as functions of the ambient solar
wind properties. To develop similar expressions to those obtained in the hypersonic-
isothermal bow shock model by Canto y Raga (1998), we follow the Canto, Raga, y
Wilkin (1996) method which essentially uses the flux balance of conservative quanti-
ties. We assume: 1) a stationary condition for the system; 2) the ambient wind is a
homogeneous polytropic plasma with polytropic index γ; 3) the upstream velocity and
magnetic field are aligned; 4) there is a bow shock driven by an axisymmetric object
with spheric face opposing to the supermagnetosonic ambient wind, the object’s sym-
metry axis is aligned to the ambient wind velocity; and 5) the downstream density (ρ2)
and tangential velocity (vφ2 ) have a weak dependency on the radial variable.

The fifth assumption is highly restrictive, because it constrains the downstream ma-
terial’s structure and movements. If we consider the tangential velocity (vφ2 ) constant,
for a given angle, we are assuming that the angular speed, inside the plasma sheath,
is decaying as r−1 on that angle. On the other side, if ρ2 has a week dependence on r,
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we can use a constant average value (ρ2) along a given angle. This condition neglects
the density gradients inside the plasma sheath. These assumptions could detach the
model from the real cases, especially when the plasma sheath gets wider at the shock
wings. Thus this model might be considered as an extension of the so called thin-layer
approximations.

Figura 5.1: Scheme of the system. A supermagnetosonic ambient wind (upstream) moves from the
right to the left and interacts with an obstacle. The interaction generates a bow shock front (dash-
dotted line) which is the boundary of the plasma sheath (downstream, shadowed region). The upstream
and downstream materials are denoted by a 1 and 2 subindex respectively.

Figure 5.1 shows a scheme of the system, this geometry is similar to the one used
by Canto y Raga (1998). At the center of the figure we find the obstacle (solid line)
with radial position Δ(φ) and the dash-dotted line represents the bow shock front
separated from the obstacle by a radial distance δ(φ). The plasma sheath or shocked
wind (shadowed region) is enclosed by the bow shock and the obstacle. The upstream

values for temperature (T1), density (ρ1), velocity (�v1 = v1 ẑ), and magnetic field ( �B1 =
B1ẑ); are related to their downstream counterparts denoted by a subindex 2. The
figure presents the two coordinate systems used along this work: cylindrical (R, z) and
spherical (r, φ); where R = r sin(φ), z = r cos(φ), r2 = R2 + z2 and φ = arctan(R/z).
Note the axisymmetric condition around the ẑ axis. A1, A2 and A3 are surfaces that
we use to solve the fluxes of conservative quantities.
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5.1.3. Sheath’s density and velocity

Due to the stationary condition, temporal variations in conservative equations will
vanish as well as the total fluxes. Thus the mass conservation over volume Ω, enclosed
by the surfaces A1, A2 and A3, results:

�

Ω

∇ ◦ (ρ�v) dV =
�

A1

ρ1�v1 ◦ d�a+
�

A2

ρ2�v2 ◦ d�a+
�

A3

ρ1�v1 ◦ d�a = 0.

The integrals associated with the surfaces A1 and A3 represent the upstream material
which eventually incorporates into the sheath, by other side the flux across the surface
A2 is the downstream material which is leaving the volume Ω at a given angle φ. To solve
the A1-integral it is convenient to use cylindrical coordinates (d�a = 2πR dR ẑ) whereas
for the second integral it is useful to apply spherical coordinates (d�a = 2πr sin(φ) dr φ̂)
and, due that �v1 is tangent to the surface A3, the thirth integral vanish (see Figure
5.1. Since the integration limits are 0 ≤ R ≤ (Δ + δ) sin(φ), and Δ ≤ r ≤ Δ + δ
respectively, we obtain:

2π

(Δ+δ) sin(φ)
�

0

ρ1v1RdR + 2π

Δ+δ
�

Δ

ρ2v
φ
2 r sin(φ) dr = 0;

where we used �v2 = vr2 r̂ + vφ2 φ̂. By using the fourth hypothesise (∂v
φ
2/∂r ≈ 0 and

ρ2 ≈ ρ2), we can integrate the last equation to get:

ρ2v
φ
2 = − (1 + ξ)2

(2 + ξ) ξ
ρ1v1 sin(φ), (5.1)

where ξ(φ) = δ(φ)/Δ(φ) is the sheath width normalized by the obstacle radius.

Applying the same method on the angular momentum fluxes, we obtain:

(Δ+δ) sin(φ)
�

0

(�r × [ρ1�v1]) v1RdR +

Δ+δ
�

Δ

(�r × [ρ2�v2]) vφ2 r sin(φ) dr = 0,

and after some steps we get:

ρ2(v
φ
2 )

2 =
(1 + ξ)3

(3 + 3ξ + ξ2) ξ
ρ1v

2
1 sin

2(φ) (5.2)

88



5.1 A stationary bow shock model for plasmas: the spherical blunt

obstacle problem

Combining Equations 5.1 and 5.2 we can express the downstream average density (ρ2)
and tangential velocity (vφ2 ) as:

ρ2 =
ς

σ
ρ1, (5.3)

vφ2 = −σv1 sin(φ), (5.4)

where σ and ς are functions of ξ:

σ =
2 + 3ξ + ξ2

3 + 3ξ + ξ2
and ς =

(1 + ξ)2

ξ (2 + ξ)
. (5.5)

We obtain the radial component of the downstream velocity (vr2) using mass con-
servation inside the sheath:

1

r2
∂

∂r
[r2ρ2v

r
2] +

1

r sin(φ)

∂

∂φ
[sin(φ)ρ2v

φ
2 ] = 0,

which boundary condition is defined by �v2 ◦ n̂obs = vr2n
r
obs + vφ2n

φ
obs = 0 at r = Δ(φ).

Where nrobs and nφobs are the radial and tangential components of the normal vector
n̂obs on the obstacle’s surface (see Figure 1). Vanishing the normal velocity on the
obstacle surface prevents the sheath material trespassing into the obstacle. Applying
Equations 5.3, 5.4 and the boundary condition in the last equation, after some steps
we obtain:

vr2 = σv1

�

�

cos(φ) +
sin(φ)

2ς

∂ς

∂φ

��

1− Δ
2(φ)

r2

�

+ sin(φ)
nφobs
nrobs

Δ2(φ)

r2

�

, (5.6)

where Δ(φ) ≤ r ≤ (1 + ξ)Δ(φ). Equation 5.6 acquires its simplest form when the
obstacle is a sphere. In this particular case: nrobs = n̂obs ◦ r̂ ≡ 1 and nφobs = n̂obs ◦ φ̂ ≡ 0,
cancelling the second term on the right side of the equation.

5.1.4. The bow shock standoff distance

The standoff distance is the distance between the obstacle and the shock front along
the upstream velocity direction. According to Figure 1, the standoff distance is defined
at φ = 0 and we will call it: δ0 = δ(φ = 0) or ξ0 = δ0/Δ0. In order to calculate ξ0 as a
function of the shock’s compression ratio, we combine Equations 5.3 and 5.5:

�

1− ρ1
ρ02

�

ξ30 + 4

�

1− ρ1
ρ02

�

ξ20 +

�

4− 6 ρ1
ρ02

�

ξ0 − 3
ρ1
ρ02

= 0. (5.7)
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The compression ratio at the shock nose (ρ02 = ρ2(φ = 0)) is calculated by the poly-
tropic jump relation for plasmas (Petrinec y Russell, 1997). Due that at the shock nose

�v1 is aligned with both �B1 (θBn = 0) and n̂sh (αvn = 0), the jump relation simplifies
into (Cairns y Grabbe, 1994; Russell y Petrinec, 1996):

ρ02
ρ1
= mı́n

�

(γ + 1)M2
S

(γ − 1)M2
S + 2

,M2
A

�

, (5.8)

with MA and MS the alfvenic and sonic Mach numbers defined by M2
S = v21/c

2
S and

M2
A = v21/c

2
A, cA and cS are the alfvenic and sonic velocities respectively. The general

form of Equation (5.8) is presented at the 5.1.11 (Equation 5.28).

The physical solution of Equation 5.7 gives the value of the standoff distance in
terms of the density ratio (Equation 5.8). Similar relations to Equation 5.7 have been
obtained by several authors (e.g. Lighthill, 1957; Hayes y Probstein, 1966; Spreiter y
Alksne, 1968; Farris y Russell, 1994).

5.1.5. Sheath’s attached region

For short values of φ the downstream material will move around the obstacle follo-
wing the obstacle’s shape, i.e., a circular movement. Such movement will be possible if
the radial stress (τ rr = ρvrvr+p+ 1

2µ0
BlBl− 1

µ0
BrBr, Landau y Lifshitz (2005a)) from

the upstream material equilibrates the centripetal pressure due to sheath material’s
circular movement. The angle for which this equilibrium is broken is giving by:

� Δ+δ0

Δ

ρ2
(vφ2 )

2

r
dr = ρ1 [v

r
1 cos(φc)]

2 + p1 +
B2

1

2µ0

− 1

µ0

[B1 cos(φc)]
2 . (5.9)

The left side term represents the centripetal pressure on the shock front due to the
sheath material (where (vφ2 )

2/r is associated with the acceleration of the circular mo-
vement); and the right side terms represent the total radial stress of the upstream
material (ram, thermal, and magnetic pressures and magnetic tension). By manipu-
lating this equation we find that the critical angle (φc, where the circular movement
terminates) is given by:

φc = arcsin





�

�

�

�

1 + 1
γM2

S

− 1
2M2

A

1 + σ0ς0 ln(1 + ξ0)− 1
M2

A



 , (5.10)

with σ0 = σ(ξ0) and ς0 = ς(ξ0).
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Thus, for angles φ < φc the position (Rsh) of the front shock will be given by:

R2
sh = [1 + ξ0]

2Δ2
0 − z2, (5.11)

where [1 + ξ0]Δ0 cos(φc) ≤ z ≤ [1 + ξ0]Δ0. On the other hand, the position of the bow
shock (rsh) in spherical coordinates will be:

rsh = (1 + ξ0)Δ0, (5.12)

for φ ≤ φc.

5.1.6. Sheath’s detached region

For φ > φc the sheath gets wider and transforms the spherical-like shape of the
attached region around the nose into the characteristic winged-like shape of bow shocks.
It is accepted that planetary bow shocks are well described by conic surfaces, preferably
hyperbolas (Slavin y Holzer, 1981; Slavin et al., 1991; L. et al., 1997; Huddleston et al.,
1998; Masters et al., 2008). We also know from hydrodynamics that, for large angles,
bow shocks tend to the Mach cone (Landau y Lifshitz, 2005b), and it is also valid for
MHD bow shocks (Slavin et al., 1984).

Based on that, for φ > φc, we will assume that the bow shock will tend to an
hyperbola-like shape which asymptotes represent the Mach cone:

R2
sh = tan

2(ω0) [z − z0]
2 −R2

0, (5.13)

with z < [1 + ξ0] Δ0 cos(φc) and tan(ω0) the slope of the Mach cone. Due that for the
field aligned case the Mach cone semiangle (ω0) is defined as sin(ω0) = 1/M∗ (Dryer
y Heckman, 1967; Spreiter y Stahara, 1985; Verigin et al., 2003), thus we can express
tan2(ω0) as

tan2(ω0) =
1

M2
∗ − 1; (5.14)

here M∗ is the pseudo magnetosonic Mach number:

M2
∗ =

MAMS
�

M2
AM

2
S − 1

. (5.15)

Though we defined ω0 through M∗, in heliophysics it is also common to express ω0 in
other ways (Slavin et al., 1984), specially through the magnetosonic Mach number (e.g.
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Slavin et al., 1984; L. et al., 1997; Cairns y Grabbe, 1994). Such an ambiguity comes
from the Mach cone dependency on the local speed of magnetosonic waves, which are
highly affected by the local orientation of �B1 (Spreiter y Stahara, 1985).

Since we require continuity on Rsh and dRsh/dz at φc, by applying such conditions
on Equations 5.11 and 5.13 we find that:

z0 = (1 + ξ0)M
2
∗Δ0 cos(φc) and R2

0 = (1 + ξ0)
2M2

∗Δ
2
0

�

cos2(φc)−
1

M2
∗

�

; (5.16)

on the other hand, the eccentricity of Equation 5.13 is given by:

ε =

�

M2
∗

M2
∗ − 1 . (5.17)

Finally by using Equations 5.11, 5.14 and 5.16 and substituting Rsh = rsh sin(φ) and
z = rsh cos(φ), the front shock position (rsh) in spherical coordinates is expressed by:

rsh = −(1 + ξ0)Δ0

�

cos(φc)cos(φ)

sin2(φ)− 1
M2

∗

�

+(1 + ξ0)Δ0

�

�

1− 1
M2

∗

� �

cos2(φc) + sin
2(φ)− 1

M2
∗

�

sin2(φ)− 1
M2

∗

. (5.18)

Increments on ξ = rsh/Δ − 1 make the downstream material to asymptotically
achieve the ambient wind properties. This can be corroborated on Equations 5.5, 5.3,
5.4 and 5.6 by applying φ → π which leads to ξ → ∞, σ → 1, ς → 1, ρ2 → ρ1 and
vφ φ̂+ vr r̂ → v1 ẑ.

