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Capitulo 1

Introduccion

1.1 El Sol

Los puntos bnllantes que vemos en la boveda celeste pueden ser planetas, estrellas,
galaxias, entre otros cuerpos celestes, y han sido observados por el humano desde hace
ya muchos aflos. La ventana con la que observamos a esos puntos brillantes
directamente con los ojos est4 en el rango espectral del visible el cual es muy pequefio,
sin embargo a partir de 1945 la astronomia abri6 este rango para observar al espacio
tanto en emision radio como en rayos X y rayos gamma. Con estas frecuencias tan altas
y con la ayuda de instrumentos, se ha podido monitorear al medio interplanetario, al Sol
y al Universo en general.

Actualmente para estudiar tanto al Universo como al medio interplanetario (MI)
contamos con las misiones espaciales, las cuales se han convertido en una herramienta
principal en la exploracién del espacio.

Estas misiones espaciales trabajan con observatorios o laboratorios en la Tierra, en
donde se procesa y se analiza la informacién que mandan las naves que se encuentran
en el espacio. Los instrumentos con los que se equipan a las naves espaciales son de
gran utilidad ya que son capaces de elaborar mediciones en el lugar de observacion; a
este tipo de mediciones se les llaman mediciones in situ; y debido a que las naves se
pueden mover en diferentes direcciones del espacio, y a que existen varios tipos de
instrumentos de observacion, porque dependiendo de los objetivos de la misidn se
eligen los instrumentos, las misiones espaciales tienen diversas altemativas para
explorar al espacio.

Uno de los resultados mas importantes que han aportado las mediciones in situ, es el
abandono a la idea que consideraba al medio interplanetario vacio, ya que las
mediciones mostraron que el MI estd permeado por un plasma, el cual delimita el
territorio de nuestro sistema solar formando una cavidad conocida como heliosfera.
Extendiendo asi esta misma idea para todo el Universo, en el sentido que la mayoria de
las estrellas también delimitan sus territorios con la emisién de un “viento” semejante al
que emite el Sol (vienfo solar), tenemos como consecuencia que el Universo se
encuentre parcelado.

La idea de la existencia del viento solar fue propuesta teéricamente por Eugene N.
Parker en 1958 (Dynamics of the interplanetary gas and magnetic flelds, Astrophys. J.,
1958) y fue corroborada en 1959 por las naves espaciales rusas Lunik 2 y 3. La teoria de
Parker consiste en tener un flujo de plasma proveniente del Sol que barre continuamente
a todo el MI propagandose a velocidades supermagnetosénicas (mayores a 300 km/s).
Parker nombr6 a este flujo de plasma solar como viento solar.

Como el viento solar se encuentra en estado de plasma veamos de una manera muy
concisa a qué nos refeimos cuando hablamos de un material que se encuentra en este
estado.

Al estado de plasma se le ha llamado también el cuarto estado de la materia; en él la
materia se encuentra ionizada y en un estado de cuasi-neutralidad, es decir, contiene la
misma cantidad de iones como de electrones libres, con lo que el material se vuelve
muy sensible tanto a campos magnéticos como a campos eléctricos externos.




En general un plasma es un gas ionizado y no necesariamente debe encontrarse 100%
ionizado, de hecho existen plasmas con un 1% de gas ionizado (Boyd ef al., 2003). Pero
lo que si es caracteristico en un plasma es la temperatura, ya que un gas al estar a altas
temperaturas se ioniza.

Los plasmas de alta conductividad estan confinados por sus propios campos
magnéticos, los cuales no permiten que se mezclen unos con otros. El hecho de que no
se mezclen, se debe a que los plasmas mantienen las lineas de su campo magnético con
ellos todo el tiempo, es decir, si un plasma se mueve arrastra con €l sus lineas
magnéticas, no permitiendo asi que otros plasmas interaccionen con su interior.

El conocimiento de que el 99% del Universo esta en estado de plasma hace que éste se
encuentre magnetizado en todo su largo y en todo su ancho, ya que existen campos
magnéticos en todas las direcciones del espacio.

Con el tiempo los avances tecnoldgicos, como las misiones espaciales, han ayudado a
observar al medio interplanetario mas de cerca, descubriendo que éste se encuentra
parcelado debido a que existe una interaccién permanente entre los plasmas, los cuales
defienden sus territorios por fronteras muy dinamicas.

Las estrellas son la fuente del plasma en el espacio, ya que en el nucleo de ellas la
presién térmica es muy alta, las densidades son de cientos de veces la presién del agua,
y la temperatura es de cerca de 16 millones de grados Kelvin (K). Con estas
condiciones existen reacciones termonucleares de fusion en las que los nucleos de los
dtomos de hidrégeno se funden para formar nicleos de helio. En este proceso hay
pérdida de masa que se convierte en energia; la cual se produce continuamente en el
nicleo de las estrellas e impide que estas se colapsen manteniéndolas en estado de
plasma.

Do

Figura 1.1 Estructura
solar. El micleo, la zona
de radiacién, la zona
convectiva, la fotosfera,
la cromosfera, y la
corona solar.

http://image.gsfc.nasa.gov/poetry//workbook/page5.html




En el caso de nuestro Sol los fotones se propagan hacia afuera del Sol a través de una
zona de radiacion en donde la temperatura desciende de 107 K a 5x10° K en los limites
de la zona convectiva, ver figura 1.1, y justo encima de esta zona esta la fotosfera, que
es la superficie visible del Sol, en el sentido de que los fotones en el espectro visible
escapan de ella,

En esta capa aparecen regiones oscuras que pueden llegar a cubrr hasta una cuarta parte
de su superficie. Estas regiones tienen extensiones diversas ya que pueden ser de
tamafio grande o reunirse en grupos para formar regiones aun mads extensas que se
pueden observar desde la Tierra. Estas regiones oscuras reciben el nombre de manchas
solares y tienen un ciclo de once afios, el cual esta asociado con la actividad solar.
Cuando hay un méaximo de actividad solar el nimero de manchas es maximo y por el
contrario, cuando existen pocas manchas solares el Sol se encuentra en un minimo de
actividad. La figura 1.2 muestra el registro de los ciclos solares 22y 23.

En la fotosfera solar la temperatura decrece a aproximadamente 4300 K y después
inesperadamente empieza a aumentar hasta llegar a la cromosfera, ver figura 1.1, en
donde la temperatura alcanza alrededor de 20 000 K. Al seguirse calentando surge
dramaticamente la corona solar, en donde la temperatura alcanza mas de un millén de
grados kelvin. En esta Gltima capa el plasma se sigue calentado hasta llegar a varios
millones de grados, lo que provoca que la fuerza gravitacional del Sol ya no sea
suficientemente fuerte para contener al material, asf el plasma escapa constantemente
del Sol expandiéndose por todo el medio interplanetario, de hecho todos los planetas de
nuestro sistema solar se encuentran inmersos en él. A este flujo continuo de plasma
originado en el Sol como mencionamos antes se le llama viento solar.
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Figura 1.2 Ciclo de actividad solar 22 y 23. El nimero de manchas solares varia cada 11 afios. Las
iméagenes del Sol se obtuvieron con un telescopio en rayos X abordo de la nave YOHKOH (
http://solar.physics. montana.edw YPOP/Classroom/Lessons/Cycles/Images/the_changing sun.gif). Las
imégenes muestran la atmésfera solur en el maximo de actividad y en el minimo de actividad. La gréfica
se obtuvo con el nimero de manchas solares y el tempo en afios
(http:/Awww. dxle.com/solar/solcycle. html).



1.2 El viento solar

La idea de la existencia de un flujo en el medio interplanetario fue sugerida por primera
vez en 1951 por Biermann, quién propuso que el hecho de que las colas de los cometas
apuntaran hacia afuera del Sol, era por causa de un flujo continuo que se originaba en el
Sol inyectdndose hacia el MI. Pero no fue hasta que se enviaron sondas espaciales que
se detecto la existencia de este flujo.

Como hemos mencionado, la existencia del viento solar fue propuesta tedricamente por
Parker en 1958 y fue comroborada un afio después por las misiones espaciales Lunik 2 y
3, mencionadas en la seccidn anterior,

Las mediciones de los instrumentos abordo de estas naves mostraron que el viento solar
estd en estado de plasma, el cual es un matenal ionizado y tiene una caracteristica muy
importante: tiene temperaturas muy elevadas; de hecho por encima de 1x10* K toda la
materia estd en estado de plasma (Bravo 1997 y 1998); con lo que al considerar que la
temperatura de la corona solar es del orden de 1x10° K, podemos decir que el material
en esta capa se encuentra en estado de plasma.

Al estar ionizado el matenial, este se vuelve muy sensible a los campos magnéticos y
ocurre algo poco usual, el plasma se une con el campo magnético solar y no se separan,
dando como resultado una interaccién competente entre la presién térmica y la presioén
magnética.

Esta interaccién es interesante porque cuando domina la presion témica el plasma se
comporta como un fluido, debido a que la temperatura es tan alta el gradiente de presion
térmica supera a la fuerza gravitacional del Sol; por lo que este no puede contener al
flujo, y escapa de la superficie solar arrastrando al campo magnético por todo el medio
interplanetano. A este campo magnético arrastrado por el viento solar se le conoce
como el campo magnético interplanetario (CMI).

Por otro lado, cuando domina la fuerza magnética el flujo de plasma sigue a las lineas
del campo magnético solar. Esta interaccion competente entre la presion magnética y la
presién térmica, provoca que la corona tenga regiones distintas.

Una de estas regiones son los cascos coronales, ver figura 1.3, en donde la fuerza
magnética es la que domina al sistema, y las lineas del campo magnético solar se
encuentran “cerradas”. La segunda region corresponde a los hoyos coronales, en donde
la presion térmica es la que domina, y se dice de manera coloquial que en estas regiones
las lineas del campo magnético solar se encuentran “abiertas”. Es de estas regiones
“abiertas” por donde escapa el material ionizado dando origen al viento solar que se
expande por todo el medio interplanetano.



Figura 1.3 Regiones
activas y hoyos
coronales. Los cascos
estin relacionados con
las regiones activas en
donde el plasma es mas
denso que en los hoyos
coronales.

i S¥Hoyos coronales

http://spacescience.com/newhome/headlines/ast140ct99 1.htm

En la siguiente tabla se muestran las caracteristicas generales del viento solar detectadas
por naves que se encuentran localizadas cerca de la Tierra.

Tabla 1. Caracteristicas del viento solar a 1 UA!

Viento solar lento Viento solar rdpido

Velocidad (V) = 250-400 km/s Velocidad (V) = 400-800 km/s

Densidad de particulas (N) = 10 p/cm’ Densidad de particulas (N) = 3 p/cm’

Temperatura protonica (T) = 2x10°-10° K | Temperatura proténica (T) = 2x10° K

Flujo = 3.7x10° 1/cm’s Flujo = 2x10° l/em's

Cuando la velocidad del viento solar estd entre 400 y 800 kn/s se considera viento
rdpido. Para este viento la temperatura es alta y la densidad es baja.

Por otro lado se considera un vienfo lento cuando la velocidad estd entre 250 y 400
km/s, este viento, a diferencia del viento solar rapido, es mas denso y mas frio.

Finalmente ahora podemos decir que el medio interplanetario se encuentra permeado
por el viento solar, el cual es la expansion continua de la capa méas externa del Sol,
llamada corona solar.

' UA= unidad astron6mica = 150x10° km, la distancia media del Sol a la Tierra
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1.3 Eventos solares

1.3.1 Eyecciones de masa coronal

La corona solar es una region muy dindmica en donde el ciclo de actividad solar se
manifiesta. Uno de los eventos solares mas conocidos son las eyecciones de masa
coronal (EMC), las cuales son la salida de enormes cantidades de masa de plasma y se
pueden observar al eclipsar al Sol.

Actualmente la nave espacial SOHO lleva abordo tres corondgrafos, de los cuales dos
funcionan éptimamente (C2 y C3). Estos instrumentos tienen el objetivo de eclipsar
artificialmente al Sol de manera continua y las imagenes que se obtienen de EMC son
similares a las de la figura 1.4.

Como las eyecciones de masa coronal evolucionan conforme se propagan en el espacio,
la actividad solar se refleja en todo el medio interplanetario. Y si ahora tomamos en
cuenta que la distancia entre el Sol y la Tierra es de 1 UA, la cual es relativamente corta
en comparacion con la de otros planetas y el Sol, entonces debemos esperar que la
actividad solar se manifieste de manera importante en nuestro planeta.

Hoy en dia se han catalogado la forma de salida de las EMC del Sol. Los dos grupos
mas importantes son:

1) las EMC tipo halo, las cuales llegan a cubrir 360° del disco del corondgrafo, y

2) las EMC tipo halo parcial que llegan a cubrir por poco menos de 360° del disco
del corondgrafo.

La divisién entre los eventos tipo halo y halo parcial son una referencia de la direccién
en la que se propagan las eyectas, ya que si las naves espaciales cerca de la Tierra estn
orientadas hacia el Sol (lado dia), una EMC tipo halo nos sugiere que la perturbacion
interplanetaria estara dirigida aproximadamente en la linea Sol-Tierra, provocando
alteraciones a nivel terrestre.



1897/11/06 12:10(C2) 11:80(C3) 12:36(C2) 1241(C3)

3:30(:) 13:46(C3) 14:26(C2) 14:12(C3) SOHOLASCO
http://lasco-www.nrl.navy.mil/

Figura 1.4 Esta figura muestra observaciones de los corondgrafos de LASCO? C2 y C3 abordo de la
nave espacial SOHO, en una secuencia de cuatro fotografias indicada por las horas registradas por los
corondgrafos en tiempo universal el dfa 06 de noviembre de 1997, En esta secuencia se observa una
burbuja de plasma de una eyeccién de masa coronal (EMC), que sc expande y crece cada vez mas hasta
que escapa de la fuerza magnética y de la fuerza gravitacional del Sol.

A principios del siglo XIX la relacion entre la actividad solar y las fallas en las
telecomunicaciones se hizo evidente. En particular en 1901 las fallas en la transmision
de las sefiales se relacionaron con las manchas solares, las cuales se han observado ya
desde hace unos cuantos siglos atras.

Afios mas tarde Maroni en 1928 observd que existia una relacién entre las auroras
boreales y las tormentas geomagnéticas, las cuales se relacionan con alteraciones en las
telecomunicaciones.

Asi entonces a partir de que los cientificos contaron con instrumentos mas sofisticados
para observar al Sol, en 1934 Chapman y Ferraro propusieron que las tormentas
geomagnéticas, eran provocadas por particulas muy energéticas provenientes del Sol.
En ese entonces se creia que el viento solar, al que llamaban plasma solar, se propagaba
en el MI debido a explosiones repentinas en la superficie solar, que se observan como
grandes arcadas de plasma en la corona, y que por esta razén el fenémeno de las
tormentas geomagnéticas era esporadico.

Abhora el avance tecnoldgico ha permitido mandar instrumentos abordo de las sondas
espaciales con los que se ha obtenido informacién relacionada con la actividad solar, y
con la que actualmente sabemos que existe una interaccién muy marcada entre
fendmenos solares y fenémenos planetarios.

? LASCO eclipsa al Sol antificialmente permitiendo asi observar a I corona solar
* Alteraciones cn ¢l campo gcomagnético



1.3.2 Eyecciones de masa coronal en el medio interplanetario

Las EMC son expulsadas del Sol y viajan hacia el medio interplanetario con
velocidades de 200 a 1200 kmy/s.

Cuando estos eventos se propagan en el viento solar reciben el nombre de eyecciones de
masa coronal interplanetarias (EMCI), a las cuales también con frecuencia se les llaman
eyectas, y recorren distancias de varias UA perturbando al medio interplanetario
conforme se expanden, y se les considera como perturbaciones de gran escala, debido a
que llegan a medir en promedio 0.25 UA a la altura de la orbita terrestre (1 UA). El
estudio de estas perturbaciones es interesante ya que representan la conexion entre la
actividad solar y la terrestre.

Para identificar a las eyectas en los registros se han tomado diversos criterios, ya que la
variacion en un s6lo pardmetro en el registro, resulta ser poco eficiente para indicar la
presencia de una eyecta. Por lo que es recomendable considerar méas de dos parAmetros
que muestren caracteristicas diferentes a las del viento solar ambiente,

Entre las firmas mas comunes que se identifican en los registros, y que indican la
presencia de una eyecta al compararlos con los valores del viento solar ambiente,
tenemos;

1) temperaturas protonicas y electrénicas mas bajas que la del viento solar
ambiente

2) incrementos en la intensidad y una rotacion del campo magnético

3) una P baja comparada con la del viento solar ambiente* (B = 0.5-0.8)

4) flujos bidireccionales de electrones y protones

5) decrementos de flyjos de rayos cosmicos de baja energia

6) estados de ionizacién diferentes al del viento solar ambiente

7) abundancia de helio

En la figura 1.5 se muestra el registro de una perturbacion en el MI provocada por una
eyecta.

“ B es la razén entrc In presién térmica y Ia prosién magnética del viento solar
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Figura 1.5 Ejemplo de una eyecta
registrada del 24 al 26 de enero del 2000
por la nave ACE®. Del panel superior hacia
abajo se muestran los pardmetros:

E
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particulas a con respecto a la de protones
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del plasma. El tiempo transcurre de

. { p izquierda a derecha, iniciando asl desde el
k dia 22 hasta el dia 28. La cyecta se
W ; encuentra delimitada por las dos dltimas

' lineas, (Aguilar-Rodriguez et al., 2005).

)
1 La eyecta tiene un choque indicado por la
) primera linea vertical, en donde se observa
J un incremento en la magnitud del campo
| magnético, en la densidad, en 1la
: temperatura, y en la velocidad del plasma.
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En el panel superior del registro de esta figura se observa que el campo magnético B de
la eyecta no esta ennquecido significativamente con respecto al valor del viento solar
ambiente, en el siguiente panel no se observa una rotacion suave del campo magnético
Be; asi también la densidad (N) en el cuarto panel muestra fluctuaciones en sus valores;
lo que nos sugiere que los primeros cuatro paneles, no nos muestran comportamientos
suficientes para sugerimos la presencia de una eyecta. Sin embargo en el sexto panel
podemos observar una disminucién significativa en la temperatura (Tp) adentro de la
eyecta, lo que nos indica que se trata de una estructura distinta a la del viento solar.

La figura 1.5 muestra que las EMCI o eyectas son eventos transitorios que pueden
propagarse con velocidades mayores a las del viento solar generando choques en el MI
delante de ellas. Los choques se detectan en las observaciones in sifu como incrementos
en la magnitud del campo magnético, en la densidad, en la temperatura, y en la
velocidad del plasma. Esto porque el viento que genera el choque comprime al viento
que se encuentra adelante, reflejando esta compresion en incrementos en los parametros
anteriores en la parte delantera de la eyecta.

* La nave eapacial ACE sc cncuentra afucra de la Tierrs » 1 UA del Sol
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Por otro lado el estudio de la composicién quimica adentro de las eyectas es otro criterio
para su identificacion, ya que nos muestra informaciéon muy interesante.

En general el matenal proveniente del Sol y que se propaga en el MI estd en estado de
plasmay por lo tanto estd ionizado. Sin embargo las eyectas en ocasiones presentan un
matenal con estado de ionizacidén mayor al del viento solar ambiente.

Por ejemplo, ocasionalmente la densidad del O’ en las eyectas es mayor que la
densidad del O°, lo que implica que el cociente O'"/0°>1; en donde los superindices
(+) indican el numero de veces que el matenal estd ionizado. Este resultado nos sugiere
que la eyecta viene de regiones muy calientes, de hecho un valor O7/0%=l
corresponde a una temperatura coronal de 2x10° K, de acuerdo con Burlaga et al.
[2001].

