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RESUMEN

A partir de varios afios de observaciones combinadas de la corona solar y
de frentes de choques que viajan en el medio interplanetario, se obtuvo un
grupo de 56 eyecciones de masa coronal (EMC) que estuvieron relacionadas con
los choques. En este trabajo se analizan las propiedades de las EMC asociadas
con choques interplanetarios y se comparan con las propledades de todas las
EMC observadas en este época usando el estudio de Howard y col., (1985).
Existe la creencia que las EMC para estar asociadas con
perturbaciones del viento solar deben estar asociadas con otros eventos
explosivos solares y deben ser mas veloces y mas grandes que las EMC no
asociadas. En la base del presente trabajo se mostré que esta creencia tiene
serias dudas.

También se encontré que todas las EMC asociadas con los choques tienen
en su estructura un frente curvo bien definido (pertenecen a clases
estructurales de tipos: frente curvo, arco, pico maltiple y abanico). Esta
conclusioén parece coincidir con la propuesta de Bravo (1993) y Brave y
Pérez-Eriquez (1993), de que el surgimiento desde abajo de la fotésfera de
material de polaridad distinta provocaria que lineas magnéticas de un casco
coronal se abrieran, provocando, por un lado, una EMC con un frente curvo
continue y, por otro lado, el aumento del tamafic del hoyo coronal y por esto
el cambioc en la velocidad del flujo del viento solar desde el hoyo y la

generacién una onda de choque.



I.. INTRODUCCION

1.1. EL CAMPO MAGNETICO DE SOL.
I.1.A. CARACTERISTICAS GENERALES DEL CAMPO MAGNETICO DEL SOL.

El estudio del Sol coloca ante el investigador una fila de problemas, y
el problema central es entender la fisica de los procesos que pasan en el
Sol.

El plasma en el Sol esta en unas condiciones especiales - de campo
magnético que influyen en el cardcter del movimiento del plasma, la
distribucién de la temperatura, la densidad y otras caracteristicas de la
atmoésfera solar. Si el Sol no tuviera campo magnético, seria como
una estrella quieta, sin corona, cromosfera y areas activas.

Los campos magnéticos en el Sol se miden en base al efecto
Zeeman: cuando la fuente de la 1luz estd en un campo magnético, se
puede observar un desdoblamiento de las lineas espectrales, E1l
desdoblamiento 8A es proporcional al campo magnétice B de la fuente:

A « B A%

donde A es la longitud de onda de una linea espectral.

El campo magnético del Sol tiene una estructura muy compleja vy
cambiante. Pero las 2zonas cercanas a los polos en general tienen una

sola polaridad y las zonas a bajas latitudes tienen ambas polaridades

(Fig.1.1):

Fig. (1.1}, Pelonidades magnéticaa del Pal. [Tomada de Brandt y Hodge, 1964].



Esta estructura - cambia dependiendo -de‘la época -en el ciclo solar, como
veremos en otra parte de este capitulo. e

Aunque en el Sol existen regiones con . campos. magnéticos muy intensos
el campo magnético general es bastante débil, 1 - 10 Gauss. Pero en
algunas pequefias areas no activas puede alcanzar hasta 1000 Gauss.
Los movimientos horizontales en diferentes niveles de la atmésfera solar
tienen relacién con la estructura fina del campo magnético. Los flujos
del plasma estan localizados dentro de células llamadas las supergranulas
con diametro de 30 000 km y tienen direcciones del centro a la
periferia. En las fronteras, el campo magnético alcanza un valor de 1000
a 2000 Gauss y disminuye en el <centro. Entonces, cada supergranulo
tiene un borde magnético que mantiene su forma durante algin tiempo,

hasta 40 horas.

Fig. (1.1.2). Bopectraheliognama en Linea Call K, oboerwada 31 de
julia 1962. [Tomada de Zirin, 1966 ].

La estructura de supergranulacién se difunde hacia la corona. En la
fotésfera alrededor de los supergrdnulos y arriba en la cromésfera se
observan las células de faculas fotosféricas y cromosféricas respectivamente.
Las faculas fotosféricas son areas brillantes observadas en luz blanca cerca
del limbo solar (Fig.1.2) y las faculas cromosféricas son areas brillantes
que se observan en espectroheliogramas en lineas de Call K ( de 3968.5 'y
y He ( de 6563 A). El término facula cromosférica es equivalente al término

flécula. Pero todo esto forma parte del Sol quieto.



