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DIRECTOR DE TESIS:

Dr. Ernesto Aguilar Rodŕıguez
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Resumen

El estudio de las Eyecciones de Masa Coronal (EMCs), así como los choques interplanetarios
(IPs), a través de observaciones in-situ son de gran relevancia debido a que éstos son el principal
vínculo entre la actividad solar y el entorno terrestre. El propósito de esta tesis es presentar un
estudio estadístico de las principales propiedades de EMCs y choques IPs mediante un análisis
basado en observaciones in-situ de distintas misiones espaciales situadas a diferentes distancias
heliocéntricas.
En el primer análisis se emplearon observaciones de plasma y campo magnético de la misión
Wind durante el periodo 2016-2021, y por la misión STEREO-A/B durante el periodo 2007-2020.
Esto con la finalidad de compilar un catálogo completo de EMCs con base en sus diferentes config-
uraciones magnéticas. Además, utilizando la lista de EMCs de Nieves-Chinchilla et al. (2018; 2019),
se analizaron diferentes parámetros físicos relacionados con la configuración magnética en la
estructura interna de las EMCs para estudiar qué factores determinan que estas estructuras
se distorsionen debido a la interacción con el viento solar a 1 UA. Para el segundo análisis, se
emplearon distintos catálogos de choques IPs y EMCs, que existen en la literatura, de difer-
entes misiones espaciales en distintos periodos de tiempo: de 0.29 a 0.9 UA con Helios-1/2
(1975-1981); a 1 UA con Wind (1994-2017), STEREO-A/B (2007-2014) y ACE (1998-2013); y
de 1.3 a 5.4 UA con Ulysses (1990-2009). En este análisis se estudiaron las distribuciones de
las propiedades de los choques IPs y sus variaciones con la distancia heliocéntrica, además de
explorar si existe alguna dirección privilegiada que obedece el choque.
Los resultados derivados de este trabajo pueden ser útiles para futuros análisis con observaciones
de las nuevas misiones espaciales como la sonda espacial Parker y Solar Orbiter, así como ofrecer
un mayor entendimiento sobre la evolución de los choques IPs y EMCs detectados en toda la
heliosfera interna.





Abstract

The study of Coronal Mass Ejections (CMEs) and interplanetary (IP) shocks by using in-situ
observations are relevants due they are the main link between solar activity and the terrestrial
environment. The purpose of this thesis is to present a statistical study of the main properties of
CMEs and IP shocks through an analysis based on in-situ observations using observations from
several space missions located at different heliocentric distances.
In the first analysis, we used plasma and magnetic field observations from the Wind mission
during 2016-2021, and by the STEREO-A/B mission during 2007-2020. In order to compile
a complete catalog of EMCs (based on their different magnetic parameters) and, with the list
of EMCs by Nieves-Chinchilla et al. (2018; 2019), we analyzed different physical parameters
related to the magnetic configuration in the internal structure of the CMEs. In order to explored
what factors determine that these structures are distorted due to the interaction with the solar
wind at 1 AU. For the second analysis, we used different catalogs of IP shocks and CMEs, which
exist in the literature, from several space missions in different periods of time: from 0.29 to 0.9
AU with Helios-1/2 (1975-1981); at 1 AU with Wind (1994-2017), STEREO-A/B (2007-2014),
and ACE (1998-2013); and from 1.3 to 5.4 AU with Ulysses (1990-2009). In this analysis, were
studied the distribution of the properties of IPs shocks and their variations with heliocentric
distance, in addition to exploring whether there is any privileged direction that follows the
direction of the shock.
The results derived from this work may be useful for future analyzes with observations from
new space missions such as the Solar Parker Prober and Solar Orbiter as well as offer a
better understanding of the evolution of IP shocks and CMEs detected throughout the inner
heliosphere.
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Preámbulo

La dinámica de gran escala en el medio interplanetario está dominada por estructuras en el
viento solar, tales como las eyecciones de masa coronal (EMCs) o eventos asociados a éstas
como lo son los choques interplanetarios. Debido al impacto que tienen estas estructuras sobre
el entorno terrestre, es de gran relevancia comprender la propagación de estos fenómenos
solares a través de toda la heliosfera interna. Empleando diferentes tipos de observaciones,
es posible rastrear el sistema eyecta-choque en su viaje, desde que se manifiestan muy cerca
del Sol, hasta que se detectan en el entorno terrestre muy lejos de éste. Algunos ejemplos
son: mediciones in-situ de naves espaciales localizadas a distintas distancias heliocéntricas
para estudiar las variaciones de los propiedades físicas de EMCs y choques, imágenes en luz
blanca para conocer la morfología de la EMC/choque, así como modelos teóricos, basados en
observaciones in-situ, que estiman la propagación, evolución y geometría de estas estructuras
en el medio interplanetario.

Por otra parte, a través de los distintos métodos de observación expuestos anteriormente,
se han propuesto distintos escenarios de (1) cómo es la variación de los parámetros físicos
relacionados con los choques conducidos por EMCs o por regiones de interacción (RICs); y (2)
bajo qué consideraciones físicas es posible que sea distorsionada la configuración magnética en
la estructura interna de EMCs.

El objetivo principal de este trabajo es estudiar la evolución heliocéntrica de EMCs y choques IPs
usando observaciones in-situ de distintas naves espaciales. Por una parte, a partir de distintos
catálogos de choques y EMCs detectados por diferentes misiones, desde 0.29 hasta 5.4 UA, se
analizaron las variaciones en las distribuciones de los choques, así como sus posibles diferencias
y similitudes cuando los choques eran conducidos por EMCs o RICs. Además, estudiar si existe
alguna dirección preferencial que siguen los choques. Por otra parte, analizando perfiles de
campo magnético y viento solar de nubes magnéticas observadas a 1 UA, se exploró bajo qué
escenarios físicos son deformadas estas estructuras en su interacción con el viento solar, o la
posible expansión de las nubes magnéticas en su viaje a través del medio interplanetario.
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Estructura de la tesis: La tesis esta dividida en 5 capítulos. El primer capítulo presenta una breve
introducción del viento solar, así como una descripción del campo magnético interplanetario y
la espiral de Parker. En el capítulo 2 nos centramos en describir las principales características de
las eyecciones de masa coronal, choques interplanetarios y nubes magnéticas, además de dar
una breve reseña sobre la importancia de estudiar la evolución heliocéntrica de estas estructuras.
En el capítulo 3 presentamos el análisis de los eventos de EMCs y su clasificación de acuerdo
con su configuración magnética, mediante observaciones in-situ usando las misiones Wind y
STEREO-A/B. En el capítulo 4 se presenta el artículo de investigación derivado del análisis
estadístico de las propiedades de los choques a través de la heliosfera interna: Statistical Analysis
of Interplanetary Shocks from Mercury to Jupiter. Finalmente, en el capítulo 5 se presentan las
conclusiones y comentarios finales del estudio.
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1Introducción

El Sol es una estrella muy activa y en su superficie suceden una gran variedad de eventos explo-
sivos de gran escala que liberan grandes cantidades de masa y energía al medio interplanetario
(IP). A este conjunto de explosiones se les conocen como tormentas solares. Cuando el material
expulsado de las tormentas solares impacta sobre nuestra atmósfera terrestre, puede llegar a
producir una serie de fenómenos físicos tales como las auroras en los polos o las tormentas
geomagnéticas, estas últimas las responsables de afectar nuestros sistemas de telecomunica-
ciones tanto en la Tierra como en el espacio, así como también alterar las órbitas de los satélites,
líneas de transmisión eléctrica, entre otros. De aquí la importancia de estudiar este tipo de
manifestaciones solares, en particular las eyecciones de masa coronal (EMCs) así como los
choques IPs, que juegan un papel muy importante en la relación Sol-Tierra.

1.1 El viento solar

Históricamente, el descubrimiento del viento solar (VS) estuvo relacionado con los intentos
por explicar los mecanismos físicos que producían las tormentas solares. A principios de 1900,
Kristian Birkeland realizó una serie de experimentos para explicar la causa de las auroras,
argumentando que eran producidas por partículas cargadas provenientes de material expulsado
por el Sol, pero sus ideas fueron ignoradas por la comunidad científica. Más adelante, Chapman
and Ferraro (1929) sugirieron que las tormentas geomagnéticas eran causadas por corrientes de
partículas provenientes de las fulguraciones, viajando a través del espacio vacío, que se creía
que existía entre el Sol y la Tierra. Posteriormente, para intentar explicar porqué la cola de
los cometas se aleja del Sol, Biermann (2013) propuso, de acuerdo con Birkeland, que el Sol
emitía un flujo constante de partículas que nombraron radiación corpuscular solar. Chapman
and Zirin (1957) publicaron formalmente un modelo para la corona solar en expansión, donde
consideraron una corona estática y simétricamente esférica. Dedujeron que la corona se extendía
más allá de la Tierra. Sin embargo, la dificultad de este modelo fue que a grandes distancias, la
presión excedía por arriba de cualquier valor razonablemente físico y la densidad se extendía al
infinito. Fue entonces que Eugene Parker (1958) resolvió estas inconsistencias sugiriendo que la
corona solar se encuentra en continua expansión, donde en ausencia de una alta presión que la
mantenga atada, ésta debería escaparse del Sol y permear todo el medio interplanetario, como
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un viento solar. Su modelo consideró una atmósfera en equilibrio hidrostático y esféricamente
simétrica, además de tomar en cuenta el principio de conservación de masa y de momento.
La ecuación que describe una atmósfera en equilibrio estacionario está dada como (Parker,
1965)

v
dv

dr

A

1 ≠ c
2

v2

B

= R(r), (1.1)

donde la temperatura, T (r), está expresada en términos de la velocidad térmica c(r) =
(2kT (r)/M)1/2, el potencial gravitatorio se encuentra en la velocidad de escape w = (GMú/a)1/2,
y la función R(r) está dada como

R(r) © ≠r
2 d

dr

A
c

2

r2

B

≠ w
2
a

r2 , (1.2)

donde a = r, denota el valor en la base de la atmósfera. Adicionalmente, se supone que T (r)
disminuye asintóticamente a cero cuando r = Œ. Distintos tipos de soluciones de 1.1 se ilustran
en la Figura 1.1. Las soluciones de las regiones I y II son para cuando r π a y r ∫ a, es decir,
en regiones muy alejadas de la corona solar. Las soluciones en la región III son para cuando la
velocidad del viento solar sobrepasa a la velocidad de la corona (v > va), que resulta no ser muy
convincente. Por lo tanto, las únicas soluciones físicamente posibles para el viento solar sería en
las regiones V y IV. Sin embargo, en V la velocidad del viento solar es subsónica y la presión se
acercaría a un valor constante mientras r ≠æ Œ. Por lo tanto, las soluciones en la región IV
corresponderían al viento solar, aquí se tienen velocidades subsonicas (v < va) cuando r < ra,
muy cerca de la corona, después existe un punto crítico A donde, (v, r) = (va, ra), la velocidad
alcanza valores supersónicos (v > va), además de que la densidad decae como fl ≥ r

≠2. Parker
encontró soluciones donde la presión tiende a cero mientras aumenta la distancia. Sin embargo,
estas ideas no fueron completamente aceptadas en la comunidad científica. Transcurrieron más
de dos años, hasta que observaciones directas del viento solar comenzaron a ser reportadas por
Gringauz et al. (1960) y Shklovsky (1961), a cargo de la sonda espacial soviética Lunik II, que
posteriormente fueron confirmadas por Gringauz (1961) y Bonetti (1963), esta vez a cargo de
la misión espacial Lunik III. Finalmente, fue hasta 1962 cuando observaciones hechas por la
sonda espacial de la NASA, Mariner II, confirmaron la existencia del viento solar.

El viento solar es un plasma compuesto principalmente por electrones, protones y trazas de
iones más pesados (principalmente núcleos de helio.) Debido a que el VS posee una alta
conductividad eléctrica, ésta le permite llevar consigo al campo magnético (Burlaga, 1984;
Friedberg, 1987; Kivelson and Russell, 1995; Aschwanden, 2006). Observaciones registradas
por las misiones espaciales Helios, lanzadas en 1974 y 1976, lograron identificar dos patrones
de velocidades en el viento solar según la región donde se originan. De acuerdo con su velocidad
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Fig. 1.1.: Ilustración donde se muestran las soluciones a las distintas soluciones para describir la
expansión del viento solar. El punto crítico (A) es cuando v = vc y r = rc. [Tomada de Priest,
2014].

y características físicas (densidad, temperatura y campo magnético) existen dos tipos de viento
solar: rápido y lento.

La principal diferencia entre el VS rápido y el lento es su origen. Mientras que el VS lento
generalmente se asocia a regiones donde el campo magnético localmente es cerrado (a la altura
del ecuador solar), el VS rápido tiene su origen en las regiones con campo magnético localmente
abierto (hoyos coronales). A la altura de la órbita terrestre el VS lento se expande con una
velocidad aproximada de 450 km/s, y la densidad promedio de protones es de 7◊106 m≠3 ,
mientras que el VS rápido, a 1 UA1, se registra con velocidades cercanas a los 750 km/s y la
densidad promedio es de 2.5◊106 m≠3.

En la Figura 1.2 se muestran las mediciones de la velocidad y campo magnético del VS a
diferentes latitudes, durante la fase máxima y mínima del ciclo solar, hechas por la nave espacial
Ulysses. Esta nave ha sido la única en orbitar al Sol fuera del plano de la eclíptica; su órbita
heliocéntrica iba desde la órbita de Júpiter hasta 1.4 UA, alrededor del Sol, con un periodo
de 6.2 años. Las gráficas fueron adaptadas sobre una imagen de rayos X suaves del satélite
Yohkoh (durante el máximo y el mínimo) superpuesta sobre una imagen del coronógrafo C1 de
SOHO. Las mediciones mostraron la estructura tridimensional del viento solar. De acuerdo a las
observaciones de Ulysses, durante la fase mínima los hoyos coronales están a altas latitudes y
por lo tanto, el VS rápido emana más de las zonas polares, mientras que el VS lento se origina a

1Unidad Astronómica 1 UA=149.6 ◊ 106 km
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latitudes medias. Cuando nos encontramos en la fase máxima del ciclo de actividad, los hoyos
coronales migran hacia latitudes medias, generando la compleja configuración de corrientes del
VS que se observa del lado derecho. Las gráficas también muestran cómo es la configuración
del campo magnético. Las líneas en color azul corresponden a líneas de campo magnético que
entran hacia el Sol (polaridad negativa), mientras que en color rojo son las que salen (polaridad
positiva). Entonces el patrón de las corrientes del VS está directamente relacionado con la
configuración del campo magnético del Sol.

Fig. 1.2.: Mediciones hechas por la nave espacial Ulysses donde se muestran las distintas configuraciones
del viento solar durante el mínimo y máximo solar, evidenciando la relación directa con la
configuración magnética del Sol. [Tomada de http://solarprobe.gsfc.nasa.gov/solarwind.jpg].

Después de que Parker (1958) predijera la existencia del viento solar, un conjunto de misiones
espaciales se ha encargado de medir el viento solar que incide sobre el entorno terrestre. Para
esto, los satélites artificiales se encuentran orbitando en la posición correcta, donde la atracción
gravitatoria entre el Sol y la Tierra se combinen para hacer que la nave orbite alrededor del
Sol, a la misma velocidad angular que la Tierra. A estas posiciones orbitales se les conoce como
puntos de Lagrange, y se definen como las posiciones donde un objeto pequeño puede estar
teóricamente estacionario respecto a dos objetos más grandes. Los puntos de Lagrange marcan
las posiciones donde la atracción gravitatoria, combinada de las dos masas grandes, proporciona
la fuerza centrípeta necesaria para rotar sincrónicamente con la menor de ellas. El punto L1
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del sistema Sol-Tierra, es el punto ideal para realizar observaciones del Sol, la sonda espacial
SOHO o el satélite ACE se encuentran orbitando alrededor del punto L1. Las misiones espaciales
deben de contar principalmente con instrumentos para detectar plasma y campo magnético,
esto con la finalidad de realizar observaciones continuas típicas del viento solar a través del
medio interplanetario.

Es importante hacer énfasis en las variaciones que pueden llegar a sufrir los valores típicos
del VS, en función de la actividad solar. Gosling et al. (1971; 1976) encontraron que durante
el mínimo solar en 1964 al máximo solar en 1969, la diferencia de velocidad solo difería un
25%, por lo que concluyó que la variabilidad de la velocidad del viento solar, respecto a la
actividad solar, era muy pequeña. Estudios similares a cargo de Feldman et al. (1978), y Lazarus
et al. (1988), discutieron las variaciones en la densidad y temperatura del VS, después del
minímo solar en 1977. Sin embargo, no encontraron alguna correlación con la actividad solar.
Otros estudios más recientes han estudiado la variabilidad del VS durante los dos últimos ciclos
solares, 23 y 24 (Jian et al., 2011; Jian et al., 2013)

1.2 El campo magnético interplanetario

Una clave fundamental para entender la actividad solar y sus efectos sobre las condiciones en el
entorno terrestre, yace en comprender el origen del campo magnético del Sol y su estructura
sobre la heliosfera interna. Está aceptado, de forma general, que el campo magnético solar
se origina en el interior del Sol mediante un mecanismo de dínamo. Básicamente, el dínamo
solar funciona como un generador eléctrico natural al interior del Sol, produciendo corrientes
eléctricas y campo magnético, que siguen las leyes de la magnetohidrodinámica. Una serie de
trabajos teóricos enfocados en explicar el mecanismo físico del dínamo solar fueron hechos
por Cowling (1933; 1945), Elsasser (1946), Bullard (1949), Parker (1955), Ferraro (1937),
Biermann (1950), y Takeuchi and Shimazu (1952). Por ejemplo, Parker (1955) propuso que,
debido a los movimientos convectivos dentro de la zona de convección en el Sol, éste sería
capaz de ser una fuente autosostenible para generar campos magnéticos. Durante los años 80
Moreno-Insertis (1983), Parker (1984) y Choudhuri and Gilman (1987) obtuvieron algunos
resultados donde proponían que en las regiones donde existía un mayor movimiento convectivo,
el campo magnético podría llegar a 104 o 105

G
2. Sin embargo, estos resultados aún son

inciertos.