Otro estudio de la composicion quimica es una firma con enriquecimiento en la
densidad de particulas o, ya que el resultado de que la eyecta contenga una
concentracion alta en particulas o respecto a la de protones (o/p > 8-10%), sugiere que
la eyecta contiene material proveniente de regiones de la corona baja. En donde las
particulas a son atomos de helio ionizados.

Existen otras firmas que frecuentemente se observan acompafiando a las eyectas ya sea
antes, adentro de las eyectas o después de ellas. Una de estas firmas, son los flujos de
electrones bidireccionales y de protones bidireccionales. Con energias del orden de KeV
(Gosling et al., 1987) para los electrones bidireccionales y de MeV (Rodriguez et al.,
2005) para los protones bidireccionales. Y hasta ahora existen dos explicaciones para
que se formen estos flujos.

La figura 1.6 ilustra la primera explicacion, la cual sugiere que al propagarse la EMCI
por el Ml, al menos a 1 UA, mantiene sus lineas magnéticas ancladas al Sol, debido a
que las particulas siguen fluyendo a través de las lineas del campo magnético que se
encuentran conectadas al Sol.

Figura 1.6
Esquema de una
eyecta que mantiene
las lineas de su
campo magnético
ancladas al Sol. Las
flechas solidas
indican el sentido del
flujo de lus particulas.
La flecha punteada
1UA indica la posicién de
una nave espacial a 1
UA.
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La otra alternativa para explicar la formacion de los flujos bidireccionales consiste en
un plasmoide, que es un plasma aislado que viaja en el medio interplanetario con las
lineas del campo magnético cerradas, y se ha representado por medio de un esquema
muy sencillo como el que se muestra en la figura 1.7.

Figura 1.7 Esquema de un plasmoide. Un
plasmoide  consiste en una estructura de
plasma cerrada y aislada. En la figura se
puede observar ¢l sentido de los flujos de las
particulas ya sean de electrones o de protones
adentro del plasmoide (flechas sélidas). La
flecha punteada indica la posicion de una nave
espacial, la cual registra lo mismo que la nave
de la figura 1.6.

1.3.3 Nubes magnéticas

Algunas eyecciones de masa coronal interplanetarias o eyectas, son nubes magnéticas
(NM), las cuales son estructuras que perturban al medio interplanetario y cumplen con
las siguientes tres caracteristicas mencionadas por Burlaga [1991]:

1) incremento en la magnitud del campo magnético
2) una rotacién suave del campo magnético sobre un plano, y
3) un decremento en la temperatura proténica

La figura 1.8 muestra el registro de una nube magnética. El incremento en la magnitud
del campo magnético se encuentra en el primer panel, la rotacion del campo magnético
en el segundo panel, y el decremento en la temperatura en el tercer panel.

Los datos del registro son de la nave espacial WIND que se encuentra localizadaa 1 UA
del Sol, y estin asociados a las observaciones del 17 al 21 de octubre de 1995.

Este evento fue analizado por Burlaga et al. [1996] y Lepping et al. [1997], en donde la
NM inicia el 18 de octubre a las 19 hrs con 48 minutos y termina a principios del dia 20
de octubre (1hrs con 18 minutos) de 1995,
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Figura 1.8 Esta figura es un registro que muestra las caracteristicas de una NM, realizado con los datos
de la nave WIND del 17 al 21 de octubre de 1995,

Del panel superior al panel inferior se observan los siguientes pardmetros: la magnitud del campo
magnético B en nano-Teslas (nT), el dngulo azimutal 6 [0-180°], la temperatura proténica T (K), la
densidad de protones D (cm™), la velocidad de flujo V (km/s), la presién P en nano- Pascales (nPa)ylap
del plasma (la razén entre la presion térmica y la presion magnética).

La estructura de la NM se encuentra delimitada por las lineas verticales. Las caracteristicas que debe
cumplir la estructura para ser una NM estin en los primeros tres paneles,




13

Dado que la expansion continua de la capa mas externa del Sol cubre al medio
interplanetario, como lo hemos mencionado, surge la motivacién y la importancia de
estudiar a las nubes magnéticas, ya que podemos entender mas a la corona solar asi
como a las perturbaciones que existen a nivel geomagnético provocadas por estas
estructuras.

Para estudiar a las nubes magnéticas, estas se han modelado como estructuras con un
campo magnético libre de fuerza (Goldstein H. 1983): JxB = 0, por lo que se expanden
conforme se propagan formando asi una estructura de cuerdas magnéticas como la que
se muestra en la figura 1.9,

En el 2001 Burlaga report6 la nube magnética més lejana que se ha observado con datos
de la nave espacial Voyager 2, que se encontraba a 63 UA, la identificaciéon de una
estructura de NM, por lo que si ahora consideramos como ejemplo a una nube
magnética que se propaga con una velocidad promedio de 400 km/s hasta 11 UA, como
resultado obtenemos que es una estructura estable durante 35 dias, por lo que las NM se
pueden considerar muy estables a 1 UA y esto facilita el estudio de las perturbaciones
en las cercanias de la Tierra debidas a estas estructuras.

Figura 1.9 Las lineas del
campo magnético en una
configuracion de campo
magnético libre de fuerza forman
una familia de hélices. La
configuracién global de la NM
cerca de 1 UA es similar a la que
se muestra aqu{. Asi cuando una
nave Cruza esta estructura,
siguiendo una trayectoria como la
que indica la flecha, la nave
registra una rotacion sobre un
plano, como se indicd en el
segundo panel de la figura 1.8.
Las l{neas punteadas cerca del Sol
indican que no se sabe si estas
estructuras estdn conectadas o no
a este.

Las nubes magnéticas son un subconjunto de las eyecciones de masa coronal
interplanetarias y en términos generales pueden presentar estados de ionizacion
diferentes al del viento solar ambiente, por ejemplo: He™*, O*, Fe®, o presentar flujos de
electrones y de protones bidireccionales, entre otras firmas.

Los estudios de la composicién quimica adentro de Jas nubes magnéticas sugieren que
éstas vienen de regiones especificas de la corona. Por ejemplo, Henke et al. [2001],
obtuvieron con datos de los aparatos SWICS (Solar Wind Ion Composition Experiment)
y VHM (Vector Helium Magnetometer) de la mision ULYSSES, que los estados de
ionizacion del Fe* y del O" adentro de las nubes magnéticas son distintos a los del
viento solar ambiente, sugiriendo asi que las nubes magnéticas vienen de regiones en
donde el material fue mas 1onizado, y que las eyectas que no son nubes magnéticas no
presentan tan sistematicamente este comportamiento.
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Adicionalmente Aguilar-Rodriguez et al. [2005] trabajaron con nubes magnéticas y
también con eventos diferentes a estas estructuras, con los datos de las naves espaciales
WIND y ACE, encontrando que las nubes magnéticas tienen incrementos en el estado
de ionizacion tanto para el O’" como para el Mg'®" con respecto al 0%, al compararlos
con los valores del viento solar ambiente. Lo que no observaron para los eventos que no
son nubes magnéticas.

Hasta ahora se sabe que las eyecciones de masa coronal se asocian con las nubes
magnéticas, sin embargo no se sabe que es lo que determina su formacion.

1.3.4 Eyectas complejas

Las eyecciones de masa coronal propagédndose ya en el medio interplanetario (EMCI),
se manifiestan como diferentes estructuras en los registros detectados por las naves
espaciales y estdn asociadas con la actividad solar. En particular en la etapa de maxima
actividad se observan muchos eventos en la superficie solar y en la corona, que al
propagarse en el MI pueden presentarse como la interaccion entre dos 0 més eyectas
semejantes, o diferentes entre ellas. A este tipo de eventos se les ha llamado eyectas
complejas (EC), pero como representan la interaccién de varias estructuras se han
definido de diversas maneras.

Por ejemplo, Burlaga et al. [2001] analizaron nueve eyectas complejas observadas a 1
UA por lanave ACE durante el periodo de la fase ascendente del ciclo solar 23, del 5 de
febrero de 1998 al 29 de noviembre de 1999. Todas las eyectas complejas analizadas
por Burlaga et al. a 1 UA son rapidas, ya que tienen velocidades de 600 km/s en
adelante, y fueron divididas en dos grupos: el primer grupo contiene una estructura local
que cumple con la de una nube magnética, como la que se presentd en la figura 1.8;
adicionalmente las eyectas complejas de este grupo presentan un valor para 3 de 0.06 +
0.04, y contienen una concentracion alta de particulas o, (o/p > 8-10%); de este tipo
analizaron cuatro eventos.

El segundo grupo consiste en eyectas complejas que no contienen nubes magnéticas,
sino son estructuras que tienen campos magnéticos débiles y temperaturas protbnicas
mads altas que las que presentan las NM. El valor promedio para P en estas estructuras es
de 0.25 £ 0.09, més alta que la correspondiente para las eyectas complejas con NM; de
este segundo tipo analizaron cinco eventos.

Para ambos grupos de eyectas complejas analizadas por Burlaga et al. [2001], existen
dos caracteristicas importantes: todas las eyectas complejas no presentan flujos
corrotantes y tienen duraciones de mas de un dia al pasar cerca de la Tierra. Los flujos
corrotantes los explicaremos mas adelante.

La figura 1.10 muestra el registro de una eyecta compleja con NM (primer grupo). En
ella se observa la estructura de una NM con un choque enfrente y una composicion
quimica de O/0% > 1y de O"/0%" > 0.7, en el intervalo indicado por la barra
horizontal sélida y por la barra horizontal punteada, respectivamente, en el ultimo panel.
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Figura 1.10 Ejemplo de una eyecta compleja con NM observada por la nave ACE del 24-28 de
septiembre de 1998. La nube magnética tiene una velocidad méxima de mds de 600 km/s. Del panel
superior hacia abajo se¢ muestra: la magnitud del campo magnético B (nT), el dngulo de elevacion
magnético 8, Angulo azimutal magnético A, la densidad proténica N (cm™), temperatura protonica T (10°
K) y la velocidad V (km/s). La estructura cumple con las caracteristicas de una NM. La identificacion de
la concentracién o/p > 8-10% se muestra en el cuarto panel indicada por la linea horizontal. En el panel
siguiente la barra horizontal sélida reprosenta los flujos de electrones bidireccionales (counterstreaming
electrons), que s¢ encuentran localizados adentro de la NM, (Burlaga et al., 2001).

La figura 1.11 es el registro de una eyecta compleja sin NM (segundo grupo). La eyecta
compleja en este registro tiene una onda de presiéon delantera (FPW, Forward Pressure
Wave) indicada por la primera linea vertical punteada; también muestra un campo
magnético B que varia, y tiene fluctuaciones tanto en el angulo de elevacién del campo
magnético & como en angulo azimutal A. Una caracteristica de este grupo de eyectas
complejas, es que presentan una concentracién alta en particulas o, indicada en el cuarto
panel por la barra continua horizontal. En el siguiente panel se muestra que en particular
esta eyecta compleja presenta flujos de electrones bidireccionales, lo cual esta indicado
por las lineas honzontales continuas en el quinto panel. Finalmente en el dltimo panel
se observa una concentracion alta en O’* indicada por las barras horizontales punteadas.
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Figura 1.11 Ejemplo de una eyecta compleja sin NM registrada el 5 de julio de 1998 por la nave ACE.
Del panel superior hacia abajo se muestran los pardmetros: magnitud del campo magnético B (nT),
éngulo de elevacion del campo magnético 8, dngulo azimutal A, densidad protonica N (cm™), temperatura
protonica T Qao’ K), y la velocidad V (km/s). La eyects compleja se encuentra delimitada por el segundo
puar de lineas punteadas. La identificacién de concentracién o/p > 8-10% se¢ muestra en el cuarto panel
indicada por la linea horizontal. En el panel siguiente la barra horizontal sélida representa los flujos de
electrones bidireccionales que se encuentran localizados adentro de la eyecta compleja, (Burlaga et al.,
2001).

Por otro lado Wang et al. [2003] definen como eyecta compleja a los eventos que
presentan nubes magnéticas multiples (Multi-MC). En donde estas estructuras cumplen
las siguientes 4 caracteristicas;

1) consisten en varias nubes magnéticas y regiones de interaccion entre ellas

2) cada “sub-nube” adentro de las nubes magnéticas miltiples satisfacen las
propiedades de nube magnética, excepto que la temperatura no es tan baja,
debido a la existencia de una compresién entre ellas

3) en los registros se observan incrementos en las velocidades, y

4) P se incrementa mucho en la regién de interaccion entre las “sub-nubes”

La figura 1,12 muestra el registro de uno de los eventos reportados por Wang et al,
[2003], del 3 al 5 de marzo del 2001, el cual tuvo una duracién de 20.5 hrs.
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Observaciones de ACE durante 2001. 03, 03- 05 (en GSM)
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Figura 1.12 Observaciones de la nave espacial ACE del 3 al 5 de marzo de 2001. De arriba hacia abajo
estin graficados: la intensidad del campo magnético B (nT), el dngulo de elevacién 0 (%) y el dngulo
azimutal ¢ (°), la componente z del cumpo magnético Bz (nT), la velocidad del viento solar V (km/s), la
densidad proténica N (cm™), la temperatura de los protones T (10° K), la razén de la presion térmica
entre la presién magnética (B), y la razén de la densidad de! He™ entre la densidad de los protones

(NN,), (Wang et al., 2003).

Las eyectas complejas son en general los tipos de eventos en donde se tiene la
interaccién entre dos o més estructuras, semejantes o diferentes entre si. Y debido a que
estas estructuras pueden formarse de diversas combinaciones; diferentes autores las han
definido de maneras distintas.

Como vimos en los ejemplos anteriores ambos tipos de eventos de eyecta compleja
definidas por Burlaga et al. [2001] y el evento de eyecta compleja de nubes magnéticas
multiples definida por Wang et al. [2003]; pertenecen a la familia de las eyectas
complejas, en donde los tipos de eventos complejos resultan ser en general la
combinacién de varias firmas.
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Otro evento de gran escala que con frecuencia se presenta en el medio interplanetario
son los flujos corrotantes, los cuales se forman por la interaccién entre dos flujos de
viento solar con diferentes velocidades, es decir, un viento solar rapido alcanza a otro
que tiene una velocidad menor formando asi una zona de interaccién con
discontinuidades, ya que cuando la interaccion ocurre se forma una regién de
compresion en el viento solar lento, la cual se caracteriza por tener un fuerte incremento
en la densidad. Adicionalmente, como el viento solar rapido se caracteriza fisicamente
por tener una temperatura mayor, cuando interacciona éste con el viento solar lento se
observa en la zona de interaccién un notable incremento en la temperatura.

Actualmente los flujos corrotantes son un fenomeno de estudio debido a que conforme
se alejan del Sol causan perturbaciones de gran escala en el MI, modificando asi los
valores del viento solar ambiente.

Sin embargo a diferencia de otras firmas que modifican los valores del viento solar
ambiente, los flujos corrotantes no pertenecen al grupo de las eyectas.

1.4 Perturbaciones geomagnéticas

Como las eyectas fueron inicialmente postuladas para explicar las tormentas
geomagnéticas, no es de sorprenderse que exista una literatura extensa en donde se
explica la correlacion entre las observaciones in situ de las eyectas y las tormentas
geomagnéticas®, i.e., Gonzalez et al. [1987]; Gosling et al. [1991]; Chen et al. [1997);
Webb et al. [2000].

Las tormentas geomagnéticas son los mayores disturbios que puede sufrir la
magnetosfera terrestre y ocurren cuando la orientacién del campo magnético
interplanetario tiene una direccién sur y se mantiene en esta direccion durante un largo
tiempo. Esta interaccion geoefectiva se debe a una reconexion magnética en la nariz de
la magnetosfera, la cual resulta del encuentro entre las lineas del campo magnético de la
eyecta con una orientacion sur y las lineas del campo magnético de la nariz de la
magnetosfera, las cuales tienen una orientacién norte. Como las orientaciones de las
lineas son opuestas estas se reconectan y permiten que particulas provenientes del MI
entren a la magnetosfera terrestre, provocando asi un incremento de energia en la
magnetosfera del planeta.

Durante la fase principal de una tormenta geomagnética, la cual puede durar entre dos o
dos dias y medio en el caso de tormentas severas, las particulas cargadas que estdn en la
hoja de plasma (ver figura 1.13) se energetizan y se mueven hacia regiones més
profundas de la magnetosfera llegando asi a los cinturones de radiacién, ver figura 1.13.
La llegada de estas particulas genera una corriente de anillo la cual contrarresta la
intensidad del campo magnético terrestre, manifestindose como cafdas en la intensidad
del campo magnético terrestre (valores negativos). Esta fase estd caracterizada porque
en ella pueden ocurrir tormentas intensas produciendo efectos geomagnéticos.

Cuando el campo magnético interplanetario regresa a una direccién norte o positiva, el
plasma en los cinturones de radiacién se restablece para entrar en un estado quieto.

En el caso de tormentas extremas, como la que ocurri6 el 6 de febrero de 1986, los
cinturones de radiacién y por lo tanto la corriente de anillo, pueden llevarse casi un mes
para regresar por completo a su estado quieto.

* Perturbaciones ¢n el campo magnético terrestre
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Figura 1.13 La magnetosfera terrestre. Como muestra esta figura, la magnetosfera tiene varias
regiones las cuales pueden tener dindmicas muy complicadas,

El incremento en la actividad de la magnetosfera durante la fase principal de la tormenta
geomagnética, es usualmente precedida por un breve incremento en la intensidad del
campo magnético de la magnetosfera, el cual se observa en los registros de las naves
que se encuentran en las cercanias de la Tierra Este incremento en la magnitud del
campo magnético es provocado por una intensificacién de la presién que ejerce el
viento solar sobre la magnetopausa’, esta compresién llega a medir hasta cuatro radios
terrestres de la nanz de la magnetopausa (ver figura 1.13) hacia adentro, y marca el
comienzo de la fase inicial de la tormenta geomagnética.

Uno de los indices més utilizado para determinar la intensidad de las tormentas
geomagnéticas es el indice Dst, i.e., Burton et al. [1975], Wu et al. [2002], Wang et al.
[2003]. Este indice mide las vaniactones de la componente H del campo geomagnético a
nivel global 1a cual se reporta cada hora y se calcula con los datos de las estaciones
terrestres que se encuentran en latitudes medias y bajas.

La tabla 2 muestra la geoefectividad correspondiente a los intervalos de actividad
geomagnética del indice Dst.

La intensidad de la perturbacién geomagnética provocada por una eyecta, depende de
como ésta colapsa a la magnetosfera terrestre. Por ejemplo Dungey [1961] y Watari et
al. [2004], mostraron que la presencia de un viento solar rdpido y una componente
fuerte en la direccién sur del campo magnético (B;) de la eyecta, son particularmente
efectivos para producir una actividad geomagnética significativa.

Es importante notar que cada nube magnética que contenga una componente Bz sur
fuerte en su estructura magnética, causa decrementos en el Dst mayores que los choques

? Fronters cntre ¢l viento solar y In magnetosfera
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u otras eyectas que no sean nubes magnéticas; dependiendo también de su velocidad y
de la duracién de interaccién con el entomo geomagnético (Burlaga et al., 1987, Zhang
y Burlaga 1988, Webb et al., 2000).

Tabla 2. Tormenta geomagnética

Indice Dst (nT) Perturbacién geomagnética
Dst > -20 baja intensidad

-20 > Dst > -50 media intensidad

-50 > Dst > -100 alta intensidad
Dst <-100 extrema intensidad

1.5 Misiones espaciales

Antes de mencionar con que nave espacial hemos realizado el estudio de este trabajo,
queremos hacer una breve descripcién de las misiones que actualmente se encuentran
operando, principalmente porque esto nos da una idea de las aplicaciones que se les han
encomendado a las diferentes misiones.

CLUSTER?® es una misién constituida por una red de satélites de la Agencia Espacial
Europea (ESA), dedicada al estudio de la magnetosfera terrestre y a la interaccién del
viento solar con la magnetosfera terrestre.