5.1.7. Sheath’s magnetic field

In order to calculate the plasma sheath’s magnetic field we will use the stationary
state hypothesis and the jump conditions at the shock front. This development is
similar to the one implemented by Kobel y Fluckiger (1994). In that work they used the
boundary conditions at the bow shock to build the potential function for the magnetic
field inside the plasma sheath.
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In our model ions and electrons have the same bulk velocity and density, so the
electric currents are negligible at first order. Thus we suppose a strong force-free field
(∇× �B2 = 0̂) to calculate the downstream magnetic field. Departing from such assum-

ptions we have for the downstream magnetic field ( �B2 = Br
2 r̂ + Bφ

2 φ̂):
�

Σ

�B2 ◦ d�l ≈ 2Δφ
�

(Δ + δ)Bφ
2 (Δ + δ, φ)− rBφ

2 (r, φ)
�

≈ 0,

where Σ is the trajectory showed in Figure 1. Last equation must hold for any short
value of Δφ �= 0, which leads to:

Bφ
2 (r, φ) = [1 + ξ]

Δ

r
Bφ

2 (Δ + δ, φ), (5.19)

where Bφ
2 (r = Δ+ δ, φ) is the tangential bounding value on the shock front.

To find out the magnetic field’s radial component (Br
2) we use ∇ ◦ �B2 = 0:

1

r2
∂

∂r
(r2Br

2) +
1

r

∂

∂φ
[sin(φ)Bφ

2 ] = 0.

By substituting Equation 5.19 and after some manipulation we get:

Br
2(r, φ) =

r − r0
r2

∂

∂φ

�

sin(φ)[1 + ξ]ΔBφ
2 (Δ + δ, φ)

�

(5.20)

with r0 an integration constant, defined by the conditions at the bow shock:

r0 = − [1 + ξ]2Δ2Br
2(Δ + δ, φ)

∂
∂φ

�

sin(φ)Δ[1 + ξ]Bφ
2 (Δ + δ, φ)

� + [1 + ξ]Δ, (5.21)

where Br
2(Δ + δ, φ) is the radial bounding value on the shock front.

The boundary conditions Br
2(Δ + δ, φ) y Bφ

2 (Δ + δ, φ) are calculated by:

Br
2(Δ + δ, φ) = Bn

2 n̂sh ◦ r̂ + Bt
2 t̂sh ◦ r̂ (5.22)

Bφ
2 (Δ + δ, φ) = Bn

2 n̂sh ◦ φ̂+ Bt
2 t̂sh ◦ φ̂, (5.23)

where n̂sh y t̂sh are the normal and tangential vectors to the shock front (Figure 1).
Finally, the normal (Bn

2 ) and tangential (B
t
2) components of magnetic field are given

by the jump conditions:

Bn
2 = Bn

1 (5.24)

Bt
2 = Bt

1 +
ρ1v

n
1

Bn
1 /µ0

(vt2 − vt1), (5.25)

with Bn
1 = �B1 ◦ n̂sh, Bt

1 = �B1 ◦ t̂sh, vn1 = v1 n̂sh ◦ ẑ, vt1 = v1 t̂sh ◦ ẑ, and vt2 = �v2 ◦ t̂sh;
which represent the normal and tangential components respect to the front shock.
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5.1.8. Sheath’s temperature

If the plasma is not isothermal (γ �= 1), we can express the energy flux (ΦEi)
incoming through surface A1 as:

ΦEi =

�

A1

�

�

1

2
ρ1(v1)

2 +
γ

γ − 1p1 +
1

µ0

(B1)
2

�

�v1 −
�v1 ◦ �B1

µ0

�B1

�

◦ d�a,

meanwhile, the energy flux (ΦEo) leaving through A2 is:

ΦEo =

�

A2

�

�

1

2
ρ2(v2)

2 +
γ

γ − 1p2 +
1

µ0

(B2)
2

�

�v2 −
�v2 ◦ �B2

µ0

�B2

�

◦ d�a.

Since the total flux must vanish (ΦEi + ΦEo = 0), then:

γ

γ − 1p2 =
ς

σ

�

γ

γ − 1p1 +
1

2
ρ1v

2
1

�

− ςρ1
σΔ2(2ξ + ξ2)

Δ+δ
�

Δ

�

(vφ2 )
2 + (vr2)

2
�

rdr

+
2

µ0σv1 sin(φ)Δ2(2ξ + ξ2)

Δ+δ
�

Δ

Br
2

�

vφ2B
r
2 − vr2B

φ
2

�

r dr. (5.26)

Finally, we calculate the mean temperature from the thermal pressure:

T 2 =
p

kB
�

j nj
, (5.27)

where nj is the j
th-particle family density, kB is the Boltzmann’s constant and p the

thermal pressure. Equations 5.26 and 5.27 solve the average value of the downstream
temperature at a given anlge (T2(φ)).

The first three terms on the right side of Equation 5.26 represent the upstream
enthalpy, magnetic pressure, magnetic tension, and kinetic energy. The second term
is the amount of kinetic energy of the sheath material and the last term represents
the amount of energy used in compressing the magnetic field. What this equation
tells us is that the downstream temperature is proportional to the upstream enthalpy,
the transferred kinetic energy by the ambient wind, and the remaining energy from
compressing the magnetic field.
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5.1.9. Results

Figure 5.2 shows some characteristics of the model described in the previous sec-
tion. Figure 5.2a shows the behavior of the density compression ratio at the shock
nose (Equation 5.3) versus the alfvenic Mach number (MA) for different plasmas
(γ = 1, 1.3, 1.5, 5/3). When MA = MS (black lines), all the curves agree with their
expected Rankine-Hugoniot value: for the isothermal case (γ = 1) the density ratio
grows following M2

S; whereas for the adiabatic case (γ = 5/3) the ratio tends asym-
ptotically to 4. On the other hand, when the sonic Mach number has a constant value
(gray lines), variations in MA only affect the density ratio when MA is short enough;
furthermore when MA → 1 the density ratio falls as M2

A for all the cases. This last
result is due to the polytropic jump relation (Farris y Russell, 1994; Russell y Petrinec,
1996).

Figure 5.2b shows the normalized standoff distance (ξ0) as function of MA for diffe-
rent polytropic indexes. When MA = MS (black lines) ξ0 decreases as MA grows, and
this decreasing tendency has an asymptotic limit for each index: the larger the index
the larger the standoff distance. This behavior agrees with previous works (Fairfield,
1971; Petrinec y Russell, 1997; Verigin et al., 2003) and it is also similar to analytic
and semi-empiric results (Petrinec, 2002, and references therein). In contrast, whenMS

is fixed (gray lines) the standoff distance has a constant value for large values of MA;
however, for short MA, the standoff distance grows fast for all the cases. This standoff
distance switch-on result derives from the compression of plasmas when θBv = 0 and is
consistent with previous studies (Farris y Russell, 1994; Cairns y Grabbe, 1994; Grabbe
y Cairns, 1995; Russell y Petrinec, 1996).

Figure 5.2c shows the critical angle (φc) as function of MA for different polytropic
indexes. When MA =MS (black lines), φc tends to an asymptotic value as MA grows.
Such value depends on the polytropic index: the shorter the γ value the wider the
critical angle. This is related to the density compression ratio: an isothermal gas can
be compressed without limit, allowing to keep almost constant its tangential velocity
and preserve, for larger angles, the circular movement. On the other hand, the adiabatic
gas has a limit for the compression ratio and the tangential velocity has to grow to
preserve the mass flux; this increases the centripetal pressure and reduces φc. We also
observe that, whenMS is constant (gray lines), θc barely changes with variations ofMA,
and when MA � 3 the critical angle rapidly decreases. This is due to the decreasing in
compression for short MA present for all γ (Figure 5.2a).

For the case whenMA =MS, it is interesting that around the transonic region where
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Figura 5.2: Properties of bow shock versus the alfvenic Mach number (MA), when MA =MS (black
lines) and MS = 5 (gray lines), for different polytropic indexes (γ). (a) Density compression ratio at
the nose of the bow shock (φ = 0◦) calculated by Equation 5.3. (b) Normalized standoff distance (ξ0)
(Equation 5.7). (c) Critical angle (φc) calculated by Equation 5.10.

the ram, thermal and magnetic pressures have similar values, it becomes relevant the
role of the polytropic index. γ defines how the internal energy is controlled in the
system, and thus how the system evolves. In the case of an isothermal plasma (γ = 1),
the lost in kinetic energy is related only to the plasma compression and the increment
of the magnetic field; whereas for an adiabatic case (γ = 5/3) there are more complex
relations between velocity, temperature, density, and magnetic field.

Departing from the model, we explored the response of bow shock front. Figure 5.3a
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Figura 5.3: Bowshock solutions for (a) different polytropic indexes (V1 = −300 km/s), (b) different
ambient wind velocities (γ = 5/3) and (c) different vales of MA (MS = 7 and γ = 5/3). Ambient
wind conditions in panels (a) and (b) are: T1 = 2 × 105 K, proton and electron density = 5 cc, and
B1 = 8 nT . Δ = 10 RE in all the panels (dotted black line).
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shows bow shock fronts for different polytropic indexes. The ambient wind conditions
are similar to in-situ measurements at 1 AU. The solid squares point out φc and the
semi-circle represents the Earth’s magnetopause (Δ = 10RE). The plasma sheath gets
wider for larger values of γ, this result is linked with the relation between γ, and φc
(Figure 5.2c). Figures 5.2c and 5.3a show that the effect of γ on the plasma compression
directly affects the final width of the bow shock.

Figure 5.3b shows bow shock solutions associated with two different ambient wind
velocities using γ = 5/3. As expected, the ram pressure affects the shape and position
of the shock front. Higher values of ram pressure results in shorter plasma sheaths and
closer shock wings (solid lines). On the other hand, lower ram pressures imply larger
standoff distances and wider shock wings (dashed lines).

Figure 5.3c shows bow shock locations for different values of MA with MS = 7.
According to the figure, changes in MA affect the Mach cone slope. The slope increases
as MA decreases, generating wider Mach cones for weaker shocks. However, when MA

grows the Mach cone tends to an asymptotic value. These results are consistent with the
ones achieved by the gas-dynamic approximation under similar circumstances (Spreiter
y Rizzi, 1974, Figure 1).

Note in Figure 5.3c that the variations of MA do not affect the standoff distance,
when MA ≥ 2 (black lines). This is consistent with studies of the Earth bow shock, in
which variations of MA barely affect the standoff distance when |θbv| < 15◦ (Verigin
et al., 2001, bottom panel of Figure 6). In contrast, when MA < 2 (gray solutions),
small variations of MA produce significant increments in the standoff distance. These
two different responses of the standoff distance are due to how the compression at the
shock front reacts to different values of MA and MS (see Figure 5.2b and the study of
Cairns y Grabbe; 1994 and the response from Russell y Petrinec; 1996).

It is important to point out that the response of our standoff distance do not
agree with the gas-dynamic approximation when 2 < MA < 5. According to the gas-
dynamic results, the standoff distance decreases when 5 > MA ≥ 2 (see Spreiter y
Rizzi, 1974, Figure 1). However, in our model, the standoff distance is constant for
similar conditions (see Figure 5.3c). This discrepancy is problably a result of neglecting
the inner structure of the plasmsheath in our model. In the gas-dynamic approuch
the plasmasheath conditions allow a better diversion of the flow around the obstacle,
generating smaller standoff distances (Verigin et al., 2001); however, in our model the
standoff distance only depends on the compression ratio at the bowshock front.

Figure 5.4 shows velocity (arrows) and density (gray scale) fields. The position of
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Figura 5.4: Density and velocity fields calculated according Equations 5.3, 5.4 and 5.6. The gray
scale represents the density in ambient wind units. The velocity field is denoted by white arrows which
longitude is normalized by the upstream velocity. The ambient wind is a plasma, formed by protons
and electrons, which properties are v1 = −350 km/s, n1 = 5 /cm3, B1 = 8 nT , T1 = 1 × 105 K and
Δ = 10 RE . For this example ξ0 = 0.249, MS = 7.1, MA = 4.9 and ρ

02
= 3.56ρ1.

the shock front is indicated by the sharp regions associated with the increase of density
and velocity change. The downstream density and velocity show qualitative agreements
with their expected evolutions, flowing around the obstacle and recovering the upstream
values at large distances from the object. Downstream at the shock nose (φ ≈ 0◦) there
is a stagnation region, where the velocity of the material becomes practically null and
we have the maximum value for the sheath’s density (ρ02). Around this region the
velocity field allows the material to move around the obstacle forming the shock wings.
Contrary to what we expect from numerical simulations (e.g. Chapman et al., 2004,
Figure 2), note that there is not a rarefaction region at the backside of the obstacle. This
is because in our model ρ2 (Equation 5.3) is independent from the radial variable, and
it has a constant average value for a given angle. This average value cancels the radial
variations smoothishing the density increments around the shock front and increasing
the value of the density close to the obstacle. This effect rises from neglecting the radial
dependence of downstream density.

