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Resumen

En el medio interplanetario se propapagan eventos transitorios de diferente escala, en-
tre los que destacan las eyecciones de masa coronal (CMEs), las regiones de interaccién
(CIRs o SIRs), y los transientes de “pequefia” escala conocidos como blobs. Los blobs
son estructuras de gran importancia para el estudio de la corona solar y del viento so-
lar, porque son los tnicos trazadores conocidos del viento solar lento en luz blanca y hoy
en dia no se sabe con certeza el origen de esta componente del viento solar. El trabajo
de investigacién que se presenta esta centrado en realizar un estudio observacional de
la propagacion de los blobs y en la investigacion sobre la regién en donde se originan.
Para realizar estos objetivos se utilizaron, para la primera parte, las observaciones de
los coronégrafos C2 y C3 que conforman el conjunto de instrumentos del experimento
LASCO a bordo de la misién SOHO y de los coronégrafos de las naves gemelas COR2
de la misién STEREO, con esta informacién se realiz6 el andlisis observacional de pro-
pagacion “real” de 44 blobs, cubriendo un campo de visién de 2 a 15 radios solares
en la reconstruccién 3D, con el uso el método conocido como HT-analysis, a lo largo
de los afios 2007 y 2008, correspondientes al minimo de actividad solar entre el ciclo
solar 23 y el ciclo solar 24. Para la segunda parte se hizo uso de la configuracién del
campo magnético de la superficie solar, calculada por el modelo de campo potencial
del paquete PFSS, en donde se encontré que los blobs tienen su origen en dos regiones:
en la cima de los cascos coronales, los cuales son estructuras con una configuracién
de campo magnético dipolar (helmet-streamers, HS) y en las estructuras conocidas co-
mo pseudo-streamers (PS), las cuales tienen un campo magnético con una configuracién
unipolar.



Abstract

There are transients of different scales that propagate in the interplanetary medium,
such as coronal mass ejections (CMEs), interaction regions (CIRs or SIRs), or the small
scale transients known as blobs. Blobs are structures of much importance in the study
of the solar corona and the solar wind, because they are the only tracers in white-
light of the slow solar wind and the origin of this component of the solar wind is still
under debate. The research aim of this work is centered in the observational study
of the propagation of blobs and on the research of its origin site. To perform these
objectives, we used for the first part of the investigation, the observational data of the
coronagraphs C2 and C3 that take part of the set of experiments of LASCO on board
SOHO mission and the COR2 coronagraphs on board the twin spacecraft of STEREO
mission. With this observational data we analyzed the “real” propagation of 44 blobs
in the 3D space reconstructed by the HT-analysis technique, covering a total field of
view from 2 to 15 solar radii, along the years 2007 and 2008, corresponding to the
period in between the solar minimum and the ascending phase of solar cycles 23 and
24. For the second part of the investigation, we used the solar surface magnetic field
morphology calculated by the potential field model of the PFSS package, where we
found that blobs have their origin in two sites: in the cusp of helmet-streamers, which
have a dipolar magnetic field polarity and in zones related to pseudo-streamers, which
are structures with unipolar magnetic field polarity.
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1 Bases tedricas

En este primer capitulo del trabajo se presenta una sintesis histérica de los antece-
dentes de la Fisica Solar, haciendo mencién de los avances observacionales que dieron
lugar a nuevos conocimientos en esta rama de la Astrofisica. Al final de la introduccién
se presenta la motivacion de la investigacién sobre eventos transitorios de “pequefia”
escala en la corona solar como trazadores del viento solar lento. En este mismo capi-
tulo se presentan dos secciones en donde se hace una revision de las bases teéricas en
el estudio de la corona solar y del viento solar.



1.1 INTRODUCCION

1.1. Introduccién

1.1.1. Antecedentes del estudio de la Fisica Solar

Los puntos brillantes que observamos a simple vista en la béveda nocturna no son
tunicamente estrellas, sino planetas, galaxias y otros cuerpos celestres que han man-
tenido al ser humano maravillado y lleno de curiosidad por saber mds sobre ellos.
En 1945 la Astronomia ampli6 el rango de observacién recorriendo el espectro desde
frecuencias del radio hasta el de los rayos gama. Con dichas frecuencias tan altas ha
sido posible explorar tanto al medio interestelar como al medio interplanetario (MI),
con instrumentos en Tierra como en el espacio exterior, obteniendo como resultado
un monitoreo muy amplio y detallado, que permiti6 a las Ciencias Espaciales ser una
ciencia observacional.

Como resultado de su proximidad con la Tierra, con una distancia promedio deno-
minada Unidad Astronémica® (1 AU = 15x10"2 c¢m), el Sol es la estrella que mejor
conocemos y la tinica que podemos observar en gran detalle. Su estudio ha aportado
de manera importante a la comprension de nuestro Universo y de las leyes fisicas que
lo dominan. Si consideramos a todas las estrellas observables en la secuencia principal
del diagrama H-R, nuestro Sol es una estrella comtn de tipo espectral G2 V, esta clase
de estrella nos indica que tiene una temperatura efectiva de ~ 5800 K, y se encuentra en
groso modo a la mitad de su vida (4.5 x10? afios). El hecho de que el Sol se encuentre
a una distancia tan particularmente cercana de nosotros, permite que sea una estrella
no tan comun sino muy especial. Es la fuente principal de energia para nuestro plane-
ta, nos provee de un laboratorio tnico para el estudio de diferentes ramas de la Fisica,
y centrados en la rama de la Fisica Solar, la resolucién de los datos de los diferentes
experimentos es tal que empatan con las escalas en las que ocurren algunos fenéme-
nos solares fundamentales, permitiendo observarlos y estudiarlos con gran precisién
y detalle, haciendo a la Fisica Solar ganarse el sobrenombre de la “Piedra de Rosetta”
de la Astrofisica.

Para tener una idea mas cuantitativa de la importancia de la proximidad de nuestra
estrella a nosotros, consideremos una referencia hipotética. Situemos a una estrella
como el Sol a una distancia d. = 10 parsec ~ 206265 Al, la expresion matemdtica que
nos indica el niimero de fotones recolectados por el mismo instrumento en el mismo
intervalo espectral y temporal es,

2
NG

TAU por sus siglas en inglés (Astronomic Unit).




1.1 INTRODUCCION

Considerando que el nimero de segundos de arco en un radian estd dado por,

5 180X 6060 _ )y oresgn

como dp =1 AUy d. = 10 parsec = 10- S - d ~ 3.09 x 10'? cm,

por lo que,

N, ~ 24 x 10" "3Ng

Este factor exponencial (107'3) es el resposable de la gran diferencia entre las obser-
vaciones estelares y solares. Otra forma de sensibilizarnos con la importancia de la
cercania del Sol a la Tierra, es considerar una regién espacial en la supeficie del Sol;
este breve andlisis es muy util para comprender la resolucién de imagen que se obtie-
nen del Sol. Si lo que queremos es conocer justo las dimensiones de un cuadrado de la
superficie del Sol que colocado a 10 parsec de distancia de la Tierra caigan S fotones
en un instrumento, el valor entonces de esa dimension x estd dado por la siguiente
expresion,

_ V/mRg
X = 105 ~ 0.6km

en donde R, es el radio del Sol (~ 6.96 x 10° km).

Tabla 1.1: Pardmetros solares.

Datos solares

Parametro Valor

Radio (=1 Rp) (6.9568 £0.0003) x 10° km
Masa (=1 My) (1.98855 +0.00024) x 1030 kg
Luminosidad (=1 Lg) | (3.845 +0.006) x 1033erg s~!
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1.1 INTRODUCCION

Figura 1.1: La figura muestra un grupo de manchas solares que se observaron a lo largo de
6 dias (del 21 al 26 de Agosto de 2015). En la imagen se puede apreciar el os-
curecimiento en el limbo de la esfera solar. Crédito: Solar Dynamics Observatory,
SDO/NASA.

Como bien hemos mencionado, las aportaciones de la Fisica Solar a la Astrofisica
han sido muy importantes, iniciando por la precision de los pardmetros de nuestra
estrella. La Tabla 1.1, muestra tres parametros fundamentales para el estudio de la
evolucién y la estructura estelar, los cuales debido a su gran precisién se utilizan para
hacer calibraciones, tanto en Fisica Solar como en modelos de evolucién estelar. Estos
pardmetros son: el radio, la masa y la luminosidad del Sol. La masa se obtiene al
aplicar las leyes de Kepler con el conocimiento preciso de las distancias del sistema,
mientras que la luminosidad total se obtiene al aplicar la ley de Stefan-Boltzmann (ver
Apéndice A), con el radio reportado por técnicas desarrolladas en la heliosismologia
(Mullan, 2009).

Continuando de manera cronoldgica con las aportaciones de la Fisica Solar, iniciamos
con el reporte de Galileo Galilei publicado en Roma en 1613 sobre las manchas solares
(ver figura 1.1). Estas son regiones oscuras que aparecen en la capa de radiacion mas
efectiva en términos de luz, llamada fotésfera, y llegan a tener tamafios tipicos de
1500 hasta 50000 km de didmetro®. Las manchas solares pueden ser observadas con
telescopios de primera generacion, conocidos en la época de Galileo como cannocchiale,
con una capacidad de aumento de 21 veces la imagen original.

Alrededor de dos siglos mads tarde, la evolucién de la observaciéon astrondmica tenia tal
detalle que en 1801 W. Herschel (Lang, 2013) descubri6 la granulacién de la fotésfera

https:/ /www2.hao.ucar.edu/
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1.1 INTRODUCCION

(ver figura 1.2). Con este descubrimiento se conoce la existencia de la transferencia de
energia por conveccién, convirtiendo a los movimientos convectivos tema de gran inte-
rés en las estrellas y sugiriendo sin lugar a duda, la existencia de una zona convectiva
por debajo de la fotésfera de las mismas.

Figura 1.2: Granulos en la fotésfera solar observados el 8 de Agosto de 2003 con el telescopio
solar de 1 m. En la imagen se observan los granulos con dimensiones tipicas en
la imagen de 1500 — 2000 km, en la misma imagen se muestra una mancha solar.
Crédito: Real Académia de Ciencias de Suecia.

En 1817 ocurre uno de los descubrimientos mds importantes para la Astrofisica, ya
que con él pasamos de la Astronomia clésica a la Astronomia moderna, con las lineas
de absorcién del espectro solar descubiertas por J. Fraunhofer. El estudio de las lineas
espectrales y su interpretacion involucra, observar espectroscépicamente no sélo a las
estellas, sino a galaxias, a cimulos estelares, etcétera, y a comprender los resultados
observacionales con fundamentos en la Mecédnica Cuantica (Longair, 1999).

Continuando con las observaciones de las manchas solares de G. Galilei, en 1830 H.
Shwabe identific6 que el Sol pasa de un ntiimero minimo de manchas solares a otro
minimo, aproximadamente cada 11 afios, y que sabemos actualmente que esta relacio-
nado con la manifestacion de otros fendmenos solares como las rafagas solares (ver
Figura 1.3), eyecciones de masa coronal, entre otros.

En los 1850’s Lord Carrington determina la rotaciéon diferencial de la superficie solar,
en donde un periodo de rotacién es de ~ 27 dias en el ecuador (sidereal, i.e., visto
desde la Tierra) y se le denominé RC-Rotaciéon Carrington en honor a su descubridor
(Lang, 2013).
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Entrando en los 1900’s, iniciamos con el descubrimiento de G. E. Hale en 1908, quien
a través de la aplicacion del bien conocido efecto Zeeman en laboratorio, pero en esta
ocasion su aplicacién a los datos observacionales de las lineas espectrales de la fotdsfe-
ra solar, descubri6 la presencia de campos magnéticos en las manchas solares, dando
lugar a una herramienta primordial en la Astrofisica llamada espectropolarimetria
(Antia et al., 2003).

Continuando con los afios 1920’s, E. A. Milne y A. Eddington propusieron la inter-
pretacion del oscurecimiento en el limbo de la esfera solar a través de la teorfa del
transporte radiativo. Brevemente, esta teoria nos permite explicar el porqué del oscu-
ramiento del limbo de la esfera solar, o del disco solar si pensamos en una proyeccién
sobre el plano del cielo. Esto se debe a que la intensidad de radiacién disminuye con
la distancia del centro hacia afuera, y en luz blanca se traduce en que el brillo de la
esfera solar se oscurece justo a distancias mayores del centro de la misma, dejandonos
observar un limbo oscurecido. Desde luego esta idea evolucioné més adelante para
interpretar los espectros de las estrellas.

Una década mds tarde H. A. Bethe y R. E. Marshak (Bethe, 1939) proponen acertiva-
mente que es la presencia de procesos termonucleares al interior del Sol lo que justifica
el continuo flujo de energia que nos llega del Sol cada dia, que ni la gravedad ni las
reacciones quimicas podian explicar.

En 1959 se corrobor¢ la existencia del viento solar por las sondas espaciales Lunik 2
y 3, predicho por E. Parker (1958), y quien en su honor lleva su nombre la misién
espacial que fue lanzada el 12 de Agosto de 2018 (Parker Solar Probe3). Sobre el modelo
de Parker hacemos una revisiéon a més detalle en la seccién 1.3.1.1.

También alrededor de la década de los 60’s R. Leighton, R. Noyes, y G. Simon (Leigh-
ton et al., 1962) realizaron el descubrimiento de oscilaciones en la superficie solar, en
donde las observaciones pioneras registraron oscilaciones cada 5 minutos. Actualmen-
te, con la evolucion experimental se registran oscilaciones con periodos en un inter-
valo de horas a decenas de segundo*, abriendo un campo nuevo de investigacién en
la Fisica Solar, denominada heliosismologia, y expandiendo esta misma idea hacia la
Astronomia, conocida como astrosismologia.

En la misma década se revel6 el origen del flujo de neutrinos que llegaban a Tierra
provenientes del Sol, de esta manera R. Davis Jr. explicé con fundamentos experimen-
tales la fuente de origen de los neutrinos en la Astrofisica, recibiendo el Premio Nobel
mas tarde (2002) por su hallazgo.

En los 70’s la sonda espacial Skylab detect6é emisiones en rayos X provenientes de la
corona solar, un descubrimiento completamente inesperado (Figura 1.3).

3Sonda espacial de la NASA (https:/ /www.nasa.gov/content/goddard /parker-solar-probe).
4http:/ /soi.stanford.edu/results/heliowhat.html
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Figura 1.3: Imagen en rayos X registrada el 13 de Febrero de 2011 a las 17 : 38 UT (Universal
Time). En la imagen se pueden observar arcos de material coronal y una de las réfa-
gas solares mds intensas del ciclo solar 23, de magnitud M&6.6, en donde las rafagas
de clase M son eventos con intensidades de energia de 107> <1< 10~* Wm~2. La
réfaga solar en la imagen es la regién mas brillante. Crédito: NASA /SDO.

A través de observaciones de eclipses totales solares (ver figura 1.4) se descubri6 que la
atmosfera solar tiene dos capas, a las cuales se les conoce como: cromésfera y corona.
Es dificil reportar una fecha de las primeras observaciones de la cromosfera solar
(anillo rojizo alrededor del disco solar, imagen izquierda de la figura 1.4) y de la
corona solar, pero estamos hablando de hace unos mil afios.

Con este breve recorrido histérico, no hay duda que muchos de los fenémenos que
ocurren en el Universo pueden ser estudiados a través Sol. Por ejemplo, la actividad
magnética estd presente en la mayoria de las estrellas, en discos de acrecion, en jets, y
en el medio interestelar. En el caso del Sol, a determinadas escalas, es posible realizar
andlisis con una resoluciéon de datos mds fina de este fenémeno. Por lo que podemos
afirmar que la observaciéon de nuestra estrella ha llevado a la Fisica Solar a ser la
pionera en el desarrollo de técnicas (como la espectropolarimetria) que mejoran los
modelos (como la transferencia radiativa) que caracterizan a las diferentes areas de la
Astrofisica, como pueden ser la radioastronomia o la astrosismologia, entre otras.

Actualmente para estudiar el espacio se hace uso de los datos de experimentos en Tie-
rra como en el espacio exterior. La eleccién de los instrumentos a bordo de las misiones
espaciales, depende de los objetivos de la misién, por ejemplo, uno de los resultados
mas valiosos en la carrera espacial es el abandono a la idea de un MI vacio, debido

7



1.1 INTRODUCCION

Figura 1.4: Eclipses solares totales observados desde Tierra. A la izquierda, se muestra la ima-
gen de la atmosfera baja llamada cromoésfera solar y se aprecia como las regiones en
color rojo. Crédito: Luc Viatour. A la derecha, se muestra la imagen de la atmdsfera
alta conocida como la corona solar, capturada el 26 de Febrero de 1998 en Curagao
en las Antillas Holandesas, y se aprecia como las “trazas” en color blanco (datos en
luz blanca).

a que las mediciones in situ demostraron la existencia de un flujo tenue, continuo y
caliente, el cual se expande supersénicamente (> 300 km/s), delimitando el territorio
de nuestra estrella, llamada helidésfera. Asi, la mayoria de las estrellas delimitan su te-
rritorio por medio de la emisién de un “viento” que se asemeja al que emite el Sol y
al cual llamo Parker, en el caso de nuestra estrella, como viento solar.

El estudio de la formacién y de las propiedades del viento solar ha resultado ser uno
de los temas de interés desde su descubrimiento hasta ahora, ya que el contar con
datos de sondas espaciales ha hecho que sea con mayor razén un tema fascinante. Lo
que es ain mas relevante, es el resultado de la combinacién de dichos datos experi-
mentales con los modelos teéricos, ya que ofrece un panorama muy completo para
describir los fendmenos responsables que dan lugar a la dindmica de nuestra estrella.

1.1.2. Motivacidn del trabajo

El objetivo del presente trabajo es realizar un estudio observacional de la propagacion
de estructuras de “pequenia” escala en el viento solar lento, en el espacio “real” 6 3D, y
proponer las regiones en la superficie solar de donde éstas son expulsadas hacia el ML
Para lograr el objetivo, el trabajo esta dividido en tres partes. La primera parte se basa
en el analisis cualitativo de los datos, en donde se aplicaron los métodos computacio-
nales necesarios para efectuar la visualizacion apropiada de los datos observacionales.
En la segunda parte, se desarroll6 el andlsis cuantitativo de dichos datos, en donde
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se propus6é un modelo de propagacién de los eventos bajo estudio y con el cual se
realiz6 el célculo de la velocidad y de la aceleraciéon 3D, dando lugar a la caracteri-
zacién del viento proveniente de la corona durante el minimo de actividad solar a
latitudes ecuatoriales. La tercera parte estd basada en el andlisis de la configuracién
del campo magnético de la corona, con el objetivo de proponer las regiones del origen
del viento solar lento en época de actividad minima. El analisis de campo magnético
se realizé con el modelo conocido como campo potencial desarrollado en el paquete
PFSS (Potential Field Source Surface).

Los datos que se analizaron fueron del conjunto de coronégrafos del experimento
LASCO5 (Brueckner et al., 1995) de la sonda espacial SOHO®(Domingo et al., 1995) y
de los coronégrafos COR2/SECCHI (Howard et al., 2008) de las naves gemelas de la
sonda espacial STEREO?. Las caracteristicas de las imdgenes de los corondgrafos se
muestran en la Tabla 1.2.

Tabla 1.2: Datos de los coronégrafos.

Datos del campo de visién (FOV) y de la resolucién

FOV (Rp) ‘ Resolucién de imagen (arcsec/pixel)
C2/LASCO (2.5 —6.0) 11.90
C3/LASCO (3.7 — 32.0) 56.00
COR2/SECCHI (2.0 —15.0) | 29.40

El FOV (por sus siglas en inglés Field Of View) cubierto en conjunto por C2 y C3
permiten realizar observaciones de la corona solar interna entre 2.5 y 32.0 Rp, y la
resolucion de los instrumentos que se indica en la Tabla 1.2 es para imagenes de 2048
x 2048 pixeles (en resolucién completa). La cadencia nominal promedio de los datos
durante los afios de interés para las observaciones de C2 fue de 24 minutos, mientras
que para las observaciones de C3, vari6 entre 24 y 60 minutos. Los coronégrafos COR2
observaron la corona solar de 2.0 a 15.0 R, en donde la resolucién que se utilizé en
este trabajo es de 29.40 arcsec/pixel, lo que corresponde a una resolucién media, es
decir, para imdgenes de 1024 x 1024 pixeles. La cadencia temporal para los COR2 en
el periodo de interés fue de 30 minutos.

Los datos de los coronégrafos que se analizaron fueron datos en formato fits en nivel
Lo.5, es decir, fueron datos que no sufrieron ningtin proceso de manipulacién aparte
de aquellos impuestos antes del lanzamiento de las naves. Las herramientas que se
utilizaron para la reduccién apropiada de los datos, fueron las desarrolladas por el
grupo de SECCHI del laboratorio NRL (Naval Research Laboratory) en Washigton D. C.
Una vez que se realiz6 la primera lectura de los datos, éstos se tradujeron de archivos

5Por sus siglas en inglés Large Angle Spectrometric Coronagraph
®Por sus siglas en inglés Solar and Heliospheric Observatory
7Por sus siglas en inglés Solar Terrestrial Relations Observatory
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fits a archivos en formato mui, el cual es un formato mas econémico en memoria, lo
que agiliza su proceso, y por otra parte, permite su visualizacién en forma de pelicula.

El periodo de observacién fue durante el minimo del ciclo solar 23 y la fase ascendente
del ciclo 24 (durante los afios 2007 y 2008), cabe mencionar que parte de la motivaciéon
de realizar un estudio del Sol con poca actividad, se basé en que el ciclo de actividad
de 11 afios estaba pasando por un minimo muy extenso. Durante estos periodos de
minima actividad solar, el nimero de eyecciones de masa coronal (CMEs®) es muy
bajo y como trabajamos con datos de imagenes en luz blanca, es importante no tener
eventos transitorios de gran escala como lo son las CMEs, ya que bloquean la detec-
ciéon de eventos de escala mads baja, ya sea en brillo y en tamafio, como lo son el tipo
de eventos que analizamos en el presente trabajo. Atin en periodos de minima acti-
vidad, para visualizar estructuras de “pequefia” escala, es importante conocer el tipo
de herramientas o técnicas computacionales apropiadas para poder detectarlas en las
imagenes de los corondgrafos. La técnica que aplicamos para su deteccién en las imé-
genes fue la de running—difference. Esta técnica se utiliza para visualizar estructuras de
muy baja intensidad en brillo y permite ademads seguir la trayectoria de propagaciéon
de las estructuras bajo estudio. Este resultado se obtiene al restar a la imagen presente
la imagen anterior de manera continua, permitiendo obtener el mejor contraste para
los eventos de muy baja intensidad. Esta técnica en conjunto con una herramienta muy
atil que permite visualizar en una imdgen la evolucién en el tiempo de las estructu-
ras, conocida como J-maps o height time maps, permite tener un mapeo detallado de la
posicién bidimensional de las estructuras de interés.

Asi, con el desarrollo de una serie de rutinas en el lenguaje IDL y con herramientas de
Solarsoft, logramos: (1) desarrollar los algoritmos para generar los mapas de evolucién
en 2D, (2) utilizar dichos mapas 2D en un sistema geométrico ad hoc para la localiza-
cién “real” de los eventos en el espacio, en otras palabras, generar las posiciones 3D
para posteriormente calcular los pardmetros cinemadticos requeridos para el andlisis
de propagacion de los blobs en 3D; por lo que tomando ventaja de la localizacién 3D,
procedimos a (3) aplicar con precisién a un ntimero de eventos la localizacién de su
origen en la configuracién del campo magnético de la superficie solar, haciendo uso
del modelo PFSS, para finalmente (4) proponer el origen del viento solar lento.

La importancia del presente trabajo tiene dos vertientes. Por un lado estd la de indole
académica; es bien sabido que el viento solar tiene dos componentes, una rdpida y una
lenta, sobre el origen del viento solar rapido no cabe la menor duda que sabemos las
regiones en la superficie solar de donde emana dicho material coronal, sin embargo,
hasta hoy en dia no se sabe con certeza las regiones en la superficie solar en donde
se origina el viento solar lento. La otra vertiente es de indole préctica, ya que uno de

8Por sus siglas en inglés Coronal Mass Ejection.
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los datos de entrada para los modelos que predicen el arribo de CMEs, o de parcelas
de viento solar rdpido que llegan a nuestro planeta, y que pueden generar tormentas
geomagnéticas, es la del viento solar lento. El interés en tener una correcta prediccion
sobre el arribo de CMEs que se propagan en el MI, es principalmente porque este tipo
de eventos pueden llegar a provocar alteraciones en las telecomunicaciones, de lo que
se ocupa en gran medida el drea de estudio conocido como Clima Espacial.