ULYSSES® es una sonda también de la ESA y estudia la componente de la velocidad
del viento solar en un sistema de coordenadas heliocéntricas. Las coordenadas
heliocéntricas consideran al Sol como el onigen de las coordenadas las cuales quedan
fuera del plano de la ecliptica.

Dentro de las colaboraciones internacionales existe un Jprograma dedicado al estudio de
la fisica de la interacciéon Sol-Tierra, llamado ISTP'® (International Solar Terrestrial
Physics). En este programa existe el proyecto POLAR'' el cual estd dedicado al
monitoreo de las cufias magnéticas terrestres y a la interaccion de la atmosfera terrestre
con el viento solar.

Actualmente existen diversos programas dedicados al estudio del conocimiento del
sistema Sol-Tierra, en particular el programa LWS'? (Living With a Star) de la NASA
estd dedicado a conocer y a entender cuales son las actividades solares que influyen en
la vida terrestre como en la actividad humana en el espacio.

® http://sci.esa.int/home/cluster

® http://aci.esa. int/home/ulysses

'° http://istp.gsfc.nasa.gov .
' http:/fistp.gsfc.nasa. gov/istp/polut/

12 http:/ws.gsfc.nasa. gov/
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Por otro lado podemos observar a la superficie solar en diferentes longitudes de onda
gracias a que los instrumentos abordo de las naves espaciales se han diseflado con este
fin.

Por ejemplo SOHO™ (Solar and Heliospheric Observatory) la cual es una de las
misiones mas conocidas y utilizadas por los cientificos que investigan actualmente al
Sol, proporciona informacién en diferentes longitudes de onda como en radio,
ultravioleta, extremo ultravioleta, rayos X, etc., con las cuales podemos investigar sobre
la estructura interna del Sol, la atmoésfera solar, y el origen del viento solar.

De manera adicional a las misiones que observan al medio interplanetario existen dos
misiones espaciales de suma importancia llamadas WIND y ACE", ubicadas en las
cercanias de la Tierra.

Dentro del programa ISTP, la nave WIND"® realiza mediciones del plasma, de las
particulas provenientes del Sol, y del campo magnético interplanetario. También la
mision espacial ACE (Advanced Composition Explorer) estd dentro del programa ISTP
y se encarga de monitorear el ambiente espacial en la cercanfas de la Tierra, en
particular estudia la composicion quimica de los elementos provenientes del Sol.

En general ambas misiones proporcionan informacién sobre las caracteristicas del
viento solar a 1 UA. La informacién registrada por las naves estd relacionada con el
viento solar que se encuentra en el lado dia de la Tierra. Esto es interesante porque al
estar monitoreando continuamente al MI estas naves nos dan informacién de las
caracteristicas promedio del viento solar y de la llegada de una eyeccién de masa
coronal cerca de la magnetosfera terrestre, para asi posteriormente relacionarlas con las
perturbaciones que existen a nivel geomagnético.

1.6 Descripcién y motivacién de la tesis

En este trabajo la nave espacial con la que trabajamos es WIND, la cual estd ubicada
practicamente a 1 UA del Sol, a 1.5x10° km, es decir, muy cerca de la Tierra; y su
orientacion de observacion esta dirigida hacia al Sol.

La ubicacion de la nave WIND es practicamente fija ya que se encuentra en un punto en
donde la fuerza de atraccion entre el Sol, la Tierra y la Luna se anula; este punto se
llama punto de Lagrange 1 o simplemente L1.

Con los datos de la nave WIND estudiamos las caracteristicas de 53 nubes magnéticas
con o sin helio observadas durante los afios 1996 a 2002 y analizamos su asociacién con
eventos solares tales como eyecciones de masa coronal y rafagas solares.

Una de las caracteristicas importantes de las NM es que algunas de ellas al llegar a la
Tierra alteran al entorno geomagnético, ya que se caracterizan por tener un ¢ampo
magnético incrementado y bien ordenado; por lo que se convierten en buenas candidatas
para estudiar su geoefectividad.

1 http://sohowww nascom.nasa.gov/
Yhttp:/fwww.stl caltech edw/ ACE/
13 http://istp.gsfc.nasa gov/istp/wind/
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Algunas NM se propagan en el Ml muy lentamente y no forman un choque, sin
embargo pueden interactuar con la magnetosfera terrestre causando tormentas
geomagnéticas (Dst < -20 nT).

Por el contrario algunas NM viajan mas rapido que el viento solar ambiente y forman un
choque enfrente de ellas. Entre el choque y la parte delantera de la NM se forma una
Sfunda.

En la mayoria de los casos las tormentas geomagnéticas son provocadas por la
interaccién de eyectas con un largo tiempo en la configuracién Bz sur, como seria el
caso de las NM, sin embargo no siempre estos eventos causan un decremento
significativo en el indice Dst, el cual puede ser generado por regiones mas cortas que se
forman alrededor de las eyectas, como las regiones de las fundas que estudiamos en este
trabajo. Por lo que estudiamos las variaciones en el indice Dst provocadas por la region
de las fundas.

Finalmente en este trabajo al estudiar la interacciéon de las NM y las fundas con la
magnetosfera terrestre queremos cuantificar los decrementos del indice Dst provocados
por estas regiones.
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Capitulo 2

2.1 Caracteristicas de nubes magnéticas observadas a 1 UA
por la nave WIND

El poder identificar y estudiar a las eyectas con los avances aeroespaciales nos da la
oportunidad de comprender mas al espacio que nos rodea y entender mas a los
fenomenos fisicos que ocurren en él. Por ello en este capitulo mostramos el analisis que
llevamos a cabo para conocer las caracteristicas de las nubes magnéticas a 1 UA.

Uno de los fenomenos a nivel terrestre que se relaciona con la interaccion entre los
plasmas espaciales y la magnetosfera son las tormentas geomagnéticas.

Estas tormentas resultan de una interaccién muy interesante, ya que diversos procesos
fisicos y quimicos ocurren en ella

Por otro lado esta interaccién juega un papel importante en la vida humana, debido a
que actualmente dependemos tecnologicamente de las telecomunicaciones y las
tormentas geomagnéticas alteran al entomo magnético terrestre, del cual las
telecomunicaciones dependen fuertemente. Asi en este trabajo también estudiamos la
interaccion geomagnética de las NM.

Como mencionamos anteriormente, los niveles de ionizacién del material en el viento
solar nos permiten separar a las eyectas del viento solar ambiente y conocer sus
caracteristicas. En este trabajo incluimos un andlisis relacionado con la composicién del
plasma He""/H". El viento solar ambiente tiene concentraciones de He™"/H'< 0.08 por
lo que consideramos valores de He""/H" > 0,08 para las NM.,

La tabla 3 muestra los valores del viento solar para las 53 NM que analizamos en este
trabajo. Las cuatro primeras columnas muestran: el # de evento, el inicio y el final de las
NM, y la duracién de las NM. En la quinta y sexta columna se muestra el valor de la
velocidad méxima (Vmiam) ¥ la velocidad total de las NM (Viganm). En la séptima
columna esta la magnitud del campo magnético de las NM (B). En las dos columnas
siguientes el nimero uno indica si las NM presentaron concentraciones de He "/H™ >
0.08 adentro de ellas, o si el viento solar afuera de las NM presenta una concentracion
He"'/H" > 0.08. Finalmente en la ultima columna tenemos el valor del indice Dst.

Los valores de la magnitud del campo magnético y el del indice Dst son los reportados
por Cane y Richardson {2003].

Tabla 3. Nubes magnéticas observadas a 1 UA por la nave WIND de 1996 al 2002.

He' He’
# Inicto NM Final NM Aty VoM | Viewnm B* adentro | afuera | Dst°
Evento | dia/mes/hora | dia/mes/hora | (horas) (km/s) | (km/s) | (nT) dela dela (nT)
NM NM
1996
1 27051500 | 29050000 | 33 hrs 415 370 9 0 0 -33
2 01 071800 | 02071100 | 21:40min 365 360 10 0 0 -20
3 07 081300 | 08081000 | 21 hrs 360 350 7 0 0 -23
4 23121700 { 25121000 { 41 hrs 430 360 10 1 0 -18
1997
5 10010400 | 11010200 | 22 hrs 480 450 14 0 0 -78
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Tabla 3 (continuacién)

He* He*
H Inicio NM Final NM Atyy Vinixnm | Viowinm B° adentro | afuera | Dst®
Evento | dia/mes/hora | dia/mes/hora (km/s) (knvs) (nT) dela dela (nT)
NM NM
6 10 020200 | 11020245 | 24:45min 575 510 8 0 0 -G8
7 21 041000 | 23040300 | 41 hrs 425 370 12 1 0 -107
8 15050900 | 16051200 | 27 hrs 520 460 23 1 0 -115
9 08 06 1800 [ 10 06 0000 30 hrs 395 370 [ 12 0 0 -84
10 19 06 0700 | 20 06 2300 40 hrs 375 340 8 0 .0 -36
11 15070800 | 16071100 | 27 hrs 375 360 12 0 0 -45
12 03 08 1300 | 04 08 0300 14 hrs 480 450 16 0 0 -48
13 17 091600 | 18 09 2300 31 hrs 365 350 B8 0 1 -45
14 21 092100 | 22091600 19 hrs 480 430 20 1 1 -36
15 01 101600 | 02102300 { 31 hrs 475 460 10 0 0 -98
16 10102200 | 12100000 | 42 hrs 430 400 12 0 0 -130
17 07 11 0400 | 09 11 0000 44 hrs 460 420 15 1 0 -110
18 22111500 | 23111400 | 28:11min 520 500 17 1 0 -108
1998
19 07010100 | 08012200 [ 45 hrs 410 395 16 1 0 -83
20 04020400 | 05022300 | 43 hrs 375 340 11 1 0 -50
21 04031300 [ 06030900 | 44 hrs 390 350 12 1 1 -56
22 02050500 [ 03051700 | 36 hrs 650 600 10 1 1 -100
23 02 06 1000 | 0206 2100 11 hrs 410 400 11 0 0 -14
24 24 06 1300 | 25062100 32 hrs 530 470 13 1 0 -33
25 20 08 0600 | 21 08 2000 38 hrs 340 310 14 0 0 -86
26 25090600 | 26 051600 34 hry 850 600 20 1 1 -234
27 19100400 | 20100700 | 27 hrs 420 390 18 0 0 -139
28 08111900 | 10110600 [ 35hrs 530 480 12 1 0 -148
1999
29 18021600 | 20021200 | 44 hrs 670 570 8 1 0 -134
30 1604 1800 | 17041900 | 25 hrs 455 425 20 1 0 -105
31 09 080930 | 10081430 | 29 hrs 380 350 9 1 0 =62
2000
32 21020500 | 22021400 | 33 hrs 450 410 16 1 1 -20
33 1507 1900 | 17 07 0800 37 hrs 1025 850 20 1 1 -300
34 28071200 | 29071400 | 26 hrs 480 470 10 1 1 =74
35 12080500 | 13082200 | 41 hrs 670 600 16 1 1 -237
36 03 101000 | 05100300 | 41 hrs 440 410 14 1 1 =146
37 13100800 | 14101700 | 33 hrs 470 420 13 1 0 -110
38 28 102100 | 29102200 25 hrs 415 390 14 0 1 -113
39 06112200 | 08110300 29 hrs 590 520 20 0 0 -159
2001
40 1903 1930 | 2103 0330 32 hrs 460 410 17 1 0 -165
41 11 04 2200 | 13 04 0700 33 hrs 720 680 14 1 0 -257
42 21 04 2300 | 23 04 0800 33 hrs 380 360 11 0 0 -104
43 28 04 1400 | 01 050200 36 hrs 700 560 8 1 1 -33
44 28 050300 | 29052100 42 hrs 560 430 1 1 -39
45 31101800 § 02111200 | 42 hrs 385 346 1 0 -97
46 24111400 | 26111100 | 45 hrs 1020 660 12 1 1 -213
2002
47 19030500 | 2003 1600 35 hrs 570 440 15 1 0 -41
48 23032100 2503 2000 47 hrs 500 460 15 1 0 -101
49 20 04 000 2104 1800 42 hrs 650 550 8 1 0 -152
50 23 052000 2505 1800 46 hrs 840 630 11 0 0 -108
51 01 08 0900 01 08 2300 14 hrs 460 450 12 1 1 46
52 03100100 | 0410 1800 41 hrs 500 460 11 1 1 -13
53 17 11 1000 1911 0100 39 hrs 460 420 8 0 1 -24

"He™"/H z 0.08 adentro de la NM y/o afuera de la NM, "B (nT) y Dst (nT) reportados por Care y
Richardson [2003].
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La figura 2.1 es el registro del evento correspondiente al #16 de la tabla antenor. La
cual es una NM observada por la nave WIND, y en ella se muestra del panel superior
hacia abajo: la intensidad del campo magnético total B, la latitud angular (que nos
indica la rotacién), la temperatura proténica T, la densidad de protones D, la velocidad
V, la razén He"'/H", la presién P, y la B del plasma (presién térmica entre presion

magnética).
[WIND 09-13[10/1992'
H
11
~ CHOQUE /\'\\\
£ 1
o 4
4
o
[ 10 1" ] 1¥

2
T[T
5
[
2
;
!
Z)
m &uhm

Latitud

Angular (9
§
III'IK
]
4
<
)

T
§5E885Es
L X3 X XIXEX
2335 %5%%

H
-
3
-
>
e

D (p/fem ¥
LoudEBEEY

/\\H\’\\/\/\

V (km/s)
E 2 8 &8
g

L -]
a
=t
i
=

j

He"™*
EEEEES
?

H
A

14
1|
w I
a
= '
o A4
2
2
| 10 11 L} 3 13
Fy
3
1
' /\"'kw/‘
8

" 1% 1:1
Tiempo Univamal




26

Figura 2.1 Registro elaborado de la informacién'® obtenida de la nave WIND del 9 al 13 de octubre de
1997. Del panel superior hacia abajo se muestra: €l campo muagnético total B (nT), la latitud angular (), la
temperatura protonica T (10° K), la densidad de protones D (p/em®), 1a velocidad (km/s), la razén de
densidad de particulas @ entre la protonica (He™/H"), lu presién (nPa), v la P del plasma (presion térmicu
entre presion magnética. La estructura de la NM se observa en los tres primeros paneles, la cual esti
delimitada por las barras verticales gruesas. Lu NM tiene un choque en la parte delantera representado en
la figura por la primera linea vertical.

Los cnterios para considerar los limites de las NM fueron:

1) una magnitud del campo magnético B (nT) mayor al del viento solar ambiente
2) una rotacién suave del campo magnético, y
3) un decremento en la temperatura

Con los datos de la nave espacial WIND encontramos 36 nubes magnéticas en el
peniodo de 1996 al 2002. Para estos eventos no consideramos la concentracién de helio
He™"/H" > 0.08 afuera de las NM, ya que esto lo consideraremos en la seccion 2.2 para
las evectas complejas.

Para estudiar las caracteristicas de las 36 NM en funcién de su velocidad, las
analizamos como nubes magnéticas lentas (Vpnanm< 600 km/s) y rapidas (Vmexm = 600
kmy/s), sin tomar en cuenta la concentracion de helio.

Posteriormente analizamos a las NM lentas y rapidas considerando la abundancia de
helio (He™"/H" > 0.08) adentro de ellas, en los siguientes dos grupos:

1) nubes magnéticas lentas con y sin helio adentro de la NM (32 eventos)
2) nubes magnéticas rapidas con y sin helio adentro de la NM (4 eventos)

2.1.1 Caracteristicas de nubes magnéticas lentas y rdpidas

La figura 2.2 muestra el histograma de la magnitud del campo magnético B (nT) y el de
la duracion para las NM lentas y rapidas. Al comparar a las NM lentas (32 eventos) con
las rapidas (4 eventos) encontramos que el valor para la magnitud del campo magnético
no excede el valor de 15 nT para las NM rapidas, sin embargo, el niimero de NM
rapidas es muy pequeiio.

En la duracién el 100% de las NM rapidas resultan tener duraciones mayores a 30
horas; mientras que 13 de las NM lentas (41% de los 32), resultan tener duraciones
menores a 30 horas.

' La informacién se encuentra de forma accesible en la pagina: hitp://nssde.gsfe.nasa.gov/omniweb
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Figura 2.2 Histogramas del campo magnético B (nT) y de la duracién de las eyectas al pasar por la
nave espacial WIND Vs # eventos. Las figuras del lado izquierdo corresponden a las NM lentas y las del
lndo derecho a las NM rdpidus

La actividad geomagnética estd muy relacionada con cambios en el MI, sobre todo con
el campo magnético de este (CMI) y con la velocidad del viento solar (Wu et al., 2002)
va que el campo magnético terrestre se ve alterado cuando el CMI tiene una direccién
sur en la componente z (Bz), en coordenadas GSM'7 (ver figura 2.3). Si ademds la
velocidad del viento solar es alta, esto favorecera mas atn la perturbacién, ya que ayuda
a comprimir a la magnetosfera terrestre.

Therra
b2 Figura 2.3 Esquema de las
— > coordenadas GSM. El origen del
x sistema coordenado tridimensional
Y estd en la Tierra. La direccion x estd

en la direccion Tiemra-Sol, la
direccién z es un eje paralelo al eje
bipolar terrestre, y y completa el
sistema.

I” Coordonadas GSM (Geocentric Solar Magnetospheric)
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En particular las NM pueden alterar al entorno geomagnético debido a que su campo
magnético puede tener una componente Bz sur, favoreciendo asi una perturbacién
geomagnética. Ademas, hay que considerar que la combinacién de una componente Bz
sur y una velocidad alta en la NM, est4 asociada muy frecuentemente con tormentas
geomagneéticas (Burlaga et al., 1987, Zhang y Burlaga., 1988,y Webb et al., 2000),

En este trabajo el indice que utilizamos para medir la perturbacién geomagnética es el
Dst, el cual es representativo de las perturbaciones que sufre el entomo magnético
terrestre (Burton et al., 1975 y Wang et al., 2003).

La figura 2.4 muestra los histogramas del indice Dst asociado al paso de las NM lentas
y rapidas, y al analizar la geoefectividad de las 36 NM encontramos que las NM répidas
son mas geoefectivas que las NM lentas, este altimo resultado estd de acuerdo con
trabajos anteriores (Farrugia et al., 2002),

NM LENTAS NM RAPIDAS
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Figura 2.4 Histograma del {ndjce Dst de las NM lentas (izquierda) v de las NM rdpidas (derecha), Vs #
eventos. Los histogramas muestran que las NM rapidas son mas geoefectivas que las NM lentas, ver tabla
2.

Como mencionamos anteriormente en ocasiones las eyectas presentan material con
diferente composicién a la del viento solar ambiente, en particular en este trabajo
analizamos las concentraciones de He''/H" > 0.08 = 8% adentro de las nubes
magnéticas. Cabe mencionar que esta concentracién de helio no es en toda la NM, sino
que puede presentarse en intervalos mas cortos que la duracién de las NM.,

2.1.2 Nubes magnéticas lentas con y sin helio

Para estudiar si existen diferencias en las caracteristicas de las NM con y sin helio,
separamos a las NM con helio adentro de ellas, de las NM que no presentan
concentraciones de helio mayores al 8% adentro de ellas. Aplicamos esta division para
cada uno de los dos grupos de NM lentas y rdpidas.

Al analizar los resultados de las 32 NM lentas (Vi< 600 km/s) encontramos que el
50% de ellas tienen concentraciones de helio adentro de la NM mayores al 8%, y el otro
50% de estos eventos no contienen concentraciones de helio mayores al 8%.
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La figura 2.4 muestra la duracion, la velocidad y la geoefectividad (indice Dst) para NM
lentas con y sin helio. En donde encontramos que la moda'® de la duracién
correspondiente a las NM lentas con helio adentro de la nube, es mayor que la que esta
asociada con las NM lentas sin helio adentro de la nube.