Usualmente se asume que la configuración magnética en la superficie del Sol se comporta como
un dipolo magnético. Schatten et al. (1969) desarrollaron las bases del modelo del campo

2Un gauss (G) es una unidad de campo magnético donde en el sistema CGS equivale a 1 gauss= 1 maxwell/cm2.
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potencial, cuyo propósito fue hacer un mapeo del campo magnético en la fotosfera, entre 1.5R§

y 2.5R§ y tomando como valores iniciales mediciones directas del campo magnético mediante
magnetogramas. Observaciones remotas del campo magnético fotosférico permiten darnos
un panorama global de la estructura del campo magnético del Sol. Por otro lado, algunos
trabajos sugieren que la intensidad del campo magnético en la fotosfera varía de acuerdo a
su localización, que en promedio se encuentra entre 100 ≠ 500 G (Stenflo, 1982; Faurobert-
Scholl,1991), mientras que en los hoyos coronales, durante el mínimo solar, el campo magnético
ronda de 5 a 10 G (Priest, 2014).

Debido a la gran actividad que existe en la corona solar, y en general en el Sol, la ocurrencia
de tormentas solares y claras variaciones en la radiación solar, son indicaciones directas de la
asociación entre estos fenómenos con variaciones en la configuración del dipolo magnético en
el Sol. El campo magnético tiene variaciones tanto temporales como espaciales, y éste conduce
muchos efectos que colectivamente se le conoce como actividad solar. Entonces, la actividad
solar está relacionada con la configuración del campo magnético del Sol, y éste con el ciclo de
manchas solares. Durante el máximo solar se incrementa la frecuencia de manifestaciones en el
Sol, así como en el número de manchas solares, mientras que en el mínimo solar disminuye
drásticamente la actividad solar.

La extensión del campo magnético del Sol hacia el medio interplanetario se le conoce como
campo magnético interplanetario (IMF por sus siglas en inglés), o también referido como campo
magnético heliosférico (HMF). En la corona solar, la presión magnética excede por mucho a
la presión térmica, por lo que el plasma se encuentra confinado por el campo magnético. Sin
embargo, mientras aumenta la altura, la presión del plasma supera a la presión magnética,
ocasionando una aceleración en el VS. Además, por la alta conductividad en la corona, el viento
solar “arrastra” las líneas de campo a través de toda la heliosfera, formando así el campo
magnético interplanetario.

1.3 La espiral de Parker

Parker (1958; 1963) predijo que los componentes el campo magnético interplanetario, en
coordenadas esféricas, deberían de variar con la distancia R respecto al Sol, y la latitud
heliográfica ◊ como (Burlaga, 1995)

BR(R, ◊, „) = B1

3
◊, „ ≠ R�

V

4 3
R1
R

42
, (1.3)
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B◊(R, ◊, „) = 0, (1.4)

B„(R, ◊, „) = B1

3
◊, „ ≠ R�

V

4 53
R1�
V

4 3
R1
R

4
cos(◊)

6
. (1.5)

Donde B1 es la intensidad del campo magnético a 1 UA (R1 = 1 UA), � es la velocidad
de rotación del Sol y V es la velocidad del VS. A este conjunto de ecuaciones se le conoce
como el modelo de la espiral de Parker. En este modelo, Parker enunció dos importantes
suposiciones; 1) la velocidad de rotación del Sol (�) es una constante, y 2) se considera que la
velocidad (V ) del VS fluye radialmente e independiente de la distancia al Sol (R), pero varía
en función de la latitud (◊). El esquema físico que describe el modelo de Parker, es una espiral
de Arquímedes, tomando como punto de referencia al Sol como el origen. La geometría del
campo magnético interplanetario puede entenderse considerando un viento solar estacionario
y fluyendo radialmente a una velocidad constante. Debido a que el VS está ligado al campo
magnético por efectos de la magnetohidrodinámica, por lo que las líneas del campo magnético
están vinculadas al material del plasma y asumen una forma de la espiral de Arquímedes
(Burlaga, 1995).

El modelo de la espiral de Parker ha sido comprobado mediante observaciones hechas a 10 UA
(Behannon, 1978; Thomas and Smith, 1980; Burlaga, 1984; Behannon et al., 1989), y también
más allá de 30 UA el modelo sigue siendo válido (Burlaga and Ness, 1993). Observaciones
hechas por la misión espacial Voyager, y predichas por el modelo de Parker, muestran que la
magnitud del campo magnético interplanetario decae con el inverso del cuadrado de la distancia
radial (Burlaga, 1984; Klein et al., 1987). La influencia de la espiral de Parker a través de toda
la heliosfera, es sumamente importante ya que nos permite estudiar y comprender la estructura
del medio interplanetario, así como un representación cinemática y dinámica del paso del viento
solar a través del medio interplanetario, y cómo éste pudiera influenciar a su llegada al entorno
terrestre.
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2
Estructuras de gran escala en el medio
interplanetario

2.1 Eyecciones de masa coronal

Debido a algunos procesos físicos que ocurren en el interior del Sol, éste experimenta una
serie de cambios morfológicos y energéticos que pueden dar lugar a la formación de regiones
donde se llevan a cabo manifestaciones propias de la actividad solar. Una de las principales
y más importantes manifestaciones de la actividad solar son las eyecciones de masa coronal
(EMCs). Una de las definiciones más acertadas para las EMCs es de Hundhausen et al. (1984) y
Schwenn (1996), enunciada como, una EMC es un cambio observable en la estructura coronal
que ocurre usualmente en una escala de tiempo de unos pocos minutos o varias horas, y que
involucra la aparición y movimiento hacia afuera de una luz blanca y brillante en el campo
de visión del coronógrafo. Está ampliamente aceptado que las EMCs son fenómenos eruptivos
que consisten en la liberación de grandes cantidades de plasma magnetizado (Kunow et al.,
2006), y pueden llegar a tener un tamaño entre 0.25≠1UA (Bothmer and Schwenn, 1997).
Las EMCs son de suma importancia por distinas razones. Por ejemplo, algunas EMCs pueden
conducir choques interplanetarios que aceleran partículas energéticas (Cane and Lario, 2006;
Klecker et al., 2006), además de que las EMCs son las principales responsables de provocar
intensas tormentas geomagnéticas (Zhang et al., 2007; Echer et al., 2008; Berdichevsky et
al. 2009). Las EMCs modulan la intensidad de los rayos cósmicos galácticos (Cane, 2000), y
pueden influenciar la propagación de partículas energéticas solares en la heliosfera (Cane et al.,
1996). Por otro lado, las EMCs contienen material que ha sido procesado durante una erupción
en la corona solar y proveen información de las condiciones durante estas erupciones. Las EMCs
juegan un papel importante en la evolución y estructura de la corona solar y son el principal
eslabón entre la actividad solar y el clima espacial.
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2.2 Origen, evolución y propagación en el medio

interplanetario

Está ampliamente aceptado que muchas EMCs parecen provenir de estructuras cerradas de
campo magnético, como las protuberancias o arcos coronales. De acuerdo con Wilston et
al. (1991), los arcos de campo magnético intentan redistribuirse entre ellos mismos a una
configuración más estable, desencadeando una fulguración o que las líneas de campo magnético
se abran. Las EMCs parecen estar más ligadas con estructuras de gran escala de campos
magnéticos débiles en lugar de regiones de pequeña escala con campos magnéticos intensos
(Webb, 1998). Se cree que las EMCs energéticas son el rompimiento de un arco coronal
existente, el cual va aumentando en brillantez y tamaño durante días, antes de eruptar como
una EMC (Hundhausen, 1993). Por lo general, las EMCs se originan cerca del ecuador solar,
donde se superponen una o más líneas de campo magnético. Cerca del mínimo solar, las líneas
de campo magnético se encuentran cerca de los polos, por lo que las EMCs se encuentran
confinadas casi por completo a bajas latitudes. Sin embargo, cerca del máximo solar, las líneas
de campo magnético se encuentran en un amplio rango de latitudes solares, por lo que las EMCs
comúnmente ocurren a latitudes medias (McComas et al., 2000).

De acuerdo con las teorías acerca de la naturaleza física de las EMCs, éstas son más bien
descriptivas que predictivas, es decir, se enfocan en estudiar los mecanismos físicos existentes
desde su inicio en la corona solar, hasta su propagación a través del medio interplanetario.
Por ejemplo, Forbes (2000) describe la configuración de una EMC donde menciona que existe
material siendo arrastrado al exterior del Sol, acompañado por una región de material muy
denso y caliente. Algunos modelos que intentan describir el inicio de una EMC están basados en
la premisa que las EMCs obtienen su energía del campo magnético almacenado en la corona.
Flujos de campo magnético que se acumulan en la corona, van evolucionando a través del tiempo
hasta que alcanzan un estado donde ya no es posible un equilibrio estable. Es entonces cuando
el campo hace erupción; si ésta es suficientemente fuerte y el campo magnético adyacente no es
capaz de constriñir el plasma, éste es eyectado a través del medio interplanetario (Webb and
Howard, 2012). Es un poco incierto lo que causa la desestibilización del campo magnético,
pero puede involucrar un proceso de reconexión magnética. Este proceso ocurre en plasmas
altamente conductores donde las líneas de campo magnético se empalman una con la otra,
cambiando sus topologías magnéticas. Trabajos más recientes enfocados en estudiar lo que
sucede con el campo magnético, una vez que la EMC erupta, han sido propuestos por Rachmer et
al. (2009), donde el campo debería de estirarse hasta alcanzar su estado natural. Otros trabajos
enfocados en explicar la liberación espontánea de energía magnética, es el modelo llamado de
escape (breakout model) (Antiochos et al., 1999; Lynch et al., 2008), en el cual se asume que
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Fig. 2.1.: (a) Representación esquemática de una EMC asociada con una fulguración y (b) asociada
con una protuberancia. Para el último caso, el material solar es arrastrado por la EMC y está
acompañada de una onda de choque interplanetaria. [Tomadas de: Chen, 2011].

la reconexión magnética ocurre en la parte superior de un filamento, y existe una topología
magnética coronal tipo multipolar. Después de que la EMC erupciona, el campo magnético
dejado atrás finalmente se cierra, probablemente a través de alguna forma de reconexión
magnética a gran escala (ver Figura 2.1). Los modelos que describen la fase tardía del proceso
magnético en una EMC los podemos encontrar en Švestka & Cliver (1992).

Luego de una abrupta liberación de material solar, la EMC se propaga a través del medio
interplanetario como una eyección de masa coronal interplanetaria (EMCI). El término inter-
planetario fue originalmente usado para diferenciar EMCs observadas por un coronógrafo y
aquellas observadas en el medio interplanetario. Hay observaciones importantes que se toman
en cuenta cuando una EMC viaja a través del medio interplanetario, tales como: velocidad
inicial (cerca del Sol) de la EMC, aceleración o desaceleración entre el Sol y la Tierra, tamaño y
razón de expansión de la EMC a 1 UA, valores típicos de la intensidad del campo magnético y
densidad de la masa, entre otras (Gopalswamy, 2006). Estudios hechos por Yashiro et al., 2004
mostraron que las EMCs lentas (V Æ 250 km s

≠1) muestran una aceleración, mientras que las
EMCs rápidas (V Ø 900 km s

≠1) muestran una desaceleración, sugiriendo que la interacción
entre una EMC y el VS es el principal mecanismo que determina la dinámica de las EMCs en el
MI. Estudios hechos por St. Cyr et al., 1999 mostraron que las velocidades típicas de las EMCs
vistas con un coronógrafo varían entre 100-2000 km s

≠1, mientras que las correspondientes a
las EMCIs en el medio interplanetario difieren solamente de 100-200 km s

≠1 del viento solar.
Entonces las fuerzas que actúan sobre las EMCIs tienden a equiparar las velocidades de las EMCs
y del viento solar, a una distancia heliocéntrica estimada de 25 ≠ 30R§ (Corona-Romero and
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Gonzalez-Esparza, 2011). A esta fuerza se le conoce como fuerza de arrastre viscoso y existe por
la interacción por contacto de un cuerpo con un fluido viscoso (en nuestro caso la interacción
entre la EMC con el VS). Otra de las observaciones importantes es la velocidad de expansión, en
un análisis hecho por Owens and Crooker, 2006, encontraron una relación empírica entre la
razón a la que el radio de la EMCI se incrementa respecto a la velocidad de la parte superior
de la EMC. Respecto a la sección transversal de una EMCI a 1 UA, vista desde un coronógrafo
cerca del Sol es aproximadamente circular, sin embargo debido a las fuerzas que acúan sobre
una EMCI en dirección perpendicular a su movimiento, es útil considerarlas como una forma
elíptica como aproximación a primer orden (Vršnak and Gopalswamy, 2002; Cargill, 2004).

2.3 Técnicas de observación

Tradicionalmente, las observaciones de las EMCs han sido obtenidas mediante corónografos
en luz blanca. Algunas de estas observaciones han sido documentadas en distintos catálogos
realizados por distintas misiones espaciales tales como P78-1/Solwind, el Solar Maximum
Mission o el catálogo en línea del CDAW Data Center de la NASA, usando el sistema de
coronógrafos de LASCO, C2 y C3, de la nave espacial SOHO. Uno de estos catálogos es hecho por
el software automático CACTus (Robbrecht et al., 2009), el cual usa la transformada de Hough
como método para identificar estructuras brillantes en la corona solar. Por otro lado, catálogos
como SEEDS (Omedo et al., 2008) y ARTEMIS (Boursier et al., 2009) están basados en la
detección automatizada de EMCs usando el coronógrao C2 de LASCO observadas a ≥ 2 ≠ 6R§

(ver Figura 2.2). Algunas comparaciones entre estos distintos catálogos son posibles hacerlas,
por ejemplo Robbrecht et al. (2009) encontró que el software automático CACTus identificó
muchos más eventos que el catálogo CDAW, pero estos eventos eran de EMCs con un ancho
angular de ≥ 20¶. Además de estos coronógrafos situados a distintas latitudes de la atmosfera
terrestre, también es posible tener observaciones de EMCs desde la Tierra. Coronógrafos
situados en la Tierra como el coronógrafo Mark IV, del observatorio Mauna Loa Observatory
(MLSO) ha sido capaz de realizar observaciones de la corona de 1.08 ≠ 2.85R§ cada 3 minutos.
El coronógrafo Mark IV complementa bastante bien las observaciones hechas por LASCO de la
corona solar. Hasta el momento, los coronógrafos de LASCO nos han permitido profundizar en
las propiedades básicas de las EMCs. Futuras misiones, como la sonda espacial Parker o la sonda
Orbiter, permitirán extender nuestros conocimientos sobre este interesante fenómeno solar.

Por otro lado, también es posible identificar EMCs propagándose a través del medio interplane-
tario, mediante algunos parámetros físicos como velocidad, densidad, temperatura y campo
magnético, en el viento solar. Y en algunos casos, funciones de distribución y abundancias en los
estados de ionización o distintos isótopos dentro del plasma (Zurbuchen & Richardson, 2006;
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Fig. 2.2.: Comparación de dos distintas observaciones de EMCs con un corónografo, en (a) una EMC
con un ancho angular < 20¶, mientras que en (b) una típica EMC donde se muestran los
principales componentes de su morfología. [Tomadas de: SOHO/LASCO].

Wimmer et al., 2006). La mayoría de las observaciones de EMCs en el medio interplanetario se
hacen muy cerca del entorno terrestre, en el punto de Lagrange L1, tales como WIND o ACE. Sin
embargo, misiones como los Voyagers, Helios o Ulysses han explorado más allá de los 0.3R§,
fuera del plano de la eclíptica o fuera de la heliopausa. Cuando una nave espacial en el medio
interplanetario detecta el paso de una EMC, ésta puede ser identificada por firmas características
relacionadas con las propiedades del plasma y campo magnético que la componen. Sin embargo,
no todas las EMCs presentan firmas bien definidas y tampoco existe una característica distintiva
que esté presente en las EMCs observadas por una nave espacial. Las firmas características que
pueden presentar las EMCs observadas, y que las diferencian del viento solar ambiente, son

• Un incremento en la magnitud del campo magnético seguido por un decrecimiento suave
(Pudovkin et al., 1979; Klein y Burlaga, 1982).

• Rotación en los componentes del campo magnético, en especial de su componente Bz
(Klein y Burlaga, 1982, Leppig et al., 1979).

• Baja densidad de electrones respecto al viento solar ambiente (Richardson et al., 2000).

• Temperatura de iones y/o electrones inusualmente baja respecto al viento solar ambiente
(Richardson y Cane, 1995).

• Anomalías en las abundancias de otras especies o elementos de iones.
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En la Figura 2.3 se muestra un ejemplo de una EMC detectada in-situ, durante los días 13 al 18
de mayo de 2005. En esta figura se muestran algunas firmas que anteriormente citamos, pero
como ya hemos mencionado, no necesariamente aparecen todas en este evento.

2.4 Nubes magnéticas

Existen firmas bien definidas, dadas por los perfiles de plasma y campo magnético, que nos
permiten agrupar a un subconjunto de EMCIs conocidas como nubes magnéticas (NMs). El
término de nube magnética fue definido por Burlaga et al. (1981). Las NMs se caracterizan por
tener un valor de beta (la razón entre la presión térmica y la presión magnética) mucho menor a
la unidad (— << 1), esto debido a que, en ausencia de interacciones dinámicas, la intensidad del
campo magnético dentro de una NM a 1 UA, es mayor que la intensidad del campo magnético
que se encuentra afuera de ésta, por lo tanto la presión magnética en una NM, es mayor que la
presión del viento solar ambiente. Por otro lado, la dirección de las componentes del campo
magnético rotan suavemente, así como la intensidad del campo magnético que se encuentra
dentro de una NM es mayor a la que se encuentra fuera de ésta. Y por último, la temperatura de
protones es menor a la del viento solar ambiente (Burlaga et al., 1981). Para explicar la rotación
en las componentes del campo, Goldstein (1983) sugirió que el campo magnético en una NM
puede ser descrito por una cuerda de flujo magnético libre de fuerzas, donde Ò ◊ B = –B.
Burlaga (1988) asumió como constante –, y en tal caso, esta cuerda de flujo satisface la solución
de Lundquist (Lundquist, 1950) y puede ser expresada en términos de las funciones de Bessel.
Esta descripción física ha sido ampliamente usada para describir la estructura de las NMs.