I.1.B. ESTRUCTURAS DEFINIDAS POR EL CAMPO
MAGNETICO DEL SOL.

fao manchas eclanes.

Los campos magnéticos en las manchas solares se discubrieron mas
pronte que los otros porque su intensidad es muy alta (30 000 Gauss).
Mientras mds grande es el &area de la mancha, el campo magnético es mas
intenso. El1 valor maximo del campo en una mancha se relaciona con el area
como: A

Bmax = 3 700 —— ( Gauss ), (1.1)
A + 66

donde A es el area de la mancha en unidades de millonésimas del
area del hemisfério del Sol.

Es frecuente que aparezcan en grupos de manchas de diferentes
tamafios. Las mas grandes pueden durar hasta cuatro meses y las
pequefias, algunas horas. En una mancha solar se distinguen un nicleo oscuro
o wnbwa y una drea alrededer de esta llamada penwnbra, donde se observan
muchos filamentos radialmentelanzados (Fig. 1.3,a). El campo es mas fuerte
en el centro de la umbra y disminuye en la penumbra. La relacién entre la
magnitud del campo y la distancia al centro de lamancha se determina

por la férmula:

B(p) = Beentro { 1 - ), (1.2)

donde p es la distancia al centro de mancha, y b es la distancia
a la frontera de la penumbra.

En el centro de la umbra las lineas magnéticas son perpendiculares a
la superficle y afuera de la mancha tienen una inclinacién de hasta casi
paralelas a la superficie del Sol. Fig. (I.1.3 b}.

Las manchas se ven como areas negras en la superficie del Sol porque la
temperatura de una mancha es aproximadamente 4 000°K, del orden de 2 000°K

menor que la temperatura general de la fotésfera que es de 6 103°K.



Fig. (1.1.3). a) Mancha ocalan y qgnanulacién oalan. fe puede natan que
2a mancha tiene un nuclea  maa ascuna ( umbna ) y alrededon un anea
maa clana con una  estwctuna de  filamentea  ( penumbnal.  fa fate fue
abtenida deade el Ythataotat - 1. [Tomada de Martinov, 1979]

&) ¥fa longitud de Laa flechas muestna fa magnitud del campe magnética y ou
inclinacion muestha la dinecciéon del campe. [Tomada de Brandt y Hodge, 1964].

fas protubenancias

Las protuberanclias son grandes chorros de materia en forma de arcos
(Fig. 1.1.4) que se levantan sobre la superficie del Sol. Tambien tienen
relacién con los campos magnéticos solares. Proyectadas en la
superficie se ven como filamentos oscuros. Son 100 a 1000 veces mas densos
que la materia de alrededor y tienen menor temperatura. Esto quiere decir
que la materia en las protuberancias no estd en equilibrio hidrostatico,
entonces, el Unico mecanismo para sostenerlas es un campo magnético local.
Por mediciones, la magnitud del campo en las protuberancias es de
aproximadamente 20 a 250 Gauss. Las protuberancias estan controladas
por las lineas magnéticas y los movimientos de la materia van a lo

largo de estas lineas.



Fig. (I1.1.4) Protubenanciasde tipa arca. [ Tomada de Martinov, 1979].

Las protuberancias se estiran desde la fotdésfera hasta la corona. Sus
alturas alcanzan hasta cientos de miles de kildémetros vy tienen un tiempo
de vida desde dias hasta meses. La temperatura es del orden de 20 000°K.
En general las protuberancias mantienen su forma, pero dentro de ellas
siempre hay movimientos de la materia.

La tercera parte de las protuberancias son quletas; en general
estan asociadas con los grupos de manchas solares, en sus fronteras,
donde las 1lineas del campo son paralelas a la superficie del Sol. Pero a
veces existen a altas latitudes, donde no hay regiones activas. El campo
magnético en éstas tiene un valor de 20 a 50 Gauss.