De manera anéaloga, la moda de la velocidad de las NM lentas con helio resulta ser
mayor que la de las NM que no contienen helio. Como la velocidad es un parametro que
contribuye en parte para que la eyecta perturbe al entomo geomagnético de una manera
efectiva; ya que es necesario tener previamente una configuracién Bz sur, para que
ocurra la reconexion magnética (Dungey 1961 y Watari et al., 2004); la moda del indice
Dst de las NM lentas con helio, resulta ser mayor en comparacién con la
correspondiente a las NM lentas sin helio,

NM LENTAS CON HELIO
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Figura 2.4 Histogramas de las NM lentas con helio (arriba) y NM lentas sin helio (abajo). De izquierda
a derecha se muestra la duracion en horas, la velocidad (km/s) y el indice geomagnético Dst (nT), contra
el # de eventos. La moda de los diferentes pardmetros estd indicada por la barra més pdlida.

Los histogramas muestran que las NM lentas con helio duran més, son més veloces y por lo tanto son més
geoefectivas que las NM lentas sin helio.

2.1.3 Nubes magnéticas rdpidas con y sin helio

Para el andlisis de las NM rapidas estudiamos 4 eventos de los cuales el 75% contienen
concentraciones de helio mayores al 8% (He '/H" > 0.08) adentro de la NM. Debido a
que sélo contamos con un evento de NM répida sin helio adentro de la nube magnética,
no es posible hacer una comparacién entre los histogramas, ver figura 2.5. Sin embargo
esto nos indica que existe una tendencia de las NM rapidas a estar relacionadas con
concentraciones de helio mayores al 8%; lo que nos sugiere que estas NM contienen
plasma de la corona baja debido probablemente a que una EMC muy energética abrié el

' El dato que mis se repite en Is muestra
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campo de la corona baja en donde hay mayores concentraciones de material mas pesado
como es el caso del helio, y trajo consigo material de esta region saliendo con
velocidades muy altas, Como consecuencia esto estd de acuerdo con el resultado que en
nuestra muestra las NM con helio tienden a ser mas veloces que las NM sin helio.

NM RAPIDAS CON HELIO
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Figura 2.5 Histogramas de las NM répidas con helio (arriba) y los valores del tinico evento de NM
ripida sin helio (abajo). En los histogramas se muestra de izquierda a derecha la duracion (hr), la
velocidad (km/s) y el indice geomagnético Dst, contra el mimero de eventos. En las dos primeras
columnas de la tabla se muestra el inicio y el final del evento (dia/ mes/ afio), asi como la duracién (hrs),
la velocidad total (km/s), y el fndice Dst (nT). De estos datos observamos que las NM répidas estdn mas
relacionadas con concentraciones He™/H" = 0.08.

Debido a que tenemos pocas nubes magnéticas rapidas, la estadistica es muy pobre y
por lo tanto no podemos hacer una comparacién como la que hicimos para las NM
lentas. Pero lo que si nos muestran las NM rapidas es que tienden a estar relacionadas
con concentraciones de helio mayores al 8%, sugiriéndonos asi que vienen de eventos
mas energéticos de la corona.

2.2 Eyectas complejas

Adicionalmente consideramos 17 eventos en el andlisis, que consisten de una estructura
de NM seguida de plasma con enriquecimiento de helio (He " /H' > 0.08), en donde el
60% de ellas estan separadas de las NM en un rango no mayor a 6 horas. A cada una de
estas estructuras es lo que definimos como eyecta compleja (EC).

De manera anédloga para facilitar el andlisis, pnmero analizamos a los 17 eventos y
posteriormente hicimos los siguientes dos grupos:

1) eyectas complejas lentas (Vs < 600 km/s) con y sin helio adentro de la NM (11
eventos), y

2) eyectas complejas rapidas (Vmenm = 600 kmy/s) con y sin helio adentro de la NM (6
eventos
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Figura 2.6 Registro de una eyecta compleja detectada por la nave WIND del 28 al 30 de octubre del
2000. La EC esta definida como una NM seguida de una firma con incremento en concentracién de He™
respecto a la concentracién de H® (He™/H" > 0.08). Del panel superior hacia abajo se muestran los
mismos parametros de la figura 2.1. La NM esta delimitada por las lineas verticales gruesas y la firma de
plasma con enriquecimiento en helio se¢ encuentra encerrada en un circulo en el sexto panel. Ambas
estructuras pertenecen 4 lo que definimos como una eyecta compleja. Observa que hay un choque el cual
estd indicado por la primera linea vertical.
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2.2.1 Eyectas complejas lentas y ripidas

La figura 2.6 muestra el registro de una EC formada por una NM seguida de un plasma
con concentraciones He™*/H" > 0.08. Esta figura es semejante a los regisiros que se
obtuvieron para las eyectas complejas restantes, y el formato de los registros es el
mismo que se mostrd en la figura 2.1.

En el analisis las eyectas complejas rapidas (35% de los 17 eventos totales) resultan ser
més geoefectivas que las eyectas complejas lentas (65% de los 17 eventos), y tener
duraciones mayores a 30 horas, esta informacién se encuentra en la figura 2.7, en donde
la velocidad y las duraciones son los valores de las NM y no los valores para viento
solar con enriquecimiento en helio detras de las NM.
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Figura 2.7 Histogramas de ¢yectas complejas lentas (izquierda) y eyectas complejas rapidas (derecha).
Se muestra en el primer renglén la duracion (hrs) Vs # de eventos, en el segundo la velocidad (km/s) Vs #
de eventos, y en el tercer renglén el indice geomagnético Dst (nT) Vs # de eventos, en donde se observa
que las EC réapidas son mas geoefectivas y tienen duraciones mayores a 30 horas.



2.2,2 Eyectas complejas lentas

En el andlisis del segundo grupo, en donde se considera unicamente a las eyectas
complejas lentas (11 eventos), se encontrd que el 73% de ellas contienen helio adentro
de laNMy el 27% restante no contiene helio adentro de la NM.

La figura 2.8 muestra que las eyectas complejas lentas con helio adentro de 1a NM son
mas rapidas y que para el caso de la geoefectividad no podemos distinguir de una
manera clara si unas son mas geoefectivas que las otras, esto debido a que el nimero de
eventos de EC lentas sin helio dentro de la NM es muy escaso.
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Figura 2.8 Histograma de eyectas complejus lentas con helio (arriba) y eyectas complejas lentas sin
helio (abajo). En la columna izquierda estd la duracién (hrs) Vs # de eventos, en la columna central la
velocidad (km/s) Vs # de eventos, y en la columna del lado derecho ¢l indice geomagnético Dst Vs # de
eventos.

Se observa que las EC lentas con helio duran més, son un poco mas rdpidas y son mas geoefectivas que
las EC sin helio.

2.2.3 Eyectas complejas rapidas

En el caso del tercer grupo se observd que el 100% de las eyectas complejas rapidas
contienen helio adentro de la nube magnética, por lo que no se puede hacer una
comparacién entre las eyectas complejas rapidas con y sin helio adentro de la nube
magnética, sin embargo esto nos sugiere que estas estructuras contienen plasma de la
corona baja y esta de acuerdo con el resultado obtenido en la seccion 2.1.3, en donde
sugerimos que las NM mds veloces provienen de eventos solares mis energéticos que
abren las lineas del campo magnético de la corona baja, trayendo consigo material mas
pesado (i.e. helio).
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Por otro lado, en el grupo de eyectas complejas también trabajamos con las duraciones
det plasma con enriquecimiento en helio (He""/H" > 8%) que siguen a las nubes
magnéticas lentas y rapidas.

La figura 2.9 muestra los histogramas de la duracion del plasma con He"'/H" > 8%, de
donde al comparar estas duraciones obtuvimos que no existe una diferencia entre ellas,
es decir, las duraciones del plasma que siguen a las NM lentas no son menores ni
mayores que las del plasma que sigue a las NM rapidas.

DURACION DE HELIO ATRAS DE LAS NM LENTAS DURACION DE HELIO ATRAS DE LAS NM RAPIDAS
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Figura 2.9 Estos histogramas muestran la duracién del plasma con enriquecimiento de helio que sigue
a las NM lentas y répidas (eyectas complejas).

El histograma del lado izquierdo corresponde a la duracion del plasma que sigue a las NM lentas Vs # de
eventos, y el de la derecha pertenece a la duracion del plasma que sigue a las NM rdpidas Vs # de
eventos. La fipura en general muestra que hay duraciones de todo tipo.

2.3 Asociacién de nubes magnéticas de 1996 al 2002 con
eventos solares '

Estudiamos también la asociacién solar para las nubes magnéticas y para las eyectas
complejas mencionadas en las secciones anteriores. Esto para estudiar el tipo de eventos
solares relacionados con estas eyectas.

Para la asociacién solar se relacionaron las eyecciones de masa coronal (EMC)
detectadas por el corondgrafo LASCO abordo de la nave SOHO, con las fechas
correspondientes para las nubes magnéticas de 1996 al 2002 detectados por la nave
WIND a1 UA.

Al observar las imdgenes de LASCO, semejantes a las que se observan en la figura 1.3
del capitulo anterior, las EMC en ocasiones cubren a todo el coronégrafo, es decir, se
aprecia un objeto luminoso con una apertura angular de 360°; a estas EMC se les conoce
como eyecciones tipo halo.

La nave SOHO se encuentra en frente de la Tierra y del lado dia (apuntando en
direccion hacia el Sol) y las EMC tipo halo, que es capaz de detectar, son muy
importantes para la Tierra, ya que nos indican que la EMC viene directamente hacia
nosotros.

Por otro lado no siempre las EMC cubren el 360° del disco del corondgrafo, asi que
cuando la EMC lo cubre por poco menos de 360° se les nombra halos parciales; sin




35

dejar de lado que este tipo de EMC interaccionan también de manera importante con la
Tierra

En particular en este trabajo consideramos halos parciales cuando las EMC cubren al
menos 120° al disco del coronégrafo.

La forma en como asociamos las EMC con las nubes magnéticas y con las eyectas
complejas fue tomando en cuenta la velocidad de arribo de las NM y de las EC a 1 UA.
De este modo se puede tener una idea de cuanto tiempo tard6 en propaﬁarse la EMC
desde el Sol hasta 1 UA. Al tener esta informacién recurrimos a las listas ™~ de los datos
de las EMC detectadas por el coronégrafo LASCO. En estas listas hay la informacién
sobre las fechas y las horas de salida de las EMC, su velocidad de salida, la aceleracién
de las mismas, la localidad de salida sobre el disco solar, y si las EMC fueron tipo halo
o halos parciales.

Con la informacidn de las listas excluimos a las EMC que no se asociaran con las NM o
con las EC, por causa de velocidad de salida o de aceleracion que no permitieran una
asociacién con la velocidad de las NM o de las EC y el tiempo de arribo a 1 UA, o
simplemente aquellas que no cumplieran con ser halos o halos parciales.

La tabla 4 muestra los resultados de la asociacion de las EMC con las eyectas.

Tabla 4, Asociacién Sol-eyecta

Halo Halo parcial
Nubes magnéticas lentas 84% 16%
Nubes magnéticas rapidas 67% 33%
Eyectas complejas lentas 50% 50%
Eyectas complejas rapidas 100% 0%

El porcentaje de estos resultados corresponden al 64% total de los 53 eventos
estudiados. Esto porque no siempre es posible relacionar una EMC con las nubes
magnéticas o con las eyectas complejas.

De la tabla 4 observamos que existe una relacion favorable de todos los eventos con las
eyecciones de masa coronal tipo halo.

Uno de los eventos solares que aparecen frecuentemente asociados con las EMC son las
rafagas solares y ambos eventos son sintomas de la reconfiguracion magnética coronal.
Asi, otra asociacion solar que se realizo para los 53 eventos interplanetarios (NM y EC),
fue con rafagas; las cuales son uno de los eventos explosivos mas importantes de la
actividad solar.

" Los datos se obtuvioron de In pigina http:/edaw gsfe.nasa.gowCME._list/



36

Las rafagas solares son en esencia una concentracion de alta energia en la atmésfera
solar que se pueden observar en el rango del visible (Ha) y en rayos X como
abrillantamientos muy intensos que se expanden cubriendo éreas muy extensas (x10°
km) en cuestion de minutos, y decaen paulatinamente hasta desaparecer de 1/3 de hora a
3 horas.

Por otro lado, las rafagas solares en ocasiones desaparecen repentinamente en minutos
arrojando grandes cantidades de energia hacia el medio interplanetano. Frecuentemente
estos eventos explosivos estan asociados con las eyecciones de masa coronal.

Los cientificos tienen ya algunos afios observando a las rafagas solares y tienen el
conocimiento de que la asociacion de las rafagas con las EMC no es uno a uno, es decir,
no siempre que hay una rafaga se le puede asociar una EMC y no siempre que hay una
EMC le podemos asociar una rafaga solar. Sin embargo, la asociacion entre ambos
eventos es alta, por ejernplo en un trabajo reciente, Vrsnak et al. [2005] analizaron 649
rafagas de las cuales el 84% se asocié con EMC y el 16% no fue posible relacionarlas
con una EMC.

En este trabajo buscamos a las rafagas solares que pueden asociarse con las EMC,
relacionadas éstas a su vez con los eventos interplanetarios de nuestra muestra (NM y
EC); con el fin de encontrar una relacién entre ellas,

Para hacer la asociacion entre rafagas y las EMC, trabajamos con los datos de las naves
espaciales GOES?, que se encuentran a 1 UA.

En la busqueda de incrementos de intensidades significativas de los rayos X producidos
por el Sol, los cientificos han creado con los datos de los satélites GOES, un sistema
para catalogar la actividad de los rayos X. Este consiste en cinco niveles: A, B,C, My
X. El primer nivel es A y corresponde al nivel mas bajo de intensidades, el cual recorre
de 1.0x10°® Watts/m? a 9.9x10° Watts/m% Cada nivel est4 dividido de esta forma, es
decir, de 1.0 a 9.9, pero los 6rdenes de magnitud cambian, ya que 107 corresponde al
nivel B, 10 al nivel C, 10° al M, y finalmente 10™* al nivel X. Con lo que una rafaga
B7.9 produce 7.9x107 Watts/m?, (http://son.nasa.gov/tass/radiowaves/sat_goes5_e.htm).

Lo que hicimos para relacionar a las EMC con las rafagas en este trabajo fue buscar los
eventos mas proximos entre ellos, tanto en tiempo como en localizacion.

Como mencionamos anteriormente podemos tener acceso a la informacién sobre las
fechas y las horas de salida de las EMC como de su localizacién. Con esta informacion
recurrimos a las listas de las naves GOES, las cuales proporcionan informacién sobre la
localidad de la region de donde se localizaron las rafagas, el tiempo de la explosién, y la
intensidad de las mismas.

Asi la asociacion de las rafagas con las EMC dependi6 de la localidad de ambos eventos
y de la hora de manifestacién de las mismas.

Al asociar la localidad entre ambos eventos no hubo mucha dificultad, ya que a una
EMC se le puede relacionar con més de una rafaga, las cuales se encuentran muy cerca

¥ hup//www.lmssl.com/SXT/plot_goos.html
htip://solar.nro.nso.ac.jp/novhtml/goes_event/
fip//ftp.ngde.noas gov/STP’SOLAR_DATA/SOLAR_FLARES/XRAY_FLARES
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de la locacion de las EMC. Lo que es interesante es asociar el tiempo de la explosién de
las rafagas con las salidas de las EMC, ya que la explosion puede ocurrir unos minutos
antes de la salida, durante la salida, o unos minutos después de la salida de la EMC.

Por ejemplo Reinard [2005] considerd un rango para la rafaga de una hora antes o
después de la salida de las EMC, en donde encontr6 que, para su muestra, en promedio
la explosion de las réfagas ocurrieron en un rango de 21.6 minutos antes o después de la
EMC.

En nuestra muestra tomamos en cuenta los tiempos mds préximos entre la EMC vy las
rafagas solares. Como en ocasiones teniamos mas de dos rafagas con diferencia de
segundos o minutos entre ellas, y en la misma locacion; para estos casos elegimos a las
rafagas mas intensas para asociarlas con las EMC,

La tabla 5 muestra los tiempos del arribo de las NM, el tiempo de salida de las EMC, y
el tiempo e intensidades (tipo) de las rafagas solares asociadas con las EMC. En
particular hubo tres eventos en donde la rafaga explotd (maximo de emisién en rayos X)
unos cuantos minutos después del tiempo de salida de la EMC (# eventos 36, 47, y 48).

Tabla 5. Inicio de las nubes magnéticas a 1 UA, EMC y rafagas solares

4 InicioNMa | EMC Réfaga Miximo '
Evento di a/nlljels\/horu dia/mes/hora dia/mo?lmru em?:i on Tipo de réfaga

1996

1 27 05 1500 NO EMC NO RAFAGA

2 01 07 1800 NO EMC NO RAFAGA

3 07 08 1300 NO EMC NO RAFAGA

4 23121700 1912 1630 1912 1521-1618 15:50 C23
1997

5 10 01 0400 06 01 1510 NO RAFAGA

6 10 02 0200 07 02 0030 NO RAFAGA

7 21 04 1000 NO EMC

8 15 05 0900 12 05 0530 12 05 0442-0526 04:46 C1.3

9 08 06 1800 NO EMC

10 19 06 0700 NO EMC

11 15 07 0800 NO EMC

12 03 08 1300 30 07 0445 NO RAFAGA

13 17 09 1600 NO EMC

14 21 092100 17 09 2028 17 09 1745-1827 18:03 M1.1

15 01 10 1600 28 100108 NO RAFAGA

16 10 10 2030 06 101528 NO RAFAGA

17 07 11 0400 04 11 0610 04 11 0552-0602 05:58 X21

18 2211 1500 NO EMC
1998

19 07 01 0100 02 01 2328 02 01 2010-2024 20:14 B2.5

20 [ 04 02 0400 NO EMC

21 04 03 1300 28 02 1248 28 02 1138-1149 11:43 B1.1

22 02 05 0500 29 04 1658 29 04 1606-1659 16:37 M6.8

23 02 06 1000 NO EMC

24 24 06 1300 20 06 1820 20 06 1422-1444 14:30 C4.0

25 20 08 0600 NO EMC

26 25 09 0600 NO EMC

27 19 10 0400 15 10 1004 NO RAFAGA

28 08 11 1900 0511 0202 0511 0121-0128 01:24 C71
1999

29 18 02 1600 NO EMC
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Tabla § (continuacién)

" Inicto NMa | . Méximo _ )
Evento ua dia/ll‘:l“l:i(/:imw dln/Rr:;:%:,m dc Tipo de rifaga
dia/mes/hora emision

30 16 04 1800 NO EMC

31 09 08 0930 04 08 0626 04 08 0545-0614 M 6.0
2000

32 21 02 0500 17022130 17 02 2017-2107 20:35 M13

33 15 07 1900 14 07 1054 14 07 1003-1043 10:24 X357

34 28 07 1200 2507 0330 25 07 0243-0254 02:49 M 8.0

35 12 08 0500 09 08 1630 09 08 1519-1700 16:22 C2.3

36 03 10 1000 30 09 1806 30 09 1738-1905 18:27 M 1.0

37 13 10 0800 09 10 2350 09 10 2319-0021 23:43 C6.7

38 28102100 25 10 0826 25 10 0546-0609 05:56 C53

39 06 11 2200 0311 1826 03 11 1532-1559 15:52 C1l9
2001

40 19 03 1930 15 03 2306 1503 2213-2221 22:17 C21

41 11 04 2200 09 04 0006 NO RAFAGA

42 21 04 2300 NO EMC

43 28 04 1400 26 04 1230 NO RAFAGA

44 28 05 0300 24 05 2026 24 05 1930-2004 19:44 M1.2

45 31 10 1800 25101526 2510 1442-1528 15:02 X13

46 24 11 1400 22112330 22 11 2232-0006 23:30 M9.9
2002

47 19 03 0500 15 03 2306 15 03 2209-0042 23:10 M22

48 23 03 2100 20 03 1754 20 03 1544-1919 18:08 Ca.0

49 20 04 0000 17 04 0826 17 04 0746-0957 08:24 M26

50 23 05 2000 22 050350 22 05 2314-0128 C9.7

51 01 08 0900 2907 1207 29 07 1027-1113 10:44 M47

52 03 100100 NO EMC

53 17 11 1000 NO EMC
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Para nuestra muestra fue posible relacionar el 79% de las EMC con rafagas. De este
porcentaje obtuvimos que las NM lentas y las EC lentas se relacionan con rafagas de
intensidades mayores o iguales al tipo B (1.0x107 2 9.9x10"7 Watts/m?),

Por otro lado las NM répidas y las EC rapidas tienden a relacionarse con rafagas solares
mayores o iguales al tipo C (1.0x10® - 9.9x10® Watts/m?), ver figura 2.10.