Se cree que las NMs representan un tercio del total de EMCs observadas (Gosling, 1990;
Richardson & Cane, 2010). Sin embargo, otros estudios han propuesto que es incluso más alto
el porcentaje de EMCIs que son NMs, por ejemplo, un estudio hecho por Li et al. (2011) y
Marubashi (2000) estimaron que la proporción de NMs debía ser del 50% y 80%, respectiva-
mente. Otros autores han estudiado la variación de NMs respecto a EMCIs durante el ciclo solar
(Kilpua et al., 2011; Richardson & Cane, 2010) y encontraron que varía un 100% cerca del
minímo solar y ≥ 20 ≠ 25% en el máximo solar.

2.5 Choques interplanetarios

Las ondas de choque son consecuencias de los efectos de compresibilidad que toman importancia
cuando la velocidad del flujo se aproxima a la velocidad del sonido. Cuando una onda que se
mueve a través del plasma magnetizado viaja más rápido que la velocidad Alfvén del viento
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Fig. 2.3.: Ejemplo de una EMC detectada in-situ usando datos del sito web CDAWeb (https://cdaweb.
gsfc.nasa.gov/). Los paneles corresponden a: magnitud del campo magnético, así como sus
componentes (Bx, By y Bz), velocidad del VS, densidad y temperatura de protones. La línea
punteada indica el comienzo del evento, y mediante líneas continuas verticales representan el
tránsito de la EMC.
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solar, la amplitud de esta onda aumenta rápidamente y los efectos no lineales se vuelven
importantes, por lo que eventualmente se produce una onda de choque (Burgess y Scholer,
2015). La transición repentina entre flujos supersónicos y subsónicos a través de un choque se
caracteriza por un cambio abrupto en la presión, temperatura y la densidad en el medio.

En el medio interplanetario, los choques son causados principalmente por EMCIs, cuando éstas
alcanzan una velocidad supersónica, propagándose y expandiéndose a través del medio IP
(Gosling et al., 1968). En otros casos, algunos choques pueden ser generados por regiones
de interacción entre flujos, lentos y rápidos, de viento solar. (Gosling et al., 1972, 1976).
Adicionalmente a las típicas firmas in-situ de los choques IPs, existen también otras observaciones
que indican la presencia de otros fenómenos en la física solar. Por ejemplo, las emisiones de
radio como los estallidos de radio Tipo II (Ginzburg y Zhelezniakov, 1958; Ledenev, 1996)
proporcionan información sobre la aceleración y transporte de partículas energéticas solares
(SEPs) asociados con choques (Reames, 1990, 1995). Además, las observaciones en luz
blanca proporcionan información sobre la forma y dirección del choque (Ontiveros y Vourlidas,
2009; Frassati et al., 2019). Generalmente, la geometría de toda la estructura choque-EMCs se
considera como una burbuja que se expande mientras se aleja del Sol, esto debido a la expansión
radial de la EMC (Berdichevsky et al., 2000, 2003). Sin embargo, una representación más
confiable de la morfología tridimensional de la estructura choque-EMC se mantiene reducida
debido a las limitaciones para identificar y rastrear estas estructuras utilizando la técnica
tradicional de procesamiento de imágenes (Ontiveros y Vourlidas, 2009; Howard et al., 2006;
Thernisien, 2011). Así como también a las limitaciones que ofrecen las observaciones in-situ,
debido a que solo proporcionan una única observación puntual sobre toda la estructura, por lo
que los resultados obtenidos son limitados.

En general, los principales parámetros de los choques son:

• La velocidad de una onda de choque se define por su número de Mach (M). Se define como
el cociente entre la velocidad de propagación del choque (Vs) y la velocidad a la cual se
propagan las ondas en el medio (Vf ). El número de Mach nos indica cuantitativamente qué
tan intenso es el choque, y cuando M > 1, se dice que es un choque supermagnetosónico

M = Vs

Vf
. (2.1)

• El ángulo ◊Bn , se define como el ángulo entre el campo magnético corriente arriba
(upstream) (B̨u) y la normal al choque n̨. Los choques interplanetarios se clasifican en
función de su ángulo ◊Bn , como: paralelos (◊Bn = 0o), cuasi-paralelos (0 < ◊Bn < 45o),
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cuasi-perpendiculares (45o
< ◊Bn < 90o) y perpendiculares (◊Bn = 90o) (Anderson,

1963).

2.6 Evolución de EMCIs y choques IP a través de la

heliosfera interna

Estudiar las propiedades de los choques y las EMCs en función de la distancia heliocéntrica
también ha sido de interés en la comunidad científica. Lai et al. (2012) concluyeron que
no existe correlación alguna entre la intensidad del choque y la distancia radial de 0.28 a 1
UA. Hoang et al. (1995) extendieron este estudio, caracterizando las propiedades de choques
observados entre 1 y 5 UA, por la misión Ulysses, concluyendo que la intensidad de los choques
asociados con EMCs no muestran una dependencia con la distancia. Sin embargo, en los choques
asociados con regiones de interacción, la intensidad de éstos mostraron un incremento con la
distancia heliocéntrica. Por otro lado, diversos estudios se han enfocado en estudiar la variación
de los parámetros de los choques y EMCs en función del ciclo solar (Berdichevsky et al., 2000,
Kilpua et al., 1995, 2011, Jian et al., 2011). Adicionalmente a estos resultados, diversos estudios
se han enfocado en caracterizar la forma global del sistema choque/EMC, así como la posibles
deformaciones que puede manifestar esta estructura a través del MI. Por ejemplo, Möstl et al.
(2015), a través de un modelo analítico que describe el choque como una elipse, encontró que
un choque/EMC sufre una distorsión desde que sale expulsada del Sol hasta la detección con
la nave espacial. Isavnin (2016) amplió estos resultados mediante un modelo tridimensional
de una EMC donde considera su estructura magnética interna. Concluyendo la necesidad de
considerar las posibles deformaciones (rotación, deflexión, aplanamiento frontal) que presenta
una EMC a cualquier distancia radial, para obtener resultados más confiables. Por otro lado,
Kwon et al. (2014) concluyeron, a través de un modelo geométrico, que la morfología de una
EMC se puede representar como una burbuja conducida por un frente de choque, o a través de
una configuración cilíndrica en forma de cuerda donde la masa es transportada hacia afuera
por la estructura magnética.

Por otra parte, algunos estudios han caracterizado la forma genérica del sistema EMC/flux-
rope/choque por medio de observaciones-situ. A partir de un gran conjunto de nubes magnéticas,
Janvier et al. (2013) emplearon un método estadístico para estimar la forma más probable
que puede presentar una nube magnética. Este tipo de estudio se extendió con choques IPs
asociados con EMCs por Janvier et al. (2014). Ellos concluyeron que la morfología del frente
del choque, detectada a 1 UA, es compatible con una simetría axial. Finalmente, Janvier et al.
(2015) compararon distintos modelos analíticos para deducir la forma del frente del choque y
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la NM, explorando distintas geometrías , concluyendo que una elipse se ajusta mejor con las
observaciones in-situ.

A pesar de los intentos que se han hecho por obtener un imagen más completa de EMCs/NMs/choques,
tanto de su morfología como sus propiedades, a su paso por el medio interplanetario. Aún
son necesarios modelos y observaciones más precisas que nos permitan obtener una mejor
comprensión sobre la evolución de estas estructuras en toda la heliosfera interna.

En las siguientes figuras, mostramos algunos ejemplos de choques asociados con EMCs ob-
servados a tres distintas distancias heliocéntricas. En la Figura 2.4, Helios-1 detectó en sus
instrumentos de plasma y campo magnético un choque cerca del Sol, a 0.31 UA. El choque
atravesó la nave el 29 de mayo de 1980 a las 11:05 UT, seguido por una EMC comenzando a las
16:03 UT del mismo día, finalizando hasta el 31 de mayo a las 22:13 UT. Para este choque, la
intensidad del campo magnético aumento de 50 nT (upstream) hasta 150 nT (downstream), es
decir triplicó su valor en el brinco de la discontinuidad. En la Figura 2.5, se muestran las firmas
de plasma y campo magnético de un choque y una EMC observada a 1 UA por la misión Wind.
De acuerdo a los instrumentos de la nave, el evento comenzó el 26 de noviembre de 2012 a
las 04:32 UT. En este caso, la intensidad del campo magnético dio un brinco de 5 nT hasta 11
nT, en la discontinuidad del choque, con una razón de 2.2 (downstream/upstream), un menor
valor al choque detectado a 0.31 UA. Finalmente, en la Figura 2.6 se muestra un choque con
una EMC observada mas lejos del Sol, a 4.65 UA y a 32.2o de latitud, por Ulysses. El evento
comenzó a las 02:03 UT el 9 de junio de 1993, finalizando hasta el 12 de junio a las 20:15.
Debido a que la intensidad del campo magnético disminuye con la distancia heliocéntrica, este
choque registró un brinco de 0.4 nT hasta 1.2 nT, aun así su amplitud fue similar a los casos
anteriores (downstream/upstream ≥ 3).
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Fig. 2.4.: Choque IP y EMC observada cerca del Sol, a 0.31 UA, por los instrumentos de plasma y
campo magnético a bordo de la misión Helios-1. De arriba hacia abajo: magnitud del campo
magnético y sus componentes en coordenadas RTN, velocidad del VS, y densidad y temperatura
de protones. La línea vertical punteada indica el paso del choque a través de la nave, y las
líneas verticales continuas indica la presencia de la EMC.
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Fig. 2.5.: Choque IP y EMC observada cerca del Sol, a 1 UA, por los instrumentos de plasma y campo
magnético a bordo de la misión Wind. De arriba hacia abajo: magnitud del campo magnético
y sus componentes en coordenadas GSE, velocidad del VS, y densidad y temperatura de
protones. La línea vertical punteada indica el paso del choque a través de la nave, y las líneas
verticales continuas indican la presencia de la EMC.
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Fig. 2.6.: Choque IP y EMC observadas muy lejos del Sol, a 4.65 AU, por los instrumentos de plasma
y campo magnético a bordo de la misión Ulysses. De arriba hacia abajo: magnitud del
campo magnético y sus componentes en coordenadas RTN, velocidad del VS, y densidad y
temperatura de protones. La línea vertical punteada indica el paso del choque a través de la
nave, y las líneas verticales continuas indica la presencia de la EMC.
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3Estudio de la configuración magnética
interna de las EMCIs

En este capítulo presentamos un análisis de la configuración interna que presentan las EMCs
a 1 UA. Nos enfocamos en estudiar la asimetría en los perfiles de campo magnético y viento
solar de aquellas EMCs que presentan distintas configuraciones magnéticas, detectadas por las
misiones Wind y STEREO-A/B durante el periodo 1995-2021. Esto con la finalidad de ofrecer
un panorama más amplio acerca de la configuración magnética en la estructura interna de las
EMCs y sus posibles distorsiones que sufren estas estructuras debido a su interacción con el
viento solar a través del medio interplanetario.

3.1 Análisis de la configuración magnética de EMCs a 1

UA

En Heliofísica, una cuerda de flujo (o flux-rope, FR) puede ser definido como plasma magneti-
zado confinado dentro de las líneas de campo magnético envueltas alrededor de un eje. Este es
el escenario de una estructura en la que las líneas de campo magnético pueden ser no ordenadas
o helicoidalmente bien organizadas. Comúnmente, las cuerdas de flujo estan generalmente
asociadas con EMCs, esto se ve evidenciado con firmas in-situ bien definidas de la topologia de
una cuerda de flujo (ver Secc. 2.4), o a través del campo de visión de los coronógrafos suele
observarse una región oscura rodeada de un brillo, generalmente esto se considera como la
cavidad del FR y se asocia como las firmas del campo magnético de ésta.

Sin embargo, en el medio interplanetario los FRs no son estáticos. Distintos trabajos han
demostrado que los FRs pueden llegar a ser más complejos debido a distintos factores, tales
como la expansión, rotación, deflexión y distorsion (Kilpua et al., 2019; Luhmann et al.,
2020), por la interacción de eventos complejos (Lugaz et al., 2017; Owens, 2020), o debido
a un efecto en la proyección de una estructura 3D en el plano del cielo, aparentando una
distorsión (Vourlidas et al., 2011). Adicionalmente, se ha propuestos distintos modelos de
reconstrucción de FRs considerando distintos escenarios, desde los primeros estudios realizados
por Lundquist (1950) and Burlaga (1988) donde asumian a la estructura magnética como un
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cilindro axialmente simétrico y despreciando la expansión o distorsión en la sección transversal
del cilindro, posteriormente hubo trabajos donde consideraban distintos suposiciones fisicas
y geometricas en la reconstrucción del FR (Hidalgo, 2003; Nieves-Chinchilla et al., 2016;
Nieves-Chinchilla, 2018).

Otra característica de las NMs que se observa mediante datos in-situ, es la compresión del campo
magnetico en el frente de ésta. Esta asimetría en la intensidad del campo magnético respecto al
centro de la NM es abordada en distintos modelos dinamicos como una expansión radial/axial
de la estructura (Berdichevsky et al., 2003; Wang et al., 2015), o como una evidencia en la
distorsión en la sección transversal del FR (Hidalgo et al., 2002; Berdichevsky, 2013).

Para estudiar estas distintas configuraciones magnéticas internas en una EMC, y siguiendo con
la misma nomenclatura de Nieves-Chinchilla et al. (2018), adoptamos el termino de "obstáculo
magnético", OM, (MO por sus siglas en inglés) para describir la estructura magnética interna
en una EMC. El criterio usado para definir un OM en una EMC, incluye cuando el valor de la
beta de plasma (la razón entre la presión térmica y la presión magnética) sea mucho menor a
la unidad (— << 1), y en algunos casos rotaciones monótonas en las componentes del campo
magnético (Jian et al., 2006).

En este capítulo exploramos la suposición de que la asimetría del campo magnético en las EMCs
es una evidencia de la expansión y analizamos los orígenes de esta asimetría en perfiles de
campo magnético a lo largo de tres ciclos solares (SC22, SC23 y SC24), observados por las
naves espaciales WIND y STEREO-A/B.

3.1.1 EMCs y OMs observadas por WIND y STEREO-A/B durante

1995-2021

Con base en catálogos existentes de EMCs observadas por las misiones WIND y STEREO-A/B, se
compiló una lista general de EMCs y OMs basándonos en el catálogo presentado por Nieves-
Chinchilla et al. (2018) and Nieves-Chinchilla et al. (2019), durante el periodo de 1995 al 2015.
Esta lista presenta, para cada evento, la fecha inicial de la EMC/OM, su duración, la media del
campo magnético, velocidad del viento solar y densidad de protones durante el tiempo que
transcurre el obstáculo magnético, así como parámetros relacionados con sus características
geométricas. Haciendo uso de las observaciones de plasma y campo magnético obtenidas por los
instrumentos Magnetic Field Investigation (MFI, Lepping et al., 1999) y Solar Wind Experiment
(SWE, Ogilvie et al., 1995), montados en la nave Wind, a través de una inspección visual de
estas observaciones y siguiendo el criterio de Jian et al. (2006, 2013) y Nieves-Chinchilla et
al. (2018, 2019), se identificaron un total de 93 eventos de EMCs/OMs del 2016 al 2021, así
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como también se determinaron los mismos parámetros mencionados anteriormente. Esto con la
finalidad de actualizar el catálogo de EMCs y OMs hasta 2021.

Para EMCs detectadas por la misión STEREO-A/B se consultó el catálogo hecho por Jian et al.
(2006, 2013) y con base en éste, a través de observaciones de plasma (IMPACT, Acuña et al.,
2008; Lunhmann et al., 2008) y campo magnético (PLASTIC, Galvin et al., 2008), se compiló
una lista general de EMCs/OMs, similar a Nieves-Chinchilla et al. (2018, 2019). Detectándose
un total de 318 eventos de EMCs/MOs durante el periodo 2007-2020.

De acuerdo al análisis hecho por (Nieves-Chinchilla et al., 2019), las estructuras magnéticas
en una EMC pueden ser clasificadas en tres categorías: (F), una cuerda de flujo (o flux-rope)
que dependiendo de la longitud en la rotación de su campo magnético se dividen en tres tipos:
(Fr), una FR con una rotación entre 90¶ ≠ 180¶; (F

≠) una FR con una rotación debajo de 90¶;
y (F

+) una FR con una rotación mayor a 180¶. Por otro lado, también se tienen los eventos
con múltiples rotaciones o estructuras complejas (Cx), y eyectas (E) que muestran rotaciones
no definidas. En el Apéndice A.1 se muestra la lista completa de EMCs y OMs observadas por
ambas misiones espaciales, durante el periodo 2007-2021. En las primeras columnas se indica
el número del evento, seguido por la nave espacial que lo detectó, año y separación angular
entre STEREO-A/B con la Tierra. Seguido por la fecha y hora en que se detectó la EMC y OM,
así como su duración (en horas). En las últimas columnas, se encuentran los valores promedios
del campo magnético, velocidad del viento solar y densidad de protones durante la duración del
obstáculo magnético, así como la velocidad de expansión, parámetro de distorsión y el tipo de
evento (flux-rope, eyecta o un evento complejo).