Las protuberancias activas estan siempre relacionadas con regiones
activas. Son de evolucidén muy rdpida y de vida corta. Los movimientos
de la materia en su interior pasan con velocidades muy altas, hasta
2000 km/s. En ellas la magnitud del campo magnético es de cerca de 200

gauss.

faa neglonea activaa.

Las manchas solares, observadas en luz blanca, son scle una parte del
proceso de la negidn activa. Los campos magnéticos en la periferia de
las manchas solares no son intensos y su influencia en la conveccién
es tal que produce un flujo de calor que sale a una capa alta de la
fotosfera y sube la temperatura del gas. Por eso se observan areas

brillantes llamadas pfayas y arriba de éstas, en la cromosfera, las



faculas. La frontera de las faculas que "se  observan en la linea del

Call K, determina la f ”nterakde una region activa.

Muchas regiones activas pequenas nacen y desaparecen sin manchas

solares'ni” rafagas.- Pero - randes regiones activas durante un dia
puede ocurrir mas ‘de Gna’ rafaga La temperatura de la corona en este momento

puede sublr hasta" 4x 10%K
. ¥Yas hoyos y loa cascoa conanales.

La capa mas extensa del Sol es la corona y por observaciones durante
los eclipses totales del Sol se sabe que tiene diferentes estructuras en
diferentes épocas del ciclo solar. En las imagenes de rayos X de la
corona solar existen areas brillantes y areas oscuras.

Aunque los hoyos coronales se indentificaron primeramente sobre los
polos del Sol, su aparicién en latitudes bajas fue observada durante el

eclipse del 7 de marzo de 1970. La fig.( I.1.5a) muestra la imagen de la

Fig. (1.5) a) Fotagnafia del Yol en nayas X tomada e 7 de mavia de
1970. b) Yupenpasicidén de La primena [olaghafia y E€a  imagen de la conona
aalan duranie el eclipee en eote dia. [Tomada de Martinov, 1979].

corona solar el dia 7 de marzo de 1970 en las longitudes 3-30 R v

44-55 k. La figura (1.5 b) es 1la superposicidén de la imagen del interior



ceon la imagen de 1la corona tomada en este dia durante el eclipse total
en luz blanca. Se ven buenas correlaciones entre los detalles proyectados
en el disco y en el exterior del limbo solar. Las areas brillantes se
llamaron cascas cononafea y las areas oscuras, hayoo coranales.

La formacién de estas estructuras es el resultado de la influencia
de las fuerzas magnética, de gravitacién y del gradiente de presién
térmica en la corona:

av
p—— =JxB + pg - grad P, (1.3)
dt
donde p es la densidad, v es la velocidad, J es la densidad de coriende, B es

el campo magnético, g es la aceleracidén de gravitaciéon y P es la presion

termica.

Los hoyos coronales son estructuras magnéticas ablertas, arriba
de regiones "unipolar es" de la fotésfera y sus fronteras estéan
determinadas por los cascos coronales que son estructuras de campo

magnetico cerrado. (Fig.1.8).

Viento Solar \
Rdpldo . N

\ Lento Vliento Solar

Lento
/ .

%
e A}

Viento Solar \ \ Po,\\'\w Interplanstario 7‘ .
) A}

Viento Solar
Rapido

/

Fig. (I.1.6) Un maoadela {enamenaldogica de £faos estweciunae
magnéticas cononalea y fos covilentes de wienta osalan de alla
nelacidad. [ Tomada de Hundhausen y Holzer, 1980].

La materia de un casco esta atrapada y se mueve a lo largo de las

lineas magnéticas cerradas. Pero las fuerzas magnética y de gravitacién



disminuyen con la distancia al Sol y sus caidas son proporcionales a 1712

y e regpectivamente, mientras que la temperatura decae muy lentamente.
A una cierta altura, que estda en la corona externa,estas fuerzas ya no
influyen mucho vy domina 1la permanencia del gradiente de presién
térmica. Para entender el sentido de esto veremos la ecuacién (1.3)

para una corona estdtica y despreciaremos la fuerza de gravitacion.
Enténces:

0=JxB~- grad P (1.3")

Multiplicamos vectorialmente (1.3') por B:
Bx (JxB) =8 =08Bxgrad P (1.4)

i

y de (1.1.4) se sigue:

B x grad P
J o= — (1.5)
L
B2
Entonces, la influencia del gradiente de presién es tal que crea

corrientes perpendiculares al campo magnético y las lineas magnéticas de un
casco coronal en estas alturas no se pueden cerrar. Se estiran hacia
el medio interplanetario arrastradas per la materia, Estas lineas que ya no

se cierran scn las que van a formar hoyos coronales.