NUBES MAGNETICAS LENTAS NUBES MAGNETICAS RAPIDAS

A B c M X A B Cc

X
TIPO DE RAFAGA TIPO DE RAFAGA
EYECTAS COMPLEJAS LENTAS EYECTAS COMPLEJAS RAPIDAS
T eeeee i b s e b r AR EE SRRSO e, 7
6 6
5 4 5 |
4 4
3 - 3
2 4 2 J
14 1
0 4 04
TIPO DE RAFAGA ' TIPO DE RAFAGA

Figura 2.10 Histogramas del tipo de rafagas para las NM lentas, NM répidas, EC lentas y para las EC
rapidas. En los histogramas se muestra la intensidad de las réfagas solares (Watts/m?) Vs # de eventos.
De los histogramas se observa los eventos de NM lentas y EC lentas se asocian con eventos mayores o
iguales a tipo B. Las NM y EC répidas muestran una tendencia a estar relacionadas con rifagas de
intensidades mayores o iguales a tipo C.
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2.4 Conclusiones

1.- Las nubes magnéticas rapidas son mas geoefectivas que las lentas, esto esta de
acuerdo con resultados anteriores (Burlaga et al., 1987, Zhang y Burlaga 1988, y Webb
et al., 2000).

2.- Las nubes magnéticas con helio fueron méas veloces y mds geoefectivas, lo que
sugiere que tienen procesos de origen mas energéticos que otras estructuras que son
expulsadas hacia el MI desde el Sol.

3.- Las eyectas complejas rapidas son mas geoefectivas que las lentas.

4.- Las eyectas complejas con helio fueron més veloces y mas geoefectivas que las
eyectas complejas sin helio, lo que nos sugiere que las nubes magnéticas, que forman
parte de estas eyectas, provienen de eventos mas energéticos en la corona solar; los
cuales son capaces de inyectar material de capas bajas de la corona hacia el MI.

5.- Para la asociacion solar de eyecciones de masa coronal con las nubes magnéticas y
las eyectas complejas, observamos que existe una relacién favorable de todos los
eventos con las eyecciones de masa coronal tipo halo.

6.- Para la asociacidén de las rifagas solares con las nubes magnéticas y eyectas
complejas, obtuvimos que las nubes magnéticas lentas y las eyectas complejas lentas se
relacionan con rifagas de intensidades mayores o iguales a 1.0x107 - 9.9x10”7 Watts/m*
(tipo B). Y las nubes magnéticas y las eyectas compl?'as rapidas tienden a relacionarse
con rafagas solares con energias de 1.0x10® a 9.9x10° Watts/m? (rafagas tipo C).
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Capitulo 3

3.1 Las eyecciones de masa coronal interplanetarias y su
impacto terrestre

El poder asociar las perturbaciones que se propagan en el medio interplanetario (MI)
con alteraciones a nivel geomagnético es actualmente un objeto de estudio muy
importante, ya que existen diversos fenémenos que se encuentran relacionados con la
vida cotidiana de nuestro planeta.

Las NM son un subconjunto de la eyectas y se caracterizan por tener un campo
magnético enriquecido y bien ordenado; y precisamente por esto las NM se vuelven
buenas candidatas para estudiar su geoefectividad ya que pueden tener una Bz sur por
un largo periodo.

Algunas NM viajan lentamente en el medio interplanetario y no forman un choque en la
parte delantera, sin embargo, ain asi pueden interactuar con la magnetosfera terrestre
causando actividad geoefectiva (Dst <-20 nT).

Por otro lado, algunas NM viajan mas rapido que la velocidad de propagacion del viento
solar y forman un choque en la parte delantera. Entre el choque y la parte delantera de la
NM se forma una region llamada funda.

En esta regién como el plasma estd comprimido, notamos que hay aumentos en la
temperatura, la densidad, y en la intensidad del campo magnético asi como en la
velocidad.

En este capitulo queremos estudiar cémo la geoefectividad depende de la configuracién
del campo magnético adentro de la NM, principalmente porque algunas tienen una
componente Bz sur durante toda su duracién y otras tienen una componente Bz sur-
norte. Asi también queremos investigar c¢émo la region de la funda con una
configuracion Bz sur podria incrementar la interaccion que tendria lugar tiempo después
de su paso, entre la NM y la magnetosfera terrestre.

Adicionalmente queremos ver si existen casos en donde unicamente la regién de la
funda interactua geoefectivamente con la magnetosfera terrestre.

El viento solar ambiente rodea a la magnetosfera terrestre y la moldea como se muestra
en la figura 3.1; y cuando una eyeccién de masa coronal interplanetaria (EMCI) viaja a
velocidades mayores a las del viento solar ambiente existe una compresion intensa en la
nariz de la magnetosfera, ver figura 3.1, independientemente de la configuracién del
campo magnético Bz de la EMCIL Pero si el campo magnético de la EMCI tiene una
orientacién sur en la componente z (Bz), esto traerda como consecuencia que las lineas
del campo magnético terrestre se reconecten con las lineas de la EMCI, ya que la
orientacion de las lineas magnéticas de la Tierra en la nariz estan orientadas hacia el
norte en la componente z, ver figura 3.2.

La reconexién magnética permite que las particulas pertenecientes inicialmente a la
EMCI viajen a través de la magnetosfera.

Una de las regiones de la magnetosfera es la magnetocola, la cual se expande en el lado
noche de la Tierra, ver figura 3.1. En ella las particulas viajan hasta acercarse cada vez
mas hacia la Tierra.

Las particulas, tanto electrones como iones, quedan atrapadas en esta regién llenando
los cinturones de radiacién los cuales estan indicados en la figura 3.1,
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Figura 3.1 La Magnetosfera terrestre. La figura muestra las diferentes regiones de la magnetostera,
como la nuriz en la cual las lineas del campo magnético estan orientadas hacia el norte, las cufas
magnéticas, localizadas en los polos terrestres, la magnetocola la cual se expande por el lado noche de la
Tierra, vy finalmente, los cinturones de radiacién representados por las regiones oscuras cercanas a la

Tierra.

Cheque de proa

Magnetopausa

Figura 3.2 Reconexién magnética. Lu figura muestra lag lineas del CMI antes de la reconexién, con
una configuracién Bz sur, las cuales interaccionaran con la parte frontal de la magnetosfera, debido a que
en esa regién la direccion de lineas magnéticas tiene una orientacién norte, La reconexion magnética esta
representada por los recuadros.
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Algunas particulas siguen las lineas del campo magnético terrestre que estan dirigidas
hacia las cufias magnéticas que se encuentran localizadas en los polos terrestres (ver
figura 3.1).

En las zonas polares una de las manifestaciones de esta interaccion se hace visible ante
nuestros ojos iluminando el cielo con espectaculares cortinas de luces de diferentes
colores; estas son las auroras boreales en el polo norte y las auroras australes en el polo
sur.

En ocasiones la interaccion de las particulas con la atmoésfera alta de nuestro planeta es
tan intensa que podemos leer un libro bajo la luz de las auroras polares.

Las perturbaciones en los polos terrestres, o a altas latitudes, también se manifiestan
provocando alteraciones en el control de los satélites artificiales que se encuentran en
orbitas bajas, ya que las particulas que provienen del MI generan potentes commentes
eléctricas.

Por otro lado, las particulas que llenan los cinturones de radiacién inducen una corriente
de anillo que contrarresta la intensidad del campo magnético terrestre y provocan
perturbaciones geomagnéticas.

El campo magnético terrestre es monitoreado continuamente por diversos observatorios
alrededor del planeta. Cuando una perturbacién ocurre en la magnetosfera esta se refleja
en el campo magnético terrestre que se mide en Tierra

A latitudes medias y bajas existe una red conformada por algunos observatorios que
reportan sus datos cada determinado tiempo, y conjuntamente dan un registro del campo
magnético terrestre promedio.

El indice Dst es un indicador que funciona para identificar, y asi estudiar a las tormentas
geomagnéticas a latitudes medias y bajas.

Una tormenta geomagnética tiene tres fases, las cuales se encuentran representadas en la
figura 3.3. En la primera fase se observa un comienzo repentino en la componente
perpendicular a las lineas del campo magnético terrestre alrededor del ecuador, esta
componente se llama H. El impulso repentino se debe a que la magnetosfera sufre una
compresion debida a un viento solar que trae velocidades mas grandes que las del viento
solar ambiente (como los choques). Esta es la fase inicial de la tormenta geomagnética,
La segunda fase, o fase principal de la tormenta es de suma importancia ya que el
campo magnético terrestre cae, debido a que la corriente de anillo genera un campo
opuesto que le resta intensidad. En ocasiones la caida puede ser muy abrupta y generar
tormentas muy intensas. En la tabla 2 del primer capitulo mostramos la intensidad de las
tormentas determinadas por los valores del indice Dst.

La ultima fase recibe el nombre de fase de recuperacion, En esta el campo magnético se
recupera hasta llegar a un valor cercano a Dst = 0 nT; el cual representa el valor del
estado quieto del campo magnético terrestre.

La magnetosfera terrestre es un sistema complejo conformado por regiones de plasma,
particulas y cornientes eléctricas que hacen que el sistema fluctué, por lo que es muy
dificil determinar las fronteras de las diferentes zonas de la magnetosfera, asi como
comprender los procesos fisicos que suceden en ella. Sin embargo, sabemos que existe
una interaccion muy marcada entre la actividad solar y la geomagnética, ya que la
magnetosfera de la Tierra responde a manifestaciones iniciadas en el Sol que se
propagan en el medio interplanetano.
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Figura 3.3 La figura muestra el registro de una tormenta geomagnética y sus tres fases. Fn el eje
horizontal esté el tiempo, y no hemos indicado la escala ya que una tormenta puede durar de menos de 24
hrs hasta varios dias. En el ¢je vertical esta el indice Dst. El inicio de la tormenta esté caracterizado por
un comienzo repentino, después viene la fase principal la cual esta caracterizada por una caida del campo
magnético terrestre. En la figura hemos supuesto un valor minimo para esa caida de -100 nT, la cual es
una tormenta extrema. Finalmente tenemos la fase de recuperacion en donde el campo magnético se
aproxima a valores cercanos a un Dst = 0,

3.2 Eventos geomagnéticos debidos a eventos de nubes
magnéticas y fundas de 1996 a 2002

En el capitulo anterior mostramos el andlisis de las perturbaciones a nivel geomagnético
provocadas por las nubes magnéticas (NM) observadas por la nave espacial WIND
durante los aflos de 1996 a 2002.

El indice que se utilizé para ese andlisis fue el Dst, el cual es un reporte promedio que
se forma a partir de la informacién que reportan algunos observatorios internacionales,
que se encuentran a latitudes medias y bajas.

En este capitulo estudiamos la geoefectividad causada por el mismo conjunto de nubes
magnéticas a través de 1996 al 2002 observadas a 1 UA por la nave WIND, pero
haciendo ahora una revisién de los perfiles del indice Dst para identificar que regiones
fueron las que interactuaron geoefectivamente.

La tabla 6 muestra los datos de las NM independientemente de si pertenecen al grupo de
las eyectas complejas o no, ya que ahora nos interesa conocer las regiones que
interactuan geoefectivamente. En la tabla 6 también mostramos los valores del indice
Dst que medimos directamente de los registros.
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De los 53 eventos que presentamos en el capitulo anterior ahora tenemos 50 debido a
que anulamos tres ya que no tienen suficientes datos (ND).

Tabla 6. Geoefectividad de nubes magnéticas y fundas de 1996 al 2002

# Inicio NM Finul NM Aty Configuracion | Configuracion | Dst(nT) | Dst (nT)
Evento dia/mos/hora | dia/mes/hora (horas) Bz funda Bz NM funda NM
1996
1 27051500 | 29 050000 33 hrs S-N -33
2 01071800 | 02071100 | 21:40 min N S-N -20
3 07 08 1300 | 08 08 1000 21 hrs 5 | -23
4 23121700 | 2512 1000 41 hrs N 5-N -34
1997 :
5 1001 0400 | 1101 0200 22 hrs S $-N , -78
6 10020200 | 11020245 | 24:45 min S 5 -55 -68
7 21041000 | 23040300 41 hrs S 5-N -107
8 15050900 | 16 051200 27 hrs S SN -115
9 08 06 1800 | 10 06 0000 30 hrs S-N -84
10 19 06 0700 | 20 06 2300 40 hrs S S -36
11 1507 0800 | 1607 1100 27 hrs N S-N -45
12 03 08 1300 | 04 08 0300 14 hrs N S-N -48
13 17 09 1600 | 18 09 2300 31 hrs S 8 -54
14 21092100 | 22 091600 19 hrs S N -36
15 01101600 | 02102300 31 hrs S N -98
16 10102200 | 12 10 0000 42 hrs S S-N -130
17 07 11 0400 | 09 11 0000 44 hrs S (5-N)* -110
18 22111500 | 23111400 | 28:11 min N SN -75 -108
1998
19 07 01 0100 | 08 01 2200 45 hrs S S-N -30 -83
20 04 02 0400 | 0502 2300 43 hrs N 5-N -32
21 04 03 1300 { 06 03 0900 44 hrs S S-N -35
22 02 050500 | 03051700 36 hrs N S -85
ANULADO | 02061000 | 02 06 2100 11 hrs ND ND -100
23 24 06 1300 | 2506 2100 32 hrs SN -25
24 20 08 0600 | 21 08 2000 38 hrs 5 S-N -43 -68
25 2509 0600 | 26 09 1600 34 hrs S N -205
26 19100400 | 2010 0700 27 hrs 3 S-N -113
27 0811 1900 | 1011 0600 35 hrs N ] -148
1999
28 18 02 1600 | 2002 1200 44 hrs S (§-N)* -120
29 16 04 1800 | 17 04 1900 25 hrs N 5-N -90
30 0908 0930 | 1008 1430 29 hrs S 5-N -47
2000
31 21020500 | 2202 1400 33 hrs S N -25
ANULADO | 15071900 | 1707 0800 37 hrs ND N -300
32 2807 1200 | 2907 1400 26 hrs N S -74
33 12 08 0500 [ 13 08 2200 41 hrs S S-N -237
34 03101000 | 05100300 41 hrs S S-N -146
35 13 100800 | 14101700 33 hrs 5 SN -70 -105
36 28102100 § 29102200 25 hrs N 5 -125
37 06112200 { 08110300 29 hrs 5 (8-N)* -159
2001
38 19031930 | 21030330 32 hrs 3 S -105 -150
39 11 04 2200 | 13 04 0700 33 hrs S N -270
40 21 04 2300 | 23 04 0800 33 hrs N S -104
41 28 04 1400 | 01 050200 36 hrs N 3-N -47
42 28050300 | 29052100 42 hrs N S -41
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Tabla 6 (continuacion)

# Inicio NM Final NM Atym Configuracién | Configuracién | Dst(nT) | Dst(nT)
Evento dia/mes/hora | dia/mes/hora (horas) Bz funda Bz NM funda NM

43 31101800 | 02 11 1200 42 hrs 3 5 -105

ANULADO | 24111400 | 2611 1100 45 hrs ND $-N -213
2002

44 19 03 0500 | 2003 1600 35 hrs S N -41

45 2303 2100 | 2503 2000 47 hrs N 5-N -101

46 2004 0000 | 21 04 1800 42 hrs 8 S -120 -152

47 23 052000 | 2505 1800 46 hrs S N -108

48 01 08 0900 | 01 08 2300 14 hrs S S-N -50

49 03100100 | 04 10 1800 41 hrs S S -142

50 17111000 | 19110100 39 hrs N S -42

Como se mencion6 en capitulos anteriores, las NM son un subconjunto de las EMCI
caracterizadas por un campo magnético incrementado con rotaciéon y con periodos de Bz
sur largos. Estas caracteristicas son muy importantes porque hacen que las NM se
conviertan en buenas candidatas para estudiar su geoefectividad.

Algunas NM se propagan en el medio interplanetario muy lentamente sin formar un
choque, sin embargo, mostraremos que pueden interactuar con la magnetosfera terrestre
causando actividad geomagnética, considerando esta actividad a partir de valores Dst <
-20 nT.

La figura 3.4 es el registro del 3 al 7 de marzo de 1998. En la figura la NM estd
delimitada por las lineas verticales y las caracteristicas para cumplir con ser una NM se
encuentran en los tres primeros paneles. El evento no tiene choque y provoco una caida
en el indice Dst de -35 nT, la cual equivale a una tormenta de intensidad media.

Por otro lado, algunas NM viajan mas rapido que el viento solar ambiente y forman un
choque en la parte de enfrente de la NM. Esta regién se observa en los registros como
incrementos en la temperatura, en la densidad proténica, en la velocidad y en la presién
dindmica.

La figura 3.5 es un registro del 20 al 23 de abrl del 2001, en ella se muestra una NM
delimitada por las lineas gruesas. Este evento presenta un choque el cual esté indicado
por la primera barra vertical,

Entre el choque y la parte delantera de una NM se forma una finda. En esta region el
plasma es més caliente que el plasma del viento solar ambiente, la intensidad del campo
magnético aumenta, la densidad proténica es mayor, y la presién dindmica se
incrementa también en comparacién con la del viento solar ambiente. Esta regién en
especial juega un papel importante en este trabajo como veremos mas adelante, ademads
el 92% (46 eventos) de las 50 NM que estudiamos tienen funda en la parte delantera.
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Figura 3.4 Registro de una nube magnética detectada por la nave WIND del 03 al 07 de marzo de
1998. La NM esta delimitada por las lineas verticales y no presenta un choque. Del panel superior hacia
abajo se muestran los siguientes parametros: el campo magnético total B (nT), la latitud angular (%), la
temperatura proténica T (10°K), la densidad de protones D (p/cm?), la velocidad V (km/s), 1a presién P
(nPa), lu B del plasma (presién térmica entre presién magnética), y el indice Dst (nT). En este registro la
NM provocéd una caida en el Dst de -35 nT, lo que nos indica una tormenta geomagnética de intensidad
media. Se observa en el segundo panel que la configuracién magnética Bz es inicialmente sur y norte en
la parte final de la NM.
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Figura 3.5 Registro de una nube magnética detectada por la nave WIND del 20 al 23 de abril del 2001.
La NM esti delimitada por las lineas verticales gruesas, este evento presenta choque, el cual esta indicado
por la primeru linea vertical. Entre el choque y ¢l inicio de 1a NM (primera linea gruesa), esta la regidn de
la funda. Del panel superior hacia abajo se muestran los siguientes parametros: el campo magnético total
B (nT), lu latitud angular (°), la temperatura proténica T (10° K), 1a densidad de protones D (p/em?), la
velocidad V (km/s), la presién P (nPa), la B del plasma (presion térmica entre presién magnética), vy el
indice Dst (nT). En este registro la NM provoc6 una caida en ¢l Dst de <104 nT, lo que nos indica una
tormenta geomagnética extrema.
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3.2.1 Eventos geomagnéticos debidos a nubes magnéticas

Al estudiar la geoefectividad de los 50 eventos presentados en la tabla 6, en esta seccién
solo analizamos 39 NM, debido a que 8 NM tienen una configuraciéon Bz nortey 3 a
pesar de que las NM tienen una configuracion Bz sur-norte, la region que interaccioné
geoefectivamente fue la funda, estos eventos estan indicados en la tabla 6 por (S-N)*.