En las Figuras 3.1 y 3.2 se muestran dos ejemplos de EMCs detectadas por las misiones de
Wind y STEREO-A, respectivamente. En la Figura 3.1a se muestran observaciones del campo
magnético y viento solar, del 6 al 10 de junio del 2016. Durante estos días, los instrumentos
de plasma y campo magnético montados en la misión Wind, detectaron el paso de una EMC
comenzando el día 6 de junio a las 13:40 UT (indicado con una línea vertical continua), y
finalizando el 7 de junio a las 12:00 UT. En líneas verticales punteadas indicamos la duración
de la nube magnética, comenzando el 5 de junio a las 18:23 UT, hasta el 6 de junio a las 13:40
TU. La nube magnética se caracteriza por un incremento en la magnitud del campo magnético
y suaves rotaciones en las componentes del campo magnético, así como un decremento en
la velocidad térmica del plasma y cuando la presión magnética domina sobre la presión del
plasma (— << 1). En el panel (b) de la misma figura, se muestran los hodogramas de las
componentes del campo magnético, e indicado con una línea azul superpuesta, el promedio de
los datos del campo magnético por cada hora durante la duración de la nube magnética. Se
observa que en los hodogramas By ≠ Bx y Bz ≠ Bx las rotaciones no están muy definidas. Sin
embargo, la presencia de un flux-rope está evidenciada por una rotación de 180¶ en el campo
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magnético mostrado por el hodograma Bz ≠ By. En la Figura 3.2 se muestra otro ejemplo de un
OM dentro de la EMC observada por STA el 16 de octubre del 2009. El evento comenzó a las
14:57 UT, a partir del 16 del mismo mes a las 21:35 UT y hasta el día 17 a las 22:16, duró el
obstáculo magnético. Este evento se considera como Fr debido a que exhibe rotación mayor a
180¶ mostrado en los hodogramas By ≠ Bx y By ≠ Bz

3.1.2 Velocidad de expansión y parámetro de distorsión

Las observaciones in-situ de las estructuras magnéticas dentro de las EMCs suelen revelar
una asimetría en los perfiles de la intensidad del campo magnético y velocidad del viento
solar. En ocasiones, estas observaciones detectan velocidades mayores en el frente del obstáculo
magnético que en el reverso de éste. Esto suele interpretarse como una evidencia de la expansión
auto-similar de la eyecta (Démoulin et al, 2008; 2009). Por otro lado, se observa una compresión
del campo magnético en el frente del OM. Esta aparente asimetría en la intensidad del campo
magnético respecto al centro del OM es descrita en diversos modelos dinámicos como una
expansión radial/axial de estas estructuras (Berdichevsky et al., 2003; Hidalgo, 2003).

Para cuantificar esta asimetría en los perfiles del campo magnético y velocidad del viento solar
de OMs, determinamos la velocidad de expansión y el parámetro de distorsión.
De acuerdo a Nieves-Chinchilla et al. (2018), la aparente velocidad de expansión (Vexp) es la
velocidad proyectada en la trayectoria de la nave espacial. Vexp es calculada a partir de un
ajuste lineal del viento solar durante la duración del obstáculo magnético,

Vexp = (Vs ≠ Ve)
2 , (3.1)

donde Vs (velocidad inicial) es la velocidad obtenida del ajuste en el frente de la estructura,
y Ve (velocidad final) es la velocidad obtenida del ajuste de la parte trasera de la estructura.
Valores positivos implica una expansión en la estructura y valores negativos una compresión.
(ver Figura 3.3).

Para cuantificar los efectos de la distorsión en el obstáculo magnético provocado por la in-
teracción con el viento solar ambiente, introducimos el concepto del parámetro de distorsión
(DiP) derivado a partir de un promedio temporal del campo magnético (Nieves-Chinchilla et al.,
2018),

ÈB(t)Ít = 1
Td

⁄ t

tstart
B(t)dt, (3.2)

donde B(t) es la magnitud del campo magnético y Td = tend ≠ tstart es el tiempo de duración
del obstáculo magnético. Entonces, a partir del promedio total del campo magnético, el valor
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Fig. 3.1.: (a) EMC detectada por los instrumentos SWE y MFI a bordo de Wind, a partir del 5 de junio
del 2008. De arriba a abajo, se grafican observaciones de la magnitud y sus componentes del
campo magnético, seguido por la densidad de protones, velocidad térmica, beta del plasma,
velocidad del viento solar y temperatura. La línea vertical continua indica el paso de la
EMC y las líneas verticales punteadas la duración del obstáculo magnético. (b) Hodogramas
magnéticos en coordenadas GSE.
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Fig. 3.2.: (a) EMC detectada por los instrumentos IMPACT y PLASTIC a bordo de STEREO-A, a partir
del 16 de octubre del 2009. De arriba a abajo, se grafican observaciones de la magnitud y sus
componentes del campo magnético, seguido por la densidad de protones, velocidad térmica,
beta del plasma, velocidad del viento solar y temperatura. La línea vertical continua indica
el paso de la EMC y las líneas verticales punteadas la duración del obstáculo magnético. (b)

Hodogramas magnéticos en coordenadas RTN.
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de DiP será una fracción del intervalo Td donde el promedio del campo magnético acumulado
alcance un valor del 50%. Valores de DiP < 0.5 indican que existe una compresión en el frente
de la estructura y valores de DiP > 0.5, una compresión en el reverso. Y en los casos cuando
DiP = 0.5 implica una simetría en los perfiles de la magnitud del campo magnético.

Fig. 3.3.: Magnitud del campo magnético y velocidad del viento solar de cuatro EMCs observadas por
Wind y STEREO-A/B: (a) 2 de octubre de 2009 por STB, (b) 7 de mayo de 2015 por Wind, (c)
20 de agosto de 2010 por STA, y (c) 12 de octubre de 2016 por Wind. Para cada figura, el OM
se encuentra delimitado por dos líneas verticales punteadas. Así como en la parte superior de
cada figura se grafica la magnitud del campo magnético, la línea vertical roja indica el valor
de DiP de acuerdo a la Ec. 3.2. Y en la parte inferior, se grafica la velocidad del viento solar y
el valor de la velocidad de expansión a partir del ajuste lineal indicado con la línea roja.

En la Figura 3.3 graficamos los perfiles de campo magnético y velocidad del viento solar, corres-
pondientes a cuatros EMCs observadas por Wind y STEREO-A/B. En cada panel, delimitamos el
obstáculo magnético mediante líneas verticales punteadas, y con línea vertical roja indicamos el
valor donde el promedio del campo magnético acumulado ha alcanzado un 50% de su valor
total (DiP) (de acuerdo a la Eq. 3.2) y la velocidad de expansión. En el panel (a) y (b) se obtuvo
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un valor de DiP = 0.40 evidenciando una compresión en el frente de ambas estructuras. Sin
embargo, para el evento (a), su velocidad de expansión es positiva, indicando que la estructura
se expandió mientras viajaba a través del MI, y por otro lado, en el evento (b) la velocidad
de expansión fue negativa, indicando una compresión. El OM del evento (c) también tuvo
una compresión en el frente, y el OM en (d) mostró una asimetría en la intensidad del campo
magnético (DiP ¥ 0.5), ambos OMs sufrieron una expansión.

En la Tabla 3.1 mostramos el mínimo, máximo y media de la magnitud del campo magnético,
velocidad del viento solar, densidad de protones y la beta del plasma durante el paso del OM,
así como la velocidad de expansión y el parámetro de distorsión de los eventos durante 1995
al 2018. Para propósitos estadísticos, incluimos en este análisis las OM/EMCs reportadas por
Nieves-Chinchilla et al. (2018) and Nieves-Chinchilla et al. (2019).

Parámetro Min Max Media
B (nT) 4.8 14.3 9.8

V (kms
≠1) 372.3 606.3 436.4

Np (cm
≠3) 2.22 38.79 6.79

— 0.07 8.95 0.43
Vexp (kms

≠1) -136 270 24
DiP 0.19 0.67 0.46

Tab. 3.1.: Mínimo, máximo y media de la magnitud del campo magnético (B), velocidad del viento
solar (V), beta del plasma (—), densidad de protones (Np), velocidad de expansión (Vexp) y
parámetro de distorsión (DiP), para OM/EMCs observadas por Wind y STEREO-A/B durante
el periodo 1995-2018.

3.1.3 Evolución de OMs a 1 UA

Para investigar la ocurrencia de las EMCs observadas por Wind y STEREO-A/B a través de los
ciclos solares, 22, 23 y 24, en la Figura 3.4, de abajo hacia arriba, se muestran los histogramas
de estos eventos, de acuerdo a su clasificación en la configuración magnética (Cx, E, F

≠, F
+

y Fr) (ver subsección 3.1.1). Adicionalmente, comparamos esta evolución con la variación
del número de manchas solares durante el mismo periodo de tiempo (datos tomados del sitio
https://www.swpc.noaa.gov/). En líneas verticales punteadas se indica el mínimo del SC22 y
SC23, y en líneas verticales continuas se indican el máximo del SC23 y SC24. Es evidente que la
frecuencia de las FR/EMCs observadas durante estos años siguen la tendencia del ciclo solar.
Sin embargo, se observa que a pesar que el ciclo solar 23 fue más activo que el ciclo solar 24,
hubo una mayor frecuencia de EMCs observadas durante el SC24 que el SC23. Por otro lado,
las EMCs que muestran una configuración tipo Fr, (con una rotación entre 90o y 180o en las
componentes de su campo magnético), fueron las más frecuentes en observarse durante ambos
ciclos solares. Mientras que los eventos complejos (Cx) o aquellas EMCs que no exhiben una
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configuración magnética bien definida (E) predominan solamente durante el máximo solar, en
particular durante el máximo del SC24.

Fig. 3.4.: De arriba hacia abajo, variación temporal del número de manchas solares durante 1995 al
2021. Enseguida, los histogramas representan la población anual de cada una de las categorías
de los flux-ropes, (Cx, E, F

≠, F
+ y Fr, y el total de los tipo F). Las líneas verticales continuas

indican el mínimo solar, así como las líneas verticales punteadas indican el máximo solar, para
cada uno de los ciclos solares considerados en este estudio.

En la Tabla 3.2 se muestran los resultados de las EMCs observadas entre 1995 y 2021 corre-
spondientes a cada ciclo solar. Para el SC22 solamente consideramos el final de este (1995 y
1996), el SC23 del 1 de junio de 1996 al 31 de diciembre de 2008, y el SC24 a partir de enero
de 2009 hasta el 2021. El SC24 reportó un mayor número de EMCs observadas con un 63%,
casi el doble que en el SC23. Así como un mayor número de FRs observadas por cada año, con
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23.7 y 13.69, respectivamente. Sin embargo, los valores promedio de la magnitud del campo
magnético y parámetros del plasma, son mayores en el SC23 que en el SC24, esto indica que el
SC24 fue más débil que el SC23 aunque con una mayor frecuencia de EMCs observadas.
En la Figura 3.5 graficamos la distribución anual de los eventos de EMCs detectados durante
1995 al 2018. En el panel (a), mediante graficas circulares, se muestra cada una de las categorías
de EMCs (Fr, F

≠, F
+, y Cx) durante los ciclos solares mencionados anteriormente. En cada

ciclo solar, las FRs fueron observados con una mayor frecuencia (45%), mientras que los eventos
complejos y F

+ fueron los que se observaron con menor frecuencia (16%). En el panel (b) se
muestran las variaciones anuales de flux-ropes (F) y eventos complejos (Cx) durante el mismo
periodo de tiempo. De arriba hacia abajo se grafica la variación del número de manchas solares
con el fin de evaluar la ocurrencia de los eventos (F y Cx) durante el ciclo solar. En los dos
últimos paneles se muestran los histogramas de los flux-ropes y los eventos complejos, en cada
color hacemos la distinción de cada misión espacial que observó estos eventos. Mediante líneas
verticales punteadas indicamos el mínimo del SC22 y SC23, y las líneas verticales continuas
indican el máximo del SC23 y SC24. Durante el máximo del SC23 y SC24, el número de eventos
aumentó, esto es evidente ya que el máximo del ciclo solar se caracteriza por el aumento en
la frecuencia de eventos solares observados. Por otro lado, la misión Wind observó un mayor
número de eventos FRs que STEREO-A/B, esto probablemente debido a que el catálogo que se
usó para EMCs observadas por Wind, se descartaron aquellos eventos donde no se detectaron
firmas bien definidas por una nube magnética. En general, la variación de eventos FRs domina
respecto al total de eventos observados. No obstante, durante los años que observó STEREO-A/B,
a excepción de 2011 y 2013, hubo un mayor número de eventos observados Cx respecto a Fr.
La razón de esto fue que el catálogo de OM/EMCs por Nieves-Chinchilla et. al (2018, 2019) se
centraron principalmente en eventos Fr, que finalizó hasta el 2015.

Parámetro SC22 SC23 SC24
Número Eventos 11 (%3) 227 (%34) 419 (%63)

Número F-Eventos/año 9 13.69 23.7
Duración (hr) 26.5 23.57 24.61

ÈBÍ (nT) 10.4 11.12 9
ÈV Í (kms

≠1) 379.5 465.4 407.9
ÈNpÍ (cm

≠3) 9.8 7.2 5.9
ÈqÍ (Pa) 7 7.9 5

Vexp (kms
≠1) 15.6 24.9 22.9

Tab. 3.2.: Número de eventos, media del número de eventos por año, duración, y media de la magnitud
del campo magnético (B), velocidad del viento solar (V), beta del plasma (—), densidad de
protones (Np), presión dinámica (q) y velocidad de expansión (Vexp), para EMCs observadas
por Wind, STEREO-A/B durante cada ciclo solar, SC22, SC23 y SC24.
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Fig. 3.5.: (a) Frecuencia de las distintas categorías de EMCs (Fr, F
≠, F

+, Cx y E) durante SC23 y SC24.
(b) Frecuencia de eventos FR y Cx observados durante 1995 al 2018.

En la sección 3.1.2 introdujimos el concepto de velocidad de expansión (Vexp) y parámetro
de distorsión (DiP). Ambas cantidades cuantifican el grado de distorsión que es afectado por
una sección transversal en el obstáculo magnétic. Por definición, el valor de DiP varía de 0
(frente del OM) a 1 (reverso del OM). Valores de DiP < 0.5 implica una compresión en el
frente, mientras que DiP > 0.5, la compresión yace en el reverso. Cuando el valor de DiP se
acerca a 0.5 se considera que el obstáculo magnético presenta una simetría en su estructura
interna magnética. En las Figuras 3.6 y 3.7, ilustramos el comportamiento en la variación de
la compresión tanto en el frente como en el reverso de los obstáculos magnéticos detectados
durante 1995 al 2021. En ambos histogramas, se grafica la frecuencia de los valores de DiP
(normalizados) para aquellos eventos, F

+, F
≠, Fr, y el total F, donde DiP Æ 0.5 (Figura 3.6)

(es decir, aquellas estructuras magnéticas donde la compresión yace en el frente de éstas), y
cuando DiP Ø 0.5 (Figura 3.7) (donde la compresión ocurre en el reverso de la estructura). En
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ambas figuras también se grafica la variación anual en el número de las manchas solares, así
como el mínimo y máximo de cada ciclo solar indicado mediante líneas verticales punteadas y
continuas, respectivamente.
Se observa que la compresión de las estructuras magnéticas observadas sigue ligeramente la
variación con el ciclo solar. Esto indicado en ligeros incrementos en la ocurrencia de los eventos,
F

+ + F
≠ + Fr, durante el máximo del SC23 y SC24 (Figura 3.6). Sin embargo, no existe esta

tendencia para aquellas estructuras magnéticas donde la compresión se encuentra en el reverso
de éstas (Figura 3.7). Por otro lado, en ambas figuras no se muestra una clara tendencia para
cada uno de los distintos tipos de FRs (F +, F

≠ y Fr) con el ciclo solar.

Fig. 3.6.: Histograma de valores de DiP (normalizados) de aquellos eventos (Fr, F
≠ y F

+) con DiP Æ 0.5
durante el ciclo solar.
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Fig. 3.7.: Histograma de valores de DiP (normalizados) de aquellos eventos (Fr, F
≠ y F

+) con DiP Ø 0.5
durante el ciclo solar.

A continuación mostramos la frecuencia en los eventos, Fr, F
≠ y F

+, durante el ciclo solar
dependiendo de la velocidad de expansión. Además, se indica el mínimo y máximo de cada
ciclo solar mediante líneas verticales punteadas y continuas, respectivamente. En la Figura 3.8
se muestra el histograma de aquellas estructuras magnéticas que exhiben una expansión en el
viento solar, caracterizadas con una velocidad de expansión positiva (Vexp > 0). Como se puede
observar en la figura, la tendencia de los eventos observados Fr y F

+ sigue el ciclo solar, en
particular existe un incremento mayor durante el máximo del SC24. Sin embargo, los FRs tipo
F

≠ no muestran una tendencia clara, a excepción de un ligero incremento durante el máximo
del SC24. Lo anterior podría ser un indicativo que las EMCs presentan una mayor expansión
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cuando éstas interactúan con el viento solar perturbado.
Por otro lado, en la Figura 3.9 se grafica la ocurrencia de aquellos eventos FRs cuando presentan
una compresión, es decir, cuando la velocidad de expansión es negativa (Vexp < 0). En este caso,
existe un número menor de eventos observados durante ambos ciclos solares, y para cada caso,
no existe una tendencia clara a través de los años. A excepción de ligeros incrementos durante
el máximo del ciclo solar 24. Esto evidenciaría que la compresión del viento solar, dentro de
una estructura magnética, no está influenciada por el ciclo solar.

Fig. 3.8.: Histograma de eventos Fr, F
≠ y F

+ donde la velocidad de expansión es positiva (Vexp > 0),
es decir, aquellas estructuras magnéticas que exhiben una expansión.

Como se mencionó al inicio de este capítulo, en ocasiones se observa una asimetría en los
perfiles en la intensidad del campo magnético y viento solar de la estructura interna de las
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Fig. 3.9.: Histograma de eventos Fr, F
≠ y F

+ donde la velocidad de expansión es negativa (Vexp < 0),
es decir, aquellas estructuras magnéticas que exhiben una compresión.