Coronal
Hole

Coronal

Arcade - Prominence

R

-
Unipotor Regron

{o}

- Umipolar ~
(b} Region

Fig. (1.7). Goanfiguracion de laa Lineas magqnéticaa en una anea unipalan
a) eathecha , b) delgada.



La presencia de un hoyo depende del ancho del area unipolar. Si el
area es pequefia, las lineas magnéticas de los cascos no llegan muy arriba
Yy no alcanzan a la altura donde domina el gradiente de presioén.
(Fig.1.7). El tamafio suficiente para crear un hoyo es 3 - 4 x 10° km. La
temperatura de la materia de un hoyo es 1.4 - 1.8 x 10° °k (a la
distancia de 2 Rsolares). Es unos 600 000°K menor que la materia de un
casco. Los hoyos y los cascos coronales son las estructuras de mayor
tamafio y de mas larga vida en el Sol; pueden durar algunos afios. Pero son

muy variables en su forma y tamafio durante el ciclo solar.



I.2 ACTIVIDAD SOLAR.
fan nafagao acfanea.

Las mas fuertes manifestaciones de 1la actividad solar son las
rafagas, enormes explosiones en la cromésfera que emiten hasta 1032ergs
de energia. Las velocidades de las explosiones a veces alcanzan los 103
km/s. Las rafagas tienen origen magnético y es el campo magnético de
miles de Gauss de las regiones activas el que puede proporcionar la
energia observada en las rafagas. El tiempo que dura wuna rafaga
esta entre algunos minutos y 7 horas; el area de una
explosién tipica es aproximadamente de 1019 cmz. La temperatura dentro es
2.5 x 105 °K y la densidad de particulas es de 5 x 1014 a 5 x 10ls m_a.

La mayoria de las rafagas ocurren en regiones activas con grupos de
manchas magnéticamente complejos.

Se ha usado la linea Hx ( de 6563 R) para clasificar las rafagas
solares. Las
magnitudes : "-1", "1", "2", "3", "3+" corresponden a 5 clases de rafagas

con diferentes a&reas, observadas en la linea Ha. (Tabla I.1).

Tabla I.1.
Glaaificacion de fao nafagaa.

Importancia Grados cuadr. Area (millonésimos
del hemisfério)
1- <2.06 <100
2.06 - 5.15 100 - 250
2 5.15 -~ 12.4 250 - 600
12.4 - 24.7 600 - 1200
3+ >24.7 >1200

[Tomada de Tandberg-~Hanssen y Gordon, 1988].
Las wmas grandes tienen magnitud "3+" y duran de 2 a 7 horas. La

intensidad de las lineas He y Call K durante una rafaga "3+" sube 10

veces respecto al estado normal y el grosor de la linea Hax a veces alcanza

10



15 & (su grosor normal es cerca de 1 R1. Generalmente, estas rafagas ocurren
en afios de maximo de actividad solar. La frecuencia de ocurrencia de las
rafagas varia mucho con el ciclo solar y las rafagas de menor importancia
son mucho mas frecuentes. El numero total de 1las rafagas que ocurren
durante el dia es aproximadamente igual a W/25, donde W es el nimere
de Wolf (ver capitulo I[.3, ec. I.3.1 ) de las manchas solares, que
es el indicador de 1la actividad solar. Si W = 100, las rafagas ocurren
cada 6 horas en promedio.

Observacionalmente se pueden distinguir tres fases basicas de una
rafaga: a} pre-rafag a que dura desde minutos hasta horas, b} 1la fase
impulsiva que es menor de 5 minutos y c¢) la fase principal o la fase eruptiva
con duraccién de hasta horas.