Los resultados que presentamos del andlisis cinematico de la propagacién de los even-
tos de “pequefia” escala en la corona, o de los trazadores del viento solar lento conocidos
como blobs, y de las regiones de su origen en la superficie solar, son muy confiables,
ya que fueron adquiridos a través de la localizacion 3D de los eventos en la corona y
de las rotaciones de observaciones 3D en la superficie solar del modelo PFSS (Lépez-
Portela et al., 2018).

11
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1.2. La corona solar

La superficie del Sol de donde viene la mayor parte de su radiacién se llama fotdsfera,
tiene una temperatura de ~ 5800 K, en donde el material se encuentra parcialmente
ionizado con una densidad N ~ 1 x10'7 4tomos por cm3. En esta capa el Sol presenta
zonas oscuras conocidas como manchas solares, las cuales tienen una variacién tanto en
sus dimensiones como en su ntimero sobre la fotésfera, dependiendo de la fase en que
se encuentre el Sol a lo largo de un ciclo de 11 afios, conocido como ciclo de actividad
solar.

Es por esta razén que el ciclo de actividad solar estd definido por el niimero de man-
chas solares, y se conoce como el minimo de actividad solar cuando existe un menor
nimero de manchas y como el maximo de actividad cuando, por el contrario, la fo-
tosfera presenta un nimero maximo de manchas solares. Este ciclo de actividad tiene
un periodo aproximado de 11 afios como se muestra en la Figura 1.5, sin embargo, po-
demos apreciar que en el ciclo solar 23 (inicios de Agosto 1996 - finales de Diciembre
2008) la fase descendente del ciclo registr6 un minimo largo, dando una duracién a
todo el ciclo de 12.3 afos, consideradose como el minimo més extendido desde hace
un siglo. El ciclo solar 24 es el actual (Diciembre 2008 - prediccién 2020) y tuvo un
namero méaximo de manchas solares de 116.4 en Abril de 2014°.

Por encima de la fotdsfera se extiende una regién de material menos densa, la cromds-
fera, con una densidad de N ~ 1 x10” cm™3 y con un espesor de cerca 2000 km, en
donde la temperatura incrementa de ~ 4300 K hasta aproximadamente 50000 K. Ale-
jandonos del centro del Sol, encontramos otra regién que ha intrigado a la comunidad
por décadas, conocida como regién de transicion; el motivo de la intriga es debido a
que en un espesor de pocas centenas de kilémetros la temperatura aumenta en un
orden de magnitud, alcanzando valores del orden de millones de grados, al mismo
tiempo que la densidad desciende a ~ 108 cm 3. La Figura 1.6 muestra los perfiles de
densidad y de temperatura a lo largo de las capas de la atmosfera solar.

Sobre la regién de transicion se extiende la tltima capa de la atmésfera solar llamada
corona solar. En luz blanca la corona tiene una luminosidad de cerca 10~° veces la de
la fotésfera y es mucho menos brillante que la atmdsfera terrestre, por este motivo
durante mucho tiempo las observaciones de la corona solar se limitaron tnicamente
a aquellas que podian efectuarse durante los eclipses solares totales naturales y por
no mds de 7 minutos. En 1930 Lyot construy6 un instrumento que ocultaba al disco
solar, suprimiendo la luz difusa por parte de la atmdsfera terrestre y difractada por el
mismo telescopio, permitiendo observar a la corona en ausencia de eclipses naturales,
a éste instrumento Lyot lo llamé corondgrafo (Lyot, 1930).

INOAA (National Oceanic Atmospheric Administration), Space Weather Prediction Center’s Solar.
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Figura 1.5: Progresién del nimero de manchas solares. La curva en azul indica el ntiimero
de manchas solares mensual, la curva en violeta muestra el conteo del numero
de manchas observadas, y la curva en rojo indica los valores de predicciéon por la
NOAA. Sobrepuesta al centro de la grafica se muestran las imagenes de SOHO/EIT
(284 A, Extreme Ultraviolet Imaging Telescope), las cuales ejemplifican como luce el Sol
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fos.
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Figura 1.6: Modelo empirico de los perfiles de densidad electrénica en negro (n.) y de tempe-
ratura en rojo (T) a través de las capas de la atmdsfera solar. La grafica se obtuvo
de la adaptacién de los modelos HRSA Harvard-Smithsonian Reference Atmosphere
(Gingerich et al., 1971) y los modelos de (Vernazza et al., 1973, 1976, 1981).
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Como bien sabemos, el espectro de energia de radiacion electromagnética emitida por
la fotésfera se aproxima bastante bien a la de un cuerpo negro a una temperatura de ~
5800 K, la cual presenta lineas de absorcién de Fraunhofer, sin embargo, la radiacién
en luz blanca proveniente de la corona solar es una regién muy pequefia en compa-
racién con la de la fotésfera. Esa pequefia fraccién de emisién es originada por tres
mecanismos, dando origen a tres componentes de la corona.

La corona K indica la emisién “continua” ya que representa el 90 % de la emisién total
de la corona, debida a la difusién de la radiacion fotosférica de los electrones libres
del plasma en la corona, dando como resultado que su intensidad en brillo dependa
propocionalmente de la densidad electrénica presente en la corona misma.

La corona F presenta las lineas de absorcién de Fraunhofer y es debida a la difusién
de radiacion fotosférica de las particulas sélidas (polvo) presentes en la corona, princi-
palmente concentradas en el plano de la ecliptica.

La corona E estéd constituida, en el visible, por la radiacién emitida debido a las tran-
siciones atomicas de los elementos pesados altamente ionizantes, en conjunto con la
serie de emision de Lyman del hidrégeno neutro.

Después de la implementacién del coronégrafo de Lyot en observaciones desde Tierra,
en conjunto con la evoluciéon de nuevos experimentos para observar a la corona solar,
y aunado a ello, el inicio de la era espacial (que dict6 el comienzo de observaciones
fuera de la atmdsfera terrestre); la comunidad observé por primera vez cémo eran las
“nuevas estructuras” en la corona solar.

Las observaciones de dichas estructuras se realizaron no obstante que la corona es
muy tende en brillo en comparacién con la fotésfera y con la regién en su cercania con
la cromésfera, es decir, con la corona baja. Debido a que la corona es muy luminosa
en el extremo ultravioleta (EUV), las observaciones en estas frecuencias de emision,
mostraron que la corona E domina el espectro de la corona en el lejano UV (100 — 1000
A) y en la regién de rayos X, como lo ejemplifica la imagen compuesta que se muestra
en la Figura 1.7.

La densidad electrénica (N) en la corona solar es del orden de 108 a 107 cm—3 y la
temperatura T del orden de 10°K, como hemos mencionado, mientras que el campo
magnético B tiene valores de 10 a 100 G (gauss). Bajo estas condiciones la dindmica
es dominada por la presencia de campos magnéticos intensos, es decir, la presiéon del
gas (p = 2ZNkgT, kg la constante de Boltzmann) es mucho menor que el valor de la
presién magnética (pg = B?/8m).

Un ejemplo de la relacién entre las presiones del campo magnético y del plasma, son
las llamadas regiones activas (RA), que se observan principalmente a latitudes ecua-
toriales del disco solar y por encima de las manchas solares en la fotésfera. En estas
regiones la intensidad de los campos magnéticos puede alcanzar magnitudes del or-
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1.2 LA CORONA SOLAR 16

Figura 1.7: La corona baja observada por EIT/SOHO (195 A) el g de Abril de 2001, sobrepuesta
a la imagen en el EUV, se muestra la observacién del coronégrafo C2/SOHO del
dia 10 de Abril. Imagen reportada en (Zurbuchen et al., 2016).
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Figura 1.8: La cromoésfera observada por EIT/SOHO en el EUV en la linea de emisién a 30.4
A (Het) el dia 14 de Septiembre de 1999. La imagen muestra regiones activas (RA)
como las regiones mas brillantes y una protuberancia del lado superior derecho
sobre el limbo del disco solar. Crédito: SOHO (NASA & ESA).

den de kilogauss (kG), y se pueden observar estructuras de campo magnético cerradas,
como las arcadas solares y las protuberancias, asi como la presencia de fenémenos que
evolucionan rdpidamente de manera explosiva. Las RA se observan como zonas muy
brillantes en las imdgenes en el EUV, como lo ejemplifican las observaciones de la
Figura 1.8.

La estructura de la corona solar a gran escala presenta una estructura organizada
del campo magnético. Durante el minimo de actividad solar, la estructura del campo
magnético de la corona, tiene dos componentes bien diferenciadas. Por encima de las
RA el plasma coronal se encuentra confinado por las lineas de campo magnético que
estan cerradas, y se forman los conocidos cascos coronales. Estas estructuras se llegan a
detectar hasta 12 R y se observan como arcos con poco brillo, que se extienden hacia
el MI. Los pardmetros fisicos del plasma por debajo de los cascos coronales son de una
densidad N ~ 107 cm~3 y presentan temperaturas T ~ 1.6 x 10° K (Koutchmy, 1992).

La otra componente de la esctructura bien diferenciada en la corona solar en periodos
de minima actividad, son las regiones con presencia de campo magnético “abierto”°,
las cuales se observan como regiones oscuras, debido a que la densidad del plasma es

1°En donde por “abierto” nos referimos a regiones en donde el campo magnético se encuentra con esta
configuracién de manera local, y se omiten las comillas de aqui en adelante cuando nos referimos a
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1.2 LA CORONA SOLAR 18

menot, por esta razén reciben el nombre de hoyos coronales, y de los cuales escapa un
flujo continuo de material coronal hacia el MI conocido como viento solar.

esta configuracién del campo magnético siempre de manera local, debido a que no existen monopolos
magnéticos.
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1.3. El viento solar y sus dos componentes

El Sol es una esfera de plasma compuesta por diferentes capas, como vimos en la
Seccién 1.2. La primera capa de la atmdsfera solar es la fotosfera, la cual presenta unas
estructuras conocidas como manchas solares, que se observan como regiones oscuras
debido a que el material en esas regiones es mds frio que el material que se encuentra a
sus alrededores. Por otro lado, las manchas tienen una polaridad (positiva o negativa)
de modo que por encima de un par de manchas con polaridad opuesta, se forman
arcos por donde fluye el material a lo largo de las lineas de campo magnético. En
estas regiones en donde el campo magnético se encuentra cerrado, se forman las RA
y eventualmente cuando ocurre una reconexién magnética, las lineas del campo se
abren, permitiendo la liberacién de manera explosiva de material coronal hacia el MI,
dando origen a las llamadas eyecciones de masa coronal (CMEs).

La capa més externa de la atmdsfera solar es la corona, la cual estd configurada por
regiones magnéticas abiertas y cerradas, responsables de dar una estructura global
formada por hoyos coronales y por cascos coronales o penachos coronales como se muestra
en la Figura 1.9. La ubicaciéon de estas estructuras sobre el disco solar se pueden
apreciar cuando observamos al Sol en un eclipse total natural o por coronégrafos
que simulan los eclipses solares totales. En dichas observaciones, en la zona de los
hoyos coronales se aprecia una disminucién en la intensidad en brillo, debido a que
hay menor densidad de masa, esta disminucién se debe a que las lineas del campo
magnético se encuentran abiertas y permiten la salida del material. Por el contrario,
en los cascos coronales el material es almacenado debido a que las lineas del campo se
encuentran cerradas, motivo por el cual la densidad de masa es mayor y observamos
asi regiones mads intensas en brillo (Sheeley y Wang 1991; Sheeley et al., 1997, Wang et
al., 1998, 2007).

De esta manera en el MI se forma una estructura con dos componentes: el viento solar
rdpido y el viento solar lento. El viento solar rapido tiene su origen en los hoyos coronales
y tiene una velocidad mayor a 500 km/s; este viento también estd caracterizado por
una fuerte correlacién entre las fluctuaciones de campo magnético y la velocidad del
mismo viento. En cambio, el viento solar lento tiene velocidades menores a 500 km/s
y se piensa que tiene su origen en el interior y en los alrededores de las regiones en
donde el material se encuentra almacenado, es decir, en los cascos coronales (Gosling
et al., 1993; McComas et al., 2006).

1.3.1. Modelos de la corona estatica del viento solar

Tradicionalmente a gran escala, a lo largo del minimo de actividad solar a latitudes
ecuatoriales, la corona presenta una estructura estacionaria formada por dos cascos
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Figura 1.9: La corona solar fotografiada durante el eclipse solar total del 29 de Marzo de 2016.
La sobreposicién de 22 imagenes muestra la estructura de la corona con gran detalle.
El campo magnético esta trazado por el material de la corona, en donde las regiones
de campo magnético con lineas cerradas permiten localizar a los cascos coronales
y las regiones con lineas de campo magnético abiertas permiten identificar a los
hoyos coronales. Crédito: F. Espenak.

coronales (en proyeccién sobre el plano del cielo) y en cada uno de los polos del disco
solar se presenta un hoyo coronal, formando asi una corona con una configuracién di-
polar. La Figura 1.10 muestra del lado izquierdo una fotografia tomada desde la Tierra
del eclipse total solar ocurrido durante el afio 1994, y tiene la finalidad de mostrar la
configuracién dipolar que adquiere el Sol durante el minimo de actividad. En dicha
fotografia observamos que debido a que las lineas del campo magnético en los polos
estdn abiertas, la intensidad en brillo en estas regiones es menor en comparacién con
las regiones mads intensas en brillo que se ubican en el ecuador, en donde las lineas
del campo se encuentran cerradas, siendo las responsables del almacenamiento del
material. El modelo de la configuracién magnética de la corona, para el caso del mi-
nimo de actividad solar, se encuentra sobrepuesta en la imagen del lado izquierdo en
la misma Figura. En cambio, en el maximo del ciclo de actividad, la corona toma una
forma practicamente circular y brillante (imagen del lado derecho de la Figura 1.10),
debido a que los cascos coronales son las estructuras que dominan en esta época y
se localizan a lo largo de latitudes tanto medias como altas, mientas que los hoyos
coronales adquieren tamafios menores.

Es oportuno hacer notar que la configuraciéon dipolar del campo magnético que ad-
quiere la corona solar durante el minimo de actividad no es invariable. Por ejemplo,
el dltimo minimo solar, correspondiente al ciclo solar 23 y 24, mostré la presencia de
hoyos coronales a bajas latitudes, como ilustra la Figura 1.11. Este hecho hace que
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Figura 1.10: La imagen de la izquierda presenta una fotografia de alta resolucion del eclipse
total solar durante el afio 1994, sobrepuesta a ella se encuentra el modelo de la
configuracién de las lineas del campo magnético, correspondiente al minimo de
actividad solar. Del lado derecho se muestra la imagen del eclipse total solar de
1980, ocurrido durante el méximo del ciclo niimero 21.

evidentemente la configuraciéon magnética de la corona durante un minimo con una
configuracién dipolar, no sea una configuracion fija en cada minimo, sino que puede
variar debido a la presencia de hoyos coronales a bajas latitudes, y entonces, a la even-
tual salida de flujo de viento solar rapido a lo largo del ecuador solar, y no quedar
restringida sélo a las latitudes polares del disco solar.

Por otro lado, la asociacion entre el viento solar lento y la zona de los cascos coronales
es conocida desde hace tiempo (Borrini et al., 1981; Gosling et al., 1981), sin embargo,
hasta la fecha no es muy clara la dindmica que da origen al viento solar lento, pero
sabemos que éste presenta transientes de “pequefia” escala, conocidos como blobs, y
son observados en la corona a partir de los 3 a los 4 radios solares (Ry) y se aceleran
con el viento solar ambiente (Sheeley et al., 1997; Wang et al., 1998; Song et al., 2009).

1.3.1.1. Modelos de la expansién del viento solar

La corona solar fue inicialmente considerada como una estructura estatica (Chapman,
1957), con una transferencia de energia por conduccién. Esto es, considerando una
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Figura 1.11: Imagen del experimento EUVI del grupo SECCHI/STEREO a 195 A, realizada
el 25 de Marzo de 2007 a las 03 : 01 UT. En la imagen se observan dos hoyos
coronales en la region ecuatorial del disco solar. Imagen reportada en el articulo
de Kilpua et al. (2009).

corona con simetria esférica por simplicidad (sin cascos coronales, sino con un campo
magnético radial) tenemos,

dT
47rrzka = constante (1.1)

en donde 1 es la distancia desde el centro del Sol y el término k‘é—: es el flujo de calor y
k = koT>/2 es el coeficiente de conductividad térmica para un plasma completamente
ionizado. Integrando la ecuacién 1.1, imponiendo que la temperatura tienda a cero a
grandes distancias,

n () =

Considerando una temperatura de 10® K en la corona, ésto implica que a la altura
de la Tierra tendria que adquirir un valor de cerca de 2 x 10° K, demostrando que la
corona no acaba cerca de la superficie del Sol, sino que se extiende mucho mas alla
de la 6rbita de la Tierra. De este resultado se sugirié que la Tierra estd inmersa en un
plasma con altas temperaturas y no de un vacio, como se pensaba en la época.
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Uniendo ahora a este resultado la ecuacién de equilibrio hidrostatico, tenemos

d GMp
4§:—T2 (1.3)

en donde G es la constante de la gravitacion universal, p la densidad, y M la masa del
Sol. Tomando en cuenta que para un gas ideal p = pRT, tenemos entonces la siguiente
expresion,

p= poeXPLA {(TO)W - 1} (1.4)
5 T
Con la ecuacién 1.4 se tendria una presion al infinito poco inferior a la presion que se
encuentra en la corona del Sol, y asi superior en muchos érdenes de magnitud que la
presion del medio interestelar. En otras palabras, el medio interestelar no tendria una
presion suficiente para confinar al material de la corona.

Parker (1958) resolvié esta inconsistencia sugiriendo que la corona no puede estar en
un estado de equilibrio estatico, sino en una expansion supersénica, llamando a este
hipotético flujo de plasma viento solar. De este modo Parker resolvié el problema en-
contrando las soluciones con presion cero al infinito. Para encontrar la solucién, Parker
partié de nuevo de una simétria esférica, buscando soluciones estacionarias descritas
por las siguientes ecuaciones,

4mtr? pv = constante (1.5)

dv dp GMp
T e ()

ppY =K (1.7)

La ecuacioén 1.5 es la conservacion de masa, la ecuacion 1.6 expresa la conservaciéon de
momento, y la ecuacién 1.7 es la ley adiabética de la energia. Eliminando p y p del
sistema, se obtiene

T

dr 12 r2

< cg) dv ch_@ (1.8)
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que al integrarla analiticamente, da

15 c2 GM
— s 2 _C
Zv +y—1 T

(1.9)
en donde ¢; = (1‘}3)1/ 2 es la velocidad del sonido, que varia con 1, y C es la constante
de integracion.

El punto critico de la solucién a la ecuacién 1.9 es vc = % se obtiene cuando v = cg,

dando como resultado un punto singular y los diferentes perfiles de las soluciones,
los cuales estan representados en la Figura 1.12. Las soluciones I y II se excluyen, ya
que fisicamente no son aceptables al tener dos valores de velocidad para la misma
posicién, mientras que el grupo de soluciones III es eliminado, ya que describen un
flujo extremadamente veloz (> cs) cercano a la superficie del Sol, no revelados por
los datos observacionales hasta la fecha. Asi quedan los grupos de tipo V y IV, en
donde el primero de éstos indica un flujo que acelera atravesando el punto critico (el
punto sénico, 1), pasando de velocidades subsénicas a supersénicas, representando
al viento solar. En cambio las soluciones del tipo IV permanece como un flujo siempre
subsoénico.

En el caso en el que y = 1 tenemos una temperatura T constante y entonces la ecuacién
1.9 no es més valida, teniendo que

1 GM
Evz + cglogv = 2cglogr + - + constante (1.10)

Si hacemos ésto podemos considerar el comportamiento limite de la presion, por ejem-
plo, cuando v >> r. y cuando v >> c;, obteniendo de la ecuacién 1.10 la siguiente
expresion,

v & 2csy/log(r/rc) (1.11)

y haciendo uso de la ecuacién 1.5 tenemos,

p~p~ (12V/logr) (1.12)

la cual tiende a cero para distancias muy grandes, como se buscaba.
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Figura 1.12: La velocidad del viento solar (v) en funcién del radio (r) para valores diferentes
de la constante de integracién C. Los cinco grupos de soluciones se indican en la
misma gréfica.

El modelo de Parker permite obtener velocidades del viento cerca de 300 km/s, sin
embargo, en realidad se han observado velocidades muy por encima de ésta, como lo
es el viento solar rdpido. Positivamente, en el modelo isotrépico de Parker es posible
adquirir velocidades muy por encima de los 300 km/s, dependiendo de la temperatura
inicial que se elija. Este modelo indic6 asi firmemente la existencia del viento solar, y es
un excelente punto de partida para los modelos que mejoran el cdlculo de la velocidad
del viento solar, ya sea lento o rapido.

El trabajo que presentamos no estd dedicado a describir a la corona estacionaria sino
a la identificacion de estructuras que se observan en las cercanias de la corona solar
alta, analizando sus perfiles de velocidad y de aceleracién, siempre dentro del estado
estacionario estudiado por Parker.

1.3.1.2. Modelos tedricos de las dos componentes del viento solar

Una buena aproximacién de la expansién de la corona en el MI y que mejora con la
distancia al alejarse de la superficie del Sol, es el considerarla como una expansion
radial con una temperatura del orden de 1 —2 x 10° K. A tales temperaturas, aproxi-
madamente a 2 R, el flujo se propaga con velocidades supersénicas (Parker, 1958), y a
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Figura 1.13: Esquema tridimensional de la espiral de Parker (hoja de corriente heliosférica), la
cual permea a todo el ML

causa de la altisima conductividad del plasma coronal, las lineas del campo magnético
solar son transportadas por el viento solar, y debido a que hay ausencia de difusién de
las particulas que emanan del Sol, éstas permanecen sobre la misma linea de campo
magnético. Si aunado a ésto consideramos la rotacién del Sol sobre su propio eje, las
lineas del campo magnético que se que se encuentran a grandes distancias forman
entonces la conocida espiral de Parker, que permea a todo el MI (ver Figura 1.13).

Bajo este modelo, la conservacién de la masa en simetria esférica, implica que para
velocidades constantes del viento, la densidad decrece como 12, produciendo un de-
cremento en la presion cinética del viento, que a su encuentro con el viento interestelar,
el viento stipersonico encuentra un obstdculo, formédndose un choque ( el cual recibe
el nombre de choque terminal), en donde se da lugar a la transicién de un viento su-
persénico con baja presioén, a un viento subsénico que se mezcla con el interestelar. A
la region del viento stpersonico se le conoce como la helidsfera; mas alla del choque
terminal, en donde se encuentran el viento subsénico con el interestelar (que tiene
un movimiento en conjunto respecto a la del Sol, debido al movimiento del Sol en la
galaxia), se encuentra la heliopausa.
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Como hemos mencionado, el viento solar tiene dos componetes, el viento solar rapido
y el viento solar lento. El rdpido (v > 500 km/s), tiene su origen en los hoyos coronales,
en las regiones de campo magnético abierto; en donde se observan fluctuaciones del
campo magnético y de velocidad transversales fuertemente correlacionadas, que nos
recuerdan a las ondas de Alfvén, con modos caracteristicos del plasma magnetizado.
Estas ondas se propagan en direccién opuesta al Sol, es decir, en direccién anti-solar,
y se piensa que puedan ser una de las causas de las velocidades maés altas que alcanza
el viento solar. En cambio, el viento solar lento (v < 500 km/s) se piensa que tiene su
origen al interior o a los alrededores de los cascos coronales (Sheeley y Wang, 1991;
Sheeley et al., 1997, Wang et al., 1998, 2007), en donde las fluctuaciones del campo y
de la velocidad no estan correlacionadas, como se muestra en la Figura 1.14.

Ulysses First Orbit Ulysses Second Orbit
SWOOPS i o

Speed [kms]

@ Cutward IMF

Inward IMF

Average Monthly
and
Sunspot Number

McComas et al., Geophys. Res. Lett., 2003.

Figura 1.14: Observaciones de la misién Ulysses durante el ciclo de actividad 23 de las dos
componentes de velocidad del viento solar en funciéon de la latitud de los dos
primeros viajes orbitales de la mision. Del lado izquierdo durante la fase descen-
dente del ciclo (17 de Agosto de 1996) y del lado derecho durante el méximo del
ciclo (07 de Diciembre de 2000). Las curvas, en rojo y azul, son los valores de la
velocidad del viento solar y los colores indican la direccién del campo magnético
interplanetario (la polaridad del campo). Sobrepuesta a los perfiles de la veloci-
dad, en el centro, se reportan los datos en el extremo ultravioleta (Fe XII) de la
misién SOHO, la corona — K del Mauna Loa (700 — 950 nm), y las imégenes del
coronégrafo C2 de SOHO en luz visible. El panel inferior muestra el ntiimero de
manchas solares. Crédito: McComas.
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Ademas de los hoyos coronales y de los cascos coronales, la corona se encuentra per-
meada de estructuras "filamentadas”, las cuales se encuentran alrededor, ya sea de
estructuras de escala mds grande con campos magnéticos cerrados (cascos coronales),
como de estructuras con campo magnético abierto, como los son las plumas coronales
que se encuentran al interior de los hoyos coronales. La asociacion entre el viento solar
lento y la zona de los cascos coronales es conocida desde hace tiempo (Borrini et al.,
1981; Gosling et al., 1981), debido a que las mediciones de los espectros de frecuencia
de las fluctuaciones de densidad electrénica, a través de las observaciones de centi-
lleo, han demostrado que la ruptura del espectro alrededor de 1 Hz, indica la escala
caracteristica de las estructuras filamentadas (del orden de 20 a 340 kilémetros). Este
resultado en conjunto con las observaciones previas de los Voyager 1 y 2, de 1979 a
1982, muestran que las estructuras filamentadas, puedan encontrarse en la extensién
de los cascos coronales, lo que ha llevado a pensar a la comunidad de que estas estruc-
turas son probables fuentes del viento solar lento. Dando sustento al hecho de que la
velocidad con la cual se expanden es muy baja (Woo et al., 1995), como consecuencia
de que es material expulsado directamente desde el interior de los cascos coronales.