EMCs. Esto puede deberse debido al efecto en el tiempo de retardo que existe entre la detección
del frente de la EMC respecto al reverso de la estructura. Por lo tanto, en una cuerda de flujo
en expansión, el campo se debilitará durante el tiempo en que ésta pase a través de la nave
espacial, lo que resultará en una disminución en la intensidad del campo magnético desde el
frente hacia el reverso del OM, y una aparente compresión cerca del frente de la estructura.
Bajo este escenario, en la Figura 3.10 se muestra una gráfica de DiP vs. Vexp dividida en cuatro
cuadrantes distintos. El cuadrante A1 corresponde aquellos eventos (Fr, F

≠ y F
+) con Vexp > 0

(expansión) y DiP < 0.5 (compresión en el frente). Este es el perfil esperado en OM/EMCs,
mientras aumenta la velocidad, también lo hace la compresión en la parte delantera. Esto lo
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confirma la Tabla 3.3 con un 53% de eventos observados que cumplen estas características, con
una media de Vexp = 40 km/s, y DiP = 0.43. El caso opuesto se presenta cuando la velocidad
de expansión es negativa, por lo que la intensidad en el campo magnético debería de aumentar
en el reverso de la estructura y por ende existiría una compresión (cuadrante A3). Solamente el
7% de los eventos se encontraron en esta categoría, con valores promedios de Vexp y DiP de
≠15 km/s y 0.56, respectivamente. Para los cuadrantes restantes, A2 y A4, tenemos distintos
casos. En el cuadrante A2 corresponde aquellos eventos con una compresión mayor en el
reverso de la estructura (DiP > 0.5), mientras se va expandiendo (Vexp > 0 km/s). Una posible
interpretación a esto es que la curvatura del flux-rope produce un incremento en la intensidad
del campo magnético, en el reverso de la estructura. Por otro lado, en el cuadrante A4, hay
una compresión en el frente mientras la velocidad de expansión disminuye, indicando que la
estructura se esta contrayendo. En la Tabla 3.3 mostramos también los resultados para cada
ciclo solar, con diferencias no significativas para cada uno de ellos.

Fig. 3.10.: Parámetro de distorsión vs. velocidad de expansión para eventos Fr, F
≠ y F

+. Valores
negativos en la velocidad de expansión indica una expansión. El parámetro de distorsión
representa una característica en los perfiles de la intensidad del campo magnético, donde
DiP < 0.5 la compresión yace en el frente, mientras que DiP > 0.5 la compresión es en el
reverso de la estructura.

Cuadrante Eventos (%) V
SC22

exp V
SC23

exp V
SC24

exp V exp DiPSC22 DiPSC23 DiPSC24
DiP

A1 53 39 47 37 40 km/s 0.45 0.43 0.42 0.43
A2 16 4 24 28 26 km/s 0.53 0.55 0.55 0.54
A3 7 -17 -13 -15 -15 km/s 0.59 0.54 0.56 0.56
A4 9 - -31 -13 -19 km/s - 0.44 0.43 0.43

Tab. 3.3.: Resultados estadísticos y valores promedios (Vexp y DiP) de eventos (F) observados en cada
uno de los cuadrantes y ciclo solar.
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3.1.4 Discusión

El estudio de la configuración magnética en la estructura interna de EMCs aún es tema abierto a
la comunidad científica. Esto se debe principalmente a que existe todavía mucha incertidumbre
entres distintos modelos de campo magnético, así como modelos de reconstrucción basados
en observaciones in-situ. Actualmente, las reconstrucciones in-situ de flux-ropes consideran
una geometría cilíndrica circular como una buena aproximación a los datos observados. Esta
suposición geométrica requiere un perfil simétrico en la intensidad del campo magnético
observado. Sin embargo, las observaciones in-situ suelen mostrar una asimetría en estos perfiles.
El objetivo del trabajo mostrado anteriormente, fue cuantificar la relación entre la asimetría
observada en la intensidad del campo magnético de obstaculos magnéticos y la velocidad de
expansión, con el fin de explorar los distintos panoramas que se puedan presentar.
En este capítulo definimos el término de obstáculo magnético (basado en distintos trabajos
de Nieves-Chinchilla et al., 2018, 2019) que considera topologías más complejas y diversas.
A través de un estudio estadístico de 653 OM/EMCs observadas durante 1995 al 2021, en
conjunto con Wind y STEREO-A/B, estudiamos la variación de los principales parámetros de los
OMs durante este periodo de tiempo, así como la relación entre la velocidad de expansión y el
parámetro de distorsión.
Los resultados mostrados a 1 UA indican que existe una mayor ocurrencia en observarse
EMCs con una estructura magnética bien definida, Fr, F

≠ y F
+, con un 65.4%. Mientras

que solamente se observaron estructuras complejas (Cx) y eyectas (aquellas que no muestran
rotaciones bien definidas) con un 13.28% y 21.3%, respectivamente. Esto puede deberse a
distintas razones, una de ellas podría surgir debido a las limitaciones en las observaciones de
las misiones espaciales, debido a que éstas solamente detectan una pequeña región de la EMC
(con un promedio de 45o de su tamaño angular), por lo que se consideran puntuales. Esto
ocasiona que no se observa la estructura magnética de las EMCs o en algunos casos, solamente
se detectan los flancos de la EMC, por lo que un solo punto de observación no representa el
panorama global de las EMCs. Por lo tanto, una gran parte de EMCIs que no se identifican como
FRs, corresponden a una cuerda de flujo que no fue detectada por la nave espacial o se encontró
demasiado lejos del eje de la cuerda de flujo.
Por otro lado, el análisis estadístico llevado a cabo durante el SC23 y SC24, indicó que, a pesar
que el ciclo solar 23, en comparación con el SC24, fue más intenso con un mayor incremento
en el conteo de las manchas solares, durante el SC24 hubo una mayor frecuencia de EMCs
observadas.
Adicionalmente, se observó que la compresión en el frente de las estructuras sigue el ciclo solar,
evidenciando que un viento solar más perturbado distorsiona o modifica la estructura magnética
interna dentro de las EMCs. Con un total del 53% del total de eventos (Fr, F

≠ y F
+), mostraron

una compresión en el frente y una velocidad de expansión positiva, este es el perfil esperado
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que consideran algunos modelos de reconstrucción magnética. Casos como una expansión y
compresión en el reverso (16%), así como una velocidad de expansión negativa y compresión
en el frente (9%), son interpretaciones geométricas que consideran efectos en la curvatura de la
cuerda de flujo.
Por otro lado, a pesar que en este estudio no se abordó la influencia que tiene el cruce de la
nave y la geometría del obstáculo magnético. Distintos trabajos han abordado esta cuestión,
Nieves-Chinchilla et al., 2019 mostrarón que, suponiendo una geometría circular-cilíndrica,
los eventos F

≠ son considerados FRs atravesados por la nave espacial con un parámetro de
impacto muy grande (la distancia de la nave espacial al centro del flux-rope). Adicionalmente,
los FRs tipo F

+ con un parámetro de impacto muy pequeño, es decir, la nave espacial cruzo
muy cerca el eje de la cuerda de flujo
Con base en lo anterior, se puede concluir que no existe una única configuración magnética
en la estructura interna de EMCs, lo cual se tendría que tomar en cuenta en las técnicas de
reconstrucción, basados en observaciones in-situ, y de esta manera desarrollar modelos más
confiables de flux-ropes. Finalmente, también es importante mencionar que la elección de los
límites temporales de una nube magnética es un problema a considerarse, ya que puede llegar a
ser totalmente arbitraria por el criterio del autor. Esto puede prestarse a ciertas inconsistencias
para definir que tipo de obstáculo magnético se esta considerando.
Sin embargo, la interrogante de si la estructura global de los FRs puede estar distorsionado o
no, aún esta abierto a la comunidad científica.
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4Análisis estadístico de choques IPs a
través de la heliosfera interna

Desde el comienzo de la era espacial, distintas misiones interplanetarias han operado y obser-
vado las propiedades del viento solar, así como eventos solares transitorios en la heliosfera
interna. La misión soviética Luna 1 (1959) y la sonda americana Mariner 2 (1962) fueron
las primeras misiones en estudiar el viento solar, así como en detectar partículas energéticas
provenientes del Sol. Posteriormente, Helios-1 y Helios 2, lanzadas en 1974 y 1976, respecti-
vamente, fueron las primeras misiones interplanetarias que estuvieron más cerca del Sol, con
un perihelio de 0.29 UA, obteniendo mediciones del viento solar y campo magnético desde
esas distancias. En 1990, se lanzó la misión Ulysses para estudiar el viento solar desde altas
latitudes solares, con una órbita inclinada a 80¶ con respecto a la eclíptica, que pasaba sobre
los polos solares. Adicionalmente, distintas misiones ubicadas en el punto de Lagrange L1,
como ACE, Wind o las sondas STEREO, que ofrecen dos puntos de observación del Sol (uno
por delante y uno por detrás de la Tierra), nos proporcionan mejores observaciones in-situ
para una mejor comprensión de los fenómenos solares a través del medio interplanetario. Sin
embargo, debido a que las mediciones in-situ de las naves espaciales solo proporcionan un único
punto de observación en la propiedades de algunos fenómenos solares, tales como los choques
interplanetarios y EMCs, éstas se consideran locales por lo que los resultados obtenidos están
limitados.

A través de un estudio estadístico de los parámetros del plasma y campo magnético de choques
IPs observados por distintas misiones espaciales, desde 0.29 hasta 0.99 UA (Helios-1/2); a 1
UA (Wind, ACE y STEREO-A/B); y de 1.35 hasta 5.4 UA (Ulysses). Se llevó a cabo un análisis
de la variación en las distribuciones de los parámetros de los choques, asociados con EMCs y
regiones de interacción (RICs), en función con la distancia heliocéntrica. Así como también
la correlación que existe entre el ángulo de localización ⁄ (el ángulo entre el vector normal
del choque y la dirección radial) con la distancia. Adicionalmente, a través del ángulo de
inclinación i (introducido para cuantificar la inclinación entre el vector de proyección n̂shock,yz y
la dirección ŷ), se exploró la existencia de una posible asimetría, entre la geometría del choque
y la dirección de éste, inducida por la espiral de Parker. El artículo derivado de este estudio se
adjunta a continuación.
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4.0.1 Artículo: Statistical Analysis of Interplanetary Shocks from

Mercury to Jupiter

RESUMEN. El estudio de las observaciones in-situ de eyecciones de masa coronal (EMCs)
interplanetarias (IPs) y choques IPs son de vital importancia, ya que son los componentes
principales de la actividad solar. Cientos de choques IPs han sido detectados por diferentes
misiones espaciales en distintos momentos y distancias heliocéntricas. Algunos de éstos van
seguidos de sus impulsores claramente identificados, mientras que otros no. En este estudio,
llevamos a cabo un análisis estadístico de las distribuciones de los parámetros de plasma y
campo magnético de choques IPs detectados a diferentes distancias del Sol. Clasificamos los
choques de acuerdo con la distancia heliocéntrica: de 0.29 a 0.99 ua (Helios-1/2); cerca de 1 ua
(Wind, ACE y STEREO-A/B); y de 1.35 a 5.4 ua (Ulysses). También distinguimos los choques IPs
en dos poblaciones, aquellos con una EMCI detectada y aquellos sin ella. Encontramos, como se
esperaba, que no existe una diferencia significativa en los resultados de las naves espaciales
posicionadas a 1 ua. Además, las distribuciones de los parámetros del choque, así como
el vector normal al choque, no tienen variaciones significativas con la distancia heliocéntrica.
Adicionalmente, investigamos cómo el número de choques asociados con regiones de interacción
de corriente (RICs) incrementa con la distancia en proporción con las EMCIs/choques. De 1 a 5
ua, la ocurrencia de RICs/choques aumenta ligeramente de 21% a 34%, en contraste con la
ocurrencia de EMCIs/choques decrece de 47% a 17%. También encontramos una indicación de
una asimetría inducida por la espiral de Parker para las RICs y ninguna para las EMCIs.
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Abstract
In situ observations of interplanetary (IP) coronal mass ejections (ICMEs) and IP shocks
are important to study as they are the main components of solar activity. Hundreds of IP
shocks have been detected by various space missions at different times and heliocentric dis-
tances. Some of these are followed by clearly identified drivers, while some others are not.
In this study, we carry out a statistical analysis of the distributions of plasma and magnetic
parameters of the IP shocks recorded at various distances to the Sun. We classify the shocks
according to the heliocentric distance, namely from 0.29 to 0.99 AU (Helios-1/2); near 1
AU (Wind, ACE, and STEREO-A/B); and from 1.35 to 5.4 AU (Ulysses). We also differen-
tiate the IP shocks into two populations, those with a detected ICME and those without one.
As expected, we find that there are no significant differences in the results from spacecraft
positioned at 1 AU. Moreover, the distributions of shock parameters, as well as the shock
normal, have no significant variations with the heliocentric distance. Additionally, we inves-
tigate how the number of shocks associated with stream-interaction regions (SIRs) increases
with distance in the proportion to ICME/shocks. From 1 to 5 AU, SIRs/ shock occurrence
increases slightly from 21% to 34%; in contrast, ICME/shock occurrence decreases from
47% to 17%. We also find indication of an asymmetry induced by the Parker spiral for SIRs
and none for ICMEs.

Keywords Interplanetary Shocks · Coronal Mass Ejections (CMEs) · Solar Wind
Disturbances

1. Introduction

Since the beginning of the space age, several space missions have carried out in situ mea-
surements of the properties of the heliosphere. Space missions, such as Ulysses, focused
on studying the solar wind from high solar latitudes, and different missions located at 1
AU, such as ACE, WIND, or the twin STEREO spacecraft, provided us with better in situ
observations to improve our understanding of solar phenomena through the interplanetary
(IP) medium. Furthermore, new solar missions, such as the Parker Solar Probe (PSP) space-
craft and Solar Orbiter, are currently improving our understanding of solar processes and
knowledge of solar wind at different locations in the solar system.
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The solar wind is characterized by a decrease in its density while we move outward
from the Sun into the IP medium. The solar wind does not smoothly flow out, and there is
the place where transients such as shocks (Cane, 1985; Cane, Sheeley, and Howard, 1987),
coronal mass ejections (CMEs; Gopalswamy, 2006) and stream interaction regions (SIRs)
between slow and fast solar winds (Jian et al., 2009) occur. Shocks take place when a wave
experiences a steepening process in a collisionless plasma, and the mean free path of parti-
cles is around 1 AU (Parks, 1991). When a wave that moves through the magnetized plasma
travels faster than the solar-wind Alfvén speed, the amplitude of this wave increases rapidly,
and the nonlinear effects become important, so a shock wave eventually occurs (Burgess
and Scholer, 2015). The sudden transition between supersonic and subsonic flows across a
shock is characterized by an abrupt change in pressure, temperature, density, and magnetic
field intensity in the medium (Burlaga and Chao, 1971; Eselevich, 1982; Sagdeev and Ken-
nel, 1991). In the IP medium and close to the Sun, shocks are mainly caused by IP CMEs
(ICMEs), when they propagate faster than the fast mode wave speed with respect to the
ambient solar wind and expand through the IP medium (Gosling et al., 1968). The solar-
wind material behind the shock is named an ICME sheath. Behind the ICME sheath, the
region where there are less intense magnetic fluctuations than in the sheath is known as the
magnetic ejecta (Winslow et al., 2015). In other cases, shocks can also be generated by the
interaction between high- and slow-speed solar streams, which form SIRs (Gosling et al.,
1972, 1976; Richardson, 2018).

Coronagraphic and heliospheric observations indicate that IP shocks propagate through
the solar wind along a broad and roughly spherical front, ahead of plasma and magnetic
field ejected from the CME (Hundhausen, 1976). In general, the geometry of the whole
ICME/shock structure can be identified as a bubble expanding as it moves away from the
solar source (Berdichevsky et al., 2000; Berdichevsky, Lepping, and Farrugia, 2003). How-
ever, the true three-dimensional geometry or morphology of the ICME/shock structure has
remained not well constrained due to the limitations in identifying and tracking them using
the traditional image processing technique (Howard et al., 2006; Ontiveros and Vourlidas,
2009; Thernisien, 2011). Several authors have studied the morphology and propagation of
an IP shock through the bow shock and magnetosheath using numerical magnetohydrody-
namic (MHD) simulations (Koval et al., 2005; Samsonov, Němeček, and Šafránková, 2006).
On the other hand, since measurements detected by in situ spacecraft only provide a single
observation point (apart from rare events of longitudinally aligned spacecraft, i.e., during
the early mission years of the twin STEREO spacecraft), the in situ data of the ICME/shock
properties are considered local, and the obtained results are therefore limited.

In recent years, some studies analyzed the shock properties as a function of their dis-
tances to the shock apex. Using a sample of in situ observations by the Ulysses mission,
(Hoang et al., 1995) investigated the correlation of the shock strength with the heliocentric
distance. This kind of study was extended to shocks detected from 0.28 to 1 AU by Lai et al.
(2012). They concluded that there was no correlation between the shock magnetic-field en-
hancement and the radial distance. Finally, Janvier, Démoulin, and Dasso (2014) and Janvier
et al. (2015), from the statistical analysis of a large set of IP shocks observed at 1 AU, found
that there is no privileged direction of the shock normal vector around the Sun apex line.

In this study, we aim to understand the spatial and temporal variation of the IP-shock
structures throughout different locations in the inner heliosphere. The paper is structured as
follows: Section 2 presents the catalogs of IP shocks that we use to form our set of events to
be analyzed throughout this study. In Section 3, we investigate at 1 AU the distributions of
the upstream/downstream parameters of shocks as well the correlation between the location
angle λ (the angle between the shock normal and the radial direction), which allows us to
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define the position of the shock crossing of the spacecraft with respect to the shock front for
a given shock shape. We extend this study for different heliospheric distances in Section 4
and also explore a possible asymmetry between the shapes of the shock driver with the
east/west direction of the structure. We discuss and conclude the study in Section 5.

2. IP Shocks Selection: Catalogs Covering Heliospheric Distances 0.3 to
5.4 AU

2.1. Missions Included in the Present Study

Several authors have previously studied IP shocks using in situ observations. The duration of
some space missions has allowed reporting all these IP shocks in catalogs of events spanning
a few years up to several solar cycles. Based on these previous studies, we made an inspec-
tion throughout different websites and research papers to obtain IP shocks and, if available,
ICMEs associated with IP shocks detected at 1 AU and completed the dataset with IP shocks
observed by Helios-1/2 as well as Ulysses.