Neglecting the radial dependence of the downstream density allows to find expres-
sions for ρ2 and vφ2 in terms of the upstream ambient wind and, as we commented
on before, this hypothesis drift our model apart from the expected results (see Figure
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5.4). However, it is possible to justify this assumption by taking the conservation of
entropy in the downstream plasma. According to the Bernoulli’s principle, the sum of
kinetic energy (ρv2) and enthalpy ([γp0/γ − 1][ρ/ρ0]γ) is constant along the flow line;
thus for a strong shock, with γ = 5/3, the contribution of the kinetic energy is about
25% and consequently ρ2 can be considered almost constant. Furthermore, due that
shorter values of γ reduce even more the contribution of kinetic energy, for these cases
ρ2 remains almost constant. On the other hand, the fraction of the energy contained
in the kinetic energy goes roughly as r−1 for a strong shock. Thus our model describes
better bow shocks with thin plasma sheaths, i.e. strong bow shocks (MA � 1 and
MS � 1).
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Figura 5.5: Normalized standoff distance (ξ0) versus the sonic Mach number (MS) calculated accor-
ding to different models. The calculations were made assuming γ = 5/3 and MA =MS .
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Standoff distance models

Figure 5.5 shows the standoff distance results versus MA (MS) as calculated by
different models. We find two general trends in the curves: for large Mach numbers all
the solutions tend to a constant value which is ∼ 0.25 of the obstacle radii; and for
Mach numbers close to 1 the standoff distance increases considerably. The works of
Hida (1953) and Lighthill (1957) describe analytically the location of a standing HD
bow shock by the root of a polynomial function. In the case of Hida (1953) the solu-
tion depends on the sonic Mach number and the polytropic index, whereas in Lighthill
(1957) the solution is related to the shock compression ratio. There is also the appro-
ximation of Hayes y Probstein (1966) for high Mach numbers, the numerical approach
of Chapman y Cairns (2003) and the semi-empirical relations of Verigin et al. (1999)
and Farris y Russell (1994), which describe variations in planetary standoff distances
caused by changes of the solar wind conditions or shape of the obstacle (magneto-
pause). The relation of Chapman y Cairns (2003) (three-dotted black line) is deduced
from MHD numerical simulations of the terrestrial bow shock. On the other hand, the
semi-empirical expression of Farris y Russell (1994) (three-dotted gray line) is based
on the empirical results of Seiff (1962) and Spreiter, Summers, y Alksne (1966), which
relate linearly the standoff distance with the shock compression ratio. By employing a
MHD approximation they arrive to an expression of the standoff distance as function
of the upstream Mach number and polytropic index. This work is, in general, accepted
as an easy and fast way to approximate the Earth’s bow shock position.

Our standoff distance results (solid black line in Figure 5.5) agree qualitatively with
the behaviour of the other models, approaching towards an asymptotic value in the
transonic region and diverging for M1 close to 1. According the figure, our calculations
show an intermediate value between the semi-empirical results by Verigin et al. (1999)
and Farris y Russell (1994).

Earth’s bow shock observations

Figure 5.6 shows observations of Earth’s bow shock crossings by three missions: Geo-
tail [1995-01-01 - 1997-11-02] , Cluster [2001-02-02 - 2002-05-20] and Magion-4 [1996-
02-01 - 1997-07-31] (data taken from http://ftpbrowser.gsfc.nasa.gov/bowshock.html)
compared with two solutions (γ = 5/3, 2) by our model. The in-situ spacecraft data
was filtered in order to have similar ambient solar wind conditions with respect to the
analytic calculation. For the γ = 5/3 and 2 solutions (black lines) we find a reasonable
qualitative agreement with the data points located near the shock nose, in agreement
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Figura 5.6: Comparison between an analytic solution of the Earth’s bow shock and in-situ data.
The black dashed (solid) line represent a solution with γ = 5/3 (2) for an ambient wind with v1 =
−400 km/s, n1 = 5 cc, T1 = 1.5 × 105 K, and B1 = 8 nT . The ratio between electron and proton
densities is 1.076, and the number of alpha particles is 5% the number of protons. Crosses, squares
and triangles show the positions of Earth’s bow shock measured by the Cluster, Geotail and Magion 4
missions respectively. The thin semicircle corresponds to the obstacle (Earth’s magnetosphere) which
radius is estimated by the Shue et al. (1997) model. The in-situ data is filtering by selecting points
with upstream solar wind values for velocity, proton’s density, temperature, and magnetic field within
300 km/s ≤ vsw ≤ 500 km/s, 3 cc ≤ np ≤ 12 cc, Tp ≥ 0.8×105 K and 4 nT ≤ |B| ≤ 12 nT . The gray
lines are solutions calculated with the same conditions than the black ones but assuming αvn = φc
and θBn = φc in Equations 5.7 and 5.28 (see 5.1.11).

with our standoff distance results. However, for large values of φ, at the shock wings,
both solutions distance from the data. This could be provoked by an overestimation of
the magnetosheath compression related with the fixed spherical geometry for the shock
nose.

The spherical geometry for the shock nose sets the value of ρ2 = ρ02 (the com-
pression at the stagnation point) for angles φ ≤ φc. This fixed geometry neglects the
reduction in compression due to the shock curvature, leading to the over-compression
mentioned on before. The gray lines in Figure 5.6 show solutions which approximate
the effects of the bow shock curvature on the downstream compression by assuming
αvn = φc and θBn = φc ( i.e., the shock’s normal (n̂sh) and �v1 and �B1 are not pa-
rallels). We note that these solutions are closer to the data, showing that the bow
shock curvature effects on sheath compression become important for φ ≤ φc. The over-
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compression effect might be reduced by selecting a wider geometry for the shock nose
(e.g., an ellipse).

Although the curvature correction on the sheath compression show a better agree-
ment with the data, we find differences between data and our calculations at the shock
wings (φ � φc). This could be explained by the field aligned assumption. This assum-
ption, in general, is not applicable in Earth’s bow shock conditions; in particular, at
the shock wings where we find significant variations in the angles between n̂sh, �v1 and
�B1. Non-aligned magnetic fields should lead to lower compression rates for the sheath
material, generating wider bow shock wings. Finally, it is also possible to select another
geometry for the shock wings, if we select an elliptic geometry instead of hyperbolic
one, the wings shape would be more open.

5.1.10. Conclusions

We present a stationary bow shock model for plasmas driven by an obstacle with
a frontal spheric-like shape. Some important characteristics of this solution are: it as-
sumes an axisymmetric geometry; it allows any value for sonic (Ms > 1) and alfvenic
(MA > 1) Mach numbers; it allows any value for the plasma’s polytropic index (γ ≥ 1);
it can be easily adapted to any spherical-front obstacle, like planetary and stellar mag-
netospheres; and it allows to cancel the magnetic field and reduce it to a hydrodynamic
bow shock solution.

Important limitations for this model are: aligned magnetic field configuration, the
missing dependence of sheath’s density and tangential velocity on the radial variable;
the stationary and axisymmetric conditions; the arbitrary selection of the bow shock
geometry and the force-free supposition for developing the downstream magnetic field.
The force-free condition is broken when MA → 1.5, limiting the model values of MA ≥
2. On the other hand, the selection of a spherical geometry for the shock nose leads to
overestimate the plasma sheath compression, this effect is negligible for M2

S � 1 and
M2
A � 1. Finally, the weak dependence on the radial variable of density and tangential

velocity may lead to classify this model as an extension of thin layer approximations.

Our solution has a thin and dense attached region and a detached zone where the
sheath’s width increases generating the shock’s wings which tend to the Mach cone.
The attached-detached transition is defined by the critical angle (φc) which depends
on the strength of the shock (Ms and MA) and the polytropic index (γ). The critical
angle tends to a common value for high Mach numbers (φc ≈ 58◦).
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The effects of γ and M1 on the magnetosheath compression, the standoff distance
and the bow shock shape are in qualitative agreement with other numerical and empiri-
cal approaches to the field aligned bow shock (e.g. Spreiter y Rizzi, 1974; Verigin et al.,
2001). On the other hand, our expression for the standoff distance agrees with other
works in the literature; in particular we find a good quantitative matching between the
solutions by Farris y Russell (1994) and Verigin et al. (1999).

In the present model the development of downstream magnetic field is similar to the
one followed by Kobel y Fluckiger (1994). In both works the stationary plasma sheath’s
magnetic field was calculated departing from the boundary conditions and a given
bow shock shape. We suppose a strong force-free configuration for the development of
downstream magnetic field. Such a configuration is broken for low values ofMA, due to
the electromagnetic effects overtake the thermal and inertial ones (Lopez et al., 2010).
Describing this process is beyond the reaches of this analytic model.

Finally, when we compare our bow shock solution with Earth’s bow shock data
we find a qualitative agreement for the data near the bow shock nose; however, at
the shock wings, it seems that our model underestimates the magnetosheath size. It
is possible that both, the geometric limitations commented on before and the aligned
magnetic field configuration, produce this narrowing bow shock solutions.

5.1.11. Appendix

The Hypersonic-isothermal limit

The bow shock description departs from the study of Canto y Raga (1998), and in
particular the attached region is solved in the same way. For this reason our attached
zone solution should converge to the same result in the HD hypersonic-isothermal limit
(Ms � 1, B1 = 0 and γ = 1).

In the hydrodynamic limit we can use the Rankine-Hugoniot polytropic jump rela-
tion for density. Thus, seting γ = 1, we have:

ρ1/ρ02 = 1/M2
S,

which is small becauseMs � 1. Due the large compression ratio (ρ02 � ρ1) of the shock,
the sheath will be thin, i.e. ξ0 � 1, condition which allows to reduce Equation 5.7 into
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a second order equation, and by expanding its solution in potencies we get:

ξ0 ≈ 3ρ1
4ρ2

.

By other side, remembering that the standoff distance is given by δ0 = ξ0Δ0, we can
define the bow shock surface density in the attached region as:

σ2 ≈ δ0ρ2 =
3

4
ρ1Δ0,

expression consistent with Canto y Raga (1998, Equation 6).

Since the sheath is thin (ξ0 � 1) and the obstacle is a sphere (nφobs = 0), thus the
radial velocity is negligible (vr2 ≈ 0) and the tangential velocity reduces to:

vθ2 ≈ −2
3
v1 sin(θ);

velocity corresponding to Canto y Raga (1998, Equation 5). Finally, due that ς ≈ 1/2ξ0
and log(1 + ξ0) ≈ ξ0, Equation 5.10 reduces to:

sin(φc) ≈
√
3

2

which solution is φc ≈ 60◦ (Canto y Raga, 1998, Equation 9).

Density jump relation

The compression ratio ρ1/ρ2 can be calculated by the polytropic jump relation for
plasmas (Petrinec y Russell, 1997):

A

�

ρ1
ρ2

�3

+ B

�

ρ1
ρ2

�2

+ C

�

ρ1
ρ2

�

+D = 0, (5.28)

with A,B,C and D coefficients defined by:

A = (1 + γ)M6
A cos

6(αvn),

B = M4
A cos

4(αvn)
�

(1− γ)M2
A cos

2(αvn)− (γ + 2) cos2(θBn)− γ(1 + β)
�

,

C = M2
A cos

2(αvn)
�

(γ + γ cos2(θBn)− 2)M2
A cos

2(αvn) + (1 + γ + 2γβ) cos2(θBn)
�

,

D = cos2(θBn)
�

(1− γ)M2
A cos

2(αvn)− γβ cos2(θBn)
�

,

with β = 2M2
A/γM

2
S and MA and MS the alfvenic and sonic Mach numbers defined

by M2
S = v21/c

2
S and M2

A = v21/c
2
A, cA and cS are the alfvenic and sonic velocities

respectively. θBn and αvn are the angles between the shock normal (n̂sh) and �B1 and
�v1 respectively.
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Caṕıtulo 6

Propagación de EMC y ondas de

choque asociadas con estallidos de

radio tipo II. Un estudio anaĺıtico.

Introducción

En los caṕıtulos anteriores se ha investigado la propagación de las EMC rápidas y
ondas de choque asociadas. Este estudio inició explorando los mecanismos que generan
el acoplamiento dinámico entre las EMC y el VS. Posteriormente se investigaron las
relaciones entre las EMC rápidas y ondas de choque asociadas a estas. Adicionalmente,
se investigaron detalladamente las caracteŕısticas f́ısicas y estructura geométrica de las
ondas de choque impulsadas por EMC rápidas.