Por otro lado, los datos de los coronégrafos de LASCO/SOHO han confirmado la
hipétesis de que efectivamente son la extension de los cascos coronales una de las
fuentes del viento solar lento, en las cuales las estructuras de "pequefia” escala de
plasma (plasmoides) que se observan en la cima de los cascos (~ 0.3 AU), se propagan
con un movimiento lento hacia el MI (Habbal et al., 1997), como veremos en detalle en
el Capitulo 2.1.

La explicaciéon de cémo las dos componentes del viento solar se aceleran, contintia
siendo uno de los problemas més interesantes de la Fisica Solar. Por ejemplo, en el
modelo de Parker, el gradiente de presiéon debido al calentamiento coronal impulsa al
plasma a escapar a lo largo de las lineas del campo magnético abiertas en la helidfera,
con velocidades acordes con el modelo de ~ 300 km/s, sin embargo, el mecanismo por
el cual el viento solar rapido alcanza velocidades > 500 km/s es atin un misterio.

Para el caso del viento solar lento, una corriente de pensamiento considera que el vien-
to sea una consecuencia natural del calentamiento al interior de los cascos coronales,
guiada por la continua expansién y vaporizacion en la base de los mismos (Wang et al.,
1988). Las soluciones que se obtienen de este modelo dependen de un alto ndmero de
pardmetros y de funciones de incierta justificacion fisica y observacional, sin embargo,
insertando valores adecuados en los pardmetros de dicho modelo, se pueden reprodu-
cir las propiedades tipicas del viento en su globalidad, pero no al grado de dar una
explicacién de las grandes inhomogeneidades y de la formacién de los plasmoides
(blobs), que son claramente observados en este caso.

Otra posicién es la que afirma que la mayoria del viento solar lento tiene su origen
en regiones con una rapida expansion de tubos de flujo, en la interfase de separacién
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entre la hoja de corriente y el hoyo coronal (Bravo y Stewart, 1997). La idea en este
caso es que el viento solar, lento o rapido, proviene siempre de las regiones de campo
magnético abierto (hoyos croronales) y que la diferencia de velocidad es atribuida
a la tasa de expansién de las lineas del campo magnético. Bajo esta idea tenemos
entonces que el centro de los hoyos coronales, con lineas de campo que divergen poco,
dan origen al viento rdpido, mientras que en los bordes (en proximidad de los cascos
coronales) de los hoyos coronales, existe una expansién superior, que a causa del efecto
de botella, causa un flujo de viento mucho mas lento (Wang, 1994). En general, en
estos modelos se busca obtener las propiedades del origen del viento solar, siempre
en analogia con el viento rdpido, ya que éste es mds simple, tomando ventaja de las
inhomogeneidades de los hoyos coronales al variar la posicién.

Durante el minimo de actividad solar la heliésfera presenta corrientes de viento solar
rapido, debido a la extensiéon de los hoyos coronales ubicados en los polos y eventua-
lemente a la presencia de “pequefios” hoyos coronales a latitudes ecuatoriales sobre
el disco solar (Figura 1.11). Como podemos imaginar, a lo largo del ciclo solar, con-
tinuamente son inyectados hacia el MI flujos de viento rdpido y flujos de viento con
velocidades menores, que ocasionalmente cuando interaccionan entre si, permiten la
formacién de regiones de encuentro entre ambos flujos. Esto sucede cuando un flujo
de viento solar rdpido alcanza a un flujo de viento mas lento, formando una region de
interaccion que se propaga en el ML

Para dar inicio al andlisis de propagacién de eventos transitorios en el viento solar
durante el minimo del ciclo solar 23 y la fase ascendente del ciclo solar 24, en el si-
guiente Capitulo (2) se hace una revisién de los trabajos publicados hasta la fecha,
para conocer las caracteristicas fisicas de los eventos transitorios de estudio, asi como
las dificultades técnicas a nivel observacional que se han presentado al estudiar prin-
cipalmente a los eventos transitorios de “pequefia” escala (blobs) y a las regiones de
interaccién desde 2 R, hasta 1 Al
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2 Eventos transitorios y el ciclo de
actividad solar

En el medio interplanetario se propagan eventos transitorios de diferente escala, desde
regiones de interaccion, debido al encuentro entre dos flujos del viento solar (rdpido
alcanza al lento); eyecciones de masa coronal (CMEs), hasta transientes de “pequefia’
escala, conocidos como blobs. En este capitulo hacemos una revisién de la identificacion
de blobs en el viento solar en época de minima actividad, de 2 a 318 R en las imagenes
de los corondgrafos y en las imagenes heliosféricas, asi como a 1 AU con datos in situ.

7
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2.1 EVENTOS TRANSITORIOS EN EL VIENTO SOLAR

2.1. Eventos transitorios en el viento solar

A lo largo del ciclo solar se hacen presentes en el viento solar estructuras que se pro-
pagan desde el Sol hacia el MI. Las caracteristicas y las propiedades fisicas que se
observan in situ de estas estructura son relevantes para el estudio de su posible corre-
laciéon con estructuras observadas en luz blanca. En muchas ocasiones esta correlaciéon
no es clara, motivo por el cual en el presente capitulo mostramos los resultados de
la basqueda de los trabajos publicados, en los cuales se hace mencién sobre las ca-
racteristicas espaciales y temporales de los eventos transitorios de “pequefia” escala y
de las regiones de interaccion, a lo largo del ciclo de actividad solar de 11 afios. La
informacién recabada de esta revision, tiene como objetivo conocer y tener presente
a nivel observacional, las dificultades de la identificacién de los dos tipos de eventos
transitorios, asi como las épocas favorables de su identificacién a lo largo del ciclo de
actividad, esto con la finalidad de plantear el procedimiento de analisis de los eventos.

Los eventos transitorios que mencionaremos a lo largo de este trabajo son tres. Sheeley
et al. (1997), llamaron blobs a una serie de estructuras de “pequefia” escala, con una
expansion radial promedio inicial de 1 Rz y con una extensién angular promedio
de 0.1 Rg; que se identificaron con los coronégrafos C2 y C3 de LASCO/SOHO a
bajas latitudes sobre el disco solar. Otro tipo de eventos transitorios y que son los més
estudiados, son las CMEs. Estos son eventos mas intensos en brillo en comparacion
con los blobs y pueden considerarse como estructuras de escala mayor a la de los blobs,
ya que llegan a tener una extensién angular de hasta 360° alrededor del disco solar,
conocidos como eyecciones tipo halo. Estos eventos se propagan de manera explosiva
en el MI e interaccionan con el viento solar ambiente, formando en ocasiones choques.

Y el tercer tipo de evento, es detectable a distancias mayores al FOV maximo de los
corondgrafos (30 Ry), en donde se identifica la interacciéon entre flujos de viento solar
répido y flujos de viento solar lento, la cual se hace evidente a través de la formacién
de regiones de interaccién, las cuales se propagan hacia el MI y son observables a
mayores distancias del Sol, como por ejemplo a 1 AU.

Evidentemente las caracteristicas de los tres eventos varfan con el ciclo de actividad
solar. Para el caso de los blobs, su estudio se realiza durante el minimo de actividad,
por dos razones. La primera es debida a que su identificacién ocurre en la cima de
los cascos coronales (3 - 4 Rp), los cuales permanecen por largos periodos a latitudes
ecuatoriales por la configuraciéon magnética que adquiere el Sol, permitiendo la obser-
vacién continua de estos eventos. La segunda, se debe a que la presencia de eventos
mas intensos en brillo, como las CMEs, dificultan la deteccién de los eventos menos
intensos en brillo, como es el caso de los blobs, y la tasa de apariciéon de las CMEs
incrementa con el ciclo hacia el maximo de actividad. Para el caso de las regiones
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de interaccién (SIRs y CIRs)" a lo largo del ciclo solar, su tasa de aparicién, como las
CMEs, incrementa al avanzar el ciclo, debido a que existen regiones con campo abierto
y cerrado a diversas latitudes sobre el disco solar, promoviendo asi la formacién de las
regiones de interaccién.

Por lo que la pregunta obligada a nivel observacional, es si es posible asociar a las di-
ferentes estructuras detectadas desde pocos radios solares de la superficie solar (datos
en luz blanca) con las mediciones in situ a 1 AU

Hoy en dia la era espacial permite hacer uso de los datos de varias misiones espaciales
para estudiar en conjunto a la corona y al viento solar, como a las estructuras que
se presentan en estas regiones de la atmdsfera solar. Dichas misiones llevan a bordo
diversos experimentos como: corondgrafos, ya sean de LASCO/SOHO como los COR1
y COR2 de la sonda STEREO; los instrumentos de imégenes helioféricas HI1 y HI2
(Heliospheric Imagers) de STEREOQ, los cuales en conjunto con los coronégrafos cubren
un campo de visién en luz blanca de 1.3 a 318 Ry. Por otro lado, las mediciones in
situ de las caracteristicas fisicas del MI a 1 All, se pueden realizar con las misiones:
Wind, ACE? y STEREO. Esta dltima misién es de las mads recientes, fue lanzada el 25
de octubre de 2006 y cuenta con dos naves gemelas (B- behind y A- ahead) en donde
cada nave lleva a bordo un conjunto de experimentos que generan imégenes del Sol
(FOV de 1.3 - 318 R), aunado a estos experimentos las naves cuentan con un conjunto
de experimentos que realizan mediciones in situ a T AU

Con esta serie de experimentos se han identificado, entre otras estructuras, blobs y
regiones de interaccion en el viento solar, durante el ciclo solar 23 y durante el presente
ciclo 24 (Sheeley y Rouillard, 2010; Rouillard et al., 2011).

Los datos obtenidos en luz visible por la mision SOHO por el conjunto de experi-
mentos de LASCO, han confirmado la hipétesis que efectivamente la extensioén de los
cascos coronales son la fuente del viento solar lento y que los blobs que se forman en
la cima de éstos, presumiblemente han tomado ventaja de la apertura intermitente de
las lineas de campo magnético, para propagarse hacia el MI con un movimiento lento
(Habbal et al., 1997).

El mecanismo fisico que genera la emisién de luz blanca (o luz visible) en la corona
observada por los coronégrafos, es la dispersién Thomson, el cual da como resultado
una inhomogeneidad de densidad relativamente prominente en las regiones en donde
se presenta mds material. Asi, la sucesion de imagenes en luz visible de los coronégra-
fos de LASCO, permiten observar un flujo continuo de material en la posiciéon de la
hoja de corriente heliosférica (HCH) con una velocidad moderada de 200 a 300 km/s.

ISIRs por sus siglas en inglés Stream Interaction Regions y CIRs por sus siglas en inglés Corrotating
Interaction Regions.
2ACE por sus siglas en inglés Advance Composition Explorer.
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Con este tipo de observaciones es posible seguir el movimiento de estructuras finas y
alargadas que se originan por encima dela cima de los cascos coronales.

En 1997, utilizando los datos de LASCO durante el minimo solar del ciclo 23, a nivel
observacional (Sheeley et al., 1997), definen estas inhomogeneidades como blobs, las
cuales son estructuras con incrementos en densidad e identificables a partir de la cima
de lo cascos coronales, con una tasa de aparicion de 4 blobs por dia. Las imagenes
de los blobs en los coronégrafos C2 y C3 de LASCO se muestran en la figura 2.1 y
en general se observa que los blobs se vuelven visibles a partir de los 3 y 4 Rp, y
tienen velocidades del orden de 100 km/s con incrementos de velocidad de 250 a 400
km/s en los limites externos del campo de visién del corondgrafo C3 (~ 25 - 30 Rp).
Sus dimensiones iniciales, que van de acuerdo con otras observaciones precedentes,
son de 1 Ry en la direccién radial y de 0.1 Ry en la direcciéon transversal; lo que
indica que son estructuras que se propagan con una apertura angular practicamente
constante e incrementan su longitud en la direccién radial con una velocidad en la
misma direccion de 150 km/s cerca de los 5 R, hasta 300 km/s para una distancia del
Sol de ~ 25 Rg,.
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Figura 2.1: Las imagenes muestran la salida de un blob detectado por los corondgrafos
C2/LASCO (del lado izquierdo) y C3/LASCO (lado derecho) el 30 de Octubre
de 1996, en la hora indicada en cada imagen en tiempo universal (UT). Figura re-
portada en el articulo de Sheeley et al. (1997).

Los perfiles de la velocidad de propagacion de los blobs tienen forma parabélica carac-
terizada por una aceleracién constante de ~ 4 m/ s2, como se muestra en la figura 2.2.
Este perfil es consistente con una expansién isotérmica de viento solar a una tempera-
tura T ~ 1.1x10° K con un punto sénico entre 5y 6 Rg (Parker, 1958). Considerando
entonces las pequefias dimensiones iniciales, de baja intensidad en brillo, el movimien-
to lento radial, que aumenta en velocidad a lo largo de la hoja de corriente; se puede
concluir que estas estructuras finas en movimiento, trazan pasivamente al viento solar
lento, como si fueran “hojas” arrastradas por el mismo viento, describiendo una linea
curva de velocidad como la que muestra la figura 2.2. El resultado de la aceleracién del
material se puede apreciar a partir de un perfil de la distancia del Sol con el tiempo,
como se muestra en la figura 2.2, en la cual la forma parabdlica hacia arriba indica un
incremento de la velocidad.
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Figura 2.2: Esta grafica muestra el perfil de velocidad para una serie de blobs identificados el
30 de Octubre de 1996 por los coronédgrafos C2 y C3 de LASCO de la Figura 2.1.
Grafica reportada en el articulo de Sheeley et al. (1997).

Para estudiar la propagacion del material que es expulsado del Sol hacia el MI, existe
una técnica llamada height—time maps (Sheeley et al., 1997), a los cuales llamaremos
mapas de altura-tiempo. Este es un mapa de densidad en brillo que se construye esco-
giendo un camino radial, por ejemplo, a lo largo de la HCH, ver figura 2.3a, en el cual
se hace el seguimiento de un flujo proveniente del Sol colocando una ventana de ob-
servacion en la zona de interés. Posteriormente se sobreponen las imdgenes formadas
por la ventana del recorte de cada una de las imdgenes, una seguida de la otra, para
formar una imagen final, en donde a lo largo del eje horizontal se encuentra el tiempo
y a lo largo del eje vertical se ubica la distancia radial de la superficie solar, ver figura
2.3b.
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Figura 2.3: En la parte superior de la figura 2.3a se observa una CME en el lado Oeste del
Sol, en donde se aprecia una ventana de observacién en la imagen generada por
C2/LASCO. En la parte inferior de la figura 2.3a se ilustra la HCH en luz visible
a aproximadamente 4.5 Ry correspondiente a la rotaciéon Carrington 1927, del 14
de Septiembre al 12 de Octubre de 1997 (Sheeley et al., 1999). En la figura 2.3b,
la parte superior corresponde a la regién de observacién en donde se detect6 la
propagaciéon de la CME y representa el mapa de altura—tiempo, generada con la
serie de imdgenes de la figura 2.3a (arriba). En la parte inferior de esta figura 2.3b
se ilustra la HCH en luz visible correspondiente al intervalo temporal del 27 de
Septiembre al 28 de Septiembre de 1997.

Las propiedades morfoldgicas y cinemadticas de una serie de blobs, utilizando las téc-
nicas ya experimentadas por Sheeley et al. (1997), fueron analizadas un afio més tarde
por Wang et al. (1998). Para ello utilizaron, en primer lugar, la técnica llamada running—
difference, para obtener un mejor contraste para los eventos que presentan bajas inten-
sidades en brillo, como seria el caso de los blobs. Posteriormente a la obtenenciéon de
una serie de imagenes en movimiento con la técnica de running—difference, los autores
procedieron a realizar la seleccion de la ventana de observacion de la zona de interés,
lo que les permiti6 generar el mapa de altura-tiempo de dichas imagenes. La figura
2.4 muestra un ejemplo del tipo de imagenes que se obtienen al aplicar dichas técnicas
para una serie de blobs. De los tres casos mostrados en la figura 2.4, el evento del 23
de Enero de 1997, muestra la aparicién de un blob en forma de “V”, al cual Wang et al.
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(1998) atribuyen que el blob adquiere esta forma, al hecho que la hoja de corriente esta
inclinada respecto a la linea de observacién de la nave (LOS3).

Las CMEs que expulsan alrededor de 10% a 10'® gramos hacia el espacio interplane-
tario y tienen velocidades que van de entre 10?2 y 10° km/s. La tasa de aparicién de
las CMEs varia con el ciclo de actividad solar. Durante el minimo se pueden llegar a
presentar periodos temporales de 3 a 4 dias en los cuales no se observa algtin evento
de CME (Sheeley et al., 1997) y durante el maximo de actividad se observan de 5 a 6
eventos por dia (Gopalswamy, 2006).

En el presente trabajo no analizaremos a las CMEs, sin embargo, si utilizamos la infor-
macion de sus eventuales expulsiones para realizar la identificacién de los periodos de
observacién méas adecuados para la deteccién de los eventos de nuestro interés (blobs).

Como habfamos mencionado, las regiones de interaccién se forman debido a que el
flujo de viento solar rdpido alcanza a un flujo de viento solar mas lento, obteniendo
como resultado que se formen regiones de interaccién (SIRs) con forma espiral en el
plano ecuatorial y que al corrotar con el Sol se formen las llamadas regiones de inter-
accion corrotantes (CIRs), como podemos apreciar en el esquema de la figura 2.5. La
diferencia primordial entre ambas regiones de interacciéon es que a nivel observacional
las CIRs son corrientes de interacciéon que duran lo suficiente para poder apreciar la
rotacién solar en los datos, y las SIRs son regiones de interaccién que no duran lo
suficiente para apreciar la rotaciéon, o simplemente las observaciones se realizan cuan-
do la regién de interaccién atin no estd lo suficientemente desarrollada. Actualmente
existen técnicas que permiten realizar la identificacién de las regiones de interaccién
en luz blanca a apartir de 20 R hasta 1 AU (Plotnikov et al., 2016).

3LOS por sus siglas en inglés Line Of Sight
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Figura 2.4: La figura de arriba muestra las observaciones del coronégrafo C3/LASCO en las
cuales se puede apreciar la salida de blobs en las tres imdgenes tratadas con la
técnica de running—difference (a la derecha). Las fechas de las imédgenes son el 23
de Abril, el 9 de Febrero y el 23 de Enero de 1997. La imagen de abajo muestra el
mapa de altura—-tiempo correspondiente a las imdgenes de blobs detectados por los
coronégrafos C2 y C3 de LASCO, del 19 al 23 de Abril de 1997 (Wang et al., 1998).
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Figura 2.5: Esquema en 2D que ilustra la estructura de flujo corrotante (CIRs) sobre el plano
ecuatorial en la heliésfera (Pizzo, 1978).

En el trabajo de Jian et al. (2006) los autores realizaron un estudio estadistico de la
propagaciéon de regiones de interaccién a 1 AU, las observaciones fueron efectuadas de
1995 a 2004 con los datos disponibles de ACE y de Wind, en donde en total observaron
365 SIRs de las cuales 196 fueron CIRs. Los autores reportan que durante 1999 se
dio la tasa aparicién de CIRs més alta relacionado con el 64 % de las SIRs. Ese afio
corresponde a la fase ascendente del ciclo solar 23, sin embargo, la diferencia de la
tasa de aparicién varfa relativamente poco, visto que el minimo de la relacién CIRs
con SIRs es del 49 % y se dio en el 2002, correspondiente a la fase descendente inicial
del ciclo 23.

Como es bien sabido, a lo largo del ciclo solar la estructura magnética en la corona
modula la estructura del viento solar, y tradicionalmente en el minimo del ciclo el
campo magnético adquiere una forma semejante a la de un dipolo, con una inclinacién
minima respecto al eje de rotacion del Sol. Al avanzar del ciclo de 11 afios dicha
inclinacion varia generando un cambio en la configuracién de la HCH, adquiriendo
una inclinacién maxima en la fase descendente del ciclo.

La figura 2.6 muestra el registro de una SIR detectada por la nave Wind durante el
minimo del ciclo solar 23. En este evento la letra a y ¢ indican el inicio y el final de
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la SIR, respectivamente, mientras que la letra b indica la separacién entre los flujos de
viento lento y rdpido, conocida como la interfase de flujo (Stream Interphase-SI).
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Figura 2.6: Evento de una SIR sin choque, realizada por la sonda espacial Wind. Del panel
superior hacia abajo se muestra: las componentes del campo magnético interpla-
netario (CMI), la intensidad del campo magnético, la velocidad del viento solar, la
densidad proténica, la temperatura proténica, 3 (presién térmica/presién magné-
tica), y la presién total perpendicular. Las lineas punteadas en a y en ¢, indican los
limites de la SIR y la linea punteada en b, indica la interfase del flujo (SI). Figura
reportada en el articulo de Jian et al. (2006).
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El registro de las mediciones in situ para el evento de la figura 2.6 no presenta choques,
sin embargo, las SIRs llegan a presentar choques tanto delanteros como reversos al
expandirse en el M, i.e., de 324 SIRs en diez afios la asociacién para estos eventos
con choques fue del 21% a 1 AU (Jian et al.,, 2006). Para el caso de 60 CIRs que
fueron analizados en el articulo de Jian et al. (2006), el 31 % de los eventos presentaron
choques. El hecho que los CIRs presenten choques ligeramente mds frecuente que las
SIRs, se debe a que estos eventos tienen flujos mds fuertes (con mas momento), ya
que son formados por flujos que duran mds en el MI y son més rédpidos (Gosling and
Pizzo, 1999).

La importancia de haber realizado el presente estudio a lo largo del minimo extendido*
es una ocasion unica, ya que permite realizar estudios de identificacién de eventos
que en general son poco energéticos y poco intensos en brillo, y que son excelentes
trazadores del viento solar lento, permitiendo asi estudiar su comportamiento y su
posible origen.

Por otro lado, el hecho de que se observaron hoyos coronales a bajas latitudes (ver
figura 1.11) durante el minimo extendido del ciclo solar 24, permite estudiar también a
las regiones de interacciéon que se forman en la heliésfera cerca del plano de la ecliptica.
Es relevante considerar que para este minimo inusual, existe un conjunto apreciable de
misiones espaciales que llevan a bordo un grupo de instrumentos que permiten hacer
observaciones en luz blanca desde 1.25 hasta 318 Ry, asi como imdgenes del disco
solar en diferentes longitudes de onda (304 A, 284 A, 195 A y 171 A); permiten asi
observar a la fotésfera en luz blanca, realizar magnetogramas y hacer observaciones in
situ con un grupo de instrumentos que miden las cantidades fisicas del viento solar.

Algunos trabajos en donde se analizan los datos de observacién in situ, han mostrado
la existencia de pequefios eventos transitorios en el viento solar a T AU (Rouillard
et al., 2009; Kilpua et al., 2009; Sheeley y Rouillard, 2010; Rouillard et al., 2011) con
una ocurrencia de hasta 17 eventos en dos rotaciones Carrington (Kilpua et al., 2009),
durante el minimo del ciclo solar 24. Las velocidades y la escala de tamafio de estos
eventos pequefios in situ a 1 AU, los convierte en posibles candidatos para ser la
contraparte de los blobs identificados en las imédgenes de la corona (Sheeley et al.,
1997), los cuales se aceleran a la velocidad del viento solar lento.