The Helios-1 and Helios-2 space missions were launched in 1974 and 1976, respectively,
and covered the heliospheric distance range between 0.29 and 0.99 AU from the Sun. The
main purpose of the missions was to make pioneering measurements of the IP medium from
the vicinity of the Earth to near the Sun. Measurements of the IP medium were made with
the Helios magnetic-field and plasma experiments, described in Neubauer et al. (1976) and
Rosenbauer et al. (1977).

For the data at 1 AU, we used a combination of data from the Wind, ACE, and STEREO
A-B missions. The Wind spacecraft was launched on 1 November 1994 with the aim of
studying the IP medium and its effects on the Earth’s magnetosphere. After several orbits
through the magnetosphere, the Wind spacecraft was placed in a halo orbit around the L1
Lagrange point, where it currently remains and constantly records measurements of the
solar wind from its instruments on board (Ogilvie and Desch, 1997). The main instruments
detecting shocks are the Magnetic Field Investigation (MFI, Lepping et al., 1995), the Solar
Wind Experiment (SWE, Ogilvie et al., 1995) and the Radio and Plasma Wave Investigation
(WAVES, Bougeret et al., 1995).

The Advanced Composition Explorer (ACE) space mission was designed to study space-
borne energetic particles and solar-weather monitoring from the Sun-Earth L1 Lagrange
point. Since its launch on 25 August 1997, it has continued to provide near-real-time cov-
erage of solar-wind parameters and to measure solar energetic particle intensities. For the
shock determination, magnetic-field and plasma parameters are given by the Magnetic Field
Instrument (MAG) and the Solar Wind Electron, Proton, and Alpha Monitor (SWEPAM,
Smith et al., 1998).

The Solar Terrestrial Relations Observatory (STEREO) is a solar space mission with
two identical spacecraft that were launched on 26 October 2006. Once in heliospheric or-
bit, STEREO-B trails the Earth (at 1.05 AU) while STEREO-A leads it (at 0.95 AU). As
viewed from the Sun, the two spacecraft separate at approximately 44 to 45 degrees per year
(Kaiser et al., 2008). The data are provided by the instruments IMPACT (Acuña et al., 2008;
Luhmann et al., 2008) and PLASTIC (Galvin et al., 2008).

Finally, we also considered data from the Ulysses mission (Wenzel et al., 1992). This
mission was unique in the history of the exploration of our solar system: launched in Oc-
tober 1990 to explore the heliosphere within a few astronomical units of the Sun over a
full range of heliographic latitudes, passing over the south pole of the Sun in mid-1994 and
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over the north pole in mid-1995. Advanced scientific instrumentation on board the space-
craft provides a comprehensive set of observations to study the solar wind at all latitudes.
Among the main instruments, the data for the shocks come from the magnetic fields ex-
periment (VHM/FGM, Balogh et al., 1992) and solar wind-plasma experiment (SWOOPS,
Bame et al., 1992).

2.2. Interplanetary Shocks, ICMEs, and SIRs Databases

2.2.1. Interplanetary Shock Database

While several papers have reported different catalogs for IP shocks detected by the space
missions described above, it is also important that the shock analysis is consistent from one
catalog to another. On the one hand, numerous techniques are aimed at determining shock
normals, shock speeds, values of upstream/downstream plasma, and field parameters, such
as magnetic/velocity coplanarity or mixed mode method (Paschmann and Daly, 1998). On
the other hand, the detection of IP shocks depends on the temporal accuracy of the measure-
ments, as well as a definition of what is considered the upstream and downstream intervals
of the shock. Therefore, the databases must be consistent from one catalog to another to
provide well-documented shocks for future investigations and to evaluate the accuracy of
several shock normal determination techniques (Russell et al., 1983).

In our study, we chose the comprehensive Heliospheric Shock Database (HSD) (www.
ipshocks.fi/), which provides shock properties detected by different missions (Kilpua et al.,
2015). This database was compared with the Harvard Smithsonian Center of Astro-
physics Wind shock database (CfA Interplanetary Shock Database), which can be found
at lweb.cfa.harvard.edu/shocks/. The latter also provides detailed analyses of IP shocks ob-
served at 1 AU by Wind and ACE spacecraft. Since each database offers different methods
to identify and characterize the observed shocks, we compared in Appendix both databases,
through the correlation of the shock normal values, derived by different methods, finding
that the mixed-mode method offers the best correlations. We found a good agreement be-
tween the two databases, which gives us the confidence to use the data within HSD in the
following.

In this database, the shocks are identified using two techniques: (1) through visual inspec-
tion of the solar-wind plasma and magnetic-field observations, and (2) with an automated
shock detection algorithm (see the documentation available on the website, and references
therein). For each spacecraft, the parameters available in the database are: the IP magnetic-
field vector, the solar-wind velocity and the bulk speed of protons/ions, the solar-wind pro-
ton/ion number density, the solar-wind proton/ion temperature or the most probable thermal
speed, the spacecraft position, and the shock type (fast forward (FF) or fast reverse (FR)).
The upstream and downstream intervals were chosen so that the mean values are taken suf-
ficiently far from the peak of the shock and determined over a fixed analysis interval (∼ 8
minutes). Additionally, the number of data points depends on the resolution of the plasma
data of each spacecraft and the shock type.

We only considered the FF shocks that propagate away from the Sun. These types of
shocks are the most commonly observed in the solar wind up to 1 AU (Pitňa et al., 2021). The
FR shocks propagate toward the Sun but are carried outward from the Sun by the solar-wind
flow. Additionally, we only considered shocks that satisfy the following upstream/down-
stream conditions: (1) the magnetic field ratio Bd/Bu ≥ 1.2, (2) the proton density ratio
Nd

p /Nu
p ≥ 1.2, (3) the proton temperature ratio T d

p /T u
p ≥ 1.2, and (4) the magnetosonic

Mach number MA > 1. This allows us to compare our results with the statistical study by
Kilpua et al. (2015).
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Table 1 Summary of the number of shocks detected at different heliocentric distances by Helios-1/2, Wind,
ACE, STEREO-A/B, and Ulysses spacecraft, as well as the sources for the catalogs used.

Total number of IP shocks

Spacecraft Time coverage R [AU] Source No. events

Helios-1/2 1975 – 1981 0.29 – 0.99 a 103

Wind 1994 – 2017 1 a 469

ACE 1998 – 2013 1 a 255

STEREO-A/B 2007 – 2014 0.95/1.05 a 204

Ulysses 1990 – 2009 1.3 – 5.4 a 238

Number of shocks with an associated ICME

Helios-1/2 1975 – 1981 0.29 – 0.99 e 30

Wind 1994 – 2017 1 b 185

ACE 1998 – 2013 1 c 125

STEREO-A/B 2007 – 2014 1 d 98

Ulysses 1990 – 2009 1.3 – 5.4 f 38

Number of shocks with an associated SIR

Helios-1/2 1975 – 1981 0.29 – 0.99 e 9

Wind, ACE and STEREOs 1994 – 2017 1 g 90

Ulysses 1990 – 2009 1.3 – 5.4 h 80

a ipshocks.fi/.
b Nieves-Chinchilla et al. (2018).
c Regnault et al. (2020).
d Jian et al. (2006, 2013).
e Lai et al. (2012).
f Richardson (2014).
g Jian et al. (2006, 2019).
h Jian et al. (2008).

2.2.2. ICME Database

Whenever possible, we associate IP shocks with a driver, namely an ICME, by cross-
referencing the list of shocks with that of reported ICMEs. Unfortunately, the number of
ICMEs detected by the Helios mission being scarce for a statistical study (30 events), we
focus here on ICME-driven shocks detected close to the Earth’s orbit and Ulysses.

For the near-Earth analysis, we used the Wind data catalog from Nieves-Chinchilla et al.
(2018), which can also be found on the Wind NASA website.1 In this catalog, the authors
report the start and end time of the ICME and magnetic ejecta. For ACE data, we used the
catalog provided by Regnault et al. (2020) from 1997 to 2017, which is based on the revision
of the Richardson and Cane ICME list (Cane and Richardson, 2003; Richardson and Cane,
2010). Finally, Jian et al. (2006, 2013) provide us with an ICME list observed by STEREO-
A/B between 2006 – 2014. For ICMEs observed by Ulysses, we used the list provided by
Richardson (2014), which covers three spacecraft orbits, during 1996 – 2009, along with the

1wind.nasa.gov/ICMEindex.php.
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Table 2 Number of fast-forward shocks observed by Ulysses, during 1990 – 2009, organized by different
radial and latitude intervals.

Radial distance [AU] Heliographic latitude [θ]

|θ | < 30◦ 30◦ < |θ | < 60◦ |θ | > 60◦

[1,2.5] 27 5 11

[2.5,4] 13 22 7

[4,5.5] 133 20 0

Total 173 47 18

start/end time of the events, solar-wind parameters during the ICME interval, the spacecraft
heliocentric distance, heliolatitude, among others.

Through an inspection of both IP shock and ICMEs databases, we associate each ICME
with the closest shock from the HSD list by comparing the time difference of the shock
and the disturbance of the ICME. We select events with a time difference of less than two
hours between the ICME fronts and shocks, leading to the creation of a catalog of ICME-
associated IP shocks observed by all these spacecraft.

2.2.3. SIRs Database

Stream interaction regions (SIRs) are characterized by a fast wind catching up with a slower
one. This induces a region of compression, and the total pressure (Pt ) reaches a maximum
inside. Other characteristics may also be present in SIRs, such as the compression of pro-
ton number density and the magnetic field, as well as a significant temperature increase.
The plasma flow deflection, both in the preceding and the following fast wind, is also fre-
quently observed. These properties are useful for the better identification of SIRs. We used
several catalogs of SIRs around L1: for Wind and ACE we considered the catalog developed
by Jian et al. (2006) covering the period of 1995 – 2004 (Wind) and 1998 – 2004 (ACE). For
SIRs observed by STEREO-A/B, we used the catalog provided by Jian et al. (2019) between
2007 – 2016. In the case of the Ulysses mission, we used the list of SIR events based on stud-
ies developed by Jian et al. (2008) from 1992 to 2005. For each catalog, the authors report
the start and end time of the SIRs, whether a forward/reverse shock or an ICME associated
with the SIR is detected, the total pressure across the discontinuity and the maximum value
of the solar-wind speed, proton temperature and magnetic-field magnitude. In addition, we
also use in situ observations of plasma and magnetic field, for each mission, to identify SIRs,
following the criteria mentioned above, and complement the catalogs presented.

The numbers of events and results from associating shocks, ICMEs, and SIRs as well as
the time coverage, heliocentric distance, and the sources used in this study, are all reported
in Table 1.

2.3. Latitude of Shocks Observed by Ulysses

The Ulysses orbit is highly inclined at approximately 80 degrees to the heliographic equator,
allowing it to scan the heliosphere at different heliographic latitudes and, in particular, to
pass nearly over the poles of the Sun. To investigate shock properties at different heliospheric
distances, we first analyze how many IP shocks were observed by the spacecraft within
different latitude ranges so as to not mix the latitude and radial dependencies.

To investigate the properties of the IP shocks detected by Ulysses and their behavior
throughout Solar Cycle 22 (SC22) and 23 (SC23), the second row of Figure 1 shows the
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Figure 1 First panel: the sunspot temporal variation between 1991 and 2009 (binned to 12 days). Second
panel: distribution of the IP shocks detected by Ulysses represented with a stacked histogram of the oc-
currence of the shocks for three categories of observed Heliospheric latitude θ : in blue for shocks detected
with |θ | below 30◦ , in green |θ | between 30◦ and 60◦ , and in red those observed with |θ | greater than 60◦ .
The third panel shows the Ulysses heliographic latitude of Ulysses, with the shaded area showing the time
intervals when Ulysses |θ | goes above 30◦ . Finally the last panel shows the radial position of Ulysses.

occurrence of these events. We separate these shocks into three latitude ranges, displayed in
a stacked histogram. We compare this evolution with the sunspot-number variation through-
out the whole mission in the first row (data taken from the site www.swpc.noaa.gov/). In
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Table 2, we indicate the number of all shocks during 1990 – 2009, separated within three
different radial and latitude intervals.

The occurrence of events shows a correlation with the solar activity, with a larger number
of events after the maximum of the SC22 (in 1990) and SC23 (in 2000). Next, the radial and
latitude position of Ulysses is changing with time (last two rows of Figure 1). The radial
evolution could affect the number of detected cases if the angular width of the shocks, as
seen from the Sun, evolves with distance. Next, most of the shocks were detected at low
latitudes, at less than 30◦, and at distances greater that 4 AU, with 133 shocks observed. A
possible explanation is that fast and slow winds are found at low latitude (Goldstein et al.,
1996; Neugebauer et al., 1998), creating an environment where it is easier to create a shock
even with moderately fast ICMEs. These results agree with those of González-Esparza et al.
(1996), since they found a decrease in the number of forward shocks, during 1990 – 1994,
at high latitudes (greater than 38◦). In the case of CIR-forward shocks, they found that these
events are stronger at low latitudes, but weaker and unlikely at high latitudes. We should also
note that these detections are also biased by the length spent in these latitude intervals, as
Ulysses spent comparatively little time at high latitudes. More precisely, Ulysses spent 3503
days orbiting at less than 30◦ in absolute heliographic latitude, 2100 days between 30◦ and
60◦, and only 1208 days greater than 60◦. Besides, the combination of Ulysses latitude and
solar activity modulates the number of shocks in each year. In both sets of solar minimum,
in high latitude phases, Ulysses spent many months in continuous fast coronal hole solar
wind, and therefore very few shocks were detected, in contrast to the significant number of
events even at high latitudes during the solar maximum phases, when coronal streamers and
regions of slow solar wind spanned all latitudes.

The event counting is also biased in the radial direction since Ulysses spent a total of
3673 days orbiting between 4 and 5.5 AU, while in the intervals [1,2.5] AU and [2.5,4] AU,
respectively, the spacecraft only spent 1414 and 1748 days. Considering that most of the
shocks detected at low latitudes were in the interval [4,5.5] AU, we will focus in Section 4
on this interval, which provides a large enough number of cases to investigate statistical
distributions. Besides, the other intervals, especially those closer to Earth, are covered by
the large statistics at 1 AU.

3. Multi-Spacecraft Analysis of Interplanetary Shocks at 1 AU

In this section, we focus on the results obtained for spacecraft positioned at 1 AU: ACE,
Wind and STEREO-A/B. We compare the results with each other and investigate the impor-
tance of the resulting differences. We also study the relationship between the shock parame-
ters and the location angle. While a similar study was conducted by Janvier, Démoulin, and
Dasso (2014) for shocks at 1 AU, the large coverage of years and spacecraft from the HSD
source allows us to look at the results in a more thorough way.

3.1. Comparing Spacecraft Results at 1 AU

Figure 2 shows the shock parameter distributions for all the IP shocks detected by space-
craft positioned around 1 AU, namely by ACE (the first row), Wind (the second row), and
STEREO-A/B (the third and the fourth rows). From left to right, we report the distributions
of the magnetic-field ratio, the jump in the solar-wind speed, and the proton-temperature ra-
tio at the shock. All the events reported for each spacecraft have been grouped into 24 bins.
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Figure 2 Distributions of the plasma and magnetic properties for all the IP shocks detected at 1 AU. From
left to right: the magnetic-field ratio, the solar-wind speed jump, and the proton-temperature ratio. The first
row corresponds to shocks detected by ACE, the second row to Wind, and the third and fourth rows to the
STEREO-A and B missions. The vertical dashed line indicates the median value of each distribution.

All the histograms display a normalized frequency (probability), allowing a direct compar-
ison between the different rows/columns. We indicate the median value for each histogram
with a vertical dashed line.
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Table 3 Statistical quantities from the ratio distributions of the IP shocks detected at 1 AU (see Appendix).
The parameters are: the magnetic field ratio Bd/Bu (where the subscript d is for downstream and u for
upstream), the proton density ratio Nd

p /Nu
p , the proton-temperature ratio T d

p /T u
p , the magnetosonic Mach

number MA, the velocity jump #V = Vd − Vu, and the shock velocity Vsh. The units of #V and Vsh are
km s−1.

s/c Number Most probable value Median value

Bd/Bu Nd
p /Nu

p T d
p /T u

p MA #V Vsh Bd/Bu Nd
p /Nu

p T d
p /T u

p MA #V Vsh

ACE 255 1.54 1.76 1.54 1.54 41.5 462 1.9 2.0 2.0 1.7 61.8 509

WIND 469 1.54 1.76 1.54 1.26 30.5 462 1.9 1.9 1.9 1.6 49.6 457

STA 121 1.82 1.76 1.54 1.27 30.5 374 1.9 2.4 2.0 1.4 51.9 408

STB 83 1.82 1.76 1.54 1.26 30.5 418 1.9 2.5 2.3 1.4 64.3 423

All
spacecraft

928 1.54 1.76 1.54 1.26 30.5 418 1.9 2.0 1.9 1.6 55 457

We find that most of the distributions for the same parameters display similar trends, as
seen by the shape of the histograms (Figure 2) as well as the most probable values and me-
dians (Table 3). The distributions for the speed present slight variations between spacecraft
results, probably due to the statistical fluctuations. Still, the most probable values do not
present important variations from one spacecraft to another.

More precisely, the distributions of the magnetic-field ratios start with an abrupt increase
to the peak and a tail extending toward ∼ 4. The speed jump and the temperature ratio distri-
bution show a similar tendency, with a shape similar to a Gamma distribution. Quantitative
results are summarized in Table 3. The standard deviations obtained with different space-
craft are similar, then we only report the standard deviation grouping all the spacecraft data:
σBd/Bu = 0.69, σNd

p /Nu
p

= 1, σT d
p /T u

p
= 2.62, σMA = 0.89, σ#V = 51 km s−1, and σVsh = 151

km s−1. These values are lower than the median values as shown in Table 3.
In conclusion, we do not find major differences between the 4 different spacecraft po-

sitioned at 1 AU, especially when considering the spacecraft with the highest number of
detected shocks (ACE and Wind). This is expected for ACE and Wind, which are both spa-
tially and temporally close. Within the limitation due to statistical fluctuations of STEREO
results, this is extended to broader longitude and time differences.