Las 39 NM que estudiamos en esta secciodn las separamos en aquellas que tuvieran una
configuracion magnética Bz sur (15 eventos) de aquellas NM con una configuracion Bz
sur-norte (24 eventos). Sin tomar en cuenta si presentan funda, pero si el que la
tormenta halla sido causada por ]a NM.

En los eventos de las NM con una configuracion sur-norte no consideramos si la
polaridad fue primero sur o norte, es decir, en este trabajo la configuracién sur-norte del
campo magnético adentro de la NM no distingue entre polaridades sur-norte o norte-sur.

La figura 3.6 presenta la informacion de los valores minimos del indice Dst para las NM
con una configuracion Bz sur y para las NM con Bz sur-norte. Si tomamos en cuenta el
valor promedio del indice Dst para ambos histogramas, tenemos que el valor promedio
para las NM con una configuracién Bz sur es de -90 nT y para las NM con una
configuracién Bz sur-norte es de -81 nT. Es decir, las NM con una configuracion Bz sur
son ligeramente mas geoefectivas que las NM con una configuracién Bz sur-norte.

NUBES MAGNETICAS CON Bz SUR NUBES MAGNETICAS CON
Bz SUR-NORTE

P T N L ]

T A L
prepp e

180 210 -0 270

Dst{nT)

Figura 3.6 Histogramas de NM con configuraciéon magnética sur (izquierda) y su geoefectividad, y NM
con configuracién magnética Bz sur-norte (derecha) y su geoefectividad. En los histogramas se¢ muestra ¢l
indice Dst (nT) y el mimero de eventos para cada grupo. El valor promedio para las NM con Bz sur es -90
nT y para las NM con una configuracién Bz sur-norte es -81 nT.

3.2.2 Eventos geomagnéticos debidos a nubes magnéticas con fundas

Al incorporar en el estudio la region de las fundas con una configuracién Bz sur a las
NM anteriores, observamos que estas regiones incrementan la interaccién entre las NM
y la magnetosfera terrestre; debido a que la magnetosfera terrestre interactua
geoefectivamente cuando el CMI tiene una componente Bz sur, y al tener la funda y la
NM una componente Bz sur, esto hace que ambas regiones generen perturbaciones a
nivel geomagnético,
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Figura 3.7 Registro de una nube magnética detectada por la nave WIND del 23 al 27 de septiembre de
1998. La NM estd delimitada por las lineas verticales gruesas, este evento presenta choque, el cual esta
indicado por la primera }inea vertical. Entre el choque y el inicio de la NM estd la regién de la funda. El
registro muestra los mismos parametros que las figuras 3.4 y 3.5. En este caso el valor minimo del Dst = -
205 nT (tormenta extrema).
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La figura 3.7 es un ejemplo de esta interaccion geoefectiva. Se observa en el primer
panel que la intensidad del campo magnético adentro de la funda es inclusive mas alta
que la de la NM y tiene una componente Bz sur durante casi toda su duracion. Esto hace
que la interaccion entre la magnetosfera y el evento inicie con la funda y posteriormente
con la regién inicial de la NM, en donde Bz es sur.

En la mayoria de los casos las tormentas geomagnéticas son inducidas por la interaccion
de una EMCI con un campo magnético con orientacién sur en la componente z (Bz)
bien ordenado, y de larga duracioén (alrededor de 24 horas). Sin embargo, no siempre
estos eventos causan caidas importantes en el indice Dst. Las caidas en el indice Dst
pueden ser también ocasionadas por regiones mds pequefias que se encuentran alrededor
de las EMCI, como la regién de las fundas.

Asi cuando consideramos a los eventos que estan formados de una NM con choque, y
por lo tanto con funda, estudiamos su geoefectividad dividiéndolos en los siguientes
cuatro grupos:

1) NM con una configuracién Bz sur mas una funda con Bz norte (7 eventos)

2) NM con una configuracién Bz sur mas una funda con Bz sur (7 eventos)

3) NM con una configuracién Bz sur-norte mas una funda con Bz norte (9 eventos)
4) NM con una configuracion Bz sur-norte mas una funda con Bz sur (12 eventos)

Al comparar los eventos del primer grupo con los eventos del segundo grupo, ver figura
3.8, encontramos que las NM con Bz sur mas una funda con Bz sur fueron mas
geoefectivas (Dst promedio = -101 nT) que las NM con Bz sur pero con una funda Bz
norte (Dst promedio = -84.4 nT).

Para el caso de las NM con una configuracion sur-norte y con funda Bz sur, vemos que
estas son mas geoefectivas (Dst promedio = -106.2 nT) que las NM con Bz sur-norte
pero con una funda Bz norte (Dst promedio = -58.3 nT).
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Figura 3.8 Histogramas de NM con configuracién magnética sur mas funda con Bz norte (superior
izquierdo) y su geoefectividad. Y NM con configuraciéon magnética Bz sur con funda sur (superior
derecha). E histogramas de NM con configuracién magnética Bz sur-norte con funda norte (inferior
izquierda) y NM con configuracién Bz sur-norte mas funda con Bz sur. En los histogramas se muestra el
indice Dst (nT) y el nimero de eventos para cada grupo. De los histogramas superiores se observa que las
NM con Bz sur mas una funda Bz sur son més geoefectivas que las NM con Bz sur pero con funda Bz
norte. De los histogramas inferiores se observa que las NM con Bz sur-norte y con funda Bz sur son més
geoefectivas que las NM con Bz sur-norte pero con una funda Bz norte.

3.2.3 Tormentas de &os pasos

Algunos eventos geomagnéticos generados por una NM mdas una funda con una
configuracién Bz sur, tienen un comportamiento muy particular en los registros
asociados con el indice Dst; dos decrementos se observan en los datos del indice Dst. A
este tipo de evento se le conoce como “tormentas de dos pasos” (Kamide et al. [1998]).
En nuestra muestra tenemos 6 eventos de tormentas de dos pasos, lo que equivale al
13% de todas las NM que tienen funda.

Un evento de tormenta de dos pasos cumple con las siguientes tres condiciones (Kamide
etal [1998]):

1) el pnmer decremento debe ser menor a -30 nT y estar separado del segundo
decremento por mas de tres horas

2) la segunda caida debe ser mayor que la primera, y

3) no deben existir comienzos repentinos entre ambas caidas en el Dst
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Las tormentas de dos pasos fueron estudiadas inicialmente por Kamide et al. [1998]. En

ese trabajo no estudiaron la interaccion de NM con la magnetosfera terrestre, sino
trabajaron con la interaccién de la magnetosfera con EMCI en general. Posteriormente
Wu et al. [2002] estudiaron la interaccion de NM con la magnetosfera terrestre y
observaron que algunas NM que presentan funda provocan tormentas de dos pasos.

Al revisar los registros de las NM y los registros del indice Dst de 1996 al 2002,
encontramos 6 eventos que presentaron tormentas geomagnéticas de dos pasos, como la
que mostramos en la figura 3.9, debidas a una funda seguida de una NM.

De la configuracién magnética para los eventos de tormentas de dos pasos, encontramos
que este tipo de tormentas no tienen una preferencia relacionada con la distribucion del
campo magnético adentro de las NM, ya que la primera caida es ocasionada por las
fundas con Bz sur, y la segunda resulta de una configuracion Bz sur en la NM, ya sea
adelante o atras de ésta.

En la tabla 7 se muestra la distribucion del campo magnético adentro de las NM y de las
fundas. La primera letra indica la orientacion del campo magnético en la componente z
de la funda, la segunda letra indica la distribucién del campo magnético en la parte
delantera de la NM y la ultima letra indica la distribucion del campo magnético en la
parte trasera de la NM.

Se observa que las tormentas de dos pasos requieren que la distribucion del campo
magnético de la funda sea sur.
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Figura 3.9 Tormenta de dos pasos. Registro de una nube magnética detectada por la nave WIND del 18
al 22 de agosto de 1998. La NM esta delimitada por lus lineas gruesas, este evento presenta choque, el
cual esta indicado por la primera linea. Entre el choque y el inicio de la NM (primera linea gruesa), esta la
region de la funda. Del panel superior hacia abajo se muestran los siguientes pardmetros: el campo
magnético total B (nT), la latitud angular (%), la temperatura proténica T (10° K), la densidad de protones
D (p/fem®), la velocidad V (km/s), la presion P (nPa), la p del plasma (presion térmica entre presion
magnética), y el indice Dst (nT). En este registro la NM provocé una caida en el Dst de -68 nT, la cual es
mayor a la primera caida provocada por la funda (Dst = -43 nT).




Tabla 7. Tormentas de dos pasos
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Caidas del indice Dst Caidas del indice Dst Distribucién del
causados por la funda causados por NM campo magnético

(nT) (nT)

-55 -68 SSS

-105 -150 SSS

-30 -83 SNS

-70 -105 SNS

-43 -68 SSN

-120 -152 SSN

La tabla presenta los valores minimos de la caida del indice Dst en la fase principal de la tormenta. La
primera columna muestra los decrementos del fndice Dst provocados por la funda. La segunda columna
son los valores de la caida del indice Dst causados por las NM, y la altima columna muestra la
distribucién del campo magnético de los eventos. En esta columna la primera letra S indica la orientacién
del campo en la funda, la segunda indica la orientacién del campo magnético en la parte delantera de la
NM, y finalmente la ultima letra indica la orientacién del campo magnético en la parte trasera de la NM.
Las tormentas geomagnéticas de dos pasos no presentan una preferencia por la distribucién del campo
magnético adentro de la NM, es decir, la primera caida se da porque la funda tiene un campo magnético
orientado hacia el sur, pero la segunda cafda no depende de si la orientacién del campo se presenta ¢n la
parte delantera o trasera de la NM.

3.3 Casos particulares

Al revisar los registros de las nubes magnéticas y ver su geoefectividad observamos que
no siempre la caida en el indice Dst es causado por la NM, en ocasiones la tormenta es
provocada inicamente por la funda, como el registro que mostramos en la figura 3.10.
En donde el campo magnético adentro de la NM tiene una componente Bz sur al inicio
por un corto tiempo y norte durante practicamente toda su duracién, por otro lado, la
funda tiene una componente Bz sur a lo largo de toda su regién, siendo asi esta la que
interactua geoefectivamente.

Dentro de las 50 nubes magnéticas estudiadas en este capitulo encontramos 9 eventos en
donde solamente la funda provocd la tormenta geomagnética. El valor minimo del Dst
promedio para estos eventos es de -127 nT, lo cual est en el conjunto de las tormentas
de intensidad extremas.

Esto resalta la importancia de estudiar la geoefectividad haciendo un andlisis de los
eventos que incluyen un choque, una funda y una EMCI, que en nuestro caso dentro de
las EMCI seria el subconjunto de NM, y muestra que las perturbaciones geomagnéticas
no solo son provocadas por las EMCI, sino que pueden ser generadas por regiones
cercanas a estas, como las fundas que estudiamos en este trabajo.
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Figura 3.10 Tormenta causada unicamente por la regién de la funda. Registro de una nube magnética
detectada por la nave WIND del 05 al 10 de noviembre de 1997. La NM esté delimitada por las lineas
gruesas, este evento presenta choque, el cual esta indicado por la primera linea. Entre el choque y el inicio
de la NM (primera linca gruesa), esta la region de la funda. Del panel superior hacia abajo se muestran los
slgmentes pandmetros: el campo magnétlco total B (nT), la latitud angular (°), la temperatura proténica T
(10°K), 1a densidad de protones D (p/cm’), la velocidad V (km/s), la presion P (nPa), la f del plasma
(presion térmica entre presién magnética), y el indice Dst (nT). En este registro la funda provocd una
caida en el Dst de -110 nT.
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Actualmente las naves espaciales nos permiten conocer mas sobre el espacio que rodea
a nuestro planeta. En general el trabajar con los datos de las naves espaciales nos da la
oportunidad de identificar a las eyectas que se propagan en el MI hacia la Tierra, y asi
analizarlas y clasificarlas.

Uno de los fines de esta clasificacién es asociar a las eyectas con perturbaciones que se
manifiestan a nivel geomagnético.

En este trabajo hemos mostrado que una interaccion sera geoefectiva si la eyecta tiene
una componente Bz sur, ya que las lineas de la magnetosfera que se encuentran en la
nariz tiene una orientacion norte y por lo tanto una reconexién magnética ocurre entre
las lineas de la eyecta y las lineas de la magnetosfera en esta region. La reconexién
magnética permite la entrada de material de la eyecta hacia la magnetosfera terrestre
provocando perturbaciones a nivel geomagnético.

Al estudiar la orientacién del campo magnético de los eventos, pudimos asociar la
interaccion de la componente Bz sur de las eyectas con un decremento en el indice Dst.
Sin embargo, es importante sefialar que al observar los registros de la orientacion del
campo magnético de las eyectas encontramos algunos eventos en particular, como el
que mostramos en la figura 3.10 y en la figura siguiente (3.11).

Por ejemplo, al evento de la figura 3.11 se le pueden asociar dos decrementos en el
indice Dst, o lo que seria una tormenta de dos pasos de acuerdo con los requisitos que
deben cumplir las caidas, mencionados en la seccién 3.2.3.

En la figura 3.11 la primera caida esta relacionada en tiempo con la regién de la funda la
cual esta delimitada por la primera linea y la primera linea gruesa. La segunda caida esta
relacionada con la NM delimitada por las lineas gruesas.

A pesar de que toda la regién de la funda tiene una componente Bz norte, ésta registra
una interaccidén geoefectiva (Dst = -75 nT); lo cual nos hace pensar que la orientacion
del campo magnético de la funda al pasar por la nave fue registrada como norte en ese
momento, pero debido a que las estructuras de las eyectas y regiones asociadas (funda y
choque) son muy grandes y tridimensionales, y a que la nave sélo observa en una
direccion; consideramos que en alguna parte de la funda la componente del campo
magnético Bz fue sur y fue esta la region que interaccion6 geoefectivamente.

Si recordamos que el indice Dst mide la perturbacién geomagnética global a bajas
latitudes, en la asociacién que queramos hacer entre las componentes de las eyectas
observadas por las naves y el indice Dst, tendremos en algunos casos una alta
incertidumbre, debido principalmente a que las observaciones de las naves son
generalmente en un solo corte, es decir, observan Unicamente una parte de la eyecta, y
por otro lado la perturbacion terrestre considera el efecto global de toda la eyecta a nivel
geomagnético.
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Figura 3.11 Registro de una tormenta de dos pasos causada por la funda y por la nube magnética. Los
datos fueron detectados por la nave WIND del 21 al 24 de noviembre de 1997. La NM esté delimitada por
las lineas gruesas, este evento presenta choque, el cual esta indicado por la primera linea. Entre cl choque
y ¢l inicio de la NM est4 la region de la funda. Del panel superior hacia abajo se muestran los siguientes
parametros: ¢l campo magnético total B (nT), la latitud angular (°), la temperatura proténica T (10°K), la
densidad de protones D (p/em?), la velocidad V (km/s), la presién P (nPa), 1a B del plasma (presién
térmica entre presion magnética), y el indice Dst (nT). En este registro la funda tiene una componente Bz
norte y sin embargo provoco una cafda en el Dst de -75 nT. La segunda cafda en el indice es de -108 nT y
es provocada por la NM con una componente Bz sur.
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En la seccién 3.2.3 describimos los eventos de tormentas de dos pasos, mencionamos
sus caracteristicas y las ejemplificamos con el evento de la figura 3.9. En esa figura la
tormenta de dos pasos fue provocada por la componente Bz sur en la funda y la
componente Bz sur en la NM.

Para los demas casos de tormentas de dos pasos (6 eventos), las regiones que
provocaron las dos caidas en el indice Dst fueron siempre la funda y la NM.

En esta seccidn queremos mostrar que cuando observamos los registros encontramos
otros 2 casos; en donde la tormenta de dos pasos fue provocada por la region de la NM
con una componente Bz sur, mas la presencia de un plasma que viene atrds de la NM
con una configuracion también Bz sur.

La primera figura (3.12) de estos 2 casos muestra un evento compuesto de tres regiones:
una funda, la cual tiene una configuracién Bz norte, una NM con una configuracion Bz
sur a lo largo de toda su duracién, y un plasma que viene después de la NM con una
configuracion Bz sur.

Al observar el registro del indice Dst para esta figura las dos caidas que se presentan, y
que cumplen con los requisitos para ser una tormenta de dos pasos, fueron causadas por
la componente Bz sur de la NM y por la regién de plasma contiguo a la NM, también
con una componente Bz sur.

El plasma que se encuentra después de la NM est4 entre dos regiones, entre la NM y una
corriente que inicia alrededor de 11 horas y media después de la NM; en donde una
corriente es simplemente un viento solar que se propaga mas rapido que el plasma del
viento solar ambiente.

En esta figura el inicio de la corriente estd indicado por la fecha en el quinto panel en
donde la velocidad es de 850 kmy/s, la cual es més rdpida que la velocidad del viento
solar ambiente que se encuentra antes del choque.

En este pomer caso particular lo que hace la corriente es mantener “atrapado” o
confinado al plasma que esta atras de la NM. El plasma atrapado tiene una componente
Bz sur al igual que el plasma en la parte inicial de la corriente. Asf tanto el plasma
atrapado como la parte inicial de la cormriente interaccionan geoefectivamente al igual
que la NM.

En el registro la primera caida del indice Dst es de -85 nT y fue provocada por la NM.
La segunda caida del indice es de -210 nT, y fue causada por la regién del plasma
atrapado y por la comriente en donde Bz es sur.

En la figura 3.13 tenemos un registro muy parecido al de la figura 3.12. El evento
consta también de tres regiones: una funda, en donde el campo magnético rota de una
configuracion Bz sur a una Bz norte (sur-norte), una NM con una rotacion sur-norte al
igual que la funda, mas una regién con un plasma comprimido entre la NM y la
corriente, en donde la corriente inicia alrededor de 6 horas después de la NM.

El inicio de la corrente esta indicado por la flecha del quinto panel en donde la
velocidad es de 520 km/s. La corriente comprime al plasma de adelante debido a que
éste viaja mas lento. La configuracién del campo magnético del plasma comprimido es
Bz sur a lo largo de toda su duracion.

Asi las dos interacciones geoefectivas son causadas por la NM, la cual provoca una
caida en el indice Dst de -50 nT y por el plasma comprimido, el cual provoca la segunda
caida de -98 nT en el indice Dst.
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Figura 3,12 Registro de una tormenta de dos pasos causada por la NM y la corriente después de la
misma. Los datos fueron detectados por la nave WIND del 1 al 4 de mayo de 1998. La NM esta
delimitada por las lineas gruesas y la corriente inicia 10:46 minutos después de la NM. El inicio de la
corriente estd indicado por la flecha. Del panel superior hacia abajo se muestran los siguientes
parametros: el campo magnético total B (nT), la latitud angular (), la temperatura proténica T (10°K), la
densidad de protones D (p/cm?), 1a velocidad V (km/s), la presion P (nPa), la B del plasma, y el indice Dst
(nT). En este rogistro la primera caida en el indice Dst fue causada por la NM (Dst = -85 nT), vy la
segunda (Dst = -210 nT) por el plasma “atrapado” y por la partc delantera de la corriente en donde hay
una configuracién Bz sur.
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campo magnético tiene una configuracién Bz sur.

1 X



3.4 Tormentas de tres pasos

En la figura 3.14 mostramos un evento que proponemos como una tormenta de tres
pasos, los cuales cumplen con los tres requisitos que debe cumplir una tormenta de dos
pasos, s6lo que ahora no tenemos dos decrementos en el indice Dst sino tres.