Las rafagas se dividen en dos tipos diferentes: rafagas de defle cinta
o dinamicas y rafagas compactas ( anca oimple a eotatican ). La mayoria son
de tipoe de arco simple. Son rafagas pequefias, en las que no hay cambios en
su configuracién ni en su posicion. Todas las rafagas grandes son de tipo de
doble cinta.

Existen varios modelos para las rafagas solares, pero algunos detalles
todavia no son claros. El problema central es determinar qué posibilidades
existen para almacenar 1072 erg de manera tal que puede ocurrir una
liberacién repentina de la enrgia en un tiempo de 102 s. La opifion general
es que la energia puede ser almacenada en el campo magnético.

Todos los modelos de las rafagas se dividen en tres clases de topologia
magnética:

1) Los modelos de arcos aislados [} arcadas, en los que la
corriente a lo largo de las lineas de campo magnético puede producir un campo
de cizallamiento inestable a Iinestabilidades de modo de desgarramiento
( Spicer, 1976), o a interrupciones de corriente ( Alfvén y Carquist, 1967}.

2) Los modelos de surgimiento de las hojas de corriente en la interfase
de dos arcos de polaridad magnética opuesta ( Syrovatskii, 1966, Heyvaerts y
col., 1977). Los modelos de este grupo se distinguen por diferentes ideas de
la evolucién de la hoja neutra. Sweet (1958), Gold y Hoyle (1960) dicen que
dos arcos preexistentes se acercan uno al otro debido al movimiento relativo
de sus pies en la fotdsfera, Heyvaerts y col. (1977) que la hoja neutra se

forma en la interaccién de un arco nuevo emergente bajo una estructura

11



magnética.

3) Los modelos de hojas de corriente de gran escala entre lineas de
campo abiertas ( que existen en la base de los cascos corconales). (Sturrock,
1967).

Wild (1963) investigéd en detalle la dinamica de las hojas de corriente
para que sea aplicable al problema de la rafaga. Una hoja de corriente se
forma en el ambiente de la pre-rafaga entre flujos magnéticos de polaridad
opuesta, que se acercan entre si y se forma un punto neutro X

(Fig. I.2.1.a). Supongamos que la distribucion de campo magnético
alrededor de un punto neutro es como en la figura (I.8.b} y la corriente
eléctrica es perpendicular al plano del dibujo. En este caso la fuerza
magnética F = J x B tiene direcciones como muestran las flechas gruesas. En
el Sol, el plasma tiene una alta conductividad electrica y las lineas
magnéticas estan "congeladas" y se mueven con el plasma, dando como
resultado que la materia y el campo se aprietan en direccidén x y se estiran
en direccién y. La densidad de corriente J en el punto X empieza a crecer y
por fin en un momento puede surgir la chispa que inicia la fase impulsiva

de la rafaga.

(b)

«a)

Fig. (1.8) a) Una de Loo mecaniomas de sungimienta del punta neutho
en fa atmoofena calan coma  neaultata de fa  interaccidn de qupos  de
manchas oolanea (1) ¢ (2). {[Tomada de Sweet, 1958]. b) £aa Lineas magnéticao
y fuengao magnéticae (Lao flechas negnas) abrededon de punta neutno.

[Dungey, 1961].
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Después de este proceso, las lineas se rectifican y 1la linea B

va a tener una trayectoria parecida a la linea A.(Fig. I.8 a).

Batallidoa de nadia.

Las observacidénes de radio del Sol han revelado la ocurrencia de
diferentes tipos de estallidos de sefiales intensas en
radiofrequencia que indican erupciones en la atmésfera solar. Estos
estallidos de radio se dividen en 5 clases diferentes:

Tipo I ( Estallidos de tormenta de ruido).

Tipo II ( Estallidos de corrimiento de frecuencias lento).

Tipo III ( Estallidos de corrimiento de frecuencias rapido).

Tipo IV ( Emisién continua de banda ancha ).

Tipo V ( Emisién continua en longitudes de onda de metros).

La tabla I.2 muestra algunas caracteristicas de estos tipos de
estallidos.

Tabla. I.2.