Para la fase ascendente del ciclo solar 24 se espera que la ocurrencia de las regiones de
interaccién aumente, como se ha reportado por ejemplo para el ciclo solar 23 (Jian et al.,
2006), debido a la estructura magnética que va adquiriendo el Sol hacia el maximo
solar, en donde existen flujos de viento solar rdpido también a latitudes ecuatoriales,
como consecuencia de la presencia de campos magnéticos abiertos relacionados con
los hoyos coronales. En particular, en la fase ascendente del presente ciclo solar, ya

4Un minimo asi de largo, como el que se present6 entre finales del ciclo de actividad solar 23 y principios
del ciclo 24, fue reportado a inicios del siglo XX.
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se han observado hoyos coronales que se expanden a bajas latitudes. Por otro lado,
conforme avanza el ciclo de actividad, las reconexiones magnéticas ocurren con mds
frecuencia, dando origen a la expulsién de material con diferentes energias, que al
propagarse hacia el MI se observan como estructuras de diferente escala. Esto traera
presumiblemente como consecuencia, que en las mediciones in situ se observen mas
eventos de nuestro interés, ya sean regiones de interaccién como eventos transitorios
de “pequefia” escala, y la deteccién de ambas estructuras en un tnico evento.
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2.2. Identificacién de blobs en el viento solar

A lo largo del minimo de actividad solar, entre los ciclos 23 y 24, se han realizado es-
tudios en donde a menudo se asocia la identificacién de blobs con la hoja de corriente
heliosférica (HCH). La HCH esta caracterizada por una alta densidad y por una alta 3
del plasma (presién térmica/presién magnética), la cual es una region delgada, que
debido a la baja tasa de CMEs en este periodo, permite hacer la asociacién de blobs
con regiones de interacciéon. Lo que convierte a los blobs en estructuras predilectas
para poder estudiar de forma mds detalla a la heliésfera en épocas de baja actividad,
haciendo uso tanto de las imagenes en luz blanca de la corona y de la heliésfera, como
de las mediciones in situ por un conjunto de sondas espaciales que se encuentran a
la altura de la 6rbita terrestre (ver seccién 2.1). Los estudios han permitido identificar
a los blobs cerca de la corona (~ 3 Ry por corondgrafos) hasta 1 AU (por los HI's-
Heliospheric Imagers de la mision STEREO), enfatizando el hecho de ser hasta la fecha
los tinicos eventos transitorios en luz blanca que permiten trazar al viento solar lento,
otorgando a la vez informacién sobre su origen (Wang et al., 1998, 1997; Sheeley et al.,
1997, 1999; Song et al., 2009, 2012).

Antes de entrar de lleno a la parte de investigacién del trabajo de tesis, en esta seccién
se presenta una breve revision de los trabajos publicados hasta la fecha para la identi-
ficacién de los blobs por diferentes instrumentos. Por ejemplo, sabemos que los datos
de los coronégrafos més utilizados para identificarlos son C2 y C3 de LASCO/SOHO
y COR2/STEREO (ver Tabla 1.2). Y a pesar de la particular identificaciéon de los blobs,
autores como Rouillard et al. (2010a, 2011) han desarrollado técnicas apropiadas para
identificarlos en las imagenes de los experimentos HI1 y HI2 de STEREQ, los cuales
cubren en conjunto un FOV en luz blanca de 15 a 318 R. En donde los HI’s son instru-
mentos que se utilizan principalmente para identificar eventos transitorios de mayor
escala, como son las CMEs y las regiones de interaccién (SIRs y CIRs).

En la seccién (2.1) se mostraron imagenes de los coronégrafos C2 y C3 de la identi-
ficacién de blobs, mostrando como se observan en las imdgenes de los coronégrafos.
En esta seccién en cambio, se ilustra la deteccién de blobs en las imagenes de los HI's
a través de la figura 2.7, la cual muestra en la parte superior, una serie de imédgenes
realizadas por el experimento HI2 de la nave A de STEREO (STEREO/A). En las imé&-
genes a — c se muestra la estructura de un mismo blob indicada por las flechas en color
blanco, mientras en las imadgenes d — f se muestra otro blob, indicado por las flechas
en color negro. Las imagenes fueron tomadas del 25 al 29 de Enero de 2008. En esta
misma figura, en la parte inferior, se muestra el mapa de elongacién—tiempo realizado
por el conjunto de datos del corondgrafo COR2 y de los HI1 y HI2 de STEREO/A.
En ella se indican las trayectorias de propagaciéon de los dos blobs sefialados por las

5A la altura de la Tierra su grosor es de ~ 0.01 AU.
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flechas en color blanco y negro, correspondientes a los eventos de las imagenes de la
parte superior de la figura 2.7. Este mapa se realiza de la misma manera que los mapas
de altura—tiempo revisada en la seccién 2.1. La diferencia es que en este caso al requerir
hacer un mapa conjunto de las imadgenes de corondgrafos con imagenes heliosféricas,
se hace en términos de la elongacién®, por una razén principal, se desconoce la distan-
cia real en términos respecto al radio solar para el caso de los HI's y facilita entonces
la manipulacién de las imdgenes realizadas por los diferentes experimentos.

6F1 angulo entre el Sol y el evento transitorio visto desde la Tierra.
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Figura 2.7: Imagenes heliosféricas realizadas por HI2-A en una secuencia de seis imégenes.

En la parte inferior se muestra el mapa de elongacién-tiempo formada por las
imagenes de COR2, HI1-A y HI2-A. El mapa muestra la propagacién de dos blobs
indicados por las flechas en color blanco y en negro. Las trayectorias de los blobs
es trazada por la parte frontal de la espiral corrotante identificada por la nave A de
la misién STEREO (Sheeley y Rouillard, 2010).

Por otro lado, en la figura 2.8 se muestra el mapa de elongacién-tiempo realizado
por los instrumentos HI1-A y HI2-A. En este mapa se muestra la formacién de cinco
regiones de interaccion corrotantes (CIRs) a la altura del HCH, que se propagan hacia
el MI hasta ser detectadas a 1 AU por las mediciones in situ. En particular la CIR
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indicada en el mapa por la letra D fue identificada por la nave ACE y por las naves
gemelas A y B de STEREO, como se muestra en la figura 2.9.
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Figura 2.8: Mapa de elongacién-tiempo (de 4° a 74°) realizado con los datos de HI1-A y HI2-
A. Las imagenes fueron tomadas del 15 de Agosto al 19 de Septiembre de 2007
correspondiente al minimo del ciclo solar 24. Las regiones de interaccién corro-
tantes (CIRs) estdn indicadas en el mapa por las letras: A, B, C, D y E. Imagen
publicada en Rouillard et al. (2010a).

En la figura 2.9 se muestran las mediciones in situ al pasar la CIR-D que se identificé
en el mapa de elongacion-tiempo de la figura 2.8. La CIR fue identificada in situ
por las naves A y B de STEREO y por ACE. En el primer conjunto de gréficas de la
figura 2.9, se muestran los datos de la nave STEREO/B, en el segundo conjunto se
presentan los datos de la nave ACE y en el tercero se muestran los datos de la nave
STEREO/A. Los datos reportados en cada uno de los conjuntos de gréficas son, del
panel superior al inferior: el pitch angle? (p.a.) para las energias de 250 eV (STEREO)
y 272 eV (ACE), la intensidad del campo magnético interplanetario (B), el angulo
azimutal (¢), el dngulo de elevacion (0), la velocidad (V), la densidad (N), la beta del
plasma () y la temperatura (T).

En los tres conjuntos de graficas, las lineas verticales indican los limites de observa-
cién de electrones bidireccionales (Bidirectional Electrons-BDE) para las naves ACE y
STEREO/A. Para el caso de STEREO/B no se detectaron BDE, sin embargo, se detec-
taron electrones supratérmicos (Suprathermal Electrons Distributions-SED), presentes en
los flujos eyectados hacia el MI. La tercera linea vertical punteada indica la region de
interfase de la CIR.

Si observamos los datos de la densidad (N) de las tres naves, estos tienen un incremen-
to en las tres graficas. El incremento en este pardmetro ocurre 12 horas en desfasamien-
to con el arribo de la CIR (0600 UT el 19 de Septiembre de 2007) para las mediciones

7Es el angulo entre la velocidad del electrén y el campo magnético del MI que se mide localmente.
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de STEREO/B y de STEREO/A. Dicho desfasamiento es el resultado de la posicién
fisica en donde se encontraban las naves una respecto a la otra. En estas regiones en
donde el plasma es mds denso, no se correlaciona con el incremento en la intensidad
del campo magnético, pero si con un salto en dicho pardmetro (ver figura 2.9 b), esto
lleva a que en el pardmetro 3 se registre un valor alto (ver figura 2.9 g).
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Figura 2.9: Las mediciones in situ de la CIR-D observada en la figura 2.8. Las graficas muestran
las mediciones registradas por las naves: STEREO/B (arriba), ACE (en medio), y
STEREO/ A (abajo).
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El anélisis de observaciones de un mismo evento por diferentes experimentos a bordo
de diversas misiones espaciales, ha revelado que a lo largo del minimo del ciclo solar
24, existen blobs dentro y en las vecindades de las regiones de interaccién observadas
in situ a 1 AU (Kilpua et al., 2009; Rouillard et al., 2009), asi como en las imadgenes
generadas en luz blanca (Rouillard et al., 2011).

Uno de los puntos a destacar del articulo de (Rouillard et al., 2011), es que en algunos
casos para pares de registros in situ de diferentes naves para el mismo evento, los blobs
no pueden ser rastreados en los mapas conjuntos (de los HI’s) de elongacién-tiempo,
debido a que los blobs tienen un intervalo temporal de duracién muy corto en el punto
L1 (< 5 horas). Sin embargo, en otras ocasiones es posible inclusive hacer el rastreo
de los blobs detectados in situ hacia la superficie del Sol con los datos en luz blanca,
como lo ilustra la figura 1 d y la figura 6, reportadas en el articulo de Rouillard et al.
(2011).

Asi, la deteccion de los blobs més alld de 30 R es un desafio debido a su baja den-
sidad a esas distancias, razén por la cual diversos autores han desarrollado técnicas
para su deteccion en los HI's. Por ejemplo, Rouillard et al. (2008, 2010b) desarrollaron
una técnica para analizar los datos de HI1 y HI2 en conjunto con los datos de los
corondgrafos COR2 de las naves gemelas de STEREO (Sheeley y Rouillard, 2010), lo
que permite rastrear la trayectoria 3D de los blobs en los mapas de elongacion-tiempo.
Este tipo de mapas permiten realizar la predicciéon de arribo a 1 AU de los eventos, y
por lo tanto son ttiles para trabajarlos en conjunto con los datos in situ, como hemos
ilustrado. El escenario fisico que ayuda a detectar a estas estructuras tan tenues a al-
titudes heliosféricas (de 20 a 318 R), es la formacién de las regiones de compresion
que forman parte de las regiones de interaccién (ya sean SIRs o CIRs), en donde los
blobs quedan “encapsulados” en la regién comprimida, y han recibido recientemente
el nombre de estructuras de densidad corrotantes ® (Plotnikov et al., 2016).

Las observaciones in situ analizadas por Rouillard et al. (2010b) muestran que las CDS
(blobs) estan relacionados con campos magnéticos, que posiblemente sean tubos de
flujo magnéticos que estdn asociados con la HCH, en donde ocurre la inversién de
polaridad del campo magnético. Los valores de velocidad de estas estructuras son
similares a los de la velocidad del viento solar lento (Plotnikov et al., 2016).

Por otro lado, Viall y Vourlidas (2015) detectaron estructuras de densidad periédica
(Periodic Density Structures-PDS) en el FOV de los COR2/SECCHI, en donde encontra-
ron que al trazarlas hacia la superficie del Sol, los PDS se ubican preferentemente a lo
largo o cerca de los cascos coronales durante el minimo de actividad solar. Este resul-
tado va de acuerdo con la sugerencia previa, sobre los lugares de desprendimiento de
los blobs (Sheeley et al., 1997; Wang et al., 1998; Song et al., 2009). La figura 2.10 mues-
tra los perfiles de las periodicidades de los PDS reportados en Viall y Vourlidas (2015),

8Por sus siglas en inglés (CDS), Corrotating Density Structures.
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y quienes mencionan tres hechos importantes: (1) el origen de los PDS tiene lugar a
distancias inferiores a 2.5 R, (2) la variedad de las periodicidades de los PDS (de 65 a
100 minutos) indican que los cascos coronales son muy dindmicos y, por lo tanto, son
estructuras muy variables, y (3) las periodicidades de los PDS sugieren que éstos son
expulsado como resultado del mecanismo de la reconexién magnética. Como Viall y
Vourlidas (2015) sefialan en su trabajo, existe una amplia gama de PDS y los blobs son

parte de esta gama de estructuras, con escalas temporales de alrededor de 90 minutos.
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Figura 2.10: La imagen muestra el perfil de los PDSs en la direccién radial de las mediciones
de COR2-A/SECCHILI. Las lineas en azul indican los eventos consecutivos de blobs
(con duraciones ~ 920 minutos). Las flechas en la parte superior de la imagen (20
de Enero 2008), indican los eventos reportados en la figura 1 del articulo de Viall
y Vourlidas (2015).

Un estudio reciente que utiliza mapas de elongacion-tiempo, es el de Sanchez-Diaz
et al. (2017), en donde se muestra la deteccién de blobs asociados con CMEs, en donde
los blobs “regresan” hacia la superficie del Sol, que a su vez son vinculados con la
HCH. En el estudio los autores realizaron las observaciones durante la rotaciéon de
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Carrington 2137, y muestran la primera evidencia observacional de que el material
coronal es liberado como consecuencia de la reconexién magnética en la cima de los
cascos coronales. La asociaciéon encontrada, de “entradas” y “salidas” de blobs como
parte de un mismo evento, es muy baja (2 %), sin embargo, Sanchez-Diaz et al. (2017)
obtuvieron el siguiente resultado interesante. La distancia en donde se produjo la
reconexion magnética se encuentra alrededor de 5 y 6 Ry, es decir, a distancias mds
lejanas que en donde se localiza la cima de los cascos coronales durante los minimos
solares, esto es, entre 3 y 4 R, debido a la alta inclinacién de la linea neutra, a través
de la cual se propagan los blobs después de la reconexién magnética.

La combinacién de los resultados de Sanchez-Diaz et al. (2017) con los resultados de
las observaciones in situ y con las observaciones por percepciéon remota de Rouillard
et al. (2009, 2011), en donde el tiempo de arribo de los blobs tiende a ser muy similar
al registrado con los tiempos de la parte trasera de las cuerdas de flujo magnético
(CMEs); da lugar a la idea de que los blobs se forman en la parte final de las CMEs,
de la misma manera a como se forman los blobs en la corona alrededor de 3 —4 R,
es decir, en la cima de los cascos coronales en el minimo del ciclo y a distancias més
lejanas a lo largo de la fase ascendente del ciclo (de 5 a 6 Rp).
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3 Herramientas para realizar el analisis
de propagaciéon de eventos transitorios
de 2 a 318 R en luz blanca

Con los datos observacionales en luz blanca que se obtienen desde el espacio como en
la Tierra, se han desarrollado a lo largo de varias décadas las herramientas necesarias
para detectar los eventos transitorios de diferente escala que se propagan en el medio
interplanetario, dependiendo de las caracteristicas de los instrumentos de observacién:
corondgrafos e imdgenes heliosféricas. En este trabajo de tesis el objetivo es realizar un
analisis observacional de la propagacién de los blobs en la corona solar interna, para
realizar tal objetivo se utilizaron los datos de los corondgrafos C2 y C3 de LASCO/-
SOHO y de los COR2 de las naves gemelas de SECCHI/STEREO en los afios 2007 y
2008. Por esta razén en este capitulo se presentan las herramientas que se utilizan para
realizar la deteccién de los blobs en luz blanca.
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3.1. Herramientas para la detecciéon de blobs en luz blanca

Durante el ciclo de actividad solar y en particular en el maximo de actividad, la corona
solar es una region muy dindmica en donde el fenémeno energético mas imponente es
la expulsién de manera explosiva de material coronal hacia el medio interplanetario
(MI). Se trata de las llamadas eyecciones de masa coronal (CMEs). La erupcién de
una CME lanza una cantidad de masa del orden de 10’ a 10'® gramos con una
velocidad de propagacién que varfa entre 102 y 103 km/s. El interés por estudiar
dichas estructuras se refleja en el nimero de misiones espaciales que se han puesto en
accion con el objetivo, entre otros, de identificar a las CMEs y caracterizar su dindmica
para entender asi los mecanismos que dan lugar a su origen, analizar y prever su
transmision hacia el MI.

A mediados de 1970 fue puesta en accién la misién Helios la cual operaba en un pe-
rihelio de 0.31 AU en donde los fotémetros que trabajaban con luz zodiacal fueron
utilizados para detectar CMEs (Jackson y Leinert, 1985). La técnica con la que Helios
gener6 los mapas en los que se detectaban CMEs en luz visible era un poco complica-
da, ya que utilizaba tres fotémetros con diferentes direcciones de escaneado, los cuales
barrian el cielo haciendo uso de la rotacién de la nave misma, por lo que la interpre-
taciéon de los datos de las imagenes requeria solucionar problemas complicados de
proyecciéon. No obstante de esta complicacion, Helios gener6 los primeros mapas en
los que se detectaron CMEs en luz blanca fuera de la linea Sol-Tierra.

Una misién mas moderna que mantenia entre sus objetivos la deteccion de CMEs en
el visible fue Coriolis, la cual llevaba a bordo un conjunto de instrumentos dentro del
experimento llamado SMEI (Solar Mass Ejection Imager) y puesto en accién en 2003
(Eyles et al., 2003). SMEI hacia uso de tres cdimaras en donde cada una escaneaba 60
grados del cielo conforme la nave se movia alrededor de la Tierra. La misién cumplié
su objetivo, sin embargo, las imdgenes no fueron generadas fuera de la linea Sol-Tierra.

El estudio de la propagacion de las CME:s a lo largo de la linea Sol-Tierra es un tépico
primordial para la comunidad solar, en especial para los grupos de investigaciéon que
estudian la interaccion Sol-Tierra. Las CMEs son estudiadas tanto por los coronégrafos
montados en observatorios en nuestro planeta como a bordo de misiones que orbitan
la Tierra. Estos experimentos han realizado un excelente trabajo para la deteccién de
estructuras que se encuentran de manera cuasi-estdtica o en movimiento en la corona
solar, y en donde su identificacién se realiza como una proyeccion sobre el plano del
cielo; haciendo asi posible la deteccion de CMEs tipo halo las cuales se propagan a
lo largo de la direccién Sol-Tierra (Howard et al., 1982). Autn asi, identificando a las
CMEs tipo halo, no se conoce con excelente precision cémo es su propagacion a lo
largo de todo su trayecto hacia la Tierra.
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Un hecho notorio de esta falta de informacién es que no existe siempre una corre-
lacién 1 : 1 entre la detecciéon por percepcion remota de las CMEs con las ICMEs
(Interplanetary Coronal Mass Ejections) detectadas con instrumentos in situ, ésto debido
a que las CMEs son estructuras que evolucionan al propagrase en el MI y en ocasio-
nes interaccionan con otras estructuras en su camino hacia la Tierra, como puede ser
simplemente con otras CMEs. Por lo que alrededor de hace 20 afios dicha correlacién
se efecttia con la ayuda de modelos empiricos que consideran los datos in situ de 1 6 2
naves (por lo menos), en conjunto con los datos de las imdgenes en luz blanca. Asi con
la combinacién de los modelos con los datos observacionales, es como se hace posible
la obtencién de los perfiles de la velocidad de prediccién de las CMEs tipo halo a lo
largo de la linea Sol-Tierra con relativa precisiéon, como los resultados reportados por
(Gopalswamy et al., 2000, 2001), o los trabajos en donde se reportan los perfiles de
propagacioén de velocidad de interaccién entre CMEs (Liu et al., 2012; Temmer et al.,
2012; Harrison et al., 2012; Niembro et al., 2015).

Existen otros trabajos en donde se analizan CMEs que se detectan en las imagenes
en luz blanca con poco tiempo de haber sido eyectadas hacia el MI, pero que debido
a que sufren una deflexién en su trayectoria a la altura de la Tierra, no se detectan
por la mediciones in situ como eventos que interaccionen entre si (Dasso et al., 2009;
Lugaz et al., 2012). Actualmente, debido a la multiposicién de naves espaciales en el
M1, existe también la posibilidad de realizar el andlisis de propagacién de la evolucién
de las CMEs en el espacio 3D, como el trabajo reportado por Nieves-Chinchilla et al.
(2012).

Se ha hecho mencién de estos trabajos con la finalidad de citar de manera muy breve
algunos ejemplos en esta drea de estudio dentro de la Fisica Espacial, y no entraremos
en detalle en el presente trabajo de tesis, sin embargo, es mds que evidente, que el
contar con instrumentos que tengan la capacidad de obtener imdgenes para detectar
CMEs lejos de la linea Sol-Tierra, es de interés primordial para este tipo de estudios.
Por lo que los instrumentos con esta capacidad, requieren entonces poder observar
CMEs u otro tipo de eyectas, ya no sélo en el FOV de los corondgrafos, sino en la
heliésfera.

Actualmente se han identificado estructuras de diferente escala, ya sea en la corona
interna (FOV de los coronégrafos) como en la corona externa (FOV de los imdgenes
heliosféricas). En la corona interna se han detectado, entre otras estructuras, CMEs
y blobs. Los blobs son estructuras de escala més “pequefia” en comparacién con la
escala de las CMEs, ya que tienen intensidades en brillo y tamafios fisicos de menor
escala (Sheeley et al., 1997). Por otro lado, la identificacién de estructuras de diferente
escala en la corona externa es atin mas complicada, debido a que la intensidad en
brillo disminuye considerablemente con la distancia, sin embargo, se han desarrollado
cuidadosamente una serie de técnicas que permiten identificar blobs a distancias mas
grandes de 30 R, de la superficie del Sol, como revisamos en la seccién 2.2.
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El objetivo de la presente unidad estd enfocado en hacer una revision de las herramien-
tas desarrolladas hasta la fecha de los instrumentos que se encuentran actualmente
funcionando para realizar imédgenes en el visible desde 2 a 318 R, con el propésito de
estudiar la propagacion de estructuras coronales de diferente escala.

3.1.1. Herramientas para detectar blobs en coronégrafos

El objetivo de los coronégrafos es eclipsar de forma total al disco solar y de manera
continua, para poder observar la actividad en la corona, y llevar a cabo la deteccién
de eventos transitorios de diferente escala en la corona misma. Esta deteccién ocurre
siempre y cuando los eventos tengan una densidad de masa mas alta que el medio
en el cual se propagan. Esto se comprende al considerar que el fenémeno fisico més
significativo en dicha emisiéon de intensidad luminosa dentro del FOV de los coroné-
grafos es el efecto Thomson, el cual toma lugar en la corona - K. La etiqueta K es por
kontinuum en alemén que significa continuo, es decir, no presenta lineas de Fraunhofer
y tiene entonces un espectro plano. Cabe hacer notar que a las imdgenes obtenidas de
los corondgrafos de la Tabla 1.2 y que se presentan en las publicaciones, se les han apli-
cado una serie de rutinas estdndar proporcionadas por SolarSoftWare (SSW) en donde
la corona - F y los abrillantamientos producidos por los instrumentos mismos han sido
removidos.

La figura 3.1 muestra cuatro imdgenes compuestas por los datos de los coronégrafos
C2 y C3 de una CME el dia 6 de Noviembre de 1997. En la figura 3.1 el disco interno
se refiere al corondgrafo C2 y el disco externo a C3.

Para el caso de estructuras de muy baja intensidad en brillo, es decir, poco densas
electronicamente, la herramienta primordial para hacer evidente la presencia de estas
estructuras en los coronégrafos es la sustracciéon de una imagen “base” con otra, a
esta técnica se le conoce como base—difference, la cual en pocas palabras es lo siguiente.
Se resta la imagen de “base”, que funge como la imagen de background en donde
estan presentes estrellas, planetas y cometas; a todas las imdgenes en las que estamos
interesados en resaltar una estructura en particular.
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1997/11/06 1210 (C2) 1150 (C3) 1236 (€2) 1241 (C3)

1330 (C2) 1346 (C3) 1436 (C2) 1412 (C3) SOHO/LASCO

Figura 3.1: Imdgenes obtenidas con los coronégrafos C2 y C3 de LASCO/SOHO de una CME
el 6 de Noviembre de 1997. Las imagenes se encuentran en secuencia, el tiempo
se reporta en tiempo universal (UT) debajo de cada imdgen compuesta por ambos
coronégrafos.

En el caso de seguir la trayectoria de un evento de baja intensidad en brillo y en mo-
vimiento, se recurre a la técnica de running—difference, como explicamos anteriormente,
es con esta técnica que Sheeley et al. (1997) rastrearon el movimiento y caracterizaron
a las fluctuaciones de densidad que observaron en la corona, es de hecho en este ar-
ticulo en donde bautizan a estas “pequefias” estructuras como blobs. Esta técnica es
hasta la fecha una de las mas utilizadas para detectar y analizar a las estructuras de
muy baja intensidad, asi como para observar de manera muy detallada a estructuras
de mayor escala como lo son las CMEs.

En otro articulo, Sheeley et al. (1999) utilizan una herramienta mas que es de suma
importancia para realizar el andlisis de propagaciéon de las CMEs. Esta es los mapas
de altura-tiempo conocidos también como (J-maps). Los mapas reportados en Sheeley
et al. (1999) tienen una ventana de observacién de 0.5 R, de grosor y la distancia limite
de propagacion de 30 Ry (el limite del FOV de C3/LASCO). El mapa generado con
los datos de los coronégrafos C2 y C3, se muestra en la figura 3.2.