We further investigated the evolution of the parameters with the solar cycle and found no
significant variations with the solar cycle (not shown). This agrees with Figure 3 of Kilpua
et al. (2015), where the authors presented the solar cycle variations of annual medians of the
shock parameter between 1993 to 2013. They found no significant variations in the shock
parameters with the solar cycle, and our study confirms this.

3.2. Properties Distributions of IP Shocks, with and without a Detected ICME

Having checked that there are no significant biases between different spacecraft, we next
investigate whether shocks with a detected or a non-detected ICME are different at 1 AU.

Figure 3 shows the distributions of all the shock properties shown in Figure 2 for all
the spacecraft considered together. Since Wind and ACE are orbiting around L1, in some
cases, the same shock has been observed for both spacecraft. Therefore, for these events,
we might be adding the same shock twice in our statistics. To solve this, we compared the
starting time of each event for Wind, ACE, and STEREO-A/B. Then, we set an interval of
2 hours, |tWind − ts/c| < 2 h, as a condition to consider that two events are the same (where
the subscript “s/c” represents ACE or one of the STEREOs). We, therefore, end up keeping
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Figure 3 Distributions of the IP shock ratio properties using observations at 1 AU. From left to right:
magnetic-field ratio, solar-wind speed jump, and proton-temperature ratio. The first row indicates all the
shocks reported at 1 AU, keeping only Wind data for shocks observed by several spacecraft. The second row
corresponds to all shocks with a clearly identified ICME in the downstream region of the shock, and the
third-row shocks with SIRs detected. The dashed line indicates the median value of each distribution.

only the Wind events and removing from the list the same events observed by ACE and
STEREOs. In total, we found 235 events that met this condition and were discarded from
the overall 1 AU shock list.

In Figure 3, in the first row, we report all the IP shocks; in the second row, all the IP shocks
with a clearly identified magnetic ejecta in the downstream region of the shock; and in the
third row, IP shocks with SIRs detected. The total number for each category is indicated in
the title of each row, and the median value of each distribution is also indicated. We also
report in Table 4 the most probable value and the median value for each distribution, as well
as the median values obtained in Kilpua et al. (2015) for shocks detected with a following
ICME and shocks with a SIR detected.

Overall, the distributions of Figure 3 follow the same tendencies as reported in Figure 2,
with similarities to the results found by Janvier, Démoulin, and Dasso (2014) with fewer
shocks. However, with the higher number of cases studied here, we also find some dif-
ferences when comparing the second and third rows. For all the parameters, we find that
the spread of the distributions is larger for shocks with a detected ICME, with a tail that
is longer toward the higher values of each parameter. This is probably due to the fact that
ICME/shocks have a longer tail composed of stronger shocks than SIR/shocks since the
observations made with these spacecraft and even more with Ulysses showed that the fast
coronal hole wind (which drives SIRs) has an upper limit of speeds around 800 km s−1 while
ICME shocks can exceed this, with occasional events exceeding 1000 km s−1. This implies
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that the width of the distribution of the parameters is smaller in the case of the shocks with
a detected SIR.

Table 4 shows that our values are similar to those reported in Kilpua et al. (2015) for
shocks detected with a following ICME. The magnetic field, proton density ratio, and speed
shock are the same. However, the Mach number is higher (2.1) for Kilpua et al. (2015)
compared to our value of 1.7.

In the case of shocks with detected SIRs, the values are similar, with the exception of the
shock speed and Mach number that are higher for Kilpua et al. (2015). The standard devi-
ations do not present important changes for each set of data (they are similar to the values
given in Section 3.1). Furthermore, Kilpua et al. (2015) found that CME-driven shocks are,
on average, slightly stronger and faster and show broader distributions of shock parameters
than the shocks driven by SIRs. We found the same result in our sample.

The similarity of the distribution shapes, as well as the proximity in the values of the max-
imum values for all the parameters, indicate that the most typical shocks with and without a
detected ICME are similar therefore confirming the conclusion from Janvier, Démoulin, and
Dasso (2014) that shocks at 1 AU are most likely to be ICME-driven, while the detection
of magnetic ejecta is not necessarily made in situ. Indeed, the results derived by Richardson
(2018) and Lai et al. (2012) show that the shocks driven by ICMEs often form well inside 1
AU. Furthermore, the rate of shocks associated with ICMEs only changes slightly with solar
distance, increasing from 0.72 to 1 AU, then decreasing slightly beyond 1 AU (Jian et al.,
2008). In contrast, the occurrence of shocks associated with SIRs increases with heliocen-
tric distance. They are less frequent within 0.5 AU of the Sun (at a low rate of around one
shock every 200 days) than at 0.5 – 1 AU (around one shock per 100 days to the Sun), and
by 3 – 5 AU, over 90% of interaction regions were found to have forward shocks and 75%
have reverse shocks, far higher rates than found at 1 AU or at Helios (Richardson, 2018).
Indeed, SIR-driven shocks were reported to start forming at 0.4 AU (Lai et al., 2012), and
the shock association rate with SIRs increases rapidly, from 3% to 91%, as they evolve from
0.72 to 5.3 AU (Jian et al., 2008).

3.3. Geometrical Properties of the Shocks

In the previous studies by Janvier, Démoulin, and Dasso (2014) and Janvier et al. (2015),
the generic shape of the shock front of ICMEs was characterized by a statistical study of
shock orientations from in situ spacecraft data at L1. To do so, the authors introduced the
location angle λ defined as the angle between the shock normal n̂shock and the radial direction
−x̂GSE. The location angle λ can be directly deduced from the components of the normal
vector n̂shock as:

tanλ =
√

n2
y + n2

z /nx. (1)

For ICME shocks, this parameter is linked to the relative position of the spacecraft cross-
ing the shock. If the location angle λ ∼ 0◦, then the spacecraft has crossed the IP shock close
to its apex, while an increasing value of |λ| up to 90◦ means that the spacecraft is crossing
away from the “nose” of the shock (see Figure 4a).

It is possible to deduce the mean shape of the shock front comparing between the ob-
served distribution of the shock orientations and the synthetic distribution of the parameter
λ. The distribution of the location angle can then be used to infer the general structure of the
shock in front of ICMEs (see, e.g., Janvier, Démoulin, and Dasso, 2014). Furthermore, the
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Figure 4 Illustration of the generic shape of the shock front represented by geometric values in GSE coor-
dinates: a) the shock surface is represented here as driven by an ICME. b) The location angle λ is the angle
between the shock normal vector n̂shock and the radial direction −x̂GSE, and the inclination angle i measures
the inclination between the projected vector n̂shock,yz and the direction ŷ.

Figure 5 Distributions of the location angle λ using observations at 1 AU. From left to right: all shocks, the
next panel corresponds to all shocks with an ICME detected, the third panel the shocks with detected SIRs,
and the last panel shocks without detected ICMEs/SIRs.

location angle can be used to study the distribution of the shock properties along the shock,
from the nose to the wings (see, e.g., Démoulin et al., 2016).

Figure 5 shows the distribution of the λ angle for shocks detected at 1 AU for each
category. We found similar distributions for shocks detected with ICMEs and those with
non-detected ICMEs. Both distributions have similar shape and the same trend, with an
abrupt increase at low |λ| values and a similar peak location. A slight difference is for
the tails. The distribution of shocks with detected SIRs indicates that there are less shocks
associated with SIRs for large |λ| values.

A second parameter is the inclination angle i on the ecliptic, introduced to quantify the
inclination between the projected vector n̂shock,yz (orthogonal to −x̂GSE) and the direction
ŷ (defining i = 0 in GSE coordinates), directed toward the solar east, where i ranges from
−180◦ to 180◦ (see Figure 4b).

With the coordinate system for spacecraft near Earth, the x-axis is toward the Sun, and
the z-axis is directed northward, while y-axis completes the orthonormal direct base. We
define the value of i as:

i = atan2(nz,ny) . (2)

In the RTN system, R is radially outward from Sun. T is roughly along the planetary
orbital direction; N is northward; and the RN plane contains the solar rotation axis. Keeping
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Figure 6 Correlations between λ and the shock parameters for different datasets at 1 AU. The first row
corresponds to all IP shocks, the second row to shocks associated with an ICME, and the third row to shocks
with detected SIR. In blue are shocks with their normal mostly directed in the solar east direction (with i
between [320◦,40◦] with GSE coordinates), and in red in the west direction (i between [140◦,220◦]). The
Pearson, Cp, and Spearman, Cs, correlation coefficients are given, as well as the fit function.

the solar east for the origin of i:

i = atan2(nN,−nT ) . (3)

Figure 6 shows the correlations between the λ angle and the shock parameters (magnetic-
field ratio, speed jump, and proton-temperature ratio) at 1 AU for all the IP shocks in the
first row, shocks with a detected ICME in the second row, and shocks with a detected SIR
in the third row. The Pearson and Spearman coefficients (Cp and Cs) are given for each
distribution as well as the linear fitting function. The red/blue codes east/west directions.
We analyze below first the red/blue results together before investigating a possible east/west
asymmetry.

We examined possible tendencies between the shock parameters with the location angle
λ along the shock structure. For the whole data set, the absolute values of the correlation
coefficients show that none of the shock parameters, apart from Vsh, is correlated with the
location λ angle. As in Janvier, Démoulin, and Dasso (2014), the shock speed, Vsh, is related
to its local radial velocity, Vρ , away from the Sun, with the expression Vsh = Vρ cos(λ). In the
simplest case of a self-similar expansion of an ICME propagating through the solar wind, the
outward velocity of the ICME is expected to be radial. In this context, we expect a cos(λ)-
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dependence of Vsh, where Vρ is independent of λ with shocks. So, the weak dependence of
Vsh is a projection effect.

We investigate a possible asymmetry between the shape of the ICME shock, related to the
interaction with the Parker spiral, so a possible east/west asymmetry. The east/west direction
is defined by the solar convention. For that, we select from the whole data set two ranges of i:
in blue color for those shocks where the angle i is between [320◦,40◦] in GSE coordinates,
corresponding to the east direction (±40◦), and in red color for those shocks with i between
[140◦,220◦], corresponding to the west direction. We did not find a significant east-west
asymmetry (only three parameters are shown in Figure 6, while similar results are obtained
for the other plasma parameters as the ones included in Table 4).

In summary, having found no relevant correlations between the shocks parameters and
λ, we confirm with a bigger sample of IP shocks the results previously found by Janvier,
Démoulin, and Dasso (2014). The shock shape, deduced from λ distribution, does not de-
pend on any parameter of the shocks, i.e., statistically, the shock has a comparable shape
regardless of its ICME driver.

4. Statistical Analysis of Shock Properties at Different Heliospheric
Distances

In the following section, we analyze the distributions of IP shocks properties and their pos-
sible evolution at different heliocentric distances using Helios-1/2, 1 AU spacecraft, and
Ulysses data for all the IP shocks detected at different intervals of distances from 0.3 to 5.5
AU.

In Figure 7, we present the distributions of the shock properties reported at [0.3,0.8] AU
by the Helios missions, then at 1 AU and by Ulysses spacecraft at three different distances
intervals, [1,2.5], [2.5,4], and [4,5.5] AU, and also at low latitudes ±30◦ degrees. For the
cases at [0.3, 0.8] AU, [1,2.5] and [2.5,4] AU the histograms present irregular shapes due to
the low number of events.

4.1. Evolution of Shock Properties with Solar Distance

The distributions of the shock parameters are shown as a function of the solar distance in
Figure 7. To outline the radial variation of the mean and median values of the shock prop-
erties, we have fitted these quantities using a quadratic regression (Figure 8). We separate
shocks with an ICME, solid-line, and shocks without an ICME (excluding the SIR shocks),
dotted line. For both data sets, the green symbols and lines indicate the mean values, and the
red symbols and lines represent the median values.

The colored symbols in Figure 8 show more deviations of the mean than the median
compared to the global change with distance outlined by the quadratic regressions. Indeed,
Figure 3 shows distributions with elongated tails for large values. These tails have a low
number of cases, so they are more affected by statistical noise than the distribution core. This
result at 1 AU extends to other distances (Figure 7). The mean is sensitive to the presence
of large values in the tail, while the median is more robust to these outliers, then the results
with the median are more robust to the statistical fluctuations, so medians are more trustable.

With the quadratic fit, which has only three free parameters, the results, obtained in five
distance intervals, are coupled together. This implies that the fitted polynomia are less sen-
sitive to statistical fluctuations than within individual intervals. In particular, the fits of the
means and of the medians are nearby with all the parameters (Figure 8). Then, while the
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Figure 8 Variation of the mean (green line) and median (red line) values of the shock ratio properties, from
0.3 to 5.5 AU, for shocks with ICMEs (solid line) and shocks without ICMEs (excluding the SIR shocks)
detected (dotted line). In each panel, the general trend of the mean and median values are indicated using a
quadratic regression, and the standard deviation of each point is indicated as error bars.

number of shocks is limited, especially with Ulysses data, the quadratic fits are expected to
provide robust enough results.

While the fits are quadratic, the results for all parameters are nearly linear with distance.
The largest curvature is obtained with speed jump #V , but within the error bars this cur-
vature is likely not trustable. The field ratio, Bd/Bu, has the largest increase with distance.
This increase is still relatively modest, about a factor of 1.17 from 0.5 to 5 AU. This means
that Bup is decreasing faster than Bdown with the distance. This may be due to the strong
decrease of the magnetic field in the ambient solar wind with distance from the Sun, as well
as the greater presence of rarefaction regions between SIRs reducing the background field at
further distances. Both the speed jump #V and the shock speed have a moderate decrease
by a factor of 0.45 and 0.89 from 0.5 to 5 AU, respectively. Other parameters remain con-
stant within the error bars. We also investigated the radial variations of the distributions of
IP shock properties with a detected SIR (not shown here). However, we found no significant
evolution with distance, probably, due to the few events detected.

In summary, the shock properties have a weak evolution with heliocentric distances. This
agrees with results obtained by Lai et al. (2012) of radial variation of IP shocks from 0.2 to
1 AU. This weak evolution of the shock parameters contrasts with the intrinsic change of
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Figure 9 Distributions of the location angle λ using observations at 1 AU with on the left all shocks reported
at 1 AU, and on the right, all shocks with an ICME detected behind. The shock normals directed eastward,
with i between [320◦,40◦], are set to artificial negative λ values and are shown in blue. The shock normals
directed westward, i between [140◦,220◦] are set to positive λ values and are shown in red.

Figure 10 Distributions of the location angle λ for shocks with detected SIRs at 1 AU and [4,5.5] AU, respec-
tively. The blue color is for those shocks where the angle i is between [320◦,40◦] (shock normal towards east
direction, λ set artificially negative), and the red color for those shocks with i between [140◦,220◦] (shock
normal toward the west direction, λ positive).

some parameters, like magnetic-field strength, plasma density and temperature, since they
change by a factor of 10 to 100 between 0.5 and 5 AU.

We also investigated the correlations between the location angle λ and shock parameters,
detected from 0.3 to 5.5 AU (not shown). Similarly to 1 AU results (Figure 6), we found
no relevant correlation between any shock parameters, apart from Vsh and λ. The slight
dependency between the shock speed (Vsh) with λ is shown by both correlation coefficients
|Cp| and |Cs| greater than 0.3. They increase slightly with solar distance since |Cp| and |Cs|
are between 0.3 and 0.5, between 2 and 5 AU. We interpret this dependence as at 1 AU
(Section 3.2).

4.2. Distribution of the Location Angle λ

Considering the number of shocks detected at 1 AU in our study (720 events), we are extend-
ing the shocks database from Janvier, Démoulin, and Dasso (2014) to obtain more reliable
results. Since most of the shocks, detected from Ulysses, were between 4 and 5.5 AU and
at low latitudes ±30◦, in the present section, we will focus on this interval. To further in-
vestigate a possible asymmetry between the shape of the ICME/shock, we have separated
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eastward and westward values as an artificial construction with the east/west solar direction
of the shock normal. In Figure 9, the λ distributions for those shocks where the angle i is
between [320◦,40◦], corresponding to the east solar direction (±40◦), are in blue, and for
those shocks with i between [140◦,220◦], corresponding to the west solar direction (±40◦),
are in red. The λ values are separated in negative (red) and positive (blue) to investigate the
shape asymmetry of the ICME/shock.

In both directions, east and west, we found similar distributions for all shocks detected at
1 AU (Figure 9, left panel), so there is no indication of a bias induced by the Parker spiral.
The low number of ICME shocks (middle panel) detected for small values of |λ| values can
be explained by the small extension of the shock surface near the apex (Janvier, Démoulin,
and Dasso, 2014). So that there is less chance of crossing the shock near its apex than other
parts of the structure. Next, for large values of |λ|, between 50◦ and 60◦, there are more
shocks without than with ICME behind (not shown). Indeed, when a spacecraft crosses the
structures farther from the apex, the encounter with the following ICME is likely too near its
boundary to detect the ICME or even the crossing can be outside the ICME. Then, shocks
with large |λ| values are expected to be more associated with non-detected ICMEs.

In Figure 10, we plotted the λ distributions, with 15 bins, for all shocks detected with
SIRs at 1 AU and between 4 and 5.5 AU. As the number of cases at 1 AU is reduced to
about the number observed between 4 and 5.5 AU, the distribution becomes less regular.
Despite the limited statistics, one would expect more westward-oriented shock events with
SIRs compared to eastward-oriented ones, given the spiral geometry of interaction regions
in the ideal corotating geometry, and, indeed, this is the case by a factor of two at both
distances.