Banactenioticaa de cinca tipao de estallidas de nadia

Tipo Mecanismo de produc. Tiempo de duraccién
- [impulso 0.1-10 s [
I e rapidos atrapados de horas a 1 dia
II onda de choque 5-30 min
111 chorro de e 10 s
v -
temprano e ripidos atrapados 10 min
tardio e rapidos atrapados 1 hora
eyectado 20 min - 1 hora
v chorro de e minutos

Una rafaga solar puede ser la fuente de particulas altamente energéticas
(hasta GeV) y produce una gran cantidad de radiacién electromagnética que

puede ir desde rayos y hasta longitudes de onda de 10 km.

13
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En la fase 1impulsiva de 1la rafaga, cuando la nube de plasma
magnetizado inicialmente atrapado empieza a expandirse con grandes velocidades
(Fig. I1.10.a,b), se observan los estallidos de tipo III; su banda es muy
estrecha, de algunas MHz de ancho (Fig. 1.9.c,f.). El origen de esta
radiacién son oscilaciones del plasma asociadas con la eyeccién de chorros
de electrones a velocidades de 100 000 km/s. El tiempo de vida en una sola
frecuencia es de 3 a 15 segundos y la velocidad de mudanza es de alrededor
de 10~-30 MHz/s. En el maximo solar ocurren mas de 3 veces por hora. El 60% de
los grupos de estallidos de tipo III son precursores de los estallidos de
tipo II.

Frecuentemente el estallido III en la fase impulsiva de una rafaga
est4d acompafiado por una radiacién continua en longitudes de onda métricas,
llamada como tipo V. (Fig. I.9.e,f.). Esta radiacidn continua es producida
por emision sincrotronica del chorro de electrones réapidamente ascendente.

La emision tlene un espectro bastante ancho con el maximo de intensidad

alrededor de 150 MHz. EVISION!
N‘co K4 Y CNDA DECHOGQILE
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RAPIDCS
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Fig. (1.2.10) &L madela de la eminién de una ndfaga. a),bl: ta
face impulsiva, c),d),e) - ¥Ya fase enuptinva. [Tomada de Wild, 1963].
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La fase eruptiva de 1la rafaga (Fig.I.10. c,d,e.) y (Fig.I.9. b,f.)
empieza con un estallido de corrimiento lento (aproximadamente despues de 5
minutos de la fase impulsiva), clasificado como tipo II. Estd asociado con
movimiento del plasma con velocidades de 800 a 2000 km/s y por esta razén se
identifica con una onda de choque magnetohidrodinamica que se propaga a
través de la corona.

Este emisidn ocurre en longitudes de onda de metros y con tiempo de
vida en una sola frecuencia de unos minutos o décimas de minutos. Surgen
primero en las frecuencias altas y después se mueven hacia las frecuencias
més bajas con velocidad de hasta 1 MHz/s. Todo el evento ocupa un espectro
de algunos cientos de MHz de grosor. Los estallidos de tipo II son los mas
raros en la radioemisién solar. En la época de maximo de actividad solar,
durante 50 -100 horas de observacioén, se registra uno solo estallido de este
tipo. Casi siempre esta asociado con rafagas en Ha.

Algunas veces los estallidos de tipo II son seguidos por una emisién
continua, estable y de banda muy ancha que dura horas y hasta dias. Esta
emisién se 1llama tipo IV (Fig. 1.9.d,f.). La emisién es de tipo
girosincrotrén y proviene de la nube de gas subiendo sobre el lugar de la
rafaga.

En longitudes de onda mayores de 1 metro tiene lugar la emisién que se
llama tormenta de ruido o estallido de tipo I. La fig ( 1.9.a.) muestra el
espectro de una tormenta de ruido. Este estallido consiste de picos estrechos
de radiofrecuencia alrededor de 250 MHz. En la época de maximo de actividad

ocurren estallidos de tipo I solos en 10 % de todo el tiempo.

Laa pratubenancias enuptisaas.

Las protuberancias eruptivas tienen relacién con las rafagas y las
regiones activas. Por el andlisis de espectroscopia se sabe que tienen gran
temperatura y gran actividad. Se dividen en cinco grupos:

1. Chorros, explosiones, resoplidos.

2. Surgencias.

3. Arcos y lluvias coronales.

4

Protuberancias ascendentes.
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S. Filamentos de manchas.
Las protuberancias de 1la primera clase son una fase de explosioén
de las rafagas, son parte de la rafaga. La materia sale con un

angulo de 20°~ 30° con 1la superficie y con velocidades de 200 a 2000

km/s.