Es a partir de este tipo de mapas de evolucién temporal que se puede deducir el
tipo de movimiento de las estructuras. En el ejemplo de la figura 3.2, la pendiente
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r/R Sun (0,30)

271 272

Figura 3.2: La imagen superior es la imagen en running—difference de una CME detectada por
C2/LASCO. En esta imagen se encuentra sobrepuesto un recuadro en blanco a la
altura de la latitud ecuatorial del disco solar, el cual representa la “ventana” de
observacién. Abajo se presenta el mapa de altura-tiempo correspondiente a una
serie de imagenes de los coronégrafos C2 y C3 de LASCO, en donde el tiempo se
encuentra sobre el eje de las abscisas del 27 al 28 de Septiembre de 1997. Imagen
publicada en el articulo de Sheeley et al. (1999).

de las regiones en blanco y negro (fluctuaciones de densidad en el medio, en este
caso de la CME) se curva hacia arriba, indicando una aceleraciéon. En otras ocasiones
podemos observar curvas hacia abajo, lo que nos indica una desaceleracién del evento
que estamos analizando. Se puden obtener también curvas muy planas las cuales nos

indican que la estructura que estamos observando se propaga a velocidad constante.

Es asi, que basdndonos en las trayectorias sobre los mapas de altura—tiempo, es que
posible cuantificar el tipo de movimiento haciendo uso de modelos de propagacion
que mejor se ajusten a dichas trayectorias (best fit).
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Las trayectorias que se observan en los mapas de altura—tiempo se les puede hacer
un ajuste a través de una funcién cuadrética, exponencial u otras curvas, las cuales se
transforman posteriormente en velocidades en funcién del tiempo.

yW—————— T

[ 1997,/008/27 1327 43

LLEnLil

liss

R
L=
T

ST A .

HEIGHT {R,R_SUN]
T

] E] o 15 0

L)
o

5 § & B8
=] TTTI'I'I'rrrl'rl'I'I'I'rrI'I'|'|'|T|'ll1Tr|'rrrr11rrrr“1|-r11-

VELOCITY {KM/5)

o
o

(=]

Lo Lopepnnnalaanie I||I|III.IIIII&IJII...‘J.LLL.:J.

[=

10 fras}
HEIGHT (R /R_SUN]

iy LU

v, = 391 5 km,/s

Lh

By r, = 205 R,
h LB

;—"5 r,-zﬂ-ﬁw
z B, = 00 HR
2 3F -

2 F HOS—W

u

B IF

3 9

|

o
L]
(=]

4z 23] -]
HEIGHT [R/R.SUN)

Figura 3.3: En el gréfico superior se encuentran las medidas de la altura (posicién) y el tiempo
referente a la parte frontal de la CME de la figura 3.2. En la grafica del panel
siguiente, se han graficado los datos de la velocidad en funcién de la distancia y
la grafica inferior representa la aceleracién en funcién de la distancia (R/Rg) y los
valores de las variables de la ecuacién del ajuste reportado en el articulo mismo.



3.1 HERRAMIENTAS PARA LA DETECCION DE BLOBS EN LUZ BLANCA

Con este tipo de herramientas, ademas de Sheeley et al. (1997, 1999) otros autores
han reportado el andlisis de propagacién de blobs. Por ejemplo, Song et al. (2009)
publicaron un articulo en donde estudiaron la propagacién de 10 blobs durante el afio
de 2007, utilizando solo la informacién del coronégrafo C3/LASCO. Las caracteristicas
fisicas que encontraron para los blobs fueron: una tasa de aparicién de 3 a 5 blobs
por dia, una expansioén radial promedio de 1 Ry, y una expansién en la direccién
transversal promedio de 0.1 R El tipo de imdgenes que obtuvieron se muestra en la

figura 3.4.
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Figura 3.4: Ejemplo de observaciones de una serie de blobs publicados en el articulo de Song

et al. (2009). El periodo de observacién de los eventos es del 13 de Junio al 16 Junio,
para los paneles, a, ¢, y €; y para el evento que considera dos blobs que salieron
de manera consecutiva, el periodo de observaciéon de los mapas es del 30 de Junio
al 3 de Julio de 1997. En el panel superior b, se muestra una zona muy brillante
colocado aproximadamente a una posicién angular (PA) de 66° sobre C3/LASCO
y a la cual se aplica la técnica de running—difference que permite identificar una serie
de blobs. La imagen que se obtiene con esta técnica, se muestra en el panel d de
esa columna de datos, en donde las flechas blancas indican la salida de dos blobs
consecutivos. El panel f, de esa misma columna, muestra el mapa de altura-tiempo
para una serie de 10 blobs. El panel de abajo h, de esa misma columna, es la gréfica
de la velocidad en funcién de la distancia (v/Rs) de la serie de blobs etiquetados por
los simbolos que se encuentran en la misma gréfica del lado derecho, estos datos
fueron calculados utilizando la ecuacién 3.1.
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La ecuacién que aplicaron Song et al. (2009) para el modelo de propagacion de los
blobs es la siguiente,

T(t) =10 + Vot + %atz, (3.1)

en donde T es la posicién inicial, vo la velocidad inicial y a es aceleracion. El dltimo
panel de la figura 3.4 f (lado izquierdo) muestra el ajuste de la ecuacién 3.1 a la serie
de trayectorias de los blobs observados del 30 de Junio al 2 de Julio de 1997.

Por otro lado, con este tipo de herramientas es posible indagar sobre la geometria en la
cual se propagan las estructuras y coémo son observados por los coronégrafos a bordo
de sondas espaciales que se encuentran orbitando cerca de la Tierra. Es muy impor-
tante considerar que lo que observamos con este tipo de instrumentos estd proyectado
sobre el plano del cielo. Asi, Sheeley et al. (1999) realizaron un andlisis interesante
sobre los problemas de proyeccién cuando una CME tipo halo se propaga a lo largo
de la linea Sol-Tierra y cuando una CME se propaga sobre el plano del cielo del ins-
trumento. La revisién de estos efectos geométricos se encuentran los Apéndices B y
C.

Cabe mencionar que a bordo de la misién STEREO hay dos coronégrafos llamados
COR1 (FOV de 1.3-4.0 Rp) y COR2 (FOV de 2.0 - 15 R), y generan imagenes similares
a las de los corondgrafos de LASCO, y en practica las herramientas que se han descrito,
son las que se aplican para efectuar el andlisis de propagacién de estructuras en la
corona solar interna también para estos coronégrafos.

La figura 3.5 muestra la imagen de una CME y de una serie de blobs que fueron
detectados en el coronégrafo C3/LASCO el dia 23 de Abril de 2008 a las 11 : 01 :
32 UT. La herramienta que se utiliz6 para la deteccién de los blobs (lado Oeste del
Sol) fue la de running—difference. Al aplicar esta técnica a una serie de imédgenes del
corondgrafo que contengan el evento o eventos de interés, se procede a generar los
mapas de altura-tiempo, como lo ejemplifica la figura 3.6. Este mapa de evolucién
temporal muestra las imédgenes del dia 22 al 24 de Abril de 2008, en donde se aprecian
“cortinas” de inhomogeneidades de densidad, es decir, los blobs. Ambas figuras 3.5
y 3.6 muestran el resultado de una serie de rutinas desarrolladas en el Instituto de
Geofisica de la UNAM durante el trabajo de doctorado y que fueron utilizadas en
conjunto con rutinas desarrolladas por el grupo de SECCHI del NRL (Naval Research
Laboratory), para el anélisis del trabajo de investigacion.
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A la izquierda se muestra una imagen en blanco y negro obtenida del coronografo
C3/LASCO del 23 de Abril de 1997 alas 11 : 01 : 32 UT, en donde se observa una
CME en la regién Este del Sol y un abrillantamiento colimado (streamer) aparente-
mente estatico en la regién occidental a latitud ecuatorial. Aplicando la técnica de
la sustraccién de la imagen anterior (running-difference) [(11: 01 :32) - (10 : 06 : 05)]
UT, en la imagen de la derecha, la CME estd mejor definida y en el lado Oeste
observamos la presencia de blobs.

ntimero de imagen

Mapa de altura—-tiempo realizado con los datos de C3/LASCO, del 22 al 24 de Abril
de 1997. El tiempo se encuentra asociado al nimero de imagen a lo largo del eje-x,
el espesor de la ventana de observacién es de 3 Ry centrada en el lado Oeste del
plano ecuatorial. A lo largo del eje-y se encuentra la distancia de la superficie solar
en radios solares de 4 a 30 r/Rs.
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3.1.2. Herramientas para la deteccién de blobs en HI

Fuera del FOV de los coronégrafos, como los que se encuentran en LASCO (ver fi-
gura 3.1), o en la misiéon STEREO en el grupo de SECCHI (COR1 y COR2), existen
dos instrumentos que tienen una capacidad de imagen en el visible con dngulos de
observacion mas amplios que los de los coronégrafos (C3 tiene la maxima capacidad
de FOV en instrumentos de su tipo) a bordo de la misién STEREO.

Las sondas espaciales de STEREO, que actualmente se encuentran orbitando cada una
a una separacién angular de la Tierra de alrededor 103°, fueron lanzadas el 25 de Oc-
tubre de 2006. Esta misién es la primera que se ha disefiado para generar imagenes en
tercera dimensién, haciendo uso de dos naves espaciales gemelas colocadas estereos-
copicamente. La nave que se encuentra adelante lleva el nombre de “STEREO-A" (por
sus siglas en Inglés A - ahead) y la nave gemela que se encuentra orbitando detréds de
STEREO-A, se llama “STEREO-B” (por sus siglas en inglés B - behind). A parte de otros
instrumentos que las naves llevan a bordo, cada una de ellas cuenta con un grupo de
instrumentos para observar a la corona interna y a la corona externa en el visible.

La configuracion orbital de la misién STEREO, esta disefiada para posicionar a las
naves en un angulo estereografico de 45° por afio. Después de una serie de calibra-
ciones STEREO finalmente en Abril de 2007 generd sus primeras observaciones con
las camaras HI de STEREO-A. La Tabla 3.1 contiene los pardmetros basicos de dichos
telescopios.

Tabla 3.1: Pardmetros bésicos de las camaras HL

Iméagenes de las camaras heliosféricas
HIx HI2
Direccién del FOV 14 grados 53.7 grados
Campo de visiéon angular 20 grados 70 grados
Rango angular 4 - 24 grados 18.7 - 88.7 grados
Arreglo de la imagen 1024 x 1024 pixeles | 1024 x 1024 pixeles
Tamario de pixel en imagen | 70 arcseg 4 arcmin

Es importante hacer notar que el CCD (Charge Couple Device) utiliza un arreglo de
2048 x 2048 pixeles y que en operaciones estdndares las imdgenes se generan en arre-
glos de 1024 x 1024 pixeles. La geometria de las imagenes de los HI’'s son diferentes
a las generadas por los coronégrafos, principalmente porque las imdgenes ya no con-
tienen al disco solar como referencia espacial, razén por la cual se consideran las
distancias y posiciones de las naves en angulos®. Por ejemplo, HI1 se encuentra a 13.2°

'Para tener una idea de los dimensiones de grados en R, basta considerar que en estos instrumentos
1° = 0.25 Re,.
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del Sol y genera imagenes con un FOV de 20°, mientras que HI2 se encuentra a 53.4°
del Sol y muestra imdgenes con un FOV de hasta 70°.

La figura 3.7 muestra una sobreposicién de imédgenes generadas por Hl1 y HI2 de
STEREO-A, en ella se muestra una CME que se encuentra en el limbo Este del Sol y
se propaga a lo largo del plano de la ecliptica.

Figura 3.7: La figura muestra una combinacién de imagenes generadas por Hl1 (imagen de la
derecha) y por HI2 (imagen de la izquierda) de la nave A de STEREO. En la imagen
se puede apreciar una CME el dia 25 de Enero de 2007. Esta figura se encuentra
publicada en el articulo de Harrison et al. (2008).

Para extraer de las imdgenes generadas por los HI estructuras como las CMEs, es
importante considerar que la corona - K se puede “opacar” a estas distancias por la
presencia intensa de la corona - F, por lo que en este caso es necesario quitar la inten-
sidad en brillo de la corona - F generada por el polvo interplanetario alrededor del
Sol. Esta sustraccién se puede hacer a través de tres métodos: (1) sustraer imdgenes
sucesivas, (2) realizar la sustraccién de un modelo de distribucién de densidad de la
corona - F, 6 (3) sustraer una distribucién de la corona - F que se establece a partir
del andlisis de intensidades minimas en las imdgenes alrededor del tiempo de obser-
vacién. Una vez que se ha elegido el método de la sustracciéon de la corona - F, como la
que se muestra en la figura 3.7, se puede observar en las imagenes menos emisién lu-
minosa proveniente de particulas suspendidas en la corona a estas distancias, dejando
Unicamente fuentes discretas estelares de magnitudes mayores a 13.
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Figura 3.8: Imagen correspondiente de la CME del 25 de Enero de 2007 generada por Hlz.
Las estructuras que forman parte de la CME se observan del lado derecho como
zonas en negro y blanco en forma circular. Las estructuras como “estrias” que se
encuentran en la parte inferior a la mitad de la imagen son debidas a la cola del
cometa McNaught, ver Fulle et al. (2007). La estructura a la mitad del lado izquierdo
de la imagen es el ocultador disefiado para bloquear el reflejo de luz de nuestro
planeta, ésto inicamente al inicio de la misién.

La figura 3.8 muestra la CME del 25 de Enero de 2007 (ver figura 3.7) pero en este
caso se ha aplicado la técnica de running—difference para la imagen generada por HI2
de STEREO-A. En la figura 3.8 se puede observar una serie de estructuras que no
son evidentes cuando se observa la imagen sin aplicar ninguna técnica, ya sea base—
difference o running—difference.

Una vez que se decide qué herramientas o qué técnicas considerar al manipular las
imagenes para poder resaltar estructuras como las CMEs, se genera entonces el ma-
pa equivalente al mapa de altura-tiempo, en donde se abandona la idea de alturas
(distancias en coordenadas cartesianas) y se piensa en dngulos de elongacién para ge-
nerar mapas de elongacion—tiempo. El &ngulo de elongacién es simplemente el d&ngulo
formado entre la linea Sol-Tierra y la linea que conecta a la nave con la estructura en
observacion, como pueden ser las CMEs, blobs u otras estructuras. En la figura D.1 del
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Apéndice D, se puede encontrar esquematizada la geometria de la posicion del Sol, de
la nave y de la estructura en observacion.

Los mapas de elongacién—tiempo para los HI's se construyen como lo describen Davis
et al. (2009), en donde en primer lugar se fija la posicién angular de la estructura en
andlisis sobre la imagen de HI1, después de ello se calcula® la velocidad de propaga-
ciéon de la estructura para conocer el tiempo en el que aparecerd la estructura en el
FOV de Hla.

La figura 3.9 (a), muestra la imagen combinada de las dos cdmaras en running—difference
a bordo de STEREO-A el 12 de Julio de 2007 en el tiempo 18 : 00 UT en el cual la es-
tructura de una CME aparece en ambos FOV. Los ejes estdin dados en términos de
elongacién a lo largo del centro de las imdgenes combinadas (linea punteada) y el
angulo de elevacion es perpendicular a la linea punteada. En la misma figura se mues-
tra una secuencia de imagenes combinadas (20b - 20i) en donde las barras gruesas
horizontales en negro indican la posicién de la CME. Aproximadamente a los 50° de
elongacién se encuentra Venus y entre los ~ 53° y 54° se encuentra una estructura de-
bido a un efecto 6ptico de la cdmara HI2. El rectdingulo que se muestra en la figura 3.9
(a), es la ventana de observacion sobre la cual se realiza el seguimiento de la CME en
los dos camaras, cubriendo un FOV de 4° a 74° de elongacién centrado sobre el plano
de la ecliptica (dngulo de elevacién = 0°) y con un grosor de 20° de elevacién. Una vez
que se determina la dimensién de la ventana y el intervalo temporal de observacion,
se colocan dichas ventanas para generar el mapa de elongacién-tiempo, en donde la
elongacion se coloca sobre el eje vertical y el de elevacién sobre el eje horizontal. La
figura 3.10 muestra el mapa correspondiente al tipo de imdgenes que se muestran de
la figura 3.9 (b) a la figura 3.9 (i).

2Se hace uso de algtn método de alineacién de los HI como el publicado por Brown et al. (2009).
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Figura 3.9: (a) Imagen en running—difference que ilustra los arreglos de alineacién de las image-
nes combinadas entre HI1 y HI2. (b-i) Muestran una serie de imdgenes que indican

la propagacién de una CME en los FOV de los HI. Estas figuras se encuentran
publicadas en el articulo de Davis et al. (2009).
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Figura 3.10: La imagen muestra el mapa de elongacién—-tiempo construido con imagenes como
las que muestran en la figura 3.9 (b - i) del 6 de Julio al 25 de Julio de 2007. Esta
figura se encuentran publicadas en el articulo de Davis et al. (2009).

Con este tipo de herramientas se pueden identificar y realizar un andlisis de estructu-
ras como los blobs. Sheeley y Rouillard (2010) realizaron un estudio de la propagacién
de blobs utilizando imédgenes de los instrumentos: CORz2, HI1, HI2 de las naves geme-
las de STEREO (ver seccién 2.2).

La figura 3.11 ilustra un ejemplo en donde se identifica un blob en los instrumentos
a bordo de STEREO-B. La figura muestra, en el sentido de las manecillas del reloj,
un blob identificado el 20 de Junio de 2008 a las 10 : 38 UT en running—difference por
el coronégrafo COR2-B indicado por la flecha blanca. El segundo panel muestra la
imagen en running—difference de la cdmara HI1-B correspondiente al blob de la imagen
de COR2-B detectado el 21 de Junio de 2008 a las 10 : 49 UT. En la imagen la flecha
blanca indica la estructura del blob a una posicién angular (PA) de 263°, a esta PA
se encuentra una linea blanca muy delgada que indica la posicién sobre la cual se
realiza la observacion de la propagacién del blob. El tercer panel muestra el mismo
blob identificado por HI1-B a las 02 : 49 UT. Los tres paneles siguientes muestran
la identificacién en running—difference del mismo blob pero en la cdmara de HI2-B a
la misma PA = 263°, indicados en cada imagen por la flecha blanca del dia 22 a las
22 : 10 UT, el 23 alas 18 : 10 UT y el dia 24 a las 10 : 10 UT. La imagen del mapa
de elongacién-tiempo correspondiente a la propagaciéon del blob en los diferentes
instrumentos se encuentra en el centro de la figura 3.11. El mapa tiene un intervalo
temporal de observacién del 20 al 25 de Junio de 2008.
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Figura 3.11: Imdgenes en running—difference de los instrumentos a bordo de STEREO-B: COR2,
HI1 y HI2, y el mapa de elongacién-tiempo para un blob identificado del 20 al 25
de Junio de 2008. Imagen publicada en el articulo de Sheeley y Rouillard (2010).
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Figura 3.12: Geometria de un blob que sale hacia el MI de forma radial, A denota el observador
(en este caso STEREO-B), 6 la declinacién, « el angulo de elongacién y PA la
posicion del blob.

La ecuacién que consideraron Sheeley y Rouillard (2010) para realizar el ajuste a la
curva de propagacion en el mapa de elongacién-tiempo, fue a partir de la geometria
que se muestra en la figura 3.12 y de donde se obtiene,

T senx (3.2)
a (cosa—39)’ 3
la cual se puede reescribir considerando al parametro p = r/a como,
cosd
tane = — o0 (3.3)

(1 —rsend)’

De la ecuacién 3.3 se puede obtener la dependencia de p en el tiempo, por lo que
considerando que el periodo de rotacién del Sol (~ 27.0 dias) y que la estructura sigue
acelerdndose hasta una distancia radial de po ~ 20 Rs/a, podemos escribir,

Vr
p(t) = po + E[t —1t0(8)], (3-4)
siempre y cuando t > to(d).

A partir de los mapas de elongaciéon-tiempo, como lo hemos ya mencionado para
el caso de los mapas de altura-tiempo, es posible indagar sobre la geometria real
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que existe entre los instrumentos y las estructuras en observacion. En el Apéndice D
se ilustra la situacion geométrica de lo que detectan los HI's y lo que se obtiene al
comparar las observaciones de un mismo evento por ambas cdmaras (de HI1 y HI2) y
su interpretacion correcta.
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4 Analisis cinematico de propagaciéon de
los blobs

En este capitulo describimos el andlisis cinemdtico que se realizé en el trabajo de
tesis para estudiar, en forma observacional, la propagacion de 44 blobs. El trabajo esta
dividido en: (1) la seleccién de los datos del anélisis, (2) la descripcién de la técnica de
reconstruccioén tridimensional H-T, y (3) los resultados de la técnica H-T a los eventos
transitorios de “pequefia” escala en la corona solar ( de 2 - 15 radios solares).
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4.1 ANALISIS TRIDIMENSIONAL DE PROPAGACION
4.1. Analisis tridimensional de propagacién

Desde los afos 70’s, las observaciones de los coronégrafos han ayudado a revelar la
existencia de eventos transitorios muy dindmicos que se encuentran embebidos en el
viento solar y que se propagan hacia afuera de la superficie solar (MacQueen et al.,
1974, Hildner et al., 1976; Gosling et al., 1976). Usando los datos de LASCO/SOHO,
Sheeley et al. (1997) analizaron el comportamiento de ~ 100 blobs, en donde modela-
ron su evolucién cinemdtica suponiendo una aceleracién constante, y obtuvieron una
aceleracién promedio de aproximadamente 4 m/s2, dentro del FOV del coronégrafo
C3/LASCO. El valor encontrado por Sheeley et al. (1997) de la aceleracién, es consis-
tente con una expansion isotérmica del viento solar con una temperatura de 1.1 MK,
con un punto sénico cercano a 5 Rg, motivo por el cual Sheeley et al. (1997) llegaron a
la conclusiéon que los blobs se pueden utilizar como trazadores del viento solar lento.

La figura 4.1 muestra la imagen de datos procesados por las rutinas desarrolladas
en el Instituto de Geofisica de la UNAM, de un blob detectado por C2/LASCO, el
evento se aprecia como una regién esférica compuesta por un drea blanca y otra mds
oscurecida como resultado de la técnica de sustraccion de imagenes que se aplicé
(running—difference) del lado Este del disco solar.

Figura 4.1: La imagen muestra el blob detectado por el coronégrafo C2/LASCO el dia 20 de
Junio de 2008 alas 16: 06 : 04 UT.

A partir de los resultados reportados por Sheeley et al. (1997), varios autores han estu-
diado la evolucién y la morfologia de los blobs, por citar algunos ejemplos, estan los
trabajos de Wang et al. (1997, 1998); Sheeley et al. (1999); Song et al. (2009, 2012). En
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estos trabajos el estudio morfol6gico y las propiedades cinematicas, fueron medidas
y calculadas como proyecciones sobre el plano del cielo de los instrumentos de obser-
vacién, y por lo tanto, los resultados son una aproximacién de la trayectoria real de
los blobs. En particular, Song et al. (2009) encontraron caracteristicas muy similares a
los observados por Sheeley et al. (1997), también utilizando los datos del coronégrafo
C3/LASCO pero durante el afio 2007. Los autores de Song et al. (2009) observaron que
las burbujas de plasma (blobs) se liberan continuamente de la cima de los cascos coro-
nales a partir de entre 2 y 4 R. El estudio de Song et al. (2009) reporta los resultados
de la seleccién de diez blobs que fueron modelados, en el FOV de C3/LASCO, con un
ajuste polinomial de segundo orden (ecuacién 3.1), con el cual encontraron una gran
variabilidad en la aceleracién, que va de un minimo de 0.6 m/ s? hasta un maximo de
18.2 m/s2, a una distancia heliocéntrica fija de 9 R Esta variabilidad en la aceleracion
de propagacioén de los blobs en el andlisis de Song et al. (2009), que en conjunto con la
gran variabilidad que muestran las mediciones in situ del viento solar lento (Schwenn,
2006; Kilpua et al., 2016; Sanchez-Diaz et al., 2016), sugiere que los blobs se desarrollan
en las cercanfas de la superficie solar, y por lo tanto son entonces eventos clave para
indagar sobre el origen del viento solar lento. Por otro lado, las regiones fuente del
viento solar lento son atin un tema de debate (Slemzin et al., 2013; Brooks et al., 2015;
Sanchez-Diaz et al., 2016).