Uno de los principales resultados de este trabajo es el modelo “pistón-choque”. Este
modelo se desarrolla en el Caṕıtulo 3 como una herramienta teórica para describir las
relaciones dinámicas que se presentan entre la EMC y su onda de choque. Este modelo
se extiende a un escenario tridimensional en el Caṕıtulo 4, donde se considera que
la onda de choque impulsada por la EMC es una onda tipo proa. Finalmente, en el
Caṕıtulo 5, se desarrolla un modelo para describir las caracteŕısticas de las ondas de
choque tipo proa impulsadas por EMC rápidas en la corona solar.

En este último caṕıtulo de investigación, se condensan los resultados anteriores pa-
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ra generar una descripción coherente de la propagación de EMC rápidas y ondas de
choque asociadas. Esta descripción será validada a través del análisis de varios eventos.
En la primera sección de este caṕıtulo se presentarán las expresiones que describen
la propagación de la EMC y del frente de choque. Posteriormente se analizarán algu-
nas EMC rápidas tipo halo asociadas a ondas de choque. Finalmente se presenta una
discusión de los resultados y las conclusiones.

Los resultados de este caṕıtulo indican que la propagación de EMC rápidas y ondas
de choque asociadas puede ser entendida a través del intercambio de momentum lineal.
Adicionalmente, nuestros resultados sugieren relaciones entre las propiedades iniciales
de las EMC, el viento solar ambiente y la fulguración asociada.

Este caṕıtulo está basado en el art́ıculo Propagation of Fast Coronal Mass Ejections
and Shock Waves Associated with Type II Radio-Burst Emission: An Analytic Study,
en la revista Solar Physics. http://www.springerlink.com/content/v000q24q23478735/
(online first). DOI: 110.1007/s11207-012-0103-9.

Resumen

Las eyecciones de masa coronal (EMC) son eventos eruptivos de gran escala en la
corona solar. Una vez expulsadas, se propagan a través del medio interplanetario (IP)
y evolucionan interactuando con el viento solar. Las EMC rápidas asociadas con cho-
ques IP son un tema cŕıtico en las investigaciones del clima espacial. En este trabajo
presentamos un modelo anaĺıtico para estudiar la evolución heliocéntrica de EMC rápi-
das, sus choques y su asociación con estallidos de radio tipo II. El modelo asume una
etapa temprana donde la EMC actúa como un pistón que impulsa a la onda de choque,
posteriormente la EMC se desacelera tendiendo a igualar la velocidad del viento solar
ambiente mientras que el choque decae. La evolución de la velocidad del choque se usa
para reproducir el estallido de radio tipo II. Analizamos cuatro EMC rápidas tipo halo
asociadas a estallidos de radio tipo II y a firmas in-situ de choques IP y EMC. Los
resultados muestran consistencias con el espectro dinámico de radio y con las medicio-
nes in-situ. Esto sugiere que, en general, los choques IP asociados a EMC se propagan
como ondas explosivas al acercarse a 1UA, lo que implica que, a esta distancia, las
EMC ya no impulsan a las ondas de choque.
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6.1. Propagation of fast coronal mass ejections and

shock waves associated with type II radio bursts

emission. An analytic study

P. Corona-Romero, J.A. Gonzalez-Esparza and E. Aguilar-Rodriguez
Solar Physics, en prensa.

Abstract

Coronal mass ejections (CMEs) are large-scale eruptive events in the solar corona.
Once they are expelled into the interplanetary (IP) medium, they propagate outwards
and “evolve” interacting with the solar wind. Fast CMEs associated with IP shocks
are a critical subject for space weather investigations. We present an analytic model
to study the heliocentric evolution of fast CME/shock events and their association
with type II radio burst emissions. The propagation model assumes an early stage
where the CME acts as a piston driving a shock wave, beyond this point the CME
decelerates tending to match the ambient solar wind speed and its shock decays. We
use the shock speed evolution to reproduce type II radio burst emissions. We analysed
four fast CME halo events that were associated with kilometric type II radio bursts,
and in-situ measurements of IP shock and CME signatures. The results show a good
agreement with the dynamic spectra of the type II frequency drifts and the in-situ
measurements. This suggests that, in general, IP shocks associated with fast CMEs
evolve as blast waves approaching 1 AU, implying that the CMEs do not drive their
shocks any further at this heliocentric range.

6.1.1. Introduction

Coronal mass ejections (CMEs) are complex events involving the release of large
amounts of material, energy, and magnetic field from the Sun into the solar wind.
They can also involve other solar phenomena, such as solar flares, solar energetic par-
ticles, solar radio bursts, and interplanetary (IP) shocks (Forsyth et al., 2006; Webb y
Gopalswamy, 2006). In general, CMEs propagate through the IP medium with initial
velocities between 200 − 2000 km s−1 (Vourlidas et al., 2000). Fast CMEs associated
with IP shocks are the main cause of intense geomagnetic storms (e.g. ontiveros2010,
and references therein), making the propagation of fast CMEs and their shocks a crucial
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issue in space weather studies. As pointed out by vrsnak2006 (vrsnak2006; vrsnak2008),
we need to illuminate the physical mechanisms that govern the CME evolution to un-
derstand when, where, and how fast CMEs propagate and decelerate in the IP medium.

Recently white-light observations, combining data from LASCO, SMEI, and the
Heliospheric Imagers (HIs), tracked a few CMEs from the Sun to 1 AU, helping us to in-
crease the knowledge of the CME kinematics (e.g. harrison2008, webb2009a, webb2009,
liu2010, and liu2010a). However, in general, it is very difficult to fully-track these events,
so we need more observations and developments to address this problem. There are
several theoretical, numerical, and empirical studies to describe the CME dynamics
(Forbes et al., 2006). CMEs interact with the ambient solar wind, and this interaction
decelerates (accelerates) the fast (slow) CMEs (Gopalswamy et al., 2000). In general,
analytical models focus on the dynamics in the CME-solar wind interaction; such as
linear and quadratic drag forces (Cargill, 2004; Vršnak y Gopalswamy, 2002), mass
accretion (Tappin, 2006), and viscous and turbulent forces (Borgazzi et al., 2009). All
these models assume a direct interaction between the CME and the ambient solar
wind without taking into account the role of the driven IP shock and its plasma sheath
(shocked solar wind).

It is possible to track fast CME/shocks using electromagnetic wave observations by
a spacecraft. Solar radio bursts of type II are characterised by a narrow band of intense
radiation which frequency drifts downwards with time and distance from the Sun over
time scales from a few hours to one or two days. Type II bursts are produced through
the excitation of plasma waves by a shock propagating through the solar wind (Cane y
Stone, 1984; Cane, Sheeley, y Howard, 1987). These emissions occur at the fundamental
and/or harmonic of the plasma frequency (fp) which is related to the square root of
the electron plasma density (n) at the source region (see Equation 6.16). The type II
radio bursts are tipically observed in the meterwave regime at frequencies less than
150 MHz. However, type II radio bursts have been observed to start at frequencies as
high as 500 MHz (Nakajima et al., 1990; Vršnak et al., 1995). It is well established that
decameter/hectometric (DH) to kilometric (km) type II radio emissions are caused
by the propagation of fast CME/shocks through the interplanetary medium (Cane,
Sheeley, y Howard, 1987). However, not necessarily all the CME/shocks generate type
II emissions (Gopalswamy et al., 1998, 2008). The type II frequency-drifting can, in
principle, provide continuous tracking of some CME/shock events from the solar corona
through the heliosphere. Therefore, these radio observations can be used to approximate
the speed profile of a CME/shock (Reiner, Kaiser, y Bougeret, 2007). Furthermore,
gonzalez2009 (gonzalez2009) used the type II frequency drifts to calculate shock speeds,
at some convenient intervals, tracking the shock deceleration in the IP medium; Lara
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y Borgazzi (2009), from an analytic model, calculated the synthetic type II radio burst
associated with the analytic trajectory of a CME.

Empirical studies on the propagation of IP shocks and fast CMEs point out rela-
tionships between shock arrival speeds, shock transit times, CME properties, and solar
wind characteristics (e.g. gopalswamy2005; Kim, Moon, y Cho (2007)). However, when
they are tested against several case events, the empirical models obtain large uncer-
tainties suggesting that we require a different perspective to address this problem (Cho
et al., 2003; Kim, Moon, y Cho, 2007).

Dryer (1974) studied blast shocks associated with solar flares from analytical and
numeric perspectives. Smart y Shea (1985) also investigated IP shocks related to so-
lar flares, they found that IP shocks associated propagation presents two stages: (1)
a short period of constant speed where the shock is driven by a piston which speed
and duration was derived from metric type II bursts and solar flare intensity, and (2) a
blast wave decaying evolution. Pinter y Dryer (1990) applied these results to calculate
transit times (TT) to 1 AU of some shocks associated with solar flares, obtaining good
agreements with observations. They also found that the characteristics of the driving
stage affects the shock TT and arrival speed. On the other hand, there are reports of a
similar heliocentric evolution in shocks associated with fast CMEs. Combining corono-
graph, interplanetary scintillation and in-situ measurements, Manoharan et al. (2001),
manoharan2006 (manoharan2006,manoharan2010) and Pohjolainen et al. (2007) trac-
ked the propagation of some fast CME/shock events suggesting that they also present
two propagation stages within 1 AU: an initial one, near the Sun, with a small decele-
ration up to a certain heliocentric distance, beyond which there is a large deceleration
where the CME/shock tends to equal the ambient wind speed.

These two propagation stages in the heliocentric evolution of fast CME/shock events
is also found in numeric and analytic models. gonzalez2003a (gonzalez2003a, gonza-
lez2003b, gonzalez2007) developed 1-D hidrodynamic (HD) numerical simulations of
fast CMEs in the IP medium. They found that a fast CME front and its shock present
an initial quasi-constant speed propagation followed by a decaying speed at farther
heliocentric distances. On the other hand, Cantó et al. (2005) presented a full analytic
HD model to calculate CME trajectories and TTs. This model finds also the two propa-
gation stages. Corona-Romero y Gonzalez-Esparza (2011) investigated the similarities
between the numerical and analytical models commented on before. They concluded
that the evolution of a fast CME/shock is described by three dynamic phases: dri-
ving, decoupling, and decaying. In the driving phase, the fast CME propagates with
a quasi-constant speed, a condition which allows it to transfer momentum forward,
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driving the shock. On the other hand, in the final decaying stage, the fast CME dece-
lerates tending to equal the ambient wind speed and its shock evolves as a blast wave
slowing into a magnetosonic perturbation. The intermediate decoupling phase bonds
these two opposite dynamic states, implying the ceasing transfer of momentum through
the plasma-sheath, from the CME front to the shock.

We study the propagation of fast CME/shock events, to compare the evolution
of the shock speed with type II radio burst drifts and in-situ measurements. In or-
der to do so, we start from a piston-shock analytical model to describe the CME and
shock evolutions. We modify this model to adapt it to more realistic scenarios (Section
6.1.3). In Section 6.1.4 we apply the model to analyse four study cases, calculating the
trajectories of CMEs, IP shocks, and simulating the type II radio burst emission asso-
ciated with the shock propagation. Finally, we present the summary and conclusions
in Section 6.1.5.
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Figura 6.1: CME/shock model for times (a) t < τc1 and (b) t > τc2. The croissant-like shape
represents the fast CME with radius Rcme and the shock is propagating ahead. The dotted thin lines
represent the magnetic field lines. rcme and rsh are the heliocentric positions of the CME leading
edge and the shock respectively. The separation between the CME front and the shock is the standoff
distance (dso). (a) During the driving stage (t < τc1) the CME and shock wave have the same speed
and dso is almost constant. (b) In the decaying stage (t > τc2) the CME decelerates tending to equal
the solar wind speed, and the shock wave decays into a magnetosonic perturbation, dso increases and
the plasma sheath expands and relaxes into normal solar wind.

Cantó, Raga, y D’Alessio (2000), developed an analytical formalism to describe
the dynamics of two interacting hypersonic fluids, such a formalism was based on
the conservation of linear momentum. Subsequently, Cantó et al. (2005) adapted this
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formalism to describe the propagation of supersonic CMEs through the solar wind
(SW). They considered the CME as a dense and fast fluid injected into the ambient
wind. The SW opposition to the CME propagation derives into the CME deceleration
by the equilibrium of linear momentum between the CME and ambient wind. The
CME is injected at an initial position (beyond the critical point) during the injection
time. In the present work we use the notation Delta Δtf and r0 for the injection time
and the initial position respectively.

Based on the previously discussed works, Corona-Romero y Gonzalez-Esparza (2011)
developed a piston-shock analytical HD model to describe the evolution of the CME
driver and its shock in the inner heliosphere. They compared their model with 1-D HD
numerical simulations of CME/shock events. In the analytical model they assumed the
pristine fast CME as a piston driving a shock wave and obtained analytical expres-
sions for the shock propagation. They found a good agreement between the model and
simulations. The two models show that initially the fast CME propagates at about a
constant speed and drives the shock (driving stage) until it reaches a certain distance
from which it decelerates and decouples from the shock (decoupling process). Then
the CME and its shock decelerate (decaying stage). They also applied the piston-shock
model to analyze a few fast CME/shock events finding quantitative agreements with
CME in-situ data at 1 AU; however, the shock arrival speeds and their TTs presented
some discrepancies with the in-situ observations. They concluded that these inconsis-
tencies could be explained because of neglecting the tangential flows inside the plasma
sheath. This 1D condition overestimates the plasma sheath width and the shock speed,
therefore causing shorter shock TTs.