Las surgenclias son fenémenos mas organizadoes y menos activos; a veces
estan relacionados con la Gltima fase de la rafaga. Generalmente
pasan en pequefias areas brillantes, que se llaman subrafagas. Las

velocidades de la materia son de 50 a 200 km/s.

Los arcos y 1lluvias coronales siempre estan en las regiones de
las rafagas.

Las protuberancias de las manchas no se relaclonan con las rafagas,
son los filamentos de las manchas. Cambian muy rapido pero su
tiempo de vida es largo. Es frecuente que la materia del filamento de
la mancha sea arrastrada adentro de la mancha solar.

Las protuberancias ascendentes son quietas y pueden pasar a la
clase de protuberancias eruptivas por cambios en su naturaleza durante su
tiempo de vida. Cuando una protuberancia quieta sube en forma de arco
gigante, es frecuente que la materia se arranque de la superficie' y salga con
velocidades de 500 km/s.

Smith y Priest (1979) estudiaron el proceso de la formacién de las
protuberancias con base en las ecuaciones basicas de lamagnetohidrodinamica.
(ver la ec. 1.3).

La velocidad del plasma en las protuberancias es mucho menor que la
velocidad de las ondas magnetogidrodinamicas por esto se puede suponer
que las protuberancias
aproximadamente estidn en equilibrio con balance entre las fuerzas de
gravedad, magnética y el gradiente del presién térmica. La ecuacién (I.3)
se reduce a:

0==-VP + JxB + pg (I.6)

La fuerza J x B es perpendicular a la direccién de B y por esta razén, a
lo largo de las lineas magnéticas la materia de una protuberancia estd en
equilibrio hidrostatico:

0=-VP + pg (1.7)
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dP

Zilpg (1.7%)

dz

donde la fuerza de gravitacion eété_actuando en la direccién opuesta del

eje z.

i
4

(a) (b) (e) ()

Fig. ( 1.11). Vanias tipas de posififen configunacianee de Lao lineao
magnéticae alrededon de fa pratuberancia, que eotd oaotenida por el cainpa
magnética. [ Tomada de Malherbe y Priest, 1983 1.

Kippenhahn y Schliiter (1957} desarrollaron el modelo para la materia de
la protuberancia que esta sostenida por el campo magnético, donde las
componentes horizontal y vertical (contra la gravedad) del balance de las

fuerzas son, respectivamente:

e
P + = const (I.8)
2p
dBz Bx
g =
dx (1.9)

donde i es la permeabilidad magnética.
La fig. (1.2.4) muestra varios tipos de configuraciones de las
lineas magnéticas alrededor de la protuberanclia, que estd sostenida por el

campo magnético.
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En sus ultimos trabajos Priest y col., (1989) notaron que solamente un
campo magnético especial permite formar las protuberancias. Se supone que
inicialmemte existe un tubo de flujo gigantesco sin torcido y que por lo
menos algunas lineas magnéticas estan deprimidas (Fig.I.2.5a). Si el campo
magnético empieza inclinarse por todas partes, la torcién de las lineas
magnéticas forma un flujo de las cuerdas deprimidas como muestran las

fig. (I.12b,c,d). Asi pueden formarse las protuberancias.

7 N

e (a) a

SSENN

e (c) = (d)

Fig. (I1.12). Ratacion del tube de fuide. De a) haata c) incrementc de
notacion §  &a  forumacion de fa  protuberancia . d) &nupcidn de La
protubenancia cuanda fa natacién cobrepasa a un salon cnitice. [Tomada
de Priest y col., 1989].

Las eyecciones de masa coronal tambien son manifestaciones de actividad

solar, pero las veremos en detalle en el siguiente capitulo.
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I.3. CICLO MAGNETICO Y DE ACTIVIDAD SOLAR.