En este sentido, previamente Wang et al. (1998) investigaron sobre la naturaleza y el
origen de los blobs, y plantearon algunas preguntas a la comunidad sobre la relacién
aparentemente clara entre el movimiento en la direccién anti-solar de los blobs y la
hoja (o ldmina) de corriente heliosférica (HCH), ya conjeturada en trabajos previos
(Sheeley et al., 1997, Wang et al., 1997). En las peliculas conformadas por las imdgenes
de los coronégrafos, los blobs se indentifican como pequefias estructuras que parten
de la cima de los cascos coronales y se mueven radialmente hacia afuera de la super-
ficie solar a lo largo de trayectorias practicamente rectas, siempre por encima de los
cascos coronales, es decir, se propagan a lo largo de la HCH, que se observa como
una estructura muy tenue en brillo y similar a los “rayos de un ventilador”. Wang
et al. (1998) sugirieron entonces que la liberacién de los blobs no causan dislocaciones
o interrupciones permanente de la estructura de la HCH, sino que la estructura de la
HCH permanece en un estado de cuasi-equilibrio, con alargamientos hasta alrededor
de los 3 R . Estas caracteristicas fisicas y cinemaéticas llevaron a Wang et al. (1998) a
conjeturar sobre tres posibles mecanismos que dan origen a la salida de los blobs. La
primera sugerencia considera que la expulsién de los blobs es el resultado de la expan-
sién continua de la HCH, en donde los blobs se presentan como estructuras alargadas
como consecuencia del mecanismo que ocurre en la cima de los cascos coronales, pro-
duciendo nuevo material de flujo magnético abierto (blobs). La segunda sugerencia,
es que el mecanismo del pinch-off de reconexién magnética libera material coronal de
forma aislada (blobs como plasmoides); y la tercera opcién sugiere que los cascos co-
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ronales de la HCH, liberan el material que se encuentra almacenado para pasar a un
estado de energia inferior a través de la reconexién magnética con las lineas vecinas de
campo magnético abierto, en un proceso de relajacién para que el sistema permanezca
en un estado de “cuasi-equilibrio”.

Con la finalidad de estudiar las fuentes de origen del viento solar lento, el presente
trabajo de tesis se desarrollé en dos etapas principales: (1) se llev6 a cabo un anélisis
cinemadtico 3D de los datos en luz blanca de un grupo de corondgrafos y (2) se explord
sobre sus regiones de origen en la corona solar con la ayuda de las extrapolaciones
del campo magnético de la fotdsfera (seccion 5.1). Para lograr estos objetivos, se tomd
ventaja de las observaciones simultdneas de la corona solar desde los tres puntos de
vision de los coronégrafos a bordo de las misiones SOHO y STEREO. La observacién
de las tres diferentes perspectivas de los blobs en luz blanca, contribuyé a atenuar los
efectos de proyeccion, lo que permitié modelar su trayectoria en el espacio de manera
tridimensional. Debido al bajo brillo y al pequefio tamafio de las inhomogeneidades
de densidad de los blobs, el interés inicial de este estudio fue eliminar la presencia de
eventos mds grandes y brillantes, que dificultarian el anédlisis, como es el caso de la
presencia de las CMEs, por lo que se restringi6 el estudio de los blobs a un periodo de
observacion a lo largo del dltimo minimo de actividad solar (minimo extendido), es
decir, a una época en donde hubo escasas CMEs.

4.1.1. La seleccién de datos

Para este estudio, usamos imégenes de luz visible obtenidas por el conjunto de datos
de C2 y C3 de LASCO/SOHO vy de los coronégrafos gemelos COR2 de SECCHI a
bordo de las naves de STEREO, durante los aftos 2007 y 2008.

La seleccion de los eventos para el analisis fue realizada en intervalos temporales de
5 a 10 dias durante. Estos intervalos fueron elegidos en base a la ausencia de CMEs,
de acuerdo con el catdlogo CME-CACTus" (Robbrecht, 2004), a latitudes ecuatoriales
solares (+ 30°). En este periodo se identificaron 44 blobs proyectados sobre el plano del
cielo de los coronégrafos. La figura 4.2 muestra dos iméagenes del catalogo de CACTus.
Del lado izquierdo los datos de COR2-B y del lado derecho los datos de los eventos
detectados por COR2-A, en donde la regiéon en amarillo indica el periodo de interés,
es decir, en donde no hay CMEs. La figura 4.3, muestra el mapa de las posiciones de
las naves de STEREO en el dia o4 de Septiembre de 2007 a las 12 : 00 UT, los datos
de las posiciones fisicas en diferentes coordenadas, se encuentra al lado derecho del
mismo mapa. En la parte inferior de la figura 4.3 se muestran las imdgenes de los
corondgrafos COR2/SECCHI en las fechas de la regién en amarillo de la figura 4.2,

1CACTus (sidc.oma.be/cactus/)
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con la finalidad de ilustrar cémo lucen las imagenes de los coronogréafos en usencia de
CMEs.
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COR2-B

CMEs detected by Cactus
:lssued: Thu Feb 25 17:40:40 2010
Product: CACTus catalogue (httpy//sidc.befcactus)

u

#|nstrument: SECCHI| Detector: cor2B

#Thresheld : 0.20 | Factor : 5 | Minimal CME width: 5

u

first cor2: 2007/08/31 00:08:32.121 20070831_000730_d4c2B fis
last corl: 2007/10/01 23:38:24.379 20071001_233730_ddc2B fis

COR2-A

CMEs detected by Cactus
dIssusd: Mon Feb 22 05:25:45 2010
Product: CACTus catalogue (http://sidc.be/cactus)

4

# Instrument: SECCHI| Detector: cor2A

# Threshaold : 0.20 | Facter : 6 | Minimal CME width:5

F

first cor2: 2007/08/31 00:07:30.006 20070831_000730_d4c2A.fts
last cor2: 2007/10/01 23:37:30.007 20071001_233730_d4c2A fts

Figura 4.2: La figura muestra los mapas de las estructuras detectadas (basicamente CMEs) por
CACTus con los datos de los coronégrafos COR2-B (a la izquierda) y por COR2-A
(a la derecha). La regién en amarillo indica el intervalo temporal de interés, ya que

hubo escasas CMEs.
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Positions of STEREO A and B for 2007-09-04 12:00 UT

STEREC-B Earth  STEREQ-A

poffT T T T T  Heliocentrc distance (AU) 1.081467  1.008548 0.953580
L H \ Semidiameter (arcsec) B87.230 951,436 1001.413
\ )
L \ ! HCI longitude 252681 265632 281973
02l ! - HCl latitude ©.888 7.2 7470
0.2
: Camington longitude 70.738 B3.793 100.094
E : Camington ratation number 2080.803  2060.767 2060.722
[FR ] B b
— + : Heliographic (HEEQ) lengitude -13.001 0.000 16256
% F Heliographic (HEEQ) latitude 6.338 7.234 7470
= DG - HAE longitude 328578 341.482 337648
I 1  Earth Ecliptic {(HEE) ‘ongitude -12.906 0.000 16,186
I , " Earth Eclptic {HEE) 'attude -0.041 0.000 0.075
[~ " -
I - 1 Rollfrom ecliptic north 07T -0.258
F 1 Rollfrem solar north =233 1.245
r = Light travel ime to Earth {min} 2045 2337
L e
08 Separation angle with Earth 12.506 16.167
Separation angls A with B 29073

CORRB  Smeseiele s s @ccot conza
2007/08/27 002832 - 0 2007/08/27 00:22:30

Figura 4.3: La figura muestra el esquema de la posicion geométrica en la que se encontraban
las naves de STEREO en el mes de Septiembre de 2007, y LASCO en la posicién de
la Tierra. En la parte inferior al esquema se muestran las imagenes en luz blanca de
los coronégrafos COR2-A y COR2-B.

En este estudio todas las imdgenes que se procesaron con la técnica de running—
difference, para imadgenes de 1024 x 1024 pixeles en el nivel 0.5 y normalizadas por
el fondo de brillo minimo mensual (construidas a partir de la media en brillo de las
imagenes diarias). La direccién de propagacion de los blobs con esta técnica, fue de-
terminada por las dreas en blanco y negro que se forman en cada una de las imégenes,
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en donde las areas blancas preceden a las 4dreas negras en la direccién de propagacion.
Una vez que se obtuvieron, tanto el tiempo como la posicién proyectada en 2D de los
eventos detectados por los coronégrafos, se procedi6é a calcular la trayectoria 3D de
propagacion de los blobs. Para realizar este cdlculo, aplicamos la técnica descrita por
Mierla et al. (2008), lo que nos permitié determinar las cantidades cinematicas de ve-
locidad y de aceleracién, asi como calcular el tamafio radial de los blobs en el espacio
real (3D).

4.1.2. La técnica de reconstruccion H-T

Para calcular las propiedades cinemdticas 3D de los blobs se hizo uso de la técni-
ca desarrollado por Mierla et al. (2008), que es muy adecuada para estructuras de
“pequena” escala. La técnica consiste en localizar cualquier punto en el espacio real,
considerando la informacién de las imédgenes bidimensionales de dos coronégrafos
sincronizados. Una vez que se obtiene la seleccién de las imdgenes de los coronégra-
fos involucrados, se presentan en un mapa de evolucién temporal y que nombraremos
a partir de esta secciéon como mapas H-T. En estos mapas (ver figura 4.4) cada punto
contiene los datos de la posicion angular (PA?) y de la distancia radial desde la super-
ficie del Sol, generada por la informacién de un solo corondégrafo. Una vez que se
seleccionan los puntos del evento de interés, se seleccionan los puntos en las imagenes
consecutivas del mismo evento. La informacién de cada punto del primer coronégrafo,
se combina entonces con la informacién del punto correspondiente en el mapa H-T
generado por el segundo coronégrafo, finalmente, para iniciar la reconstruccién 3D de
las posiciones dentro de la geométria vectorial estudiada por Mierla et al. (2008), el
altimo dato que se requiere es el d&ngulo de separacion (y) entre las dos naves (S5/C -
spacecraft) involucradas, dato obtenido de la herramienta de posicién orbital del grupo
SCC de la misién STEREOS3.

>PA se mide en el sentido antihorario desde el polo solar norte (en grados).
3STEREO Science Center-SSC (https:/ /stereo-ssc.nascom.nasa.gov/where.shtml).
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¥ penttion; 203
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Figura 4.4: La figura muestra dos mapas H-T de los coronégrafos COR2/SECCHI de la misién
STEREO-A (arriba) y de STEREO-B (abajo). Los mapas H-T tienen una ventana de
observacién con un grosor de 3 Ry (eje-x) y una distancia de 0 a 15 R (eje-y). En
la rutina de IDL las coordenadas de cada pixel indican el tiempo, la distancia, y la
posicién angular (PA). Los mapas H-T muestran la deteccién del mismo evento en
running—difference del dia 20 al 21 de Junio de 2008.

Para ilustrar tanto los pasos de la técnica de reconstruccion H-T y asi realizar el cdlculo
de la evolucién cinematica, como el cdlculo de la morfologia de los blobs en el espacio
real, el primer paso es medir los pardmetros que determinan la posicién proyectados
sobre el plano del cielo de cada coronégrafo. Para aclarar este punto, la figura 4.5
muestra un par de imdgenes obtenidas por C2/LASCO (panel izquierdo) y por COR2-
A (panel derecho) el 20 de Junio de 2008 a las 16 : 26 : 04 UT y a las 16 : 37 : 30
UT, respectivamente. La linea verde en ambas imagenes, sefiala el camino radial de
propagacion del blob (PA a 78.91° y a 77.26° para C2 y COR2-A, respectivamente), a lo
largo de la cual se ubicaron los puntos de los datos necesarios para la determinacién
de los parametros cinematicos, asi como del tamafo radial y la extensién transversal
del evento.

Para calcular el tamafo radial (d) del blob, consideramos un punto inicial y un pun-
to final en el area mds oscura del blob a lo largo de la trayectoria de propagacion,
mientras que para calcular el tamafio transversal 3D (h), éste fue determinado por un
punto sur y un punto norte a lo largo de la direccién vertical en el 4rea més oscura del
mismo blob, indicado en este caso por la linea naranja en la imagen de la izquierda
de la figura 4.5. El tamafio radial promedio del blob de este evento, detectado en el
corondgrafo C2 es 0.46 Ry y 0.44 Ry para el detectado en COR2-A, mientras que el
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C2/LASCO 2008/06/20 COR2-A/SECCHI 2008/06/20
16:26:04UT 16:37:30UT

et il g

PA=?8V

FOV (2-15)Rs
<d>= 0.44Rs

Figura 4.5: Las imagenes muestran el evento del 20 de Junio de 2008, en donde se indica el
tamafio radial (d), el tamafio transversal (k) y la relaciéon entre ambas medidas,
conocida como el aspect ratio definida por d/h. El tamafo radial calculado por la
técnica de andlisis H-T considera dos puntos en el espacio 3D dados por dos imé-
genes cercanas en el tiempo de dos corondgrafos diferentes. La imagen del lado
izquierdo corresponde a C2/LASCO alas 16: 26 : 04 UT y la imagen del lado dere-
cho corresponde a los datos del coronégrafo COR2-A/SECCHI a las 16 : 37 : 30 UT.
Figura presentada en el articulo Lopez-Portela et al. (2018).

tamafio transversal promedio detectado en C2 es 0.47 Ry y 0.44 R, para el caso de
COR2-A.

El método de reconstrucciéon 3D desarrollado por Mierla et al. (2008), conocido como
analisis H-T, se basa en un sistema de coordenadas para una reconstruccién estereos-
copica usando la geometria epipolar descrita por Inhester (2006), la cual supone: (1)
ambas naves se encuentran en el plano de la ecliptica, (2) la geometria considerada en
la técnica es ad hoc para la reconstruccion estereoscépica en lugar de una reconstruc-
cién con geometria proyectiva, y (3) las lineas epipolares (EP) se pueden tratar en cada
imagen como si fueran paralelas a la ecliptica. Asi, dentro de esta geometria es posible
calcular las posiciones 3D de los blobs calculadas a través de las imdgenes 2D de un
par de corondgrafos, como se describe en el trabajo de Mierla et al. (2008).

En este trabajo realizamos la reconstruccién 3D usando el anélisis H-T solo para la di-
recciéon radial de propagacion de los blobs, con el objetivo de analizar su expansién en
la direccién mas prominente de la evolucién del viento solar (ver seccién 6.1), dejando
la evolucién 3D de la direccién transversal para un andlisis futuro. Para el ejemplo que
se muestra en la figura 4.5, la reconstrucciéon 3D dio como resultado un tamario radial
de 0.50 R@.
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4.1.3. Resultados de la técnica H-T

Para calcular la evolucién de la velocidad de los blobs a lo largo de su trayectoria de
propagacion “real” desde el Sol, se utiliz6 un enfoque similar al descrito en Song et al.
(2009), en donde se hizo un ajuste de la trayectoria proyectada de los mapas H-T de
cada evento con un polinomio de segundo orden del tipo: h(t) = hp +vot+0.5 at?, en
donde vy y a son los parametros libres del modelo, y representan la velocidad inicial
y la aceleracién, respectivamente.

Como la técnica de reconstruccién analizada por Mierla et al. (2008) requiere del con-
junto de datos de dos instrumentos, agrupamos los eventos de interés en tres conjuntos
para facilitar su lectura. El primer grupo ( “a”) corresponde a los eventos analizados
por la combinacién de COR2-A con C2 y C3. El segundo grupo (“b”) corresponde a
la combinacién de COR2-B con C2 y C3; y el tercer grupo (“c”) corresponde a la com-
binacién de los datos de COR2-A con COR2-B, en donde cada uno de los tres grupo
cubre un FOV de 2.5 a 15.0 Rg.

En la Tabla 4.1 se encuentran numerados los eventos de los blobs analizados con los
resultados del andlisis H-T. En particular, la Tabla 4.1 contiene el ntimero de evento,
la fecha, la hora de inicio de la deteccién y la hora en la que finaliz6 dicha deteccién
para cada evento en tiempo universal (UT), la posiciéon angular PA promedio (grados);
en donde tanto el tiempo y como la PA se refieren a los datos promedio de las dos
naves.

Una vez que obtuvimos la combinacién de los datos de las naves, procedimos a utili-
zarlos para célcular el tamafo radial promedio (en Rp) y la velocidad a las distancias
fijas de 5 Ry y de ? R, asi como los pardmetros cinemdticos determinados por el
modelo del ajuste de la velocidad promedio de la trayectoria completa de los blobs
(km/s) y de la aceleracién (m/s?).
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Figura 4.6: (a) Distancia radial del centro del Sol en funcién del tiempo y (b) velocidad 3D
en funcién de la distancia radial. Los colores de las lineas en los graficos indican
la combinacién de las naves utilizada en el analisis H-T. Las lineas en color rojo
representan la propagacién de los blobs analizada con COR2-A en combinacién con
C2y C3. Las lineas en azul representan la combinacién de los datos de COR2-B con
C2 y C3, y las lineas en verde representan la propagacién de los blobs analizados
con la combinacién de datos de COR2-A con COR2-B. Figura presentada en el
articulo L6épez-Portela et al. (2018).

Los paneles de la figura 4.6a y la figura 4.6b contienen la informacién obtenida de los
tres grupos mediante el uso de la combinacién de COR2-A con C2 y C3 de LASCO
gréficos (en rojo), COR2-B con C2 y C3 de LASCO (en azul) y los resultados de la com-
binacién de COR2-A con COR2-B de SECCHI (en verde). En la figura 4.6a se muestra
la gréfica de la evolucién de todos los eventos de la Tabla 4.1, y en la figura 4.6b se
muestran las velocidades de los tres grupos en funcion de la distancia heliocéntrica.

Como se puede observar en la figura 4.6a, la mayoria de los blobs comienzan su trdn-
sito entre 4.8 y 5.8 Ry, con la excepcion de unos pocos valores atipicos, ésto a las
distancias de 3.4, 4.0, y 4.2 Rg. Se hace notar que el valor 3.4 R es ~ 1 R por encima
del borde interno del FOV de C2/LASCO. Como se puede apreciar en la Tabla 4.1, los
eventos del grupo “a” (COR2-A con LASCO) muestran una velocidad promedio de
197.61 km/s a ~ 5 Rp y de 264.45 km/s a ~ 9 R, la velocidad promedio del ajuste a
lo largo de todo el FOV de este grupo es de 236.30 km/s y presentan una aceleracién
promedio (en todo FOV de COR2-A con C2) de 6.37 m/ s2 y de 4.81 m/ s? en el FOV
de CORz2-A con C3, y tienen un tamafio radial promedio a lo largo del FOV completo
(en los datos de COR2-A con LASCO) que oscila entre 0.57 y 1.69 Re.

“_rm

De manera similar al grupo “a”, en la figura 4.6a y en la figura 4.6b pero en azul,
se presentan los célculos de los eventos del grupo “b”, los cuales se realizaron con
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la combinacién de los datos de COR2-B con LASCO. Estos eventos muestran una
velocidad promedio de 200.50 km/s a la distancia de ~ 5 R y de 288.12 km/s a ~
9 Re. La velocidad promedio a lo largo de todo el FOV de la combinacion de los
corondgrafos es de 253.77 km/s. Los eventos de este grupo presentan una aceleracién
promedio en el FOV de COR2-B con C2 de 9.93 m/s? y de 7.05 m/s? para el caso del
FOV de COR2-B con C3. El tamafio radial promedio de los blobs a lo largo de todo la
trayectoria 3D en el FOV de este grupo, varia entre 0.68 y 1.46 R. El evento 8b de la
Tabla 4.1, es el tinico evento con una PA de menos de 30°, el cual se localiz6 del lado
Oeste a —35.55° del ecuador solar.

“_rm

La mayoria de los blobs de los grupos “a” y “b” se detectaron en el espacio 3D a lo
largo del FOV del grupo “c”. Los blobs en este tercer grupo estan representados en
las gréficas de la figura 4.6 en verde. Los eventos tienen una velocidad promedio de
203.88 km/s a~5 Rg y de 279.01 km/s a la distancia de ~ ¢ R, la velocidad promedio
del ajuste a lo largo del FOV de COR2-A con COR2-B es 250.34 km/s, y presentan una
aceleracién promedio de 6.96 m/s%. En donde el promedio del tamafio radial de los
blobs de este grupo oscila entre 0.67 y 1.03 Rg.

Los primeros seis eventos de la Tabla 4.1(1a - 6¢) se detectaron en los cuatro coroné-
grafos, sin embargo, hay ocasiones en los que no se detectan los blobs en uno o dos
de los cuatro coronégrafos. Por ejemplo, los eventos 70, 20 y 120 de la Tabla 4.1, no se
detectaron en COR2-B. En otros casos, sucede que el blob desaparece antes de llegar
al FOV de C3, o por el contrario, en otros casos el blob comienza a detectarse mds alla
del FOV de C2, como es el caso del 110 evento de la Tabla 4.1. En otros casos mads
desafortunados, no se detectan blobs en dos corondgrafos, como es el evento 8o, en
donde el blob se detecta mas alld del FOV de C2 y tampoco es detectado en el FOV de
COR2-A. Finalmente, el 130 evento de la Tabla 4.1 también fue no detectado en dos de
los cuatro corondgrafos, en este caso por C2 y C3 de LASCO.

En las gréficas de la figura 4.6, las lineas continuas indican los eventos que fueron de-
tectados por la combinacién de las naves en los tres grupos (“a”, “b”, y “c”), mientras
que las curvas de punteadas en rojo y en azul, indican los eventos en donde no se
detectaron blobs en las imagenes de C2/LASCO (8b, 11a 'y 11b de la Tabla 4.1).

Los blobs del grupo “a” tienen una velocidad promedio del ajuste de 236.30 km/s a
lo largo del FOV de COR2-A con LASCO, tienen una aceleracién promedio de 5.21
m/s?, y tienen un tamafio radial promedio de 0.94 R,. Los blobs del grupo “b” tienen
una velocidad promedio a lo largo de su trayectoria en el FOV de COR2-B con LASCO
de 253.77 km/s, tienen una aceleracién promedio de 8.25 m/ s2, con un tamano radial
promedio de 1.01 Rg. Los blobs del grupo “c” tienen una velocidad promedio de
250.34 km/s a lo largo de su transito en el espacio 3D de la combinacién de datos de
los COR2 gemelos de SECCHI. Los eventos presentan una aceleracién promedio de
6.96 m/s?, y tienen un tamario radial promedio de 0.84 Re.
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Los resultados en esta secciéon indican que los blobs tienen velocidades ligeramente
mas altas cuando se detectan a distancias mayores, en este caso a las distancias fijas de
5y de 9 Ry, sin embargo, cerca de la superficie solar los blobs estdn més acelerados. En
otras palabras, la velocidad a la que cambian su velocidad es mayor a distancias mds
cercanas al Sol, mientras que el cambio de su velocidad disminuye a distancias mayo-
res cuando el blob entra en el FOV de la combinacién de las naves COR2/SECCHI con
C3/LASCO.

Respecto a la evolucién morfolégica de los blobs, su tamafio en la direccién radial
se alarga a medida que se propagan mas lejos en el FOV de los coronégrafos COR2
en combinacién con C3, aproximadamente siempre a la misma PA. El promedio del
tamafio radial 3D en los tres grupos, son similares al tamafio radial 2D promedio (~ 1
R@) reportado por Sheeley et al. (1997).

Como hemos mencionado, el viento solar lento es muy variable, por citar un ejemplo
estd el trabajo de Schwenn (2006), y los datos en luz blanca de los coronégrafos permi-
ten realizar el andlisis observacional de propagacion de los blobs. Para ilustrar el hecho
de que el viento solar lento es muy variable, en cuanto a que es un medio que fluctia
mucho, la figura 4.7 muestra la informacién de los blobs analizados en el trabajo de
tesis. En esta figura los datos estdn divididos en los blobs menos acelerados (paneles
ay c)y en los blobs mds acelerados (paneles b y d). Los paneles a y b muestran la
variaciéon que tiene la morfologia de los blobs de los grupos a través del aspect ratio.
Este paramentro evidencia que los blobs a lo largo de su propagaciéon en la corona
interna, su tamafio varia mds en la direccion radial que en la direccién transversal, y
los blobs son mas alargados (d/h > 1) cuando se propagan con aceleraciones mayores
(paneles b y d), en comparacién con los blobs de los paneles a y c. Sin embargo, para
ambos grupos se observa que el valor del aspect ratio (en 2D) flucttia todo el tiempo de
la deteccién de los blobs.

Asi, la evolucion morfoldgica de los blobs, y en base a estudios previos (Sheeley et al.,
1997; Wang et al., 1998; Song et al., 2009), en donde los autores sefialan que la ex-
pansién del viento solar es mds prominente a lo largo de la direccién radial; es que
realizamos un andlisis centrado en la evolucién del tamafio radial de los blobs repor-
tados en la Tabla 4.1. En las siguientes subsecciones 4.1.4 y 4.1.5 se hace una discusién
con maés detalle de la aplicacién del analisis H-T para la evolucién del tamafio radial
3D de los blobs.
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Figura 4.7: La figura muestra en los paneles a y b el aspect ratio, y en los paneles ¢ y d las
graficas de velocidad contra tiempo, en donde se aprecia la divisién de los blobs
mas acelerados (lado derecho) y los blobs menos acelerados (lado izquierdo).