El evento esta formado de: una funda con una configuraciéon muy cercana a un Bz = 0,
es decir, no muestra una rotacion apreciable sobre el eje z; una NM con una
configuracién norte-sur, y una corriente que inicia justo en donde termina la NM, en
donde el inicio de esta region tiene una configuraciéon Bz sur.

La primera caida en el indice Dst = -146 nT es causada por la NM en donde el campo
magnético tiene una componente Bz sur. La segunda caida en el indice Dst =-170 nT es
causada por la configuracion del campo magnético al inicio de la corriente.

Al continuar observando la configuracién del campo magnético de la corriente, después
de la configuracion Bz sur en su inicio, la configuracion del campo magnético es Bz
norte y después es otra vez Bz sur.

En este registro lo que hace la regién de la corriente en donde Bz es norte es separar dos
regiones que interactiian geoefectivamente. Esta separacion se refleja al observar el
registro del indice Dst, ver ultimo panel, en donde la segunda configuracion Bz sur de la
corriente interacciona geoefectivamente, provocando un decremento en el indice Dst de
-180 nT, el cual esta separado por 6 horas de la segunda caida.

Se observa que en el registro las caidas son cada vez mdas geoefectivas, estan separadas
por méas de tres horas y no existen impulsos repentinos entre ellas (-146 nT > -170 nT >
-180 nT). Al igual que las tormentas de dos pasos, estas tres caracteristicas son
requisitos que deben cumplir las caidas del indice Dst.
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Figura 3.14 Registro de una tormenta de tres pasos causada por la NM y por la corriente contigua a la
misma. Los datos fueron detectados por la nave WIND del 2 al 6 de octubre del 2000. L.a NM estd
delimitada por las lineas gruesas y lu corriente inicia justo después de la NM. El inicio de la corriente esta
indicado por la flecha en el 5° panel. Del panel superior hacia abajo se muestran los siguientes
pardmetros: ¢l campo magnético total B (nT), la latitud angular (°), la temperatura proténica T (10°K), la
densidad de protones D (p/em?), la velocidad V (km/s), la presién P (nPa), la p del plasma, y el indice Dst
(nT). En este registro la primera cafda en el indice Dst fue causada por la NM (-146 nT), la segunda (Dst
= .170 nT) por la primera configuracién Bz sur de la corriente, y la tercera caida (Dst = -180 nT) por la
segunda configuracion Bz sur de la corriente.
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3.5 Conclusiones

1.- Las nubes magnéticas con una configuracion Bz sur resultaron no ser
significativamente mas geoefectivas que las nubes magnéticas con una configuracioén Bz
sur-norie,

2.- Las fundas con una configuracién Bz sur incrementan la interacci6n entre las NM y
la magnetosfera terrestre. Este comportamiento se hace mas evidente cuando
estudiamos a las NM con una configuracién Bz sur-norte.

3.- Las tormentas de dos pasos se presentan en la fase principal de la tormenta, y son
generadas por las fundas que tienen una configuracién Bz sur seguidas de una NM con
una configuracion Bz sur en algin lugar adentro de ella.

Los resultados nos muestran que la funda y las NM en conjunto pueden provocar caidas
fuertes en los registros del indice Dst,

4.- No siempre las tormentas son causadas por las NM. En algunas ocasiones las fundas
son las unicas regiones que interactuan geoefectivamente con la magnetosfera terrestre.

5.- Al estudiar la orientacién del campo magnético de los eventos observamos que
existen casos en donde:

a) no siempre de las mediciones in situ podemos observar la parte del plasma en el
medio interplanetario que interactiia geoefectivamente. Principalmente porque la nave
s0lo observa en una direccién de estas estructuras de gran escala, y los indices que
miden la perturbacion terrestre consideran los efectos globales de toda la eyecta a nivel
geomagnético.

b) las tormentas de dos pasos no son siempre causadas por la regién de la funda y de la
nube magnética, sino en ocasiones existe una interaccion geoefectiva debida al plasma
que viene atrés de la nube magnética, relacionada con un viento solar que se propaga a
velocidades més grandes que las del viento solar ambiente, llamada corriente,

Sin embargo, para tener una interaccién geoefectiva relacionada con dos o més
decrementos en el indice Dst, en los registros que estudiamos en este trabajo, esta
siempre presente una NM con una configuracion Bz sur en alguna parte de su regién.

6.- El conjunto de una funda, una NM y una corriente atras de la NM, puede interactuar
geoefectivamente, produciendo tormentas de tres pasos.




Capitulo 4

4.1. Cuantificacion de la geoefectividad

El hecho de que la nave WIND este ubicada en L1*' y observe de manera practicamente
continua en la misma direccion, hace que los datos de los registros de la nave estén en
general relacionados con las observaciones del medio interplanetario que se encuentra
aproximadamente a 4 Rr enfrente de la magnetopausa. Esto nos permite estudiar a las
perturbaciones en el Ml y asociarlas con la interaccién que puede existir entre la eyecta
y la magnetosfera terrestre.

En particular las eyectas que hemos venido analizando a lo largo del trabajo son las
nubes magnéticas (NM), y el interés de estudiar a estas estructuras es principalmente
porque tienen un campo magnético incrementado y en algunos casos tienen una
componente Bz sur por un largo tiempo. Esta polaridad hace que las lineas de la NM
interaccionen con las lineas de la magnetosfera terrestre por medio de una reconexién
entre las lineas magnéticas de la NM y las de la magnetosfera, lo que permite que la NM
interaccione con la magnetosfera geoefectivamente.

En general cuando ocurre la reconexién magnética entre el campo magnético de la
eyecta y la magnetosfera, se libera mucha energia, mas de un millon de Watts
(http://www.antarctica.ac.uk), la cual se transfiere a través de la magnetosfera terrestre.
Mucha de esta energia es depositada en la atmosfera de los polos terrestres a varios
cientos de kilometros de altitud, causando las auroras polares. Por otro lado esta energia
perturba al entorno geomagnético provocando tormentas geomagnéticas que tienen
efectos a diferentes latitudes.

En este trabajo utilizamos el indice de actividad geomagnética Dst, el cual es reportado
por las estaciones alrededor del mundo que estdn ubicadas en latitudes bajas, y mide el
promedio de la componente horizontal del campo geomagnético (H).

En este estudio relacionamos las NM de nuestra muestra con los valores del indice Dst,
para encontrar un cuantificador que a través de las observaciones in sifu de la nave
WIND se relacione con la geoefectividad reportada por el indice Dst durante el periodo
de 1996 al 2002.

El cuantificar la geoefectividad a partir de los datos de las naves espaciales no es un
trabajo simple, de hecho actualmente representa un reto para los cientificos. Sin
embargo, como es un problema que lleva latente ya unas décadas existen trabajos
publicados desde hace ya tiempo.

En particular en 1975 R. K. Burton y colegas de la Universidad de California publicaron
uno de los primeros articulos en donde a partir de datos de mediciones in situ proponen
una relacién entre las condiciones del medio interplanetario y el indice Dst.

Los valores del viento solar que utilizaron fueron la velocidad, la densidad, y la
componente del campo magnético Bz en la direccién norte-sur. Con estos valores
hicieron un algoritmo para calcular la presién dindmica y predecir asi las firmas del
indice Dst correspondientes a siete tormentas geomagnéticas de 1967 a 1968.

L1 estd a 235.18 Ry de la Ticrra, en donde 1 Ry = 6378.14 km
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Uno de los articulos mas recientes que muestra una manera sencilla para cuantificar la
geoefectividad y que incluye las ideas interesantes de otros autores®, es el de Wang et
al. [2003]. Nuestro interés en este articulo es también porque trabajan con los datos de
las naves espaciales WIND y ACE, las cuales se encuentran operando actualmente y
una de ellas es la nave con la que hemos desarrollado este trabajo.

Wang ef al. [2003] proponen una férmula que relaciona la intensidad de las tormentas
geomagnéticas con tres pardmetros interplanetarios: velocidad (V), magnitud promedio
de la componente |-Bz|, y el intervalo de tiempo que existe entre el valor méximo
de| -Bz| y el valor minimo del fndice Dst, al cual han nombrado At.

De estos tres parametros se componen los dos cuantificadores propuestos por Wang et
al. : <-VBz>y At.

En la férmula del campo eléctrico convectivo <-VBz>, V es el valor promedio durante
el intervalo en donde la componente Bz es sur, y sélo se consideran los valores en
donde ~VBz > 0.05 [Volts™/metro). Este valor fue sugerido por Burfon et al. [1975] y
garantiza que a partir de ese valor existe ya una actividad geomagnética al menos de
baja intensidad (-20 nT).

Wang et al. [2003] identifican tormentas geomagnéticas a partir de los datos del indice
Dst y posteriormente los relacionaron con los eventos en el MI que produjeron dicha
actividad y midieron los tres pardmetros interplanetarios: velocidad (V), valor maximo
de| -Bz|,y At

Por otro lado, Wu et al. [2002] proponen el valor de —Bzmax (el valor maximo de
| Bz| cuando esta componente es sur) como un cuantificador para la geoefectividad, ya
que en sus resultados muestran que el valor de -Bzmax tiene una buena correlacién con
el indice Dst.

En particular Wu et al. trabajaron con NM observadas por la nave espacial WIND,
durante los primeros 4 afios de su misién y obtuvieron un CC? = 0.77 entre —-Bzmax y
el indice Dst; por lo que en este trabajo hemos incluido el valor de -Bzmax como otro
cuantificador en el andlisis, en donde —-Bzmax en este trabajo es la magnitud del
campo | B | cuando -Bz es méxima.

A diferencia del trabajo de Wang er al. [2003] en donde consideran todo tipo de EMCI
en el MI relacionado con los decrementos en el indice Dst; en nuestro anlisis
consideramos el conjunto de NM que hemos venido analizando en el trabajo y las
relacionamos con el indice Dst.

Para buscar un cuantificador que se relacione con la actividad geomagnética separamos
los eventos en tres grupos:

1) nubes magnéticas que provocaron la caida en el registro del indice Dst (34 eventos)
2) eventos en donde la funda fue la unica regién geoefectiva (9 eventos), y

3) eventos de tormentas de dos pasos en donde la funda fue la regién que produjo la
primera caida en el indice Dst (6 eventos).

% Zinder et al. [1963]; Russell et al. [1974]; Burton et al. [1975]; Kamide et al. [1998]; Cane et al. [2000]
P CC =coeficiente de correlacion
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Es importante sefalar que la caida en el indice Dst que consideramos para comparar con
el cuantificador es (nicamente la primera caida, ya que la segunda no es representativa
para este analisis (Wang et al., 2003).

Tomando en cuenta los resultados del capitulo anterior, ahora sabemos que la actividad
geomagnética esta relacionada con la regién en donde existe una componente Bz sur en
la NM o en la funda, por lo que en este capitulo trabajamos con los siguientes
parametros adentro de las NM o de las fundas: la magnitud total de | B| cuando Bz es
sur, el intervalo de tiempo que existe entre el valor maximo de -Bz y el valor minimo
del indic;?1 Dst (At), la velocidad (V), y la duracién de la componente Bz en direccion
sur, Atg,”".

El campo eléctrico convectivo se calcula como (-VBz)max = (Vmax)(-Bzmax), en
donde Vmax es la velocidad méxima relacionada con la regiéon que interactia
geoefectivamente (en donde Bz es sur) y —Bzmax es el valor de la magnitud del campo
magnético cuando ~Bz alcanza su valor maximo, ver figura 4.1. En la figura la
direccion del campo magnético en la componente z se observa en el angulo de la latitud,
el cual es un angulo sobre el gje z.

Asi para el analisis tenemos cuatro cuantificadores para relacionarlos con los valores del
indice Dst: -Bzmax, At, Atg,, y (-VBz)max,

En todos los eventos de la muestra se cumplioé que durante todo el intervalo Atg,, VBz >
0.05 mV/m, satisfaciendo el criterio de Burfon et al. [1975], en donde la velocidad es la
promedio a lo largo del intervalo donde Bz es sur y no la maxima (Vmax).

Las figuras 4.1 y 4.2 ejemplifican cdmo evaluamos los pardmetros: -Bzmax, Atg,,
velocidad méaxima (Vmax), y At.

El evento de la figura 4.1 es una NM que no presenta choque. La NM esta delimitada
por las lineas sélidas verticales y la zona oscura al inicio de NM es la regioén en donde el
campo magnético tiene una configuracién ~Bz.

En el evento el valor de la magnitud del campo magnético cuando —Bz es maxima es -
Bzmax = 15.5 nT, como se muestra en el primer panel.

En el segundo panel el valor de Atg, = 12 hrs 50 min. La velocidad méxima como se
muestra en el quinto panel es Vmax = 480 km/s.

En general en todos los eventos del andlisis obtuvimos que Atg, > At, en particular en
este evento el valor de At=2 hrsy Atg, = 12 hrs 50 min.

¥ En donds -Bz s¢ puade representar como Bs
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Figura 4.1 Registro de una NM detectada por la nave WIND del 09 al 11 de enero de 1997. La NM
esta delimitada por las lineas solidas verticales. La zona -Bz estd indicada por la regién oscura. Del panel
superior hacia abajo se muestran los siguientes pardmetros: el campo magnético total B (nT), la latitud
angular (%), lu temperatura proténica T (10° K), la densidad de protones D (p/em®), 1a velocidad V (km/s),
la presion P (nPu), la B del plasma, y el indice Dst (nT). La region de la NM en donde -Bz ¢s sur dura Atg,
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Figura 4.2 Registro de una nube magnética detectada por la nave WIND del 11 al 14 de agosto del
2000. La NM esta delimitada por las lineas solidas verticales. La primera linea vertical indica el inicio de
un choque, después de este la region oscura representa la componente en donde ¢l campo magnético es -
Bz (Bs). Los purdametros del registro son los mismos que los de la figura 4.1.

La regién de 1a NM en donde Bz es sur dura Atg, = 6 hrs y ¢l tiempo entre ¢l valor -Bzmax y el minimo
del indice Dst (At) es de 3 hrs. La velocidad méxima de la NM es aproximadamente 670 km/s la cual es
ligeramente mayor que la velocidad méxima en donde esté la region que interacciona geoefectivamente
(620 km/s).
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En el evento de la figura 4.2 a diferencia de la figura 4.1, hay un choque delante de la
NM, el cual esté indicado en la figura por la primera linea vertical y la region de la NM
esta delimitada por las siguientes dos lineas verticales. Al observar el registro del indice
Dst existe una pnmera caida provocada por la rotacién de Bz con orientacion sur en la
funda. Esta caida resulta ser poco significativa cuando la comparamos con la caida que
genera la componente Bz sur al inicio de la NM, la cual hemos indicado por medio de la
zona oscura. En esta region los valores para Atg, = 6 hrs y para -Bzmax = 33 nT. El
tiempo que hay entre -Bzmax y el valor minimo del indice Dst es At = 3 hrs.

Por otro lado, esta figura muestra un ejemplo de porque hemos puesto especial cuidado
en considerar en el andlisis la velocidad maxima que se relaciona con la region, que
hemos consideramos que interactua geoefectivamente, y no con la velocidad méaxima de
la NM correspondiente a cualquier lugar de su dominio.

4.1.1 Nubes magnéticas que causaron la caida en el indice Dst

Al grupo de las NM que provocaron un decremento en el indice Dst lo dividimos en dos
subgrupos: en aquellas NM que estan en el intervalo de valores para el indice -100 nT <
Dst < -20 nT (de tormentas de baja a tormentas de alta intensidad), y las NM que
provocaron una perturbaciéon geomagnética para valores del indice Dst < -100 nT
(tormentas de extrema intensidad).

Las figuras 4.3-5 muestran los histogramas de las distribuciones de los valores de: Atg,,
At, -Bzmax, y (-VBz)max para los dos subgrupos.

Como se muestra en la figura 4.3 tanto el cuantificador Atg, como At no son buenos
candidatos para el objetivo del andlisis, ya que no distinguen entre perturbaciones
geomagnéticas para valores del indice -100 nT < Dst < -20 nT de tormentas con valores
para el indice Dst <-100 nT.

La figura 4.4 muestra los resultados para los valores de -Bzmax, en donde —Bzmax no
presenta valores menores a 5 nT y las distribuciones de los histogramas muestran que —
Bzmax si diferencia entre tormentas de baja a alta intensidad, de las tormentas de
extrema intensidad.

Se observa que para el grupo de eventos en donde el indice es Dst < -100 nT existen
valores que se encuentran en el intervalo 25 nT < -Bzmax < 30 nT, lo que no obtuvimos
para el caso de los eventos que provocaron tormentas de baja a alta intensidad (-100 nT
< Dst <-20 nT).

La figura 4.5 muestra las distribuciones de los valores para (-VBz)max, en donde
encontramos que sus valores tienen una distribucién favorable en el sentido que este
parametro distingue las diferentes intensidades de las tormentas geomagnéticas, es
decir, (-VBz)max distingue entre las tormentas de baja a alta intensidad, de las
tormentas de extrema intensidad provocadas por las NM.

De esta figura tenemos que de los 34 eventos de NM el 35% esta asociado con
tormentas extremas (Dst < -100 nT) y tienen un valor para (-VBz)max no menor a 5
mV/m.
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Figura 4.3 Histogramas de la actividad geomagnética reportada por el indice Dst y los cuantificadores
Atg, y At Vs # eventos para: -100 nT < Dst < -20 nT (histogramas superiores) y Dst < -100 nT
(histogramas inferiores), en donde los cuantificadores resultaron no relacionarse de manera favorable con
¢l indice Dst, ya que una NM con una configuracién magnética sur durante un largo periodo Atg, no nos
garantiza una actividad geomagnética alta. El mismo resultado se aplica para el cuantificador At.
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Figura 4.4 Histogramas de la actividad geomagnética reportada por el indice Dst y el cuantificador -
Bzmuax Vs # eventos para: -100 nT < Dst <-20 nT y Dst £-100 nT. En donde el cuantificador nos indica
que cuando su valor es mas alto este se relaciona con tormentas mas geoefectivas,
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Figura 4.5 Histogramas de la geoefectividad reportadas por el indice Dst y (-VBz)max Vs # eventos;
para los diferentes subgrupos: -100 nT < Dst < -20 nT (izquicrda) y Dst < -100 nT (derecha). En donde
las distribuciones de los valores de (-VBz)max nos indican que cuando el valor del campo eléctrico
convectivo es alto este tiende a relacionarse con tormentas extremas.

4.1.2 Fundas que causaron la tinica o la primera caida en el indice Dst

Como el andlisis consiste en relacionar los valores de: Atg,, At, -Bzmax, y (-VBz)max,
con el primer decremento en el indice Dst, hemos unido la informacion de las fundas
que causaron la unica caida en el indice Dst con las fundas que provocaron la primera
caida en las tormentas de dos pasos, simplemente porque la primera caida en el Dst en
todos los eventos de las tormentas de dos pasos fueron provocadas por la regién de la
funda, ver capitulo 3.

Este grupo a su vez lo dividimos en: eventos relacionados con tormentas de baja a alta
intensidad, -100 nT < Dst <-20 nT, (6 eventos) y eventos relacionados con tormentas de
extrema intensidad, Dst <-100 nT, (8 eventos).

La figura 4.6 muestra las distribuciones de los valores de Atg, y At para las fundas; de
donde obtenemos una vez mas que las distribuciones no muestran diferencia entre las
tormentas de baja a alta intensidad de las tormentas extremas.

Los valores de Atp, y At fueron mayores a una hora y menores a 10 horas para todas las
tormentas geomagnéticas.