Now we extend the model starting from a driver-bow shock initial configuration
for the fast CME/shock (Ontiveros y Vourlidas, 2009; Vourlidas y Ontiveros, 2009;
Maloney y Gallagher, 2011). Figure 6.1a shows a sketch of the model, the croissant like
CME and the shock wave. The shadow region between the CME leading edge (rcme) and
the shock (rsh) is the plasma sheath, formed by compressed solar wind. Such geometry
considers the tangential mass fluxes inside the plasma sheath, since the sheath material
flows around the CME, solving the problems commented in the previous paragraph.

We suppose the solar wind as a spherically homogeneous polytropic plasma (with
polytropic index γ) expanding at a constant rate. Frozen in the solar wind there is a
magnetic field initially radial at two solar radii (R�), and the field source rotates with
a frequency ω� = 2.7×10−6 Hz (solar sidereal period at the equator). Figure 6.1 shows
the magnetic field configuration (dotted thin lines); in panel (a) the magnetic field is
radial near the Sun; on the other hand, the field lines are curved at lager heliocentric
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distances (panel b).

6.1.2. CME propagation

Following Corona-Romero y Gonzalez-Esparza (2011), at the beginning, during the
driving stage, the CME leading edge maintains a constant speed. The first critical time
(τc1) indicates the time when the interaction with the plasma sheath becomes dominant
causing the deceleration of the CME. Thus τc1 splits the evolution of the CME speed
(vcme):

vcme(t) =















v0cme , t < τc1

v1AU

�

1 +
(a−1)

√
acΔtf√

2(a−1)Δtf t−a(1−c)(Δtf )2

�

t ≥ τc1 ,
(6.1)

where v0cme is the speed near the Sun (linear fit of plane-of-sky speed measured by
coronograph images), v1AU is the solar wind speed at 1 AU, and Δtf the duration of
the rise phase associated with the flare. In addition, τc1 is defined by:

τc1 =
a(1 +

√
c)

a− 1 Δtf , (6.2)

where a and c are related with the CME kinetic properties. a can be expressed by:

a =
v0cme
v1AU

�

1 +
√
c√

c

�

− 1√
c
, (6.3)

and

c =
n0cme

n1AU

�r0cme
1AU

�2

. (6.4)

c is the ratio between the CME (n0cme) and the local solar wind (n1AU [1AU/r0cme]
2)

densities at t = 0; where r0cme and n1AU are the initial position of the CME leading
edge and the solar wind density at 1 AU respectively.

The product a c n1AU v1AU represents the flux of injected CME material during the
interval Δtf . The constants a and c are related with the CME initial inertia and kinetic
energy, and they are also related with the ambient SW characteristics at the inner
boundary (Equations (6.3) and (6.4)). For these reasons, the CME dynamics depends
on the values of a, c and Δtf , which define the duration of driving and decaying phases
(Equation (6.2)) as well the CME deceleration (see Equation (6.1)).
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Finally, the CME leading edge position (rcme) is obtained integrating Equation
(6.1):

rcme(t) =















r0cme + v0cme t, t < τc1

r0cme + v1AU (t − a cΔtf ) +

v1AU
�

2 (a− 1) a cΔtf t − a2 c (1− c)(Δtf )2, t ≥ τc1

(6.5)

Further details about this model and its applications can be found in González y
Cantó (2002) and González et al. (2006).

6.1.3. Shock propagation

The shock begins its propagation as a bow shock driven by the CME (see Figure
6.1a). During the driving stage (t < τc1) the CME speed (vcme) is constant and the
ratio between the standoff distance (dso) and the CME radius (Rcme) depends on the
magnetosonic Mach number (M1) and γ (Maloney y Gallagher, 2011, and references
therein). The shorter M1 the larger dso/Rcme. For large values of M1, dso/Rcme tends
to an asymptotic value (∼ 0.23) determined by γ (Petrinec, 2002). During the driving
stage M1 increases due to the solar wind expansion and the constant value of vcme;
this decreases the value of dso/Rcme. However, the CME expansion may reduce this
effect making the value of dso relatively constant. For simplicity, we assume that dso
is constant during the driving; implying that, for t < τc1, the CME leading edge and
shock speeds are equal (vcme = vsh).

For times t > τc1 the CME and shock speeds begin to differ due to the CME
deceleration, which increases the distance between the CME front and the shock. As
this distance grows, the driving from the CME gradually declines. Thus, there is a time
when the plasma sheath relaxation causes the end of the driving stage. The second
critical time (τc2) marks the moment when the CME is no longer capable to drive the
bow shock, and consequently the shock begins to evolve as a blast wave. Figure 6.1b
shows the decaying phase (t > τc2), where the distance CME/shock is growing. During
this phase the shock fades out and the compression of the plasma sheath decreases.

The evolution of the shock speed (vsh) is given by:

vsh(t) =











v0cme , t < τc2

(v0cme − v1AU)
�

t
τc2

�−1/3

+ v1AU , t ≥ τc2 .

(6.6)
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During the first stage of Equation (6.6), the shock is driven by the CME; the second
stage (t ≥ τc2) is the blast wave solution for a r

−2 density profile (Cavaliere y Messina,
1976). Moreover, τc2 is defined as:

τc2 =
dso

�

c2A2 + c2S2
+ τc1 , (6.7)

where cA2 and cS2 are the alfvénic and sonic speeds in the plasma sheath at t = τc1.
The values for cA2 and cS2 are calculated as:

c2A2 = c2A1

�

B2
∗

n∗

�

, (6.8)

c2S2 = c2S1

�

p∗
n∗

�

, (6.9)

where cA1 and cS1 are the alfvénic and sonic speeds respectively. The magnetic (B∗),
numeric density (n∗) and thermal pressure (p∗) jumps across the shock are calculated
by the Petrinec y Russell (1997) polytropic jump relations (see Appendix, Equations
(6.20), (6.19), and (6.21)).

To calculate dso in Equation (6.7), we combine the Bothmer y Schwenn (1998)
empirical relation to estimate the CME radius (Rcme) and the Farris y Russell (1994)
model to approach the standoff distance. After some manipulation, we obtain a relation
between rcme and dso:

dso
1 AU

= 0.264

�

(γ − 1)M2
1 + 2

(γ + 1) (M2
1 − 1)

�

� r1cme
1 AU

�0.78

, (6.10)

where r1cme = r0cme + v0cme τc1 is the CME leading edge position at t = τc1. M1 is
defined by:

M2
1 =

2 (v0cme − v1AU )
2

c2A1 + c2S1 +
�

(c2A1 + c2S1)
2 − 4 cos2(θBv) c2A1c2S1

, (6.11)

with θBv the angle between the IP magnetic field ( �Bsw) and the shock normal.

The values of cA1, cS1, and θBv are calculated by:

c2A1 =
B2

1AU

µ0 n1AU

�

1 AU

r1cme

�2 �
v1AU + (r1cme − 2R�)ω�
v1AU + (1 AU− 2R�)ω�

�

, (6.12)

c2S1 = γ
2 kB T1AU

mp

�

1 AU

r1cme

�2(γ−1)

, (6.13)

cos2(θBv) =
v21AU

v21AU + (r1cme − 2R�)2 ω2
�
, (6.14)
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where n1AU , B1AU , and T1AU are the values of proton density, magnetic field intensity,
and proton temperature at 1 AU respectively. In Equation (6.13) we are considering
an equal number of protons and electrons and in Equations (6.12), (6.13) and (6.14)
we applied the frozen Parker-like magnetic field assumption.

Finally, the shock position (rsh) is obtained by integrating Equation (6.6):

rsh(t) =



























v0cme t + r0cme + dso, t < τc2

3
2
(v0cme − v1AU) τc2

�

�

t
τc2

�2/3

− 1
�

+ v1AU τc2

�

t
τc2

− 1
�

+ v0cme τc2 + r0cme + dso , t ≥ τc2 .

(6.15)

Equations (6.1), (6.5), (6.6) and (6.15) calculate speed and position of the CME and
its shock.

6.1.4. Study cases

We analysed seven fast (v0cme > 1000 km s−1) halo CME events during 1996-
2009. The CMEs were associated with solar flares, and their IP shocks were related to
type II kilometric radio bursts emissions. The events were reported in both LASCO
(Gopalswamy et al., 2009) and Richardson y Cane (2010) lists. Table 6.1 shows the
events and the initial conditions (at 1 AU) that we used in our calculations.

We applied the model described in the previous section to calculate the CME leading
edge and shock trajectories. We require as initial conditions: the CME position (r0)
and speed (v0cme), and the flare rise time (Δtf ). The solar wind conditions at 1 AU
were defined by using average values of in-situ measurements by the Wind spacecraft
around six hours upstream of the shock signatures. The polytropic index was γ = 1.5.
On the other hand, the CME/solar wind initial density ratio (c) at the inner boundary
was a free parameter, the value of which was selected to equal the CME arrival time
(Corona-Romero y Gonzalez-Esparza, 2011).

We simulated the type II frequency drifts associated with the propagation of the
IP shocks using the CME/shock trajectory for our four best events (see Table 6.1).
These radio emissions are electromagnetic waves emitted by the solar wind electrons
perturbed by an external agent. The radiation frequency or plasma frequency (fp), is
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Tabla 6.1: List of events and initial conditions. From left to right: number; CME date;
CME-solar wind initial density quotient (Equation 6.4); CME position; CME speed;
solar flare rise time (CME injection time); in-situ solar wind values for bulk speed,
density, temperature of protons and magnetic field magnitude.

Event Initial conditions ‡Solar wind (at ∼ 1 AU)
# �Date �hour c �r0

�v0cme
†Δtf v1AU n1AU T1AU B1AU

[UT] [R�] [km/s] [h] [km/s] [cm−3] [kK] [nT ]
1 2000-06-06 15:54 23.0 3.98 1119.3 0.40 510.0 4.3 180 5.9
2 2000-07-14 10:54 11.0 5.21 1674.0 0.45 600.0 2.5 120 4.5
3 2001-04-26 12:30 4.0 4.83 1006.0 1.50 440.0 2.1 60 6.0
4 2001-11-04 16:35 10.0 4.41 1810.0 0.23 330.0 3.3 15 7.0
5 2001-11-22 23:30 2.9 4.77 1437.0 1.40 430.0 5.5 160 7.0
6 2003-10-29 20:54 8.3 2.92 2029.1 0.54 450.0 2.0 150 9.0
7 2005-05-13 17:12 11.0 4.57 1689.0 0.40 410.0 3.5 110 5.5
� LASCO CME catalog (http://cdaw.gsfc.nasa.gov/CMElist/).
† GOES registers (http://www.swpc.noaa.gov/Data/goes.html).
‡ detected in-situ by WIND (http://omniweb.gsfc.nasa.gov/).

given by:

fp(t) =

�

e2 n1AU

4 π2 �0me

�

1AU

rsh(t)

�

, (6.16)

where e is the fundamental charge, and me the electron mass. Given a value for n1AU ,
Equation (6.16) relates a simulated radio emission (fp) to the shock propagation (rsh).
We used this equation and its first harmonic (2 fp) to compare it with the type II radio
spectra detected by the WAVES experiment (Bougeret et al., 1995) aboard the Wind
spacecraft.

Table 6.2 shows the comparison, for the seven CMEs, between the model results
and the in-situ data at 1 AU. Columns 2 and 3 show the arrival speed of CMEs and
shocks, and columns 4 and 5 show their TTs. Columns 6 and 7 show the critical times
and distances (τc1, τc2, dc1, dc2) indicating the driving and decaying phases in the
heliocentric evolution of the CMEs and their shocks (Equations 2 and 7).
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Tabla 6.2: Comparison of in-situ measurements and model results. (1) CME front and
shock speeds at 1 AU; (2) CME front and shock transit times; (3) CME/shock critical
times and distances (driving and decaying phases).

(1) arrival speeds (2) transit times (TT) (3) driving/decaying
event vcme vsh CME shock τc1/dc1 τc2/dc2

[km/s] [km/s] [h] [h] [h]/[R�] [h]/[R�]
1 770�/795 871†/865 44.1�/44.3 41.3�/39.4 3.9/26.7 7.9/49.8
2 1000�/1035 1120†/1153 32.1�/32.1 27.7�/29.1 2.7/28.8 4.1/40.6
3 700�/688 812†/832 49.5�/49.7 40.5�/39.6 6.8/40.4 13.6/75.8
4 730�‡/660 ‡/881 43.6�/45.5 33.4�/35.6 1.1/15.3 1.9/22.7
5 700�/823 1008†/994 37.5�/38.54 30.4�/33.3 4.7/39.6 6.2/50.1
6 1040�‡/1074 ‡/1264 28.9�/29.1 21.22�/25.4 2.54/29.6 3.69/41.7
7 900�/848 942†‡/982 36.8�/37.0 33.4�/33.0 2.2/23.4 3.2/32.6

� WIND measurements and (Richardson y Cane, 2010) catalogue.
† calculated using the velocity coplanarity (equation 6.22) and WIND in-situ data.
(3) analytic results: dc1 = v0cme τc1 + r0, and dc2 = v0cme τc2 + r0.
‡ data gap.