4.1.4. Anélisis H-T del tamano radial de los blobs

Un pardmetro crucial en la técnica del analisis H-T, es el d&ngulo de separacién (y)
entre las naves espaciales (Mierla et al., 2008). Para ilustrar su importancia, la figura
4.8 muestra la evolucién del tamano radial (d) a diferentes distancias heliocéntricas en
el espacio tridimensional del evento ntiimero 10 de la Tabla 4.1. El tamafio radial de este
evento se calcul6 con las observaciones de los cuatro corondgrafos, del dia 20 de Junio
de 2008 a lo largo de la < PA > =78.14°. El panel de la izquierda de la figura muestra
la variacién de d con la distancia heliocéntrica (r/Rs, en donde Rs = R), calculada por
las diferentes combinaciones de los datos de las naves utilizadas en el andlisis H-T. En
el panel de la derecha se muestran las posiciones fisicas de las naves proporcionadas
por el software SSC#*. Las posiciones se indican para STEREO-B, para SOHO (~ Earth),
y para STEREO-A, a las 17 : 30 : 00 UT del dia del evento. El 4ngulo de separacién

4STEREO SCIENCE CENTER (http:/ /stereo-ssc.nascom.nasa.gov /where.shtml).
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promedio < y > de las naves utilizadas en el andlisis H-T, se muestra debajo del
grafico de la posicién, en diferentes colores y simbolos. Para la combinacién de las
naves de STEREO-A con STEREO-B < y > = 56.84° (diamantes en purpura), para
STEREO-A con LASCO < y > = 30.66° (cruces en rojo), y para STEREO-B con LASCO
<7y > = 26.18° (asteriscos en azul).
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Figura 4.8: Evolucién del tamario radial (d) a lo largo de las distancias heliocéntricas del evento
del 20 de Junio de 2008. El panel de la izquierda muestra la variacion de d calculada
para diferentes dngulos de separacién (y) entre la combinacién de la nave espacial
considerada en la técnica de andlisis H-T. El panel a la derecha, se muestra la
posicion de la nave en longitud (HEE) y la latitud a las 17 : 30 : 00 UT. La posiciéon
del Sol (amarillo), STEREO-B (azul), SOHO en la Tierra posicién (verde) y STEREO-
A (rojo). Debajo de este gréfico, los promedios de < y > estdn indicados para
cada combinacién de naves por diferentes colores y simbolos. El tamario radial del
blob se calcul6 a lo largo de la < PA > = 78.14°. Figura presentada en el articulo
Lopez-Portela et al. (2018).

Las mayores variaciones de d para el evento ocurrieron alrededor de dos distancias
heliocéntricas, a 5 1/Rs y a 11.75 r/Rs, en donde el valor promedio del tamafo radial
de la combinacién de COR2-A con C2a ~5 r/Rs es de 0.55 r/Rs y de 0.82 v/Rs para la
combinacién de COR2-B con C2, dando una diferencia de 0.27 R

En ~11.75 r/Rs el valor de d calculado por COR2-A con COR2-B es de 1.35 r/Rs, mien-
tras que el valor calculado por COR2-B con C3 es de 1.70 r/Rs, dando una diferencia
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de 0.35 Rg. De la figura 4.8, concluimos que los diferentes valores de y varian el célcu-
lo del tamafio radial a lo largo de distancias heliocéntricas desde la superficie del Sol,
calculado por el andlisis H-T.

Teniendo en cuenta la relevancia de este parametro, en la préxima subseccién (4.1.5),
presentamos un analisis de la dependencia de la distancia y de la posicién angular PA
con v. El andlisis considera un conjunto de eventos de blobs en donde y duplica su
valor, ésto con la finalidad de apreciar la dependencia tanto de la distancia como de la
PA con el parametro v, al hacer uso del anélisis H-T.

4.1.5. Distancia y posicion angular en funcién del parametro y

Debido a la importancia del dngulo de separacién (y) entre las dos naves utilizadas
en el andlisis H-T, se seleccionaron tres eventos de blobs en donde y duplica su valor
para diferentes combinaciones de naves, y se analizaron las mediciones 3D de la dis-
tancia y de la posicién angular (PA). La figura 4.9 muestra el resultado de la seleccién
de los blobs cuando vy de las naves STEREO-A y STEREO-B, aumenta de ~ 30° en
Septiembre de 2007, a ~ 60° en Junio de 2008. Los paneles superiores de la figura 4.9
(a, b, y ¢), muestran que COR2-B registra distancias més lejanas (asteriscos en azul),
que los registrados por COR2-A (cruces en rojo). Los paneles de la figura 4.9 (d, e, y
f), muestran la PA del blob para cada imagen de los coronégrafos COR2 (A y B).

La relacién entre la PA y la distancia desde la superficie del Sol, muestran que la
mejor determinacién de la posiciéon 3D de los blobs, ocurre cuando los valores de PA
son mas parecidos entre ellos, como lo revelan las figuras 4.9b y la figura 4.9e. En estos
tres ejemplos, la mayor diferencia de la PA es a 57.1° (~ 1.78 R) del dia 22 de Junio
de 2008, lo que trae como consecuencia que el calculo de la posicién del blob es la
mas errada (ver panel c) de este grupo de datos. En el andlisis H-T, los tres eventos de
blobs presentan las siguientes aceleraciones. Para el primer evento del 8 de Septiembre
de 2007, de 9.82 + 1.76 m/s?; para el segundo evento del 23 de Mayo de 2008 de 7.44
+ 1.73 m/s?, y para el dltimo evento del 22 de Junio de 2008, de 9.63 + 0.92 m/s2.

Estos resultados indican que el modelo de propagacién tiene un error de ajuste que
disminuye cuando y aumenta, en otras palabras, los pardmetros cinemaéticos son mds
precisos cuando la combinacién de las naves tiene un dngulo mayor de separacion,
siempre con y < 180°. En el caso de la figura 4.9, el valor mayor de y ocurrié para la
combinacién de las naves gemelas de STEREO del evento del dia 22 de Junio de 2008

(figura 4.9c y f).
Una ventaja valiosa de la técnica de andlisis H-T aplicada a eventos transitorios de

“pequenia” escala, es el hecho que un solo punto del evento puede practicamente re-
presentar a la estructura completa, y por lo tanto, se puede seguir su trayectoria en
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Figura 4.9: El analisis H-T y el pardmetro y. (a) - (c) Distancia 3D del Sol en funcién del tiempo.
(d) - (f) PA en funcién del tiempo. Los graficos de izquierda a derecha representan
la PA de los blobs y la distancia registrados por COR2-A (cruces en rojo) y COR2-B
(asteriscos en azul). El primer evento ocurri6 el 8 de Septiembre de 2007, cuando
<y > = 29.88° y presentan una aceleracién calculada con el andlisis H-T de 9.82
+ 1.76 m/s2. El segundo evento es del dia 23 de Mayo de 2008, en donde < y > =
52.54°, y tienen una aceleracién de 7.44 + 1.73 m/s?. El tltimo evento ocurri6 el 22
de Junio 2008, cuando < y > = 57.10°, y presentan una aceleracién de 9.63 £ 0.92
m/s?. Figura presentada en el articulo Lépez-Portela et al. (2018).

las imagenes de los corondgrafos con facilidad. Lo que no es posible realizar para es-
tructuras més grandes, como las CMEs, ya que se componen de diferentes partes, que
evolucionan de forma diferente, y por lo tanto no es posible determinar un comporta-
miento general de toda la estructura utilizando el anélisis H-T (Mierla et al., 2008), en
la manera en como se aplicé dicho andlisis en este trabajo de tesis.

De la figura 4.9 podemos concluir, que incluso si existe una diferencia en la PA de
propagacion del mismo blob detectado en los coronégrafos (2D), el calculo de la posi-
cién 3D realizado por el andlisis H-T, lo que implica el cédlculo de la velocidad y de la
aceleracion 3D; son bien estimadas. Esto significa que el andlisis H-T es mds sensible
con el dato de la distancia proyectada (2D) que con el dato del pardmetro PA, medido
en cada imagen de los coronografos.
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4.1.6. Resultados del estudio cinematico y de la evolucién morfolégica
de los blobs

Hemos utilizado la técnica de reconstruccién 3D conocida como analisis H-T, desarro-
llada por Mierla et al. (2008) para estudiar las imagenes de los grupos de los corono-
grafos de SECCHI y de LASCO en los afios 2007 y 2008.

Con el fin de apreciar el comportamiento del perfil cinematico y de la evolucién del
tamafio radial de los blobs, dividimos nuestros resultados en tres conjuntos. El primero
es el grupo “a” y corresponde a la combinacién de los datos de COR2-A con LASCO
(C2 y C3), en donde se observaron los blobs en un rango de 3.42 a 14.80 Ry y se
encontr6 que los eventos se expanden de 0.57 a 1.69 Ry a lo largo de la direccion
radial. Los eventos reportan un tamafio radial promedio de 0.94 Ry y una aceleracién

promedio de 5.21 m/s?.

El segundo es el grupo “b”, que corresponde al conjunto de blobs analizados con la
combinacién de datos de COR2-B con LASCO. En este caso los blobs fueron detectados
en el mismo rango de observacién que el grupo “a”. En el grupo “b” los blobs se
expanden radialmente desde 0.68 a 1.46 Ry, tienen un tamafio radial promedio de
1.01 Rg, y tienen una aceleracién promedio de 8.25 m/ s2.

“"_ 7

El tercer conjunto de blobs estd representado por el grupo “c” y corresponde a la
combinacién de los datos de COR2-A con COR2-B. En este grupo, se observaron blobs
en un rango de 4.60 a 14.80 Ry, y se expandieron radialmente desde un tamarfio de
0.67 a 1.03 Ry, exhibiendo un tamafio radial promedio de 0.84 Ry, y evolucionando
con una aceleracién promedio de 6.96 m/s?.

Los resultados muestran que los blobs tienen una velocidad promedio a una distancia
de ~ 5 Ry de 200.66 km/s y de 277.19 km/s a ~ 9 Rg, lo que indica que los blobs
aumentan su velocidad a medida que se alejan de la superficie del Sol. Sin embargo,
el comportamiento de la aceleracién muestra que los blobs tienen mayor aceleracién
cuando se detectan en el FOV de la combinacién de los coronografos de COR2 (A
y B) con C2 (FOV ~ 3.4 a 7.0 Ry), que cuando se estdn propagando en el FOV de
la combinacién de los coronégrafos COR2 (A y B) con C3 (FOV ~ 5.0 a 15.0 Rp), i.e.,
tienen aceleraciones promedio de 8.15y 5.93 m/ s2, respectivamente. En otras palabras,
estos resultados sugieren que los blobs tienen aceleraciones mayores cuando estdn mds
cerca de la superficie del Sol y alargan su tamafio en la direccién radial, a medida que
se alejan de la superficie del Sol.
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5 Lugar de origen del viento solar lento

Con los datos observacionales de los mapas sindpticos del campo magnético de la
fotdsfera solar, que se obtienen desde Tierra o desde el espacio, es posible analizar la
configuraciéon del campo magnético sobre la superficie solar, a través del modelo de
campo potencial, conocido como PFSS. Con este modelo se indagé en este trabajo de
tesis, sobre los lugares de origen de los blobs (y entonces del viento solar lento) de la
reconstruccién 3D del andlisis H-T, lo que permiti6é conocer mds sobre la configuracién
magnética del campo en la superficie solar descrito por el modelo de PFSS.
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5.1 LUGAR DE ORIGEN DE LOS BLOBS Y EL MODELO DE CAMPO POTENCIAL (PFSS)

5.1. Lugar de origen de los blobs y el modelo de campo
potencial (PFSS)

El campo magnético global de la corona se puede reconstruir con el modelo de campo
potencial conocido como PFSS (Potential Field Source Surface), desarrollado original-
mente por Altschuler y Newkirk (1969). Schatten and Wilcox (1969) aproximaron la
conexion entre el campo magnético en la superficie y el campo magnético en la he-
liésfera con el modelo llamado source-surface (superficie fuente), en donde el campo
potencial se considera radial a partir de cierta distancia del centro del Sol (Rss). En
general, el objetivo de los modelos PFSS es resolver la configuraciéon del campo mag-
nético que se encuentra en la regién entre la superficie solar y la superficie fuente
(generalmente colocada en Rss = 2.5R)), en donde a partir de esta distancia el campo
magnético se supone radial; lo que implica que la componente de la latitud y de la
longitud de la hoja de corriente heliésferica (HCH), es la misma en la superficie fuente
y a distancias més all4 de 2.5 R

En este trabajo de tesis se utiliz6 el modelo de PFSS (Schatten and Wilcox, 1969) desa-
rrollado en un paquete por DeRosa M. L. (http://www.Imsal.com/ derosa/pfsspac-
k/), con el cual se puede visualizar la morfologia del campo magnético en la superficie
solar. Este es un software escrito en el lenguaje IDL y estd disponible en SolarSoft'. En
el modelo en el software de DeRosa, compensa de manera parcial los tiempos para
la construccién del campo magnético, ya que que los magnetogramas de los mapas
sindpticos tradicionales usan datos que se extienden a una Rotacion Carrington (RC)
completa hacia atrds en el tiempo, mientras que en el software de DeRosa, el campo
magnético evoluciona en el tiempo de la fecha que se le indica, recolectando los datos
del magnetograma de dicha fecha y extendiéndose hacia atras en todo el mapa sin6p-
tico (1 RC). Esto es posible porque el modelo de Schatten and Wilcox (1969), y tiempo
después el modelo de Schrijver and De Rosa (2003), utilizan a su vez un modelo de
transporte de flujo que incluye la rotacién diferencial y la difusién.

En la préctica, el software de DeRosa, considera el modelo descrito en Schrijver y De
Rosa (2003), y hace uso de los datos de los magnetogramas MDI (Michelson Doppler
Imager) a bordo de SOHO, como los datos de entrada al modelo del transporte de
flujo, que es capaz de aproximar la evolucién del campo magnético fotosférico en el
hemisferio no observable del Sol, obteniendo asi un modelo de evolucién continua de
la morfologia del campo magnético sobre toda la superficie solar (3D).

Los autores Schrijver y De Rosa (2003) en el paquete, eligieron una resolucién tem-
poral de seis horas, en lugar de la resolucién a menudo empleada en este tipo de
modelos de aproximadamente un mes. Adicionalmente, la resolucién de seis horas
puede combinarse con las actualizaciones diarias del campo en el limbo visible de la

Thttps:/ /www.Imsal.com/solarsoft/

95



5.1 LUGAR DE ORIGEN DE LOS BLOBS Y EL MODELO DE CAMPO POTENCIAL (PFSS)

esfera solar, lo que permite tener una reconstruccién mas precisa del campo magnético
a gran escala (global). El modelo de Schrijver y De Rosa (2003), usa entonces el campo
magnético derivado de un modelo de transporte de superficie de flujo en evolucién,
como condicién de frontera inicial, lo que es una extension del modelo tradicional
de la superficie de difusién estudiada por DeVore et al. (1985); Wang y Sheeley (1991);
Wang et al. (2000); e incorpora todos los ingredientes que han demostrado desempefar
un papel primordial para definir la estructura del campo magnético coronal calculado
por los modelos PFSS.

Para evitar cualquier aplicacion imprecisa del software de PFSS de DeRosa (o modelo
PFSS de aqui en adelante), a los eventos de los blobs, probamos el modelo por periodos
de dos a cinco dias, en los que no hubo presencia de CMEs cerca de las latitudes
ecuatoriales del disco solar. El objetivo de esta seccion es localizar la regién fuente
de dénde se liberaron los blobs, haciendo uso de la morfologia del campo magnético
reconstruida por el modelo PFSS de Schrijver y De Rosa (2003).

La figura 5.1 muestra la ubicacién de los eventos de blobs que ocurrieron a lo largo
de dos dias de observacién, del 8 al 9 de Septiembre de 2007, en el lado Este del disco
solar. La figura 5.1a y la figura 5.1c, muestran las imagenes en luz visible del 8 de
Septiembre de 2007 a las 16 : 54 : 06 UT detectado por C2 y a las 17 : 07 : 30 UT
detectado por COR2-A. La imagen de la morfologia del campo magnético calculado
por el modelo PFSS, esta superpuesta en el centro del disco solar, la PA a lo largo de
la cual se propagaron los blobs esta indicada por las lineas amarillas discontinuas, que
tiene una forma recta por encima de ~ 2 R, es decir, desde la altura minima tanto
del FOV de C2 como de COR2-A, lo que indica el camino radial caracteristico de la
propagacion de los blobs a distancias més grandes (Sheeley et al., 1997). A distancias
mads cortas, representamos las lineas amarillas de trazado como curvas que siguen la
forma de la morfologia del campo magnético calculada por el modelo PFSS. El posible
sitio en la morfologia del campo magnético del origen de los blobs en este evento, esta
indicado por las lineas de seguimiento por debajo de los 2 R, en donde el sitio de
origen esta mas cerca del hoyo coronal 1 (CHz1, por sus siglas en inglés Coronal Hole)
que del hoyo coronal 2 (CHz2). Los CH fueron observados en los datos de EIT (Extreme
Ultraviolet Imaging Telescope) a 195 A, a bordo de la mision SOHO, y se indican con las
flechas blancas en la figura 5.1b.

La imagen del modelo PFSS en la figura 5.1b, estd rotada ligeramente hacia el limbo
Oeste del disco solar, para localizar mejor la regién de origen del blob en la imagen de
EIT. De esta imagen, es posible observar que CH1 y CH2 coinciden con la polaridad
positiva (en verde) del campo magnético abierto, reconstruido por el modelo PFSS. La
figura 5.1d, muestra, de izquierda a derecha, los datos a 171 A del telescopio EUVI
a bordo de STEREO-B, los datos a 195 A del telescopio EIT a bordo de SOHO, y los
datos a 195 A de EUVI a bordo de STEREO-A. La secuencia de los datos del extremo
ultravioleta muestran dos hoyos coronales débiles, CH1 y CH2, que estan localizados
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Figura 5.1: (a) Datos de C2/LASCO y la imagen del modelo PFSS. (b) La imagen del mode-
lo PFSS y los datos de EIT 195 A. (c) Datos de COR2-A, la imagen del modelo
PFSS y los datos de EUVI-A a 195 A. (d) Las imégenes del extremo ultravioleta
del dia 13 de Septiembre de 2007 a las 06 : 04 : 29 UT (STEREO-B), del dia 13 de
Septiembre de 2007 a las 23 : 48 : 00 UT (SOHO), y del dia 15 de Septiembre de
2007 a las 22 : 35 : 30 UT (STEREO-A). Las lineas amarillas discontinuas en las ima-
genes (a) y (c), indican la PA de propagacién del blob. La morfologia del campo
magnético de la ubicaciéon del desprendimiento de los blobs, se estima mediante
el software PFSS desarrollado por DeRosa (Schrijver y De Rosa., 2003), y su origen
de ubicacién en el disco solar estdn indicados en las imédgenes del extremo ultra-
violeta (http://stereo-ssc.nascom.nasa.gov/browse/), en donde estan localizados
los hoyos coronales CH1 y CH2 en las imagenes (b) y (d). Figura presentada en el
articulo Lépez-Portela et al. (2018).
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aproximadamente en el centro del disco solar, es decir, a latitudes bajas. Los datos de
las imagenes en el extremo ultravioleta del dia 13 de Septiembre de 2007, se muestran
de izquierda a derecha en la figura 5.1d: a las 06 : 04 : 29 UT (EUVI/STEREO-B), 13
de Septiembre de 2007 a las 23 : 48 : 00 UT (EIT/SOHO), y el dia 15 de Septiembre de
2007 a las 22 :35: 30 UT (EUVI/STEREO-A).

Para el blob reportado en la figura 5.1a y en la figura 5.1b, C2/LASCO detect6 la posi-
cién del blob a una altura més alejada de la superficie solar, que la posiciéon detectada
por COR2-A/SECCHI, lo que sugiere que la propagacién de los blobs, en este caso,
estd mas cerca del plano del cielo de C2/LASCO. Este resultado se puede corroborar
también al comparar las posiciones bidimensionales con las posicién 3D del evento.
Esto es, la posicion del blob se detect6 a 6.16 R, en el FOV de C2 y a una posicién en
el FOV de COR2-A a 6.00 R . La posicion 3D para este evento calculada por el anélisis
H-T es de 6.29 R, indicando que el blob se propagé mas cerca del plano del cielo del
corondgrafo C2/LASCO.

Estudios previos basados en las observaciones de la corona por el telescopio UVC-
S/SOHO a lo largo del minimo solar, indican que los cascos coronales heliospheric-
streamers (HS) y los pseudo-streamers (PS), son ambos fuentes del viento solar lento. En
donde la regién fuente de la liberacion del flujo lento se lleva a cabo en la regién for-
mada entre el limite de los streamers y los bordes de los hoyos coronales (Antonucci
et al., 2005; Susino et al., 2008; Abbo et al., 2010). En el caso de las regiones con una
configuracién de campo unipolar (PS), estas estructuras separan a hoyos coronales
con la misma polaridad, y no estdn relacionadas con la hoja de corriente heliosférica
(HCH).

En el trabajo de Riley y Luhmann (2012) se sugiere que el viento solar lento puede
provenir de los PS, lo que esta también sustentado por el trabajo de Abbo et al. (2016),
en donde se encontré que la salida del viento solar lento proveniente de los PS, estan
bien predichos por los modelos, en donde el mecanismo fisico mas favorable para
explicar su origen, se debe a la reconexién por intercambio de lineas (ver seccién 6.1).
En particular, en el trabajo previo de Abbo et al. (2015), mencionan que la combinacién
de los datos de los telescopios UVCS con la extrapolacién del modelo PFSS, dentro del
modelo 3D-MHD, indica que la liberacién del flujo coronal lento, puede ocurrir en
regiones con la misma polaridad de campo magnético.

En este trabajo de tesis, en base a la figura 5.1, se encontré que algunos desprendi-
mientos de los blobs observados en las imdgenes en luz blanca, estdn relacionados con
los bordes (o dreas) de los hoyos coronales observados como estructuras débiles en las
imagenes del extremo ultravioleta, los cuales tienen campos magnéticos abiertos con
la misma polaridad. Esto sugiere que el streamer dipolar (HS) no es la tinica fuente del
viento solar lento, y que los PS son una fuente alternativa del origen del viento solar
lento (Riley y Luhmann, 2012; Panasenco y Velli, 2013; Owens et al., 2014).
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Figura 5.2: El desprendimiento del blob detectado en C2/LASCO alas 02: 06 : 04 UT (arriba) y
en C3/LASCO alas 04 : 42 : 05 UT (abajo), del dia 26 de Mayo de 2008; las imagenes
estdn en running—difference. Sobrepuesto a las imagenes, se colocaron las imdgenes
de la morfologia del campo magnético calculada por el softaware PFSS desarrollado
por DeRosa (Schrijver y De Rosa., 2003). Las lineas amarillas discontinuas indican
la PA de propagacién del blob en los corondgrafos y la ubicacién de los hoyos
coronales en los polos del disco solar (PCH, por sus siglas en inglés Polar Coronal
Holes), estan indicados en las imédgenes de EIT/SOHO. Figura presentada en el
articulo Lépez-Portela et al. (2018).
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La figura 5.2, muestra la ubicaciéon de la liberacién de un blob, el dia 26 de Mayo
de 2008, en el limbo Este del disco solar. La imagen en la parte superior de la figura
muestra una imagen de C2/LASCO en running—difference a las 02 : 06 : 04 UT, cubrien-
do un FOV de ~ 2.1 a 6.3 Ry. La PA de la propagacién del blob en el coronégrafo
ocurri6 a lo largo de 85.57°. La imagen inferior de la figura 5.2, muestra la imagen
en running—difference ampliada del coronégrafo C3/LASCO a las 04 : 42 : 05 UT, que
cubre un FOV de ~ 4.3 a 10.2 Ry, con una PA de propagacién situada a 86.26°. La
morfologia del campo magnético se calculé mediante el modelo PFSS para la longitud
y la posicién latitudinal de SOHO a las 06 : 04 : 00 UT. Las imagenes de la morfologia
del campo magnético, estd sobrepuesta en el centro del disco solar, en cada una de las
imagenes del corondgrafo. La PA de la propagacion del blob estd indicada en ambas
imagenes por la linea discontinua en amarillo, situada en la cima de las estructuras
con lineas de campo magnético cerrado (en blanco). En este caso, la morfologia del
campo magnético muestra que el blob se libera de la cima del casco coronal (HS), co-
mo el escenario de configuracién sugerida por Wang et al. (1998), y representado en la
tigura 5.2 por el modelo PFSS, por las lineas cerradas del campo magnético.