From Ulysses data, most shocks have no detected ICME behind them, while it is the
opposite at and below 1 AU. Indeed, with Ulysses data, SIRs are the primary drivers of FF
shocks (34%), while ICMEs represent only 17%, so the rest, 49% have no detected structure
behind them. Furthermore, from 1 to 5 AU, the fraction of shocks with SIRs increased
slightly from 21% to 34%, and the fraction of shocks with ICMEs decreased from 47%
to 17%. A possible interpretation is that shocks detected by Ulysses are most likely to be
CIR/SIR, as the interaction between fast and slow winds needs time, so distance, to build
up in a strong shock. In contrast, ICMEs are typically launched fast from the Sun; then
they progressively slow down toward the surrounding solar speed. Then, ICME shocks are
expected to be stronger in the inner heliosphere. Then, shocks within 1 AU are expected to
be dominantly ICME driven, while those detected by Ulysses are most likely to be CIR/SIR
driven.

5. Conclusions

The main aim of this paper is to present a statistical study of a large number of shocks to
understand the evolution of shock properties with heliospheric distance, as well as to study
if there is a possible preferential orientation of shocks as a function of the inclination angle
i and the location angle λ.

Our study is based on a series of catalogs reporting parameters associated with ICMEs,
IP shocks, and SIRs detected at several heliocentric distances, from 0.29 to 0.99 AU with
Helios-1/2; near 1 AU using Wind, ACE, and STEREO-A/B; and 1.3 to 5.4 AU with Ulysses.
We developed a multi-spacecraft analysis of interplanetary shocks at 1 AU to investigate
spacecraft biases. We present a comparison between the shock normal vectors, for those
events detected at 1 AU by Wind, reported in two different databases: from the Heliospheric
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Shock Database and CfA Interplanetary Shock Database. From this comparison, we found
a strong correlation (above 0.8) between the normal components from the HSD and the
shock normal methods reported in CfA database. This result gave us confidence that the
Heliospheric Shock Database offers us quite reliable results.

We do not find significant differences, in the shock properties, for spacecraft positioned
at 1 AU, as expected. We investigated the distribution of all shocks with detected and non-
detected ICMEs at 1 AU. Shocks associated with detected ICME showed higher mean values
of the downstream-to-upstream ratios of the shock for the magnetic-field strength, density,
and temperature than the shocks without a detected ICME. The obtained result that faster and
stronger shocks are associated with ICMEs agrees with several related studies (Janvier et al.,
2019, and references therein). Moreover, the similarity of the shock distributions reinforces
the conclusion from Janvier, Démoulin, and Dasso (2014) that shocks at 1 AU are most
likely to be ICME-driven, while the detection of a magnetic ejecta is not necessarily made
in situ (the shock being more extended ortho-radially than the magnetic ejecta). Next, we
examined the relationship between the shock properties with the location angle λ, which
defines, for a given shock shape, the location of the spacecraft crossing the ICME/shock
structure. In accordance with the results found by Janvier, Démoulin, and Dasso (2014),
with a bigger sample of shocks, we do not find the relation between the shock parameters
with the location angle, so the shock front has statistically uniform properties.

We next analyzed the shock properties by an interval of latitude with Ulysses. We found
that most shocks were detected at low latitudes within ±30◦ and beyond 4 AU. We also
studied the distributions of shock properties and their possible evolution with distance from
the Sun with Helios-1/2, 1 AU missions, and Ulysses (latitude below 30◦) spacecraft. We
found at most 15% variation with solar distance (0.5 – 5 AU) in the parameter ratios at the
shock. This is in contrast with a typical factor of 10 or 100, depending on the parameter
of the corresponding plasma parameters in the solar wind and in ICMEs. We found no
relevant variations in the λ distributions with heliocentric distance, as well as the preferential
direction of n̂shock around the Sun apex line, by separating east/west oriented ICME/shocks.
In contrast, SIR/shocks are about twice more numerous with a westward than eastward shock
normal orientation.

We have studied the variation, spatial and temporal, of the distribution of shock prop-
erties from several space missions. Our statistical analysis developed in this study can be
applied to understand the evolution of ICME/shocks with distance in the inner Heliosphere.
We need a consistent set of in-situ observations to obtain more reliable results. In that sense,
new missions such as Parker Solar Probe (Case et al., 2020) and Solar Orbiter (Müller et al.,
2020) will be of great help in studying the evolution and propagation of ICMEs and inter-
planetary shocks at closer solar distances.

Appendix: How Well is the Shock Normal Determined?

In the present study, we used the IP shock catalog provided by the Heliospheric Shock
Database (HSD) maintained at the University of Helsinki to calculate the location angle λ
and compare it using different datasets of shock normal to check whether it is a quantity that
is well-defined. Two methods to identify shocks have been used to construct this database:
(1) through a visual inspection of solar-wind plasma and magnetic-field parameters, simul-
taneously looking for sudden jumps in the plasma and magnetic field parameters. These
jumps should satisfy the shock wave signatures to be considered as forward (FF) or fast re-
verse shock (FR), and (2) using an automated shock detection machine-learning algorithm
called IPSVM (InterPlanetary Support Vector Machine) (Isavnin, 2017).
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According to the documentation of the HSD, the shock normal vector (n̂shock) is calcu-
lated using the mixed-mode method (MD3). This method follows the conditions that the
cross product of the upstream and downstream magnetic fields should be perpendicular to
the shock normal, provided there are no gaps in the velocity components. In the case of a
data gap in the velocity components, the normal vector is calculated using magnetic-field
coplanarity, the most widely used method. It relies on the coplanarity theorem and is based
on the idea that the normal vector to a planar surface can be determined if two vectors lie
within this surface.

For compressible shocks, the magnetic field on both sides of the shock and the shock nor-
mal all lie in the same plane. Thus, a variety of vectors lie in the shock plane. These include
the change in magnetic field, the cross-product of the upstream and downstream magnetic
field (which is perpendicular to the coplanarity plane), and the cross-product between the
upstream or downstream magnetic field and their difference with the change in bulk velocity
(Paschmann and Schwartz, 2000 and references therein). The magnetic coplanarity normal
use the cross-product of the upstream and downstream magnetic field, and although it is
easy to apply, it fails for θBn = 0◦ or 90◦. Regardless of the method used to determine the
shock normal vector and related parameters, its determination may have significant errors
depending on the upstream and downstream values chosen for each shock. In order to obtain
the correct results of the shock parameters, the shock has to be entirely excluded from the
upstream and downstream data points and not consider disturbances unrelated to the shock.
However, the upstream and downstream intervals vary depending on the shock, and in most
cases, there are no well-defined criteria for choosing these intervals.

We then calculated the angle λ from the normal shock vectors applying Equation 1. This
database has the advantage of applying the same method to a large set of spacecraft data (see
Section 2) and therefore ensures consistency throughout the analysis. However, other authors
have also worked on the detection as well as the characterization of the shock parameters,
including the normal vector that we use to obtain the location angle. In the following, we,
therefore, compare different available datasets of shock normal to check whether it is a
quantity that is well determined.

Shocks at 1 AU

For shocks detected at 1 AU, the CfA Interplanetary Shock Database2 provides IP shocks ob-
served by the Wind spacecraft. Therefore, in the following, we explore the different methods
used in this database and compare the location angle outputs with that of the Heliospheric
Shock Database.

In the CfA Interplanetary Shock Database, the events are listed by year with a detailed
analysis for each shock detected. Each shock was analyzed with the shock normal vectors
derived by three methods: magnetic coplanarity (MC), velocity coplanarity (VC), and three
mixed mode (MX1).

The velocity coplanarity (VC), not used in the Heliospheric database, offers a good ap-
proximation to the normal vector, which is valid at high Mach numbers and for θBn near 0◦

or 90◦ (Daly and Paschmann, 2000). The three mixed mode method, referred to as MX1 in
the following, requires both plasma and field data to calculate the components of the shock
normal vector. For this, each component of the upstream, downstream, and magnitude of the
magnetic field is used.

2lweb.cfa.harvard.edu/shocks/.
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Figure 11 Correlations between each component of the shock normal, calculated with three methods (the
CfA shock database), MC, VC, and MX1, with the mixed mode method (Heliospheric Shock Database) (see
Section 2.2). For each graph, we have indicated the Pearson and Spearman correlation coefficients, Cp and
Cs.

Figure 12 Correlation between
the λ derived by the mixed mode
method (λHSD) with λ calculated
from the MX1 (λMX1). The
Pearson and Spearman
correlation coefficients have been
added in the top left corner.

Through a comparative analysis, we selected events with 1 hour or less difference be-
tween the detection time reported in both catalogs. Most events can be found in both cat-
alogs, so we ended up with 358 total events, around 69% of the total amount of events
reported in the Heliospheric Shock Database.
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Figure 11 shows the correlations between each component of the normal vector (Nx ,
Ny , Nz) from the Heliospheric Shock Database with the normal component of the CfA
Interplanetary Shock Database from each method: (NxMC, NyMC, NzMC) for the magnetic
coplanarity method, (NxVC, NyVC, NzVC) for the velocity coplanarity method and (NxMX1,
NyMX1, NzMX1) for the three mixed mode method.

We use the absolute value of the x-component to compare positive values. These compo-
nents are grouped in a small region (Figure 11, right panels). We find that the MC method
shows the lowest correlation with the results from the HSD, as shown in the first row, and the
MX1 method shows the best correlations for all components, with Pearson and Spearman
correlation around 0.7 ∼ 0.8 for all components.

In Figure 12, we show the correlation between the location angle derived by the shock
normal vector from the mixed mode method (λHSD reported in the Heliospheric Shock
Database), with the location angle derived by the shock normal vector from the MX1 method
(λMX1, reported in the CfA Interplanetary Shock Database). Both Pearson and Spearman co-
efficients (Cp and Cs) indicate a strong correlation between both λ values with 0.83 and 0.84,
respectively.

In summary, we do not find significant differences between the λ values derived by dif-
ferent shock normal methods. The strongest correlations are obtained, as expected, for the
mixed mode method used for both the HSD and the CfA Interplanetary shock database.
Since the results are highly correlated, with correlation coefficients above 0.8, this compari-
son gives us confidence that the Heliospheric Shock Database offers us quite reliable results
while also providing broad coverage of several spacecraft at different heliodistances.
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5Conclusiones y comentarios finales

El objetivo principal de esta tesis fue presentar un estudio estadístico de EMCs y choques
interplanetarios observados por distintas misiones espaciales, para entender la evolución que
presentan estas estructuras en toda la heliosfera interna. Para llevarlo a acabo usamos medi-
ciones in-situ de plasma y campo magnético de las misiones Wind y STEREO-A/B, así como a
través de una serie de catálogos que reportan los parámetros asociados con EMCs y choques IPs
detectados desde 0.29 hasta 1.54 UA.

En la primera parte de este estudio, nos enfocamos en comprender la estructura magnética
interna en las EMCs y las propiedades intrínsecas de los obstáculos magnéticos a 1 UA. Para
ello, analizamos los datos de plasma y campo magnético, así como los distintos catálogos de
EMCs detectadas por STEREO-A/B (2007-2016) y Wind (2016-2021) durante tres ciclos solares,
finales del SC22 (1995-1996), SC23 (1996-2008) y SC24 (2008-2021). Se llevo a cabo un
estudio de la variación de las EMCs, dependiendo de su clasificación, ya sean aquellos eventos
donde no presentan rotaciones bien definidas en los componentes de su campo magnético (E),
aquellos eventos complejos (Cx), o con una rotación bien definida (FRs). Durante el periodo
de tiempo de estudio, encontramos que existe una mayor ocurrencia en detectarse aquellas
EMCs que presentan una configuración tipo flux-rope, con un 65% respecto del total de eventos.
Durante el ciclo solar 23 y 24, como era de esperarse, la frecuencia de los eventos sigue el ciclo
solar. Además, existe un mayor incremento en aquellos eventos que presentan una configuración
magnética interna más compleja (E y Cx) durante el máximo solar, lo que parece consistente de
que este tipo de eventos están ligados con regiones activas magnéticamente complejas.
Respecto a los tipo F, el 35.3% corresponden flux-ropes que exhiben las típicas rotaciones de un
flux-rope ideal con un geometría axialmente simétrica. En el caso de los eventos F

≠ (16.7%) y
F

+ (13%), son cuerdas de flujo que son atravesadas por la nave espacial con un parámetro de
impacto muy grande, por lo tanto, no se detecta una rotación completa del campo magnético
(Demoulin et al., 2013; Nieves-Chinchilla et al., 2019).
Ahora bien, para cuantificar el grado de distorsión que experimentan estas estructuras a 1
UA, introducimos el concepto de parámetro de distorsión y velocidad de expansión, que son
valores evaluados durante la duración del obstáculo magnético. En ambos ciclos solares, no se
observó una tendencia clara de que las EMCs sufren alguna compresión, tanto en el frente o
reverso. Sin embargo, se observó que las EMCs exhiben una mayor expansión en la velocidad
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de expansión durante el máximo del ciclo solar. Encontramos que el 53% de los casos presentan
una compresión en el frente de la estructura, mientras se va expandiendo. Este es el panorama
más aceptado dentro de la comunidad, ya que existen algunos modelos de nubes magnéticas
donde consideran una velocidad de expansión positiva dentro de la estructura Lynnyk and
Vandas (2009). Por otro lado, casos con una expansión negativa pero una compresión en el
reverso pudiera deberse a la curvatura que presenta la sección transversal del flux-rope en el
paso de la nave espacial.
Por otro lado, es importante resaltar algunos trabajos que han abordado la asimetría en los
perfiles de la intensidad de campo magnético como una consecuencia de la expansión de las NMs.
Démoulin et al. (2008) mostraron que la expansión en estas estructuras tiene como resultado
que el campo magnético en la parte delantera, de la NM, es más fuerte que en la trasera,
nombrando este efecto como "aging" (efecto envejecimiento). El efecto de "envejecimiento"
se refiere al cambio en las características de la EMC durante el tránsito de la nave espacial a
través de la estructura de la EMC, dicho cambio se debe principalmente a la expansión de la
EMC. Adicionalmente, Démoulin and Dasso (2009) demostraron que la rápida disminución en
la presión total del viento solar, con la distancia heliocéntrica, es el principal impulsor en la
expansión del FR. Por otro lado, Corona-Romero and Riley (2020) a través de un formalismo
semi-empírico, discuten los efectos que tiene la trayectoria de la nave espacial sobre el perfil del
campo magnético observado. Encontrando que, la asimetría/simetría en los perfiles de campo
magnético esta directamente relacionado con una expansión de desaceleración pequeña/grande
de las EMCs observadas. Sin embargo, los distintos escenarios que se presentan aquí respecto a la
distorsión en la estructura interna de las EMCs evidencian el grado de distorsión o deformación
que experimentan estas estructuras a 1 UA, y este tipo de resultados mostrados en este trabajo
pueden contribuir en gran medida a la comprensión de la evolución de las EMCs y NMs.

La segunda parte de esta tesis fue presentar un estudio estadístico de un gran conjunto de
choques IPs detectados por diferentes misiones espaciales situadas a distintas distancias heliocén-
tricas: de 0.3 a 0.8 UA por Helios-1/2; cerca de 1 UA usando Wind, ACE y STEREO-A/B; y de
1.3 a 5.4 UA por la misión Ulysses. Por un lado, desarrollamos un análisis multi-nave de choques
detectados a 1 UA para investigar los sesgos de las naves espaciales, obteniendo resultados
similares. Sin embargo, las distribuciones de las propiedades de los choques presentaron una
mayor dispersión en aquellos eventos de choques con EMCs que con RICs asociadas. Esto puede
deberse al hecho de que las EMC/choques tienen una cola más larga causada por choques
más intensos que aquellos eventos de RIC/choques, ya que las observaciones realizadas por
las naves espaciales situadas a 1 UA y por Ulysses, mostraron que el viento rápido del agujero
coronal (que impulsa las RICs) tienen un límite superior de alrededor de 800 km/ mientras que
los EMC/choques llegan a exceder velocidades de 1000 km/s. Adicionalmente, investigamos
las variaciones de las propiedades de los choques, asociados con EMCs y RICs, a diferentes
distancias heliocéntricas, desde 0.3 hasta 5.4 UA. Los resultados obtenidos no mostraron una
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variación significativa con la distancia. Sin embargo, el número de choques asociados con RICs
incrementan con la distancia de 1 a 5 UA un 21% a 34%, mientras que los choques asociados
con EMCs decrecen un 47% a 17%. La mayoría de los choques observados por Ulysses fueron
detectados a bajas latitudes (±30¶) y a distancias mayores a 4 UA. Una posible interpretación es
que los choques están asociados con regiones de interacción, debido a que la interacción entre
los vientos rápidos y lentos necesitan tiempo, y por lo tanto distancia para acumularse en un
choque intenso. Por el contrario, las EMCs son expulsadas desde el Sol donde progresivamente
disminuye su velocidad con la velocidad del viento solar ambiente. Por lo que se espera que los
choques hasta 1 UA sean predominantemente impulsados por EMCs, mientras que los choques
detectados a distancias más lejanas probablemente sean impulsados por RICs.
Finalmente, no encontramos variaciones relevantes en las distribuciones del ángulo entre la
dirección del choque con la dirección radial, ni evidencia de una dirección preferencial del vector
normal del choque al separar los choques/ICME orientados al este/oeste solar. En contraste,
los choques asociados con RICs fueron aproximadamente dos veces más numerosos, con una
orientación normal de choque hacia el oeste que hacia el este. A pesar de que las estadísticas
son limitadas, uno podría esperar más eventos de choques con RICs orientados hacia el oeste,
en comparación con choques orientados hacia el este. Es decir, existe una ligera asimetría
inducida por la espiral de Parker para los eventos observados de RICs, mientras que para las
EMCs, ninguna.

El análisis estadístico desarrollado en esta tesis puede ser aplicado para entender la evolución
de los choques IPs a través de toda la heliosfera interna. Sin embargo, es necesario un conjunto
consistente de observaciones in-situ para obtener resultados más confiables. En este sentido,
las nuevas misiones espaciales como la sonda espacial Parker o Solar Orbiter, que viajan a
distancias más cercanas al Sol que las misiones actuales, serán de gran ayuda para comprender
la evolución y propagación de las EMCs y choques interplanetarios a distancias solares más
cercanas.
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