Case study 1: Event on 6 June 2000

This event was detected by LASCO/C2 on 6 June 2000 at 15:54 UT; it was as-
sociated with an X2.3 solar flare. The CME reached 1 AU on 8 June at 12.00 UT.
Figure 6.2a shows the CME and shock speed evolution as obtained from the model.
At the beginning (driving phase), the CME (thin curve) and its shock (thick curve)
propagate with a constant speed equal to the LASCO linear fit (open diamond). This
constant speed lasts until τc1 (vertical dashed line), after which the CME decelerates.
The shock speed is constant until τc2 (vertical dotted line); for longer times, the shock
decelerates (decaying phase). Note that the calculated CME and shock arrival speeds
(solid circumferences) are very close to the in-situ measurements. Figure 6.2b shows the
CME and shock trajectories as given by the model. At the beginning, the CME matches
the LASCO data (diamonds). As commented on before, due to the arbitrary selection
of c, the calculated CME transit time (open circle) matches the in-situ measurement
(cross); whereas the calculated shock arrival (open circle) occurs two hours earlier than
the in-situ register (plus sign). Figure 6.2c shows the Wind/WAVES (Bougeret et al.,
1995) dynamic spectrum during the period of time where the event is propagating.
We can notice a type II radio burst, drifting from about 14 MHz down to 40 kHz. At
the beginning of the emission, a fundamental-harmonic (FH) pair is observed, then a
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single tone, sometimes very intense, is drifting to lower frequencies. Overplotted on the
dynamic spectrum are the calculated fundamental plasma frequency (solid line) and
its first harmonic (dashed line). We can see then the first harmonic is qualitatively
consistent with the lower part of the emission band.
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Figura 6.2: Study case 1, comparison of model results and observations. (a) Evolution of CME
(thin line) and shock speeds (thick line) as deduced from the analytic model. Vertical dashed and
dash-dotted gray lines indicate τc1 and τc2 respectively (see Table 6.2). (b) CME (thin line) and shock
(thick line) trajectories as deduced from the model. The symbols indicate the in-situ measurements by
WIND, and the horizontal dotted line indicates 1 AU. (c) Type II dynamic radio spectra detected by
WIND/WAVES, and computed fundamental plasma frequency (solid line) and first harmonic (dashed
line) as deduced from the model (see text). A coloured figure is available in the electronic version.

120



6.1 Propagation of fast coronal mass ejections and shock waves

associated with type II radio bursts emission. An analytic study

Case study 2: Event on 14 July 2000

The Bastille day event appeared in LASCO/C2 on 14 July 2000 at 10:54 UT, and
was associated with a X5.7 flare. The CME arrived at 1 AU on 15 July at 19:00 UT.
This event is particularly difficult to study due to the multiple CME arrivals from July
10 to 15; in fact, another CME passed by the Earth neighbourhood (15:32 UT) just
a few hours before the event arrival (Richardson y Cane, 2010). These circumstances
complicated the acquisition of solar wind data and affected the CME/shock evolution
by generating interactions between the CME and the previous disturbances. Nevert-
heless, the general results are similar to those obtained in the previous case showing
quantitative and qualitative agreements with data. Figure 6.3a shows the evolution of
CME and shock speeds as inferred from the model. We can appreciate the two phases
(driving-decaying) in both speed profiles. The critical times (tc1 and tc2) are shorter
than in the previous case (see Table 6.2). The calculated CME arrival speed matches
with the in-situ data; whereas the analytical shock arrival speed is faster than its in-situ
counterpart. Figure 6.3b presents the CME leading edge and shock positions. Close to
the Sun, the CME leading edge matches the LASCO data (diamonds). The estimated
CME transit time (open circle) matches the in-situ measurement (cross); whereas the
calculated shock arrival (open circle) occurs about one hour earlier than the in-situ
measurement (plus sign). Figure 6.3c shows the dynamic spectrum associated with the
event. We can notice that the type II radio burst is contaminated with a type III storm
as a result of the solar activity, before and after the event. Similar to the previous case
study, the calculated first harmonic (dashed line) is qualitatively consistent with the
lower part of the emission band.

Case study 3: Event on 26 April 2001

This event was detected by LASCO/C2 on 26 April 2001 at 12:30 UT, and it was
associated with an M7.8 X-ray solar flare. The CME arrived at 1 AU on 28 April at
14:00 UT. Figure 6.4a shows the two propagation stages, we also appreciate coinci-
dences between the radio data and the calculated shock propagation. The calculated
arrival speeds for the CME leading edge and its shock, are very close to their in-situ
counterparts. Figure 6.4b, shows that the CME leading edge position matches with
most of the LASCO data, and the calculated shock TT is quite similar to the in-situ
measurements (less that one hour of difference). Figure 6.4c shows the dynamic spec-
trum during the period of time when the event is taking place. We can notice that the
type II radio burst is extremely chaotic, drifting from about ∼5 MHz down to ∼20 kHz.

121



6 Propagación de EMC y ondas de choque asociadas con estallidos de

radio tipo II. Un estudio anaĺıtico.
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Figura 6.3: Study case 2, Bastille day event, comparison of model results and observations. Same
format as Figure 6.2.

Moreover, there is a ∼9 hour gap in the dynamic spectrum on 26 April. Overplotted
on the dynamic spectrum are the calculated fundamental plasma frequency (solid line)
and its first harmonic (dashed line). We can see that the first harmonic is qualitatively
consistent with the lower part of the Type II emission band.

Case study 4: Event on 13 May 2005

This event was detected in LASCO/C3 on 13 May 2005 at 17:12 UT and was
associated with a M8.0 flare; the CME arrived at 1 AU in 15 May at 06:00 UT. Figure
6.5 shows the two phases in the CME and shock speeds. We also observe that the
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Figura 6.4: Study case 3, comparison of model results and observations. Same format as Figure 6.2.

CME and shock evolutions are consistent with coronograph and in-situ data. The
arrival speeds and TTs of the CME and its shock are quantitative similar to the in-situ
values. Figure 6.5c shows that the calculated first harmonic follows closely the lower
part of the type II emission associated with the shock, from the beginning of the event
up to 02:00 UT on 15 May.

This event was analized in detail by Bisi et al. (2010) where they report a CME/shock
deceleration as the event evolved from near the Sun to 1 AU. Figure 6.5 shows a qua-
litative agreement with this interpretation. However, a direct comparison between our
analytic results and the speed data points (Figure 35 in bisi2010) is difficult. The
bisi2010 speed analysis presents a significant dispersion which might be due, as the
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Figura 6.5: Study case 4, comparison of model results and observations. Same format as Figure 6.2.

authors pointed out, to the fact that the speed data points were associated with diffe-
rent regions at different times of the CME/shock event.

6.1.5. Discussion

We present an analytical model for approximate fast CME/shock propagation based
on the dynamics between an ejecta driver and a driven shock wave. According to our
model there are two main stages: 1) The driving phase (0 < t < τc1), when the CME
drives the shock wave and the separation between the CME leading edge and its shock
is about constant. 2) The decaying phase (t > τc2), when the CME tends to equal the

124



6.1 Propagation of fast coronal mass ejections and shock waves

associated with type II radio bursts emission. An analytic study

solar wind speed, the shock wave evolves as a blast wave, and the separation between
the CME leading edge and the shock front increases.

As initial conditions, our model requires: CME initial speed (v0cme), position (r0cme),
density (n0cme), injection time (Δtf ), and the ambient solar wind conditions. In order
to apply our model to study fast CMEs propagating to the Earth, we used v0cme and
r0cme from coronograph images (LASCO observations), Δtf from the flare rise phase
(soft X-ray fluxes), and the solar wind conditions from in-situ measurements at 1 AU
assuming a radial expansion. The initial CME density (Equation 6.4) is our only free
parameter, which was chosen to equal the in-situ CME transit time.

The initial CME density (n0cme), expressed by c in Equation 6.4, is a free parameter
and it runs over a wide range of values (see Table 6.1). Large c values are associated with
CMEs with large inertia, decreasing the SW effects on the CME dynamics. Thus, the
larger the c value, the shorter the CME transit time (TT) and faster arrival CME speeds
at 1 AU. Large values of c also impact on the shock propagation causing shorter TTs
and faster arrival shock speeds. The driving phase duration (Equation 6.2) increases
with c.

The value of n0cme is difficult to approximate from the current observations because
it implies to know the coronal structure, the local density of the SW, the CME geometry
and its total mass. The CME total mass has been estimated by employing Thompson
scattering on coronograph observations (Vourlidas et al., 2000; Colaninno y Vourlidas,
2009) and also using extreme ultra-violet dimming (Aschwanden et al., 2009). The total
mass is related to Equations (6.6) and (6.18) and gives us a parameter to evaluate our
initial conditions. In general the c values that we used in Table 6.1 agree with the orders
of magnitude of the CME total masses reported in studies commented on before.

The two-stages propagation for a fast CME/shock is consistent with empiric and nu-
merical studies (e.g. manoharan2006, pohjolainen2007 and gonzalez2003). The analytic
description for the shock evolution is dynamically and mathematically similar to the
semi-empiric relation proposed by Pinter y Dryer (1990) for shocks associated with
solar flares.

We discussed four fast halo CMEs (Earth-directed) simulating the type II radio
drift emission associated with the IP shock. In all the cases, the calculated CME
initial trajectories were consistent with LASCO data. The calculated arrival speeds
and transit times of CMEs and shocks were quantitatively consistent with their in-situ
measurements at 1 AU. According to our case study results (Table 6.2), the differences
between the calculated and measured CME arrival speeds were less than 6%; whereas
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the differences for both shock arrival speeds and transit times were less than 5%.
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Figura 6.6: Relationships of the CME initial conditions and the solar flare rising time (tf ) of the
events in Table 1. (a) Ratio between the CME and solar wind initial densities (Equation 6.4) versus tf .
(b) Ratio between the CME and solar wind initial kinetic energies versus tf . Open squares represent
the four study cases. Solid lines are the best fit to the data.

In our analytical model the CME injection time (Δtf ) represents the period when
the CME acquires its initial kinetic energy and linear momentum (Cantó, Raga, y
D’Alessio, 2000). We approximated this parameter as the flare raising phase, because
that interval is associated with the time when the energetic CME reaches an almost
constant speed (kinetic energy) in the coronagraph field of view (Zhang y Dere, 2006).
Although it is widely accepted that CMEs are not necessarily related to solar flares
(Gosling, 1993), some studies relate solar flares to the initiation of energetic CMEs. For
example, Zhang et al. (2004); Zhang y Dere (2006) found some relationships between
soft X-ray fluxes and CME initial accelerations. On the other hand, Temmer et al.
(2008) found a close synchronization between the CME acceleration profiles and flare
hard X-ray flux onsets. Furthermore, Chen y Kunkel (2010) found that the observed
duration of soft X-ray emission is comparable to the poloidal flux injection, and such
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injection is related to the CME initial acceleration (Chen, 2001). Although in these
studies a possible relation between the CME and flare initiation mechanisms appears,
the authors also conclude that such relation is not trivial and requires further research.
Since we are not aware of any observation that could provide us directly the CME
injection time, we choose the flare rising time as an equivalent; since, in our case, these
energetic CMEs were associated with solar flares.

Our results suggest relations between the CME initial properties and the associated
flare, Figure 6.6 shows the initial conditions for the seven fast CME events listed in
Tables 6.1 and 6.2. Figure 6.6a presents the initial CME density with respect to the
ambient wind (c) versus the flare rising time (Δtf ). The data points show a tendency
where the flare rising time is inversely proportional to the CME density jump. In
Figure 6.6b, the jump in CME-solar wind kinetic energy (c v20cme/v

2
1AU ) decreases as

Δtf increases:

c = 5.21

�

Δtf
1h

�−0.82

, (6.17)

c
v20cme
v21AU

= 44.18

�

Δtf
1h

�−1.31

. (6.18)

Although these tendencies were consistent for all the analised events, we need to
study a larger number of cases in order to corroborate the results. The trends in
Equations 6.17 and 6.18 are in agreement with Zhang y Dere (2006) results. Zhang
y Dere (2006), after studied the initial acceleration of CMEs by coronograph ima-
ges, they found that the stronger the “main” CME acceleration near the Sun (a0cme),
the shorter the duration (Δta) of such acceleration. This relationship is expressed by
a0cme/1ms−2 = 135.46 (Δta/1h)

−1.09, where Δta ≈ Δtf . Consequently, impulsive events
(short Δtf ) tend to have larger inertias and faster accelerations (i.e. larger relative ki-
netic energies). On the other hand, for gradual events (long Δtf ) we expect an opposite
tendency. This suggests that Δtf might be related with the physical mechanisms by
which a fast CME acquires its initial kinetic properties, in agreement with Zhang et al.
(2004).