En cada imagen generada por el modelo PFESS, se han sobrepuesto los datos de las
imégenes del telescopio EIT a 195 A para C2/LASCO y a 171 A para C3/LASCO. En
el caso de la figura 5.2, el disco solar esta rotado alrededor de tres dias después del
evento del blob, del dia 26 de Mayo de 2008, para reducir los efectos de proyecciéon en
el limbo, y asi poder observar las regiones en el disco solar que estdn relacionadas con
la configuracién del campo magnético calculada por el modelo PFSS. Las lineas del
campo magnético abierto (en verde y en rosa) coinciden con la polaridad de los hoyos
coronales ubicados en los polos del disco solar, sur y norte (PCH), respectivamente, y
estdn indicados en la figura 5.2 por las flechas blancas en ambos paneles.

En la configuracién cldsica del campo magnético coronal en el minimo de actividad
solar, se ha aceptado que la componente del viento solar rdpido tiene su origen en los
polos (Phillips et al., 1994), es decir, en los hoyos coronales a latitudes polares (PCH),
mientras que el viento solar lento tiene su origen en la regién fuente de la hoja de
corriente heliosférica (HCH). En este caso, el streamer del casco coronal (HS) es una
estructura dipolar que a distancias mayores se asocia con una HCS, que se forma en
la punta del mismo HS, como lo discute por ejemplo, McComas et al. (2008); y el cual
se observa como un “tallo” fino brillante en las imdgenes de los coronégrafos. Bajo
este escenario, los desprendimientos de los blobs son el resultado de la reconexién por
intercambio de lineas con diferente polaridad, como lo sugiri6 Wang y Sheeley (1993),
y es el escenario compatible con lo que se muestra en la figura 5.2. La cual indica que
la liberacién del blob del dia 26 de Mayo de 2008, (correspondiente al evento 7a en la
Tabla 4.1) se originé en la cima del casco coronal (HS).

En la investigacion observacional de este trabajo de tesis, basado en los datos de los co-
rondgrafos y en los datos de imagen del telescopio del extremo ultravioleta, se empled
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una técnica precisa para determinar la ubicacion de los sitios de origen de los blobs,
basado en el seguimiento de los eventos en la morfologia del campo magnético, calcu-
lado por el modelo PFSS. Bajo esta técnica de precision, se encontraron dos regiones
de origen para la liberacién de los blob. El primero sugiere que el desprendimiento
de estos eventos esta relacionando con los PS, formados por la interaccién entre los
bordes de dos hoyos coronales débiles (CH) que tienen la misma polaridad de campo
magnético, como lo ilustran las observaciones de la figura 5.1. El segundo sitio de la
salida de los blobs, se muestra en la figura 5.2, en donde los blobs se liberan desde
la cima del casco coronal (HS), el cual presenta lineas de campo magnético cerradas
situadas a latitudes ecuatoriales, lo que confirma la sugerencia de Wang et al. (1998),
en donde los blobs se liberan de manera intermitentemente, debido al conocido pro-
ceso de reconexion por intercambio de lineas (interchange reconnection process) descrito
por algunos autores, como en los trabajos de Wang y Sheeley (1993); Viall y Vourlidas
(2015), y en donde se realiza la descripcién detallada del proceso.
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6 Conclusiones

En esta tdltima parte se resumen los resultados y la discusiéon del trabajo de tesis, asi
como el trabajo futuro que se plantea realizar para dar seguimiento al estudio sobre el
origen del viento solar lento, a través de los eventos transitorios de “pequefia” escala
en la corona solar.
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6.1. Resultados y discusién

Mediante el uso de la técnica de reconstrucciéon geométrica 3D (andlisis H-T) desarro-
llada por Mierla et al. (2008), se ha analizado la propagacion cinemética 3D de 44 blobs
detectados en los coronégrafos de LASCO y de SECCHI, durante los afios 2007 y 2008.
Se model6 la evolucién de los blobs en el espacio 3D asumiendo un modelo balistico,
con una funcién polinémica de segundo orden, del tipo, h(t) = hg +vot +0.5at?.

Estos “pequefios” eventos transitorios se detectaron a partir de ~ 3.42 a 14.80 R, con
la combinacién de las observaciones de los coronégrafos COR2-A, COR2-B, C2, y C3.
Los blobs exhibieron una velocidad promedio de 200.45 km/s a una distancia fija de
la superficie del Sol de 5 Ry y de 275.77 km/s a la distancia fija de 9 Rg, lo que
indica que los blobs aumentan su velocidad a medida que se propagan hacia afuera
de la superficie del Sol. Teniendo en cuenta su trayectoria inicial 3D en el FOV de
la combinacién de los coronégrafos de COR2 con C2, los blobs se propagan con una
aceleracién promedio de 8.15 m/s? y contintian su trénsito a través del FOV de la
combinacién de los coronégrafos de COR2 con C3, con una aceleracién promedio de
5.93 m/s?. Este resultado sugiere que la velocidad de los blobs cambia més rapido a
distancias mas cercanas al Sol y disminuye a distancias mayores. El promedio de la
aceleracion 3D de los blobs, a lo largo del FOV de 2.5 a 15.0 Ry, varia de 1.4 a 15.34

m/s?.

El tamafio promedio radial inicial de los blobs detectados de 3.42 a 6.94 R es < d >=
0.76 Rp y se expanden a < d >= 1.01 Ry cuando son detectados en el FOV de 4.63 a
14.80 Re. En el trabajo se reportaron las expansiones del tamafio radial de los blobs, y
no del aspect ratio, definido como la razén entre la expansién en la direccion radial (d) y
la expansién transversal (h), porque hemos observado que en el anélisis 2D (trabajo en
desarrollo con el Dr. Alejandro Lara Sdnchez del Departamento de Ciencias Espaciales
de la UNAM), los blobs tienen cambios significativos en el aspect ratio, debido a la alta
fluctuacién del viento solar lento, y como el tamafio més significativo de variacion se
da a lo largo de la direccién radial (Sheeley et al., 1997; Wang et al., 1998; Song et al.,
2009), hemos analizado la evolucién del tamafio radial de los blobs a lo largo de su
trayectoria 3D. Asi, en el analisis cinemético de propagacién de los blobs, se concluye
que la aceleracion de los eventos transitorios y su tamafio radial, calculados por el
andlisis H-T, es comparable con los resultados reportados por otros autores (Sheeley
et al.,, 1997; Wang et al., 1998; Song et al., 2009), en donde los datos analizados por
dichos autores son los proyectados sobre el plano del cielo.

Un parametro importante en el andlisis H-T, es el angulo de separacién espacial entre
las naves (y). Para mostrar el efecto de vy en el andlisis H-T, se han estudiado tres
eventos de blobs para diferentes valores de este pardmetro. En Septiembre de 2007 y
en Junio de 2008, y duplicé su valor entre las naves STEREO-A y STEREO-B de aproxi-
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madamente 30° a 60°. Estos casos ejemplifican el hecho de que el anélisis H-T, es més
sensible para el dato de la distancia proyectada, que para los valores de PA proyecta-
dos, medidos en cada uno de los coronégrafos involucrados en la reconstrucciéon 3D
del andlisis H-T. La aceleracién calculada por el andlisis H-T con la combinacién de
los datos de COR2-A y COR2-B del primer blob de la Tabla 4.1, observado en 2007, es
de 9.82 + 1.76 m/s?, y de 9.63 + 0.93 m/s? para el blob observado en 2008, correspon-
dientes al evento 130 de la Tabla 4.1. Esto muestra que los pardmetros cinematicos 3D
calculados por el andlisis H-T, son mds precisos cuando y aumenta su valor (<180°),
en donde los valores de presicién son los calculados por el modelo de ajuste que se
utilizo.

Combinando la morfologia global del campo magnético en la superficie del Sol, cal-
culada por el software PFSS desarrollado por DeRosa (Schrijver y De Rosa, 2003), en
conjunto con los datos de los corondgrafos y con los datos de imagen de los teles-
copios en el extremo ultravioleta; en intervalos temporales cuando se produjeron las
liberaciones de los blobs (en periodos de dos a cinco dias de observacién sin CMEs
localizadas a latitudes ecuatoriales), se encontré que las salidas de los blobs se pueden
originar en dos regiones. Una de estas regiones “fuente”, se ilustra con las observacio-
nes de la figura 5.1, en donde los desprendimientos de los blobs se localizan entre dos
hoyos coronales débiles (CH, por sus siglas en inglés coronal holes) con la misma pola-
ridad de campo magnético, formando una estructura conocida como pseudo-streamers
(PS). La idea de que material coronal provenga de regiones de los PS, con velocidades
similares a la del viento solar lento que proviene de regiones de los cascos coronales
helmet-streamers (HS), ha sido sugerido previamente por Riley y Luhmann (2012). Este
escenario asume que la salida de los blobs ocurren en sitios en donde un PS esté cerca
de un CH, y su mecanismo fisico es descrito favorablemente, por la reconexiéon entre
las lineas de campo magnético cerradas del PS y las lineas abiertas del campo magné-
tico de los CH (Wang et al., 2010). Bajo este escenario las reconexiones de intercambio
continuo entre las lineas de campo magnético (Edmondson et al., 2009; Wang et al.,
2012; Rappazzo et al., 2012; Lynch y Edmondson, 2013; Abbo et al., 2016; Wang, 2017),
permite que el viento solar lento se origine en cualquier sitio en donde esté presente
originalmente una estructura con un campo magnético cerrado.

Durante el maximo y la fase ascendente del ciclo solar, la linea neutra fotosférica (flujo
no axisimétrico), se encuentra ubicada a latitudes altas, y los CH que se encuentran a
esas latitudes interactiian con dicha linea, provocando la eventual desaparicion de los
CH. Sin embargo, cuando el flujo no axisimétrico estd ubicado a latitudes mads bajas,
provoca que los CH que estan ubicados a esas latitudes, roten de manera maés rigida
que la fotésfera; lo que corresponde al principio de flujo de corriente libre en la corona
(Nash et al., 1988). En el escenario de la figura 5.1, los blobs se liberan del limite entre
la zona sur del CH1 y la zona norte del CHz2. El hoyo coronal CH1 se puede apreciar
en los mapas del modelo PFSS como una extensién del hoyo coronal polar sur (PCH),
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que estaba rotando mas rigidamente (de manera cualitativa), en comparacién con la
tasa de rotacion diferencial del Sol en esa regién, en ese momento. Esta tendencia va
de acuerdo con el modelo de campo potencial de Wang y Sheeley (1993), en donde la
linea neutra esta ubicada a latitudes ecuatoriales, y causa que el hoyo coronal rote de
forma mas rigida que la fotésfera. Esto nos lleva a concluir que el campo magnético
de la figura 5.1, se abria constantemente en el limite Este y se cerraba en el limite
Oeste, debido a la reconexién por intercambio de lineas, dando lugar a la liberacién
del plasma (Wang et al., 1998; Wang y Sheeley, 2004; Madjarska et al., 2004; Rappazzo
et al., 2012; Crooker y Owens, 2012; Wang, 2017).

La segunda region “fuente” de la liberaciones de los blobs, se muestra en la figura
5.2, en donde la liberaciéon del material ocurre en la cima de los cascos coronales (HS)
situados a latitudes ecuatoriales. Este escenario va de acuerdo con lo propuesto por
Wang et al. (1998). En donde se describe que el mecanismo fisico que da lugar a la libe-
racién de los blobs, es la reconexiéon magnética entre las lineas del campo magnético
cerrado, que interactia con las lineas del campo magnético mas débil presente en la
cima de los HS, permitiendo asi que el material coronal sea liberado a lo largo de los
“tallos” que se extienden por encima de los HS.

A lo largo del dltimo minimo solar extendido estuvieron presentes a latitudes ecua-
toriales, CH pequefios y débiles (Riley y Luhmann, 2012), lo que sugiere que estas
estructuras pueden producir un viento solar con velocidades més bajas en compara-
cién con las velocidades del viento proveniente de hoyos coronales ubicados a latitudes
polares. Esta sugerencia estd sustentada por trabajos anteriores (Miralles et al., 2001,
2004; Neugebauer et al., 2002). Como resultado de este hecho, trabajos més reciente,
han publicado que los PS son estructuras que han atraido la atencién de la comu-
nidad, ya que son estructuras que potencialmente pueden ser regiones “fuente” del
viento solar lento (Riley y Luhmann, 2012; Owens et al., 2014; Panasenco y Velli, 2016;
Sanchez-Diaz et al., 2016).

Con base en los resultados presentados en este trabajo y en los hallazgos previos, la
proxima etapa de este estudio serd explorar con mds detalle la morfologia del campo
magnético de las dos posibles regiones de origen de los blobs (HS y PS), para los even-
tos reportados en la Tabla 4.1. Esta exploracion detallada, se puede hacer considerando
las predicciones de la configuracion magnética realizada por modelos estdndar, como
lo es el modelo PFSS, o por los modelos MHD, basados en el limite fotosférico. Estos
modelos dan informacién sobre la morfologia del campo magnético de los HS y de los
PS, a través de las lineas de inversién, de los 16bulos principales y de los sub-l6bulos
magnéticos, asi como de los puntos nulos del campo magnético. La relacion entre estos
modelos de prediccién y las observaciones de la corona, puede ser examinada usando
el paquete FORWARD del software desarrollado por Gibson et al. (2016). Este tipo de
estudio serfa facilitado por las observaciones de polarizacién lineal de la luz del teles-
copio CoMP, que posee un diagnoéstico independiente de la morfologia de los PS y de

105



6.1 RESULTADOS Y DISCUSION

los puntos nulos del campo magnético en la corona (Rachmeler et al., 2014; Gibson
et al.,, 2017); que requieren una deteccién precisa de los blobs por observaciones de
corondgrafos a distancias menores a 2 R (Jones y Davila, 2009) e incluso distancias
menores de 1.5 Rp, en donde se ubican las cimas de los PS (Wang, 2015).

Respecto a las caracteristicas morfologicas de los blobs en 3D, es importante realizar el
estudio sobre el tamarfio transversal de estos eventos transitorios. El hacer dicho estu-
dio sobre la forma fisica completa de los blobs nos da més informacién, por ejemplo,
de las fuerzas de arrastre que existen en el viento solar. En particular, la seccién trans-
versal de los blobs es un dato principal para conocer la fuerza de arrastre que ejerce el
viento solar sobre los eventos transitorios a nivel coronal (trabajo en desarrollo con el
Dr. Alejandro Lara Sdnchez del Instituto de Geofisica de la UNAM).

Adicionalmente, las observaciones en luz blanca también se pueden asociar con los
datos del extremo ultravioleta, que detectan erupciones de filamentos y de regiones
activas (RA), que al estar también vinculadas con las imdgenes H-« (para las obser-
vaciones de los canales de los filamentos), esto haria posible resolver entonces los
escenarios de los desprendimientos de los blobs, y por lo tanto serfa viable probar
diferentes modelos que describan el mecanismo fisico responsable para el origen del
viento solar lento.

Las proximas misiones Parker Solar Probe y Solar Orbiter, dardn una oportunidad tnica
para estudiar a las estructuras y a la dindmica, que tienen lugar en regiones de la he-
liésfera interna, atn inexploradas, mediante el acceso de mediciones in situ como de
datos de imagen; en sus vuelos que ocurrirdn dentro de una distancia desde la super-
ficie solar de ~ 9 Ry . Esta informacién sera crucial para mejorar nuestra comprensiéon
sobre el origen y el calentamiento del viento solar, asi como dar mds informacién so-
bre las caracteristicas de los blobs, por ejemplo, la informacién que se obtenga sobre
la forma de estos eventos, podra ser complementada con los datos in situ. Lo que nos
llevard a conocer mds sobre el tipo de fuerzas que dominan la dindmica de la corona
solar a esas distancias.
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A Parametros solares

-Masa del Sol

La tecera ley de Kepler nos indica:

e 3
= a ,
GMg

T? (A.1)

en donde T es el periodo de traslacion de la Tierra que es 1 afio sideral (365.256363004
dias’), G es la constante de la gravitaciéon universal®?, M la masa del Sol, y a es la
distancia entre el Sol-Tierra (1 AU). Resolviendo para la masa obtenemos,

_4m? x (TAU)3

= A.
Mo G x (1afno)? ’ (8.2)

Tomando en cuenta el parametro gravitacional del Sol (uz3), que tiene un valor de
1.32712440018 x 102° + 9m3s~2 para el caso del Sol, con lo que se obtiene,

Mo = 1.98855 + 0.00024 x 103%kg, (A.3)

-Luminosidad del Sol

Para conocer la luminosidad del Sol, se resuelve la ecuacion de Stefan-Boltzmann
considerando una temperatura efectiva de Te¢s = 5772.0 £ 0.8 K (Prsa et al., 2016),

Lo = 4mRE 0Toys (A.g)

Thttp:/ /hpiers.obspm.fr/eop-pc/models/constants.html
2https:/ /ssd.jpl.nasa.gov/?constants
3Esta constante es la masa del objeto multiplicado por la constante de la gravitacién universal G.
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B Velocidad observada de una burbuja
en expansion

Se considera la expansién de una CME la cual tiene un movimiento con aceleracién
gradual, observada sobre el plano del cielo, es decir, de manera lateral. En el articulo
Sheeley et al. (1999) hacen referencia a la figura 3a de la misma publicacién, en donde
se observa una CME lateral.

Figura B.1: Problema geométrico de proyecciéon para las CMEs aceleradas.

La geometria del problema se muestra en la figura B.1, en donde de esta figura pode-
mos escribir,

sen(p) = %, (B.1)
3 = PA (posicion angular)
D = distancia del centro de la CME a la Tierra

p = radio de la CME
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entonces,
dp 1 (dp pdr
(P B.
dt D(dt+Ddt / (B-2)

Considerando que la CME se encuentra muy cerca del Sol (p << D), nos da que D es
aproximadamente s,

dg 1 /dp  pdr
dt s <dt+Ddt>' B.3)

Identificando ahora los términos:

Vi = Di—f,f, la velocidad medida

Vex = %, la velocidad de expansiéon de la CME

__ dr

vy = 47, la velocidad radial

La ecuacion B.3 se convierte en,

Vm = Vex + %VT/ (B.4)

Y visto que D >> p tenemos que v, es aproximadamente vey, y considerando también
que la CME mueve con un dngulo constante, de la ecuacién B.4 tenemos,

Vex = VrSeN«, (B.5)

En donde « es la mitad del d&ngulo constante, y si estamos cercanos a la superficie del
Sol (valido para el FOV de C3), tenemos v, ~ Vex y entonces,

Vr = vm ’ (B6)
senx

110



VELOCIDAD OBSERVADA DE UNA BURBUJA EN EXPANSION

Considerando que « tiene un valor tipico de 20°, la relacién B.6 nos indica que si se
calculara, en particular, una velocidad de v, = 200 km/s, ésta corresponderia a una
velocidad radial de v, = 600 km/s. Con ésto se concluye que la velocidad radial es ~
3 mayor que la velocidad de expansién de la CME, que se mueve sobre el plano del
cielo, como consecuencia del efecto de proyeccién que entra en juego y esquematizado
en la figura B.1. Esta geometria fue estudiada por Sheeley et al. (1999) para el caso de
CMEs con aceleraciones graduales, para la parte frontal con velocidades de entre 400
km/sy 600 km/s, y para el centro de la CME con velocidades en el rango de 300 a 400
km/s. Por este motivo no se afirma el comportamiento aqui descrito para CMEs con
velocidades mayores a las reportadas por Sheeley et al. (1999), dado que en ese caso
implicarfa una desaceleracién, no considerada en el efecto de proyeccion de la figura
B.1.
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C Aceleracion/desaceleracion aparente
debida a la geometria

Si un proyectil es disparado fuera del plano del cielo en direccién hacia el observador,
en este caso para el observador la tnica cantidad que cambia es la posicién angular
respecto al tiempo. La geometria de este problema se ilustra en la figura C.1, en donde
S denota la fuente del evento (por ejemplo, una CME o un blob), C es su posicién a un
cierto tiempo y E es la posicién de observador.

Figura C.1: Geometria de un proyectil lanzado en direccién hacia el observador.
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ACELERACION/DESACELERACION APARENTE DEBIDA A LA GEOMETRIA

Asumiendo que 1 es la distancia entre la fuente y el observador, de la figura C.1 tene-
mos la siguiente relacion,

senf
et w) <y

La variacién de la posicion angular del proyectil observado desde E en el tiempo es
por consiguiente dado por,

— = —sen?(a+ B)senc, (C.2)

haciendo las identificaciones la velocidad en el plano del cielo es vs y la velocidad
radial del proyectil es v,

Vg = l‘}i—f y Vr = l%, la ecuacion C.2 serd,

sen?(a+p)
sen(«)

Vs = Vr , (C.3)

Al derivar esta cantidad respecto al tiempo, nos dard una relacién entre la aceleracién
del proyectil, su velocidad y los dngulos respecto a los cuales el proyectil es lanzado
desde la fuente y cémo es observado por el observador.

[senz(oc—i-ﬁ)][ vZ sen?(a+ )
as=|——— = | |&+t 7 ————

sen(a) 1 sen(«) ! (C4)

Cuando B << «, como es el caso del coronégrafo C3/LASCO el cual cubre un dngulo
méximo de 8°, las ecuaciones C.2 y C.3 se reducen a,

TS = Tseny, (C.5)

Vs = Vrsenuy, (C.6)
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ACELERACION/DESACELERACION APARENTE DEBIDA A LA GEOMETRIA

Mientras la aceleracion estd dada por,

as = arsenx + visenla, (C»)

Las ecuaciones C.5 y C.6 indican que para distancias angulares pequefias del Sol, rs y
vs son la distancia y la velocidad radial proyectadas sobre el plano del cielo. Mientras
que la ecuacion C.7 indica que la aceleraciéon medida sobre el plano del cielo, ag,
contiene un término extra, proporcional a sen2«, y que depende de la velocidad radial
del proyectil y del angulo respecto al cual fue expulsado del Sol. Esto significa que
un proyectil moviéndose a una velocidad constante, aparentard ser un objeto que se
acelera cuando éste se propaga en direccién hacia el observador.
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D Flujos observados por los HI de las
naves A y B de la mision STEREO

Este apéndice tiene la finalidad de ilustrar cémo son las trayectorias de los eventos
transitorios cuando son detectados en los mapas de elongacién, mencionado en la sec-
cion (3.1.2), y su dependencia de la posiciéon geométrica de las naves. En este ejemplo,
los flujos detectados por los HI a bordo de STEREO-A se observan como trayectorias
convergentes, mientras que la nave B observa los mismos eventos pero con trayecto-
rias divergentes, como se muestra en la figura D.1 y en la figura D.2, respectivamente.
En la figura D.1 y en la figura D.2, los eventos que se analizaron fueron dos regiones
de interaccién corrotantes (CIRs) a lo largo de un periodo de 15 dias (del 8 al 23 de
Septiembre de 2007) para las cdmaras de imadgenes heliosféricas HI1 y HI2 de ambas
naves de STEREO.

El dngulo de elongacién es simplemente el &ngulo formado entre la linea Sol-Tierra y
la linea que conecta a la nave con la estructura en observacién, como pueden ser las
CMEs, blobs u otras estructuras. En la figura D.3 se puede encontrar esquematizada
la geometria de la posicién del Sol, de la nave y de la estructura en observacion.
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Figura D.1: Las figura superior a, es el mapa de elongacién-tiempo para Hl1 y HI2, correspon-
diente a los datos de STEREO-A. La figura inferior b, muestra las curvas ajustadas
a las trayectorias de las 2 CIRs, en donde la nave A observa que las trayectorias
convergen. Imédgenes publicadas en el articulo de Rouillard et al. (2010a).



FLUJOS OBSERVADOS POR LOS HI DE LAS NAVES A Y B DE LA MISION STEREO 117

o, ()

o

r Tl 3
4 ll A

i

u L1

3%ep  155ep  175%p 195ep  215ep  235ep

F
-

£ Ln
o ]

L
=
ETTETTTI PTTINTNNI FRRERRCTTL AETTTETON) INRRNRTAN] INRTRETET)
1'I'l'|] T rrrl

o)

10

09%ep  11%ep  135%ep  155ep 175%p 19%ep 21S%ep  235ep

Figura D.2: Las figura superior a, es el mapa de elongacién-tiempo para HI1 y HI2, correspon-
diente a los datos de STEREO-B. La figura inferior b, muestra las curvas ajustadas
a las trayectorias de las 2 CIRs, en donde la nave B, observa las mismas CIRs que
en la figura D.1, pero en éste caso las trayectorias divergen. Imagenes publicadas
en el articulo de Rouillard et al. (2010a).

La posicién geométrica que explica la formacién de las trayectorias convergentes para
STEREO-A vy las trayectorias divergentes registradas por la nave STEREO-B, se muestra
en la figura D.3. Las cdmaras de HI1 y HI2 de la nave A observan el lado Este del Sol
y registran flujos “entrantes”, mientras que los HI de la nave B observa el lado Oeste
del Sol y registran los mismos flujos como “salientes”.
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Figura D.3: Esquematizaciéon de los FOV de las naves A y B de STEREO. Figura publicada en
el articulo de Sheeley et al. (2008).
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