Aty, para fundas
100 nT < Dst <-20nT

73

At para fundas
-100 nT < Dst <-20 nT

15 20 26 30 35
tlampo (hr)

O = N Wsd O

20 25 a0
tlempo (hr)

o
(13
—
[=3
-
(2]

36 40

Atg, para fundas
Dst <-100 nT

At para fundas
Dst <-100 nT

O - N W A 3

H

18 20 26 30 36
tiempo (hr)

40

O = RNWLeEORND

10 16 20 25 30 a5 40
tlampo (h)

(=]
1]

Figura 4.6 Histogramas de la geoefectividad reportada por el indice Dst y los cuantificadores Atg, y At
Vs # eventos para: -100 nT < Dst < -20 nT (histogramas superiores) y Dst < -100 nT (histogramas
inferiores). En donde los cuantificadores resultaron no relacionarse de manera favorable con el indice Dst,
ya que las fundas con una configuracién magnética sur durante un largo periodo (Atg,) no nos garantizan
una actividad geomagnética extrema. El mismo resultado se aplica para el cuantificador At.

La figura 4.7 muestra las distribuciones de -Bzmax y (-VBz)max para las fundas, de
donde encontramos que tanto —-Bzmax como (-VBz)max distinguen entre tormentas de
baja intensidad, de tormentas extremas. En particular (-VBz)max hace una distincion

mas clara entre las intensidades de las tormentas.
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Figura 4.7 Histogramas de la actividad geomagnética reportada por el indice Dst y los valores de -
Bzmax v (-VBz)max Vs # eventos, para: -100 nT < Dst <-20 nT (superior) y Dst £ -100 nT (inferior); en
donde las distribuciones nos muestran que para valores mayores de —Bzmax y (—-VBz)max, estos se
relacionan con tormentas mas geoefectivas.

4.1.3 Nubes magnéticas y fundas que provocaron la caida en el
indice Dst

En las figuras 4.8 y 4.9 se muestran las distribuciones de Atg,, At, -Bzmax, y (-
VBz)max para todos los eventos, es decir, para las NM y para las fundas (49 eventos).
De lo cual obtenemos los mismos resultados que cuando analizamos a las NM y a las
fundas por separado.

Los valores de Atg, y At no distinguen entre tormentas con valores para el indice
geomagnético -100 nT < Dst < -20 nT de valores para el indice Dst <-100 nT. En la
figura 4.9 los valores de -Bzmax y (-VBz)max si hacen una distincion entre los
diferentes valores para el indice Dst, correspondientes a tormentas de alta intensidad a
baja y a tormentas de intensidad extrema.
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Figura 4.8 Histogramas de la geoefectividad reportada por el indice Dst y los valores de Atp, y At Vs #
eventos para los diferentes valores del indice geomagnético: -100 nT < Dst < -20 nT (histogramas
superiores) y Dst < -100 nT (histogramas inferiores), en donde los valores para Atg, y At resultaron no se
relacionan de manera favorable con el indice Dst, ya que todos los eventos (NM y fundas) con una
configuracién magnética sur durante un largo periodo (Atg,), no nos garantizan una actividad
geomagnética extrema. El mismo resultado se aplica para At.
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Figura 4.9 Histogramus de la geoefectividad reportada por ¢l indice Dst y los valores de -Bzmax y (-
VBz)max Vs # eventos para los diferentes valores del indice geomagnético: -100 nT < Dst < -20 nT
(histogramas superiores) y Dst < -100 nT (histogramas inferiores), en donde los valores de -Bzmax y (-
VB2)max resultaron relacionarse de manera favorable con el indice Dst, ya que las distribuciones nos
muestran que para valores mayores estos se relacionan con tormentas mds geoefectivas.

4.1.4 Correlacién entre (-VBz)max y el indice Dst

Como el campo eléctrico convectivo (-VBz)max distingue entre las tormentas de baja
intensidad de las tormentas de extrema intensidad hemos correlacionado los valores del
indice Dst con los valores de (-VBz)max para las NM y para las fundas (49 eventos en
total).

Para la correlacion hemos separado una vez mas a las NM que provocaron la caida en el
indice Dst de las fundas, separando estas a su vez en las fundas que fueron la {inica
region que interacciond geoefectivamente de las fundas que causaron el primer
decremento en las tormentas de dos pasos.

La figura 4.10 muestra los coeficiente de correlacién (CC) entre los valores del indice
Dst y (-VBz)max, en donde la correlacion para las NM es CC = -0.682, la correlacién
para las fundas que fueron la unica interaccion geoefectiva es CC = -0.634, y para las
fundas de las tormentas de dos pasos es CC = -0.849.
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Figura 4,10 Distribucion de
los puntos para los valores del
indice Dst y (-VBz)max para
cada evento. La gréfica
superior corresponde a los
valores para las NM (34
eventos) en donde el CC = -
0.682, la grafica siguiente
corresponde a los datos para las
fundas (9 eventos) en donde el
CC =-0.634, y la ultima gréfica
corresponde a los datos para las
fundas de las tormentas de dos
pasos (6 eventos) en donde el
CC =-0.849.

Dado que las fundas en las tormentas de dos pasos son la regién que causa el primer
decremento en el indice Dst y en este analisis solo consideramos la primera caida en el
indice, hemos unido estos datos con las fundas que fueron la Unica regién que
interacciond geoefectivamente, ver figura 4.11. Esto con el objetivo de observar como
cambia el coeficiente de cormrelacion en comparacion a cuando consideramos a las
fundas por separado.
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La figura 4.11 muestra el resultado de la unién de los datos de las fundas, en donde
ahora el CC =-0,707 mejora con respecto al grupo de los eventos en donde la funda fue
la tinica region que interacciono geoefectivamente (CC = -0.634).

Figura 4.11 Distribucién
de los puntos para los valores
del indice Dst y (~VBz)max

%0 pura los eventos de todas las
g 100 fundas. Observa que el
£ 150 coeficiente de correlacién CC
2 200 = -0.707 mejora para el caso

en donde sc analizan a las
+250 - fundas que fueron la unica
interaccién geoefectiva, CC
=-0.634, (figura 4.10).
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Considerando los valores de los coeficientes de correlacidn para los grupos de nubes
magnéncas (CC = -0.682) y de las fundas (CC = -0.707) obtenemos que los valores del
indice Dst y los del campo eléctrico convectivo (-VBz)max se correlacionan
aceptablemente, ya que una correlacién con un valor CC & 0.7 nos indica que la
relacion entre los valores de los datos es buena.

Por lo que (-VBz)max es un buen candidato para cuantificar la geoefectividad reportada
por el indice Dst para el conjunto de datos que analizamos en este trabajo.

4.2 Relacion de los datos con el ciclo solar 23

Como hemos mencionado, las nubes magnéticas son estructuras que estin
caracterizadas por un incremento y una rotacién en el campo magnético, mas un
decremento en la temperatura. Diversos autores han estudiado las caracteristicas del
campo magnético de las NM y las caracteristicas del campo magnético solar, el cual
esta relacionado con el ciclo de actividad solar y con diferentes eventos solares. Por
ejemplo Fenrich et al. [1998] estudiaron la polaridad de las NM y la relacionaron con
filamentos, los cuales son eventos solares que se relacionan con la actividad solar.

El ciclo de actividad solar se relaciona con el nimero de manchas solares. Cuando
tenemos el mayor nimero de manchas decimos que estamos en el maximo solar y por el
contrario, cuando el niimero de manchas es menor decimos que estamos en el minimo
de actividad solar.

Una de las manifestaciones de la actividad solar son la salida de eyecciones de masa
coronal (EMC), ya que el numero de estas es mayor en comparacién con las que ocurren
en el minimo solar. Por lo que tenemos mis eyectas en el maximo solar y menos en el
minimo solar.

En este trabajo hemos incluido una relacién entre el niimero de manchas solares, el
indice Dst y el campo eléctrico convectivo (~-VBz)max, para todos los eventos, es
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decir, para nubes magnéticas y fundas (49 eventos); los cuales ocurrieron en el periodo
de mayo de 1996 a diciembre del 2002.

En la figura 4.15 se grafican el nimero de manchas solares, la actividad geomagnética,
y el campo eléctrico convectivo (-VBz)max, para las NM y para las fundas de nuestra
muestra. Para distinguir a las NM de las fundas hemos representado a las NM por los
diamantes oscuros y a las fundas por los diamantes vacios.

En la figura 4.15 tenemos que la intensidad de las tormentas geomagnéticas aumenta en
una secciéon de la fase ascendente del ciclo solar 23; las tormentas mas intensas
causadas por nubes magnéticas o por las fundas, ocurren un lapso después del maximo
solar, y posteriormente a estas tormentas mas intensas, los valores del indice Dst
disminuyen.

Se observé una disminuci6n de tormentas causadas por NM o fundas entre principios de
1999 y mediados del 2000, sin embargo esto no implica que no exista actividad
geoefectiva causada por otro tipo de eyectas.

Por otro lado el campo eléctrico convectivo (-VBz)max y el ciclo solar 23 nos dicen
que los eventos que transfieren mas energia a 1a magnetosfera ocurren poco después del
méximo del ciclo solar.

El hecho de que tengamos un pequefio corrimiento de la actividad geomagnética

(tormentas geomagnéticas) y del campo eléctrico convectivo, respecto al maximo solar,

concuerda con resultados anteriores. Richardson et al. [2004] trabajaron con los datos

del ciclo solar 23 y encontraron un commiento entre el maximo del numero total de

EMC y el maximo solar del ciclo 23. Otro trabajo que refleja este comportamiento es el

de Aguilar-Rodriguez [2001], en donde encontré una vanaciéon entre diversas:
manifestaciones de actividad solar y el niimero de manchas solares del ciclo 21. Entre

las manifestaciones solares que considero6 en su trabajo habia rafagas, registradas como

estallidos en rayos X, y EMC; de donde observé que tanto el nimero maximo de

rafagas como de EMC ocurren un tiempo después del maximo de manchas solares.
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Figura 4.15 Graficas del niimero de manchas solares, del indice Dst y (~VBz)max; contra el periodo
que corresponde de enero de 1996 a diciembre del 2002. Este periodo es el que comprende a los datos de
la muestra cor la que trabajamos a lo largo del analisis.

En la grifica superior estin los valores promedio mensuales de manchas solares v el ajuste suave de estos
valores representado por la linea solida. La tnformacién del mimero de manchas solares fue tomada de los
datos de la pagina ftp://ftp.ngdc.noaa.gov/STP/SOLAR_DATA/SUNSPOT_NUMBERS/MONTHLY.
Las graficas siguientes corresponden a los valores del indice Dst y (~VBz)max, los diamantes vacios
corresponden a los eventos en donde la region de la funda fue la que provoco la primera o la inica caida
en el indice Dst.




4.3 Conclusiones

1.- Los valores de Atg, y At no son buenos candidatos para cuantificar la geoefectividad,
ya que no distinguen entre tormentas de baja a alta intensidad (-100 nT < Dst < -20 nT)
de tormentas de intensidad extrema (Dst <-100 nT).

2.- Los valores de -Bzmax y (-VBz)max son buenos cuantificadores de la
geoefectividad ya que sus valores distinguen entre las tormentas de baja a alta
intensidad de las tormentas de intensidad extrema. En particular (-VBz)max resulto ser
un mejor cuantificador.

3.- En el analisis de la correlacién entre el campo eléctrico convectivo (-VBz)max con
los valores del indice Dst, obtuvimos que para las nubes magnéticas el CC = -0.682; y
para todas las fundas (15 eventos) que interaccionaron geoefectivamente obtuvimos un
CC=-0.707. '

4.- Al comparar la actividad solar del ciclo 23 con los valores del indice Dst obtuvimos
que la intensidad de las tormentas geomagnéticas aumenta en una seccion de la fase
ascendente de este ciclo solar. Poco después del maximo solar ocurren las tormentas
geomagnéticas mas intensas de la muestra, y en la fase descendente las intensidades de
las tormentas son menos intensas.

Por otro lado, la comparacién entre el ciclo solar 23 y el campo eléctrico convectivo (-
VBz)max nos dice que las nubes magnéticas o las fundas que transfieren mds energia a
la magnetosfera terrestre, y que por lo tanto impactan mas geoefectivamente, ocurren
poco después del maximo del ciclo solar.

5.- Las fundas pueden ser igual de geoefectivas que las nubes magnéticas, lo que
enfatiza la importancia de considerar a las eyectas y también a las regiones de las fundas
al hacer un estudio de la geoefectividad.
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Capitulo §

3.1 Conclusiones y trabajo futuro

En el presente trabajo estudiamos las nubes magnéticas (NM) detectadas a 1 UA por la
nave espacial WIND de 1996 al 2002. Para estudiar sus caracteristicas dividimos a las
NM en dos grupos: NM rapidas (Vi = 600 km/s) y NM lentas (Vg < 600 knys),
Obtuvimos que las NM rapidas son mds geoefectivas que las NM lentas, lo cual esta de
acuerdo con resultados anteriores, i.e., Burlaga et al. [1987); Zhang y Burlaga [1988] y
Webb et al, [2000].

Las NM répidas con helio y las eyectas complejas (EC) rapidas con helio (He"/H" >
0.08) fueron mdas veloces y mas geoefectivas, lo que nos sugiere que estas eyectas
provienen de procesos mds energéticos en la corona solar los cuales son capaces de
inyectar material de capas bajas de la corona hacia el ML

En la asociacién de los datos con eventos solares, las NM y las EC resultaron
relacionarse favorablemente con las eyecciones de masa coronal (EMC) tipo halo.

En la asociacion de las NM y de las EC lentas con rdfagas solares concluimos que
existe una relacion de estas eyectas con rafagas de intensidades mayores o iguales a
1.0x107- 9.9x107 Watts/m?, tipo B.

Por otro lado, concluimos que las NM y las EC répidas tienden a relacionarse con
rafagas solares con energias mayores o iguales a las rafagas tipo C (1.0x10%- 9.9x10°®
Watts/m”).

Al estudiar la configuracion del campo magnético delante de las eyectas, obtuvimos que
las fundas con una configuracién Bz sur incrementan la interaccién entre las NM y la
magnetosfera terrestre. En particular este comportamiento es més evidente para las NM
con una configuracién sur-norte. Es importante sefialar que la configuracién a la cual
llamamos sur-norte no distingue si la polaridad del campo magnético es sur-norte o
norte-sur,

El hecho de que las fundas y 1as NM en conjunto pueden provocar caidas fuertes en los
registros del indice Dst se hace evidente en este trabajo a través de las formentas de dos
pasos. Estos eventos se presentan en la fase principal de la tormenta y son generadas
por las fundas que tienen una configuracién Bz sur seguidas de una NM con una
configuracién Bz sur en algin lugar adentro de ella.

Este comportamiento enfatiza la importancia de considerar las regiones que rodean a las
eyectas cuando hacemos un estudio de las perturbaciones geomagnéticas, sin dejar de
mencionar que en este trabajo hemos mostrado que las tormentas pueden ser causadas
so6lo por la regién de la funda.

Una de las observaciones y puntos de discusién més interesantes de este trabajo es que
en ocasiones la asociacion entre las observaciones espaciales in sifu con tormentas
geomagnéticas no es clara; ya que las naves sélo observan en una direccion de estas
estructuras de gran escala y los indices reportados (Dst) consideran los efectos globales
de toda la eyecta a nivel geomagnético.
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Otra situacion que se present6 en el trabajo fue que las tormentas de dos pasos no son
siempre causadas por la regién de la funda y de la nube magnética, sino que en
ocasiones existe una interaccion geoefectiva debida al plasma que viene atras de la nube
magnética, con una configuracion Bz sur, la cual esta relacionada con un viento solar
que se propaga a velocidades mas grandes que las del viento solar ambiente, a la cual
identificamos como corriente.

Cuando estudiamos la interaccion de las NM y de las fundas, obtuvimos que tanto los
valores de Atp, como de At no son buenos candidatos para cuantificar la geoefectividad,
ya que no distinguen entre tormentas de baja a alta geoefectividad (-100 nT < Dst < -20
nT), de tormentas de intensidad extrema ( Dst < -100 nT).

Por otro lado, los valores de -Bzmax y del campo eléctrico convectivo (-VBz)max para
las NM y para las fundas, resultaron ser buenos candidatos para la cuantificacién de la
geoefectividad, ya que sus valores distinguen entre las tormentas de baja a alta
intensidad de las tormentas de intensidad extrema.

En el analisis de la correlacion entre el campo eléctrico convectivo, (-VBz)max, con los
valores del indice Dst, obtuvimos para el grupo de las nubes magnéticas un coeficiente
de correlacién de -0.682; y para el caso del grupo de las fundas un coeficiente de
correlacién de -0.707; en donde los valores de estos coeficientes son buenos.

Al hacer la relacion entre el nimero de manchas solares para el ciclo 23, los valores del
indice Dst y el campo eléctrico convectivo (-VBz)max, obtuvimos que la actividad
geomagnética (indice Dst) tiene intensidades mayores en una seccién de la fase
ascendente del ciclo solar. Las tormentas mas intensas ocurren poco después del
maximo solar, y después de este maximo de intensidades los valores del indice Dst son
menores.

Por otro lado, la relacion entre el campo eléctrico convectivo (-VBz)max y el numero de
manchas solares del ciclo 23 nos dice que los eventos interplanetarios con valores
mayores para (-VBz)max estan practicamente relacionados con el maximo de actividad
solar; o lo que es en otras palabras, las NM y las fundas que transfieren més energia a la
magnetosfera terrestre ocurren un poco después del maximo del ciclo solar 23, los
cuales impactan mds geoefectivamente a la magnetosfera terrestre.

El corrimiento entre la actividad geomagnética y el campo eléctrico convectivo,
respecto al maximo solar, que muestra este trabajo estd de acuerdo con resultados
previos, ya que otros trabajos han encontrado este resultado para otras manifestaciones
de la actividad solar,

Por ejemplo Richardson et al. [2004] trabajaron también con los datos del ciclo solar 23
y encontraron un corrimiento entre el nimero maximo total de EMC y el maximo solar
de manchas del ciclo 23. Por otro lado, Aguilar-Rodriguez [2001] observé un
corrimiento entre las manifestaciones de actividad solar como rafagas y EMC, con el
maximo de manchas solares del ciclo 21.

La actividad geoefectiva reportada en este trabajo presenta una disminucién muy
apreciable entre principios de 1999 y mediados del 2000 debido a que hubo muy pocas
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NM que impactaron geoefectivamente a la magnetosfera durante este periodo. Esto no
implica que no exista geoefectividad causada por otro tipo de eyecta. Lo que nos motiva
a estudiar en un futuro a las eyectas que no sean NM y analizar su interaccion con la
magnetosfera terrestre.

Esto también enniquecera el nimero de datos con respecto al presente trabajo, lo que
nos traera como consecuencia una estadistica mas rica.

El tema de estudio de este trabajo es interesante porque nos ayuda a entender mas los
fenémenos fisicos que hay en el medio interplanetario, comprendiendo desde
manifestaciones que inician en el Sol, las cuales se propagan posteriormente en el MI, y
que interaccionan finalmente con la magnetosfera terrestre,

Asi el continuar estudiando los diversos fenémenos que ocurren en el MI es muy
motivante, porque ademéas la existencia de las diversas misiones espaciales facilita el
analisis y el estudio de estos fenémenos.

Dentro de los trabajos futuros para el estudio de eyecciones de masa coronal (EMC) y
su relacion con perturbaciones a nivel terrestre, existe una misién espacial en la cual
diversos cientificos tienen ya proyectos muy interesantes. La mision STEREO? est4
programada para despegar en abril del 2006 y es un proyecto de dos afios en el espacio.
STEREO tendra dos naves espaciales las cuales estaran sincronizadas espacialmente y
temporalmente para proporcionar mediciones del Sol en tercera dimensidn para estudiar
la naturaleza de las EMC.

Por otro lado, como hemos visto a lo largo de este trabajo, las EMC son enormes
burbujas de plasma las cuales son manifestaciones de almacenamiento de mucha
energia, que al propagarse en el MI pueden interaccionar con la Tierra causando
disturbios a nivel geomagnético. Estos disturbios son una componente importantisima
para el clima espacial, en donde éste es fundamental para entender los fendmenos que
complican las operaciones de los satélites, de las telecomunicaciones, asi como la
actividad del ser humano en el espacio.

»* STEREO (Solar TErrestrial RElations Obscrvatory)
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