In this study we select the value of c to equal the calculated and reported transit
times of CMEs. However, as we commented on before, c is difficult to measure di-
rectly from observations and we need an indirect method to estimate the initial kinetic
properties of CMEs. In this sense, Equations (6.17) and (6.18) may be useful to appro-
ximate or to delimit the initial values for CME density and kinetic energy. Thus, it is
important to develop further studies in order to corroborate or discard the mentioned
relations.
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In the seven events, the decaying stage began long before (∼ 50R� ≈ 0.25 AU)
the shock reached 1 AU (see Table 6.2). Based in our model, it means that IP shocks
associated with fast CMEs evolve like blast waves most of their transit time to 1 AU.
This result agrees with other studies. For example, Burlaga et al. (1981) pointed out,
discussing linear momentum fluxes, that some CMEs may not drive shocks any more at
distances around 2 AU. On the other hand, Feng et al. (2010) analysed the geometric
properties of CME and shocks at 1 AU and concluded that at least 34% of all shocks
were not driven by their associated CMEs. Maloney y Gallagher (2011) measured stan-
doff distances of fast CME/shocks within heliocentric ranges between 2− 120 R� and,
in general, found them larger than expected. These results agree with an early decaying
stage in CME/shock propagation.

We reproduce the radio frequency drift associated with the propagation of the IP
shock. There are other studies comparing the evolution of CME/shocks and type II
radio burst spectra detected byWind/WAVES. Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007) used
an empirical model to calculate the arrival times of CME/shocks, assuming an initial
strong deceleration followed by a constant speed propagation of the CME/shock (this
constant speed is much faster than the ambient solar wind). Lara y Borgazzi (2009)
assumed that the radio emission was associated with the propagation of the CME
mass center, the evolution of which was affected by viscosity and drag forces of the
solar wind. What is different in our model is that we solve specifically both the CME
and shock propagation. Then, we calculate the type II frequency drift emission from
the shock propagation solution. The CME and its shock suffer different heliocentric
evolution, and propagate at different speeds. This becomes more significant when the
magnetosonic Mach number is small, resulting in larger standoff distances and deeper
differences between the CME and the shock speeds and positions.

In all the case studies, the first harmonic of the simulated radio burst emission
agreed qualitatively with the lower part of the radio spectra detected byWind/WAVES.
This is somehow similar to the study by Reiner, Kaiser, y Bougeret (2007), where they
used the first harmonic to adjust the CME/shock trajectories. However, in our case
we match the lower part of the radio spectra. This former result is consistent with the
study by Knock y Cairns (2005), where they showed that the plasma frequency is a
lower limit for the type II radio burst emission, and the width of the spectra is related
with the shock expansion and solar wind fluctuations. We do not take into account
these two aspects in our model.
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6.1.6. Conclusions

We analysed four fast CME halo events as case studies with an analytical model and
compared the results with different data. The model implies two propagation stages for
the CME and its shock. The dynamic processes between the CME and its shock wave
are important to understand their heliocentric evolution. To perform the calculations we
used different observations as initial conditions. In general, we found a good agreement
comparing the results and the CME/shock in-situ data at 1 AU. The first harmonic of
the simulated radio burst emission associated with the shock propagation was consistent
with the lower part part of the type II radio spectra detected by Wind/WAVES. The
results of the analytical model imply that the shocks were not driven any more by their
CMEs when they reached 1 AU.

6.1.7. Appendix

Polytropic MHD jump relations

Polytropic MHD jump relations are the specific jump relations used in this work;
for a more general solution see petrinec1997, Equations (14), (15) and (16). The downs-
tream variables (subindex 2) are related with their upstream counterparts (subindex
1) according to

1

n∗
=

ρ1
ρ2
= −k1

k9
− 21/3k3

µ2
2k8k9

+
k8

21/3µ2
2k9

, (6.19)

B∗ =
|B2|
|B1|

=
�

cθ2(1− α2) + α2, (6.20)

p∗ =
p2
p1
= 1 + (1− 1

n∗
)
2µ2

β
+
1− cθ2

β
(1− α2). (6.21)
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In equations (6.19), (6.20) and (6.21) we have used

cθ2 = cos2(θBn),

µ2 = M2
A1,

β = 2µ0
p1
B2

1

,

α =
cθ2 − µ2

cθ2 − µ2/n∗
,

k1 = −γ(1 + β) + µ2(1− γ)− cθ2(2 + γ),

k2 = µ2(−2 + γ) + cθ2(1 + γ[1 + 2β + µ2]),

k3 = µ4
2(−k21 + 3[1 + γ]k2),

k4 = µ2(1− γ)− βγcθ2,

k5 = 9(1 + γ)µ6
2k1k2,

k6 = −2µ6
2k

3
1 − 27(1 + γ)2µ6

2cθ2k4 + k5,

k7 = (4k33 + k26)
1/2,

k8 = (k6 + k7)
1/3,

k9 = 3(1 + γ)µ2.

To obtain Equations (6.19), (6.20) and (6.21) we assume that the normal to the shock
is radial at the shock front.

Velocity coplanarity

The velocity coplanarity is commonly used to approximate the shock velocity by
applying the mass conservation at the shock reference frame. If a shock wave propagates
with a velocity �vsh through an ambient solar wind with density ρ1 and velocity �v1, the
shock wave velocity shall fulfil ρ1(�vsh−�v1) = ρ2(�vsh−�v2), where the subindex 2 indicates
the downstream values. Thus, solving for �vsh:

�vsh =
ρ2�v2 − ρ1�v1
ρ2 − ρ1

(6.22)
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Caṕıtulo 7

Conclusiones y resultados

7.1. Resultados

El objetivo de esta tesis fue entender la propagación en el medio IP de las EMC
rápidas y sus ondas de choque a partir de estudiar las relaciones f́ısicas que acoplan
al sistema EMC rápida-onda de choque-viento solar. A continuación se enuncian los
resultados más destacados.

El Caṕıtulo 2 discute los diferentes mecanismos f́ısicos usados para describir la
desaceleración de una EMC rápida en el medio IP. Esta desaceleración se debe al
acoplamiento dinámico entre la EMC y el viento solar ambiente. Se realizó una revisión
detallada de los modelos anaĺıticos, presentes en la literatura, para iluminar los procesos
f́ısicos que afectan la propagación de una EMC en el medio IP. El análisis realizado
sugiere que los mecanismos cuadráticos de la velocidad (fuerza de arrastre turbulenta o
conservación de momento lineal) son los agentes dinámicos de mayor importancia para
la propagación de las EMC rápidas.

El Caṕıtulo 3 investiga la relación dinámica entre una EMC rápida, la funda, la onda
de choque y el viento solar ambiente. A través de simulaciones numéricas se encuentra
que el sistema EMC-choque presenta tres etapas dinámicas a lo largo de su propagación
del Sol a 1 UA: impulsión, desacoplamiento y decaimiento. Estas tres etapas están
definidas por la evolución del flujo de momento lineal de la EMC a la funda y al frente
de choque. Durante la etapa de impulsión, el momento lineal fluye de la EMC hacia la
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funda y se propaga a través de ella hasta llegar al frente de choque. Gradualmente el
flujo de momento decrece hasta que se anula, con lo cual finaliza la etapa de impulsión.
En la siguiente etapa (desacoplamiento) la EMC inicia su desaceleración debido a la
interacción del frente de la EMC con la funda. Sin embargo, en esta etapa existe un flujo
de momento remanente que continúa propagándose a través de la funda y que mantiene
impulsado al choque por un breve lapso de tiempo. Al agotarse este flujo remanente,
la onda de choque deja de ser impulsada. Esto inicia la etapa de decaimiento, donde
la EMC se desacelera para igualar la velocidad del viento solar y el choque se disipa.
Estas tres etapas definen la relación dinámica entre la EMC y su onda de choque.

Se desarrolló también el modelo anaĺıtico “pistón-choque” para estudiar la evolución
de una EMC en el medio IP. Este modelo describe anaĺıticamente las tres etapas de
propagación del sistema EMC-funda-choque. El modelo pistón-choque aproxima cuan-
titativamente los resultados de las simulaciones y observaciones asociadas a EMC tipo
halo.

El Caṕıtulo 4 discute los efectos que la geometŕıa de una onda de choque tiene sobre
su propagación. En esta sección se modifica la geometŕıa unidimensional de la onda
de choque en el modelo pistón-choque, la cual se modifica a una onda de choque tipo
proa. Esto permite calcular mejores aproximaciones para la trayectoria de la onda de
choque asociada a una EMC.

El modelo pistón-choque extendido se puede aplicar para la predicción del clima
espacial. Es de notar también que el modelo se puede utilizar para complementar
el rastreo de perturbaciones de densidad de gran escala en el medio interplanetario
detectadas por diversas técnicas (e.g. centelleo interplanetario, dispersión Thompson
de luz visible).

El Caṕıtulo 5 presenta un modelo MHD de una onda de choque tipo proa esta-
cionaria. El modelo expresa las caracteŕısticas de la magneto-funda a partir de las
condiciones del plasma corriente arriba. Este modelo es válido para cualquier valor
del ı́ndice politrópico y de los números de Mach alfvénico y sónico. La limitación más
importante de este modelo recae sobre el campo magnético corriente arriba, que debe
de ser (anti)paralelo a la velocidad del plasma.

El modelo puede aplicarse también para estudiar la relación y estructura de una
EMC-onda de choque cerca de la corona solar. Este modelo también puede emplearse
para investigar otras ondas de choque tipo proa asociadas a fenómenos heliof́ısicos y
astrof́ısicos.

En el Caṕıtulo 6 se utiliza el modelo pistón-choque extendido para (1) estimar
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la propagación del frente de una EMC rápida y su onda choque y (2) aproximar la
emisión de radio tipo II asociada a la propagación del choque. Se estudian cuatro
EMC rápidas tipo halo en detalle para comparar la emisión tipo II obtenida a través
del modelo extendido y los estallidos de radio asociados a los eventos. Se encuentra
que el modelo pistón-choque reproduce adecuadamente las observaciones. El primer
harmónico calculado, en todos los casos, es consistente con el ĺımite inferior de los
espectros asociados a los estallidos de radio observados.

7.2. Conclusiones

Los resultados de este trabajo indican que las trayectorias de una EMC rápida
y su onda de choque asociada dependen de las propiedades iniciales (cinemáticas y
geométricas) de la EMC y las condiciones particulares del viento solar ambiente por
el cual se propagan. Algunos de estos valores iniciales (enerǵıa cinética y densidad)
podŕıan estar relacionados con la etapa creciente de la fulguración asociada al evento.

Las relaciones presentes entre los parámetros iniciales de la EMC, el VS y la fulgura-
ción asociada sugieren que los mecanismos que rigen las etapas iniciales de la evolución
de una EMC y de una fulguración están interconectados.

Una EMC rápida actúa como un pistón que impulsa por un intervalo de tiempo finito
una onda de choque. Esto provoca que la propagación del sistema EMC rápida-onda
de choque presente tres etapas dinámicas: impulsión, desacoplamiento y decaimiento.
La descripción anaĺıtica de dichas etapas permite aproximar la trayectoria de la EMC
y de su onda de choque.

La duración de la etapa de impulsión es proporcional a la duración de la etapa
creciente de la emisión de rayos X suaves (Δtf ) de la fulguración asociada. En este
estudio, valores pequeños de Δtf (≤ 0.45 h) estuvieron asociados a EMC densas y
veloces, comparadas con el respectivo VS ambiente.

La geometŕıa de la EMC durante las etapas de impulsión y desacoplamiento impacta
las caracteŕısticas iniciales de la onda de choque. En particular, la geometŕıa y la
velocidad del choque son dependientes de la geometŕıa de la EMC.

Los análisis sugieren que el desacoplamiento se presenta dentro del rango de distan-
cias heliocéntricas de 15 a 75 R�. En estas distancias la aproximación hidrodinámica
no es del todo válida para describir una onda de choque y, por lo tanto, se deben de
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considerar los efectos del campo magnético IP en las etapas de impulsión y desacopla-
miento.

En la etapa de decaimiento, la EMC se desacelera tendiendo a la velocidad del
viento solar ambiente. Esta desaceleración se deriva de un acoplamiento dinámico entre
la EMC y el viento solar; acoplamiento que podŕıa provenir de fuerzas de arrastre
cuadrático o por el intercambio de momento lineal. Sin embargo, estos resultados no
son concluyentes puesto que, los análisis que les sustentan, no consideran los efectos de
la onda de choque.

La etapa de decaimiento inicia en las primeras horas (� 13 h) de la propagación
de una EMC. Por otro lado, el tiempo de tránsito de las ondas de choque, asociadas a
EMC rápidas, a 1 UA es superior a 25 h y, por lo tanto, estas ondas de choque ya no
son impulsadas al arribar a la órbita terrestre.

La desconexión dinámica entre la EMC y la onda de choque, que es la base de
la etapa de decaimiento, podŕıa explicar por qué la velocidad in-situ de las ondas de
choque es siempre menor que la velocidad inicial de su impulsor y por qué la velocidad
in-situ de una EMC es inferior a la velocidad de la onda de choque asociada.
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Apéndice A

Apéndices

A.1. Plasmas

Un plasma es un fluido formado por part́ıculas eléctricamente cargadas que respon-
den colectivamente a efectos electromagnéticos. Debido a su caracter intŕınsecamente
electrodinámico, los plasmas poseen una dinámica altamente compleja. Por ejemplo,
a diferencia de los gases neutros, en los plasmas cada especie de part́ıculas tiene una
temperatura asociada. Además, para cada especie, se puede tener una temperatura
paralela (T�) y otra perpendicular (T⊥) al campo magnético. (Peratt, 1992; Kivelson y
Russell, 1995)

Los plasmas tienen gran importancia en la heliof́ısica y astrof́ısica puesto que el
99% de los fenómenos de estas ciencias están relacionados con plasmas. La Figura A.1
muestra un esquema de los valores caracteŕıticos de diferentes tipos de plasmas. En el
caso del viento solar (esquina inferior izquierda), se aprecia que posee una temperatura
“intermedia”, sin embargo, su densidad es notablmente baja respecto del resto de los
ejemplos. Los plasmas de baja densidad reciben el nombre de plasmas no colisionales ;
puesto que el intercambio de información entre sus part́ıculas se lleva a cabo prin-
cipalmente a través de interacciones electrodinámicas y no por colisiones mecánicas.
(Kivelson y Russell, 1995)

De acuerdo a Chen et al. (2006), un plasma cumple con (1) ser un gas cuasi-neutro
(2) de part́ıculas cargadas que (3) exhibe un comportamiento colectivo. Para que un
plasma cumpla la condición de cuasi-neutralidad su longitud caracteŕısitca debe de ser
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Figura A.1: Parámetros de diferentes plasmas como función de la temperatura y densidad de elec-
trones. Las ĺıneas segmentadas señalan los valores para la longitud de Debye (λD), mientras que las
cont́ınuas lo hacen para el número de part́ıculas dentro de la esfera de Debye (ND). También se mues-
tran los rangos de valores para diferentes tipos de plasmas (áreas grises). (adaptado de Kivelson y
Russell (1995))

mucho mayor que la longitud de Debye (λD):

λD =

�

ε0kBTe
ne2

, (A.1)

donde kB es la constante de Boltzmann, Te es la temperatura de electrones y n es la
densidad numérica del plasma.

La longitud de Debye acota la distancia en la que una concentración de carga puede
ser apantallada por el plasma. Sin embargo, para que dicho apantallamiento se presente,
se requiere que dentro de la esfera definida por λD haya un número suficiente de cargas.
Motivo por el cual la densidad del plasma deberá de cumplir:

n � 3

4π
λ−3
D . (A.2)

Si se cubren las dos condiciones mencionadas, se asegura la cuasi-neutralidad del plas-
ma.

La segunda y tercera condición serán cumplidas si la mayoŕıa de las part́ıculas del
gas están ionizadas. Condición que se puede conocer mediante la ecuación de Saha:

ni
nn

≈ 2.4× 1021T
3/2

ni
e−Ui/kBT , (A.3)
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que relaciona la densidad de part́ıculas ionizadas (ni) con la densidad de part́ıculas
neutras (nn) mediante la tempertaura del gas (T ) y su enerǵıa de ionización (Ui). En el
caso del VS lento (T ≈ 3× 105K y ni = 5× 106m−3 a 1 UA), principalmente formado
de hidrógeno (UH = 217.85 × 10−20J), se tiene que está áltamente ionizado (ni/nn =
1.33 × 1023). Un segundo criterio para mantener un alto porcentaje de ionización es
que el producto de la frecuencia caracteŕısitca del plasma (ω) y el tiempo medio entre
colisiones (τ) cumpla ωτ > 1, lo que asegura que la tasa de recombinación sea baja.
(Chen et al., 2006)

A.2. Magnetohidrodinámica

El estudio de los plasmas se puede hacer desde diversas perspectivas, cada una de
ellas con objetivos diferentes. Por ejemplo, para estudiar la trayectoria de iones o elec-
trones en una magnetosfera, se usa principlamente la electrodinámica. Por otro lado, si
se desea conocer la evolución de las especies de part́ıculas, se emplea la f́ısica estad́ısit-
ca. Ahora bien, si el objetivo es conocer la evolución macroscópica de un plasma, la
herramienta normalmente empleada es la magneto-hidrodinámica.

La magneto-hidrodinámica (MHD) es una aproximación a la dinámica de gran
escala de un plasma. Ésta supone al plasma como un medio cont́ınuo y deformable
que se encuentra bajo la acción de todos los agentes dinámicos de la hidrodinámica y,
además, los electrodinámicos. Sin embargo, a diferencia de un fluido no ionizado, un
plasma jamás será un fluido formado por una única especie, sino que estará conformado
por electrones y, almenos, un tipo de iones. Además que las grandes diferencias de carga
y masa presentes entre las part́ıculas que integran un plasma dan origen a dinámicas
y efectos que no se presentan en la hidrodinámica.

Las aproximaciones de la MHD son variadas, en este trabajo estaremos en el ĺımite
clásico (v � c) de la magneto-hidrodinámica ideal (no viscosa) y supondremos que
el plasma es altamente conductor. Las ecuaciones de la MHD describen (Landau y
Lifshitz, 2005a) la conservación de masa, momentum lineal, enerǵıa total, variación del
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campo magnético y la relación de un gas politrópico son:

∂tρ = −∇i

�

ρvi
�

, (A.4)

∂t
�

ρvj
�

= −∇i

�

ρvivj +

�

p+
BlBl
2µ0

�

gij − 1

µ0

BiBj

�

, (A.5)
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�

,(A.6)

∂tB
i + vk∇kB

i = −Bi∇kv
k + Bk∇kv

i, (A.7)

∂t(pn
−γ) + vi∇i(pn

−γ) = 0, (A.8)

donde ρ, �v = viêi, �, �B = Biêi, p y h son la densidad, la velocidad, la enerǵıa interna
espećıfica, el campo magnético, la presión térmica y la entalṕıa espećıfica respectiva-
mente; mientras que γ representa el ı́ndice politrópico, µ0 la permitividad del vaćıo y
gij el inverso del tensor métrico. Finalmente las relaciones entre la presión, entalṕıa,
entroṕıa espećıfica (s) y la enerǵıa interna espećıfica están dadas por:

dh = Tds+
dp

ρ
(A.9)

d(ρ�) = hdρ+ ρTds. (A.10)

En las ecuaciones A.4-A.8 se tuvo que suponer que no se presenta recombinación en
el plasma, también se despresiaron efectos gravitatorios y procesos disipativos como los
asociados a la viscosidad, al efecto Joule, efectos radiativos. Éstos útlimos simplificaŕıan
las ecuaciones A.9-A.10 haciendo ds = 0. Es importante este señalamiento, puesto que
hay circunstancias en las ciencias espaciales en donde estos efectos no se pueden despre-
ciar, ejemplos son la reconección magnética (?Schrijver y Siscoe, 2009b; Aschwanden,
2006) y los aparentes efectos viscosos en ionósferas plaentarias (Pérez-de-Tejada, 2008;
Pérez-de-Tejada et al., 2009).

A.3. Ondas de plasma y MHD

Un plasma sometido a una perturbación reaccionará generando ondas. El tipo de
onda responderá a las condiciones del plasma y las caracteŕısticas de la perturbación.
Chen et al. (2006); Kivelson y Russell (1995); Aschwanden (2006) hacen una revisión
de muchas de las ondas que se presentan en los plasmas. En este trabajo nos concentra-
remos en las oscilaciones del plasma y las ondas MHD, puesto que ocuparán papeles
importantes en el desarrollo y restulados del presente trabajo.
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Las oscilaciones del plasma suponen una pequeña modificación en la posición de
los electrones desde el marco de referencia de los iones. Los electrones reaccionarán
oscilando alrededor de los iones con una frecuencia (fp = ωp/2π) dada por (Chen
et al., 2006):

ωp =

�

n e2

�0me

, (A.11)

donde n, e y me son la densidad numérica del plasma, la carga elemental y la masa del
electrón respectivamente.

Este tipo de oscilaciones provocan que los electrones del plasma emita ondas elec-
tromagnéticas a la frecuencia fp. Tal emisión es muy importante, puesto que da origen a
los llamados estallidos de radio Tipo II asociados a la propagación de ondas de choque
interplanetarias.

Si se perturban simultáneamente los valores de �B = �B0+�b, ρ = ρ0+ρ
� y p = p0+p

�, el
plasma responderá con las ondas MHD. Siguiendo a Landau y Lifshitz (2005a); Jackson
(1975); Chen et al. (2006) se llega a que:

1. La perturbación del campo magnético y el campo magnético de fondo son per-
pendiculaes: �b ⊥ �B

2. Se presentan tres tipos de ondas: de Alfvén (transversales), magnetosónicas (lon-
gitudinales) y sonoras (longitudinales).

3. Las transversales se propagan con la velocidad de Alfvén: �cA = �B0/
√
µ0ρ, las

sónicas con la velocidad del sonido: c2S = γkBp/ρ y las magnetosónicas con una
velocidad: c2MS = c2A + c2S.

4. Las ondas magnetosónicas provocan compresiones y rarefacciones en la densi-
dad y en el campo magnético en la dirección de �k, mientras que las ondas de
Alfvén provocan oscilaciones en las ĺıneas de campo magnético y flujo del plasma
perpendiculares a �B0 y a �k.

Algo que se debe hacer notar es que las ondas MHD propagan las perturbaciones
de la presión (p�), densidad (ρ�) y campo magnético (�b). De esta forma, en un plasma,
las ondas MHD juegan el papel de “mensajeros” en la dinámica macroscópica. Este es
un punto importante para nuestro trabajo posterior, puesto que será la propagación de
estas ondas las que acote la reacción y alcance de los agentes dinámicos del sistema en
estudo.
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A.4. Condiciones de salto MHD

Las ecuaciones que describen como cambian la masa, el momentum lineal (normal
y tangencial), las componentes (normales y tangenciales) del campo magnético y la
enerǵıa de un plasma que atraviesa una onda de choque son:

ρ1Vn1 = ρ2Vn2, (A.12a)

ρ1V
2
n1 + p1 +

B2
t1

2µ0

= ρ2V
2
n2 + p2 +

B2
t2

2µ0

, (A.12b)

ρ1Vn1�Vt1 +
�Bt1Bn1
2µ0

= ρ2Vn2�Vt2 +
�Bt2Bn2
2µ0

, (A.12c)

Bn1 = Bn2, (A.12d)

(�V × �B)t1 = (�V × �B)t2 (A.12e)

y

�

γ
γ−1

p1 +
ρ1V 2

1

2
+

B2

t1

µ0

�

Vn1 − Bn1( �Bt1◦�Vt1)
µ0

(A.12f)

=
�

γ
γ−1

p2 +
ρ2V 2

2

2
+

B2

t2

µ0

�

Vn2 − Bn2( �Bt2◦�Vt2)
µ0

.

En estas ecuaciones los sub́ındices 1 y 2 señalan las condiciones pre-choque y post-
choque; mientras que n y t indican las direcciones normales y tangentes respecto al
frente de choque. Finalmente ρ, p, �V , �B son los valores de la densidad, presión, velocidad
y campo magnético. Es importante señalar que la velocidad (�V ) es desde el marco de

referencia del choque: �V = �v − �vchoque y que el término γ/(γ − 1)p es la entalṕıa (ρh),
para el caso no isotérmico (γ �= 1).

A.5. Relaciones generales para ondas de choque

Cavaliere y Messina (1976) encuentra relaciones para aproximar la velocidad y po-
sición de una onda de choque que dependen de la densidad del medio ambiente y la
condición energética de la onda de choque. De acuerdo a Cavaliere y Messina, si se
tiene un ambiente cuya densidad sigue un perfil con la forma:

ρ1 = ρ0

�r0
r

�w

, (A.13)
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A.5 Relaciones generales para ondas de choque

con w < 3 y si la enerǵıa que está recibiendo la onda de choque está expresada por:

E(t) = E0t
s. (A.14)

Se tendrá que la posición (Rchoque) y la velocidad (vchoque) del choque estarán dadas
por:

Rchoque = R0
choque

�

t

t0

�(s+2)/(5−w)
(A.15a)

y

vchoque = v0choque

�

Rchoque
R0
choque

�(s−3+w)/(2+s)

, (A.15b)

con R0
choque = Rchoque(t0) y v

0
choque = vchoque(r0).
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