El Sol no siempre esta igual de activo. Hay épocas cuando todas
las manifestaciones de actividad solar como rafagas, protuberancias,
filamentos, eyecciones del plasma, emisién de particulas energéticas,
etcéra, son muy numerosas y hay épocas cuando la cantidad de estas
manifestaciones es muy pequefia. En el primer caso se dice que el Sol esta
activo y cuando ocurre lo segundo se dice que el Sol esta quieto. El
periodo entre estos dos estados es mas o menos regular, se llama el cicla
de actisidad oclan y su periodo promedio es 11.2 afios. Pero ha habido

ciclos de 7 afios y otros de hasta 17 afics, medidos segun el nimero de Wolf

de manchas solares.

26 Monthly Mean Sunspot Numbers Jan 1949 - Dec 1992
Deg 92 3o
Cycle 18 Cycle 18 Cycle 20 Cycle 21 Cycla 22
80—
00
i
1% 1
100 |
50 |-

1949 AL 19886 1968 AL 1904 1987 1870 19713 1070 1979 1902 1986 1958 1984

Fig. (1.13). dctividad oalan dunante de cince ultimoa ciclaa.
88 eje wvenlical muestha e namenc de  Walf. &én el ciclo oalon
19, en el macimo 1957-1958 e numera de Wolf alecangd ta
magnitud. de 250. [Tomada de Solar Geofisical Data, 1992].

De hecho este ciclo se descubrié por las observaciones de las

manchas en la superficie del Sol. Una caracteristica de esta cantidad
es el nimero de Wolf:
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W=k (10g + f), (I.10)
donde f es el nimero de las manchas solitarias, g es el nimero de los
grupos de manchas vy k es un coeficliente instrumental. La figura
(I.13) muestra los cambios del numero de Wolf y su periodicidad durante

el periodo de 1949 a 1992.

En 1858 Carrington encontré que la latitud media de las manchas
solares también cambia en el tiempo. Las primeras manchas del c¢iclo surgen
en latitudes de -30° y las Gltimas cerca de +8° (Fig.1.14). En 1913 Hale
descubrié que las manchas tienen campos magnéticos y que todos 1los
grupos bipolares de las manchas en el hemisferio norte tienen la misma
alineacién y en el hemisferio sur tienen la alineacién contraria.
Hale descubrié también que estas polaridades se invierten de un ciclo
solar al siguiente y después de otro ciclo los polaridades wvuelvan a
adquirir su polaridad anterior.

Un modelo de la evolucidén de las manchas fue propuesto por Babcock
[1961], el cual supone que el campo magnético del Sol tiene una
estructura como muestra la figura (I.1) y las lineas magnéticas

adentro del Sol reciden en una capa de O. 1RS“..

1933 55 57 59 61 63 65 67 63 Tt 73 75 77T 79

+40
+30 ing=t LE
+20 Ak

+10 — S

— - .} r‘F-.
0

-10 L |

-2 Ll

il
—4[] T AT T T T T T v v v T T T

/
8
1¢]

8\

LATITUDES SOLARES

ANOS

Fig. (I.14). EL cambiac de fa longilud 4y de palanidad magnética
de fae manchas aclanes en algunaa ciclas de la actividad oafan. [ Tomada de
Babcock, 1963 1.
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El campo magnético estd "congelado" en el plasma y las lineas del
campo se mueven con la rotacidon del Sol. Pero como hay una diferencia en
la rotacién en diferentes latitudes, las lineas se estiran y el
campo aumenta. ( Fig.I.15 a). En una area donde el campo alcanza la magnitud
de 10° Gauss, la densidad de la materia es menor en la fotdésfera y en
esta érea influye la fuerza de Arquimédes en direccién hacia arriba. La
flotacién de los puntos magnéticos es el mecanismo de nacimiento de
las manchas solares. (Fig.I.15 b}. La magnitud critica para flotacién del
campo en la latitud A se alcanza en la época n (que se mide en afios desde
el inicio del ciclo solar) cuando:
¥

sin A = (I.17)

Al inicio del ciclo, n =0 y A=

Fig. (I.15a,b,c). £a esalucion de negion magnética - bipalan.
[Tomada de Babcock, 1961 1.
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‘La etapa‘s\iguient“e se muestra en la  fig. (I.15; e}l Las 'llneas magnétlcas

cambian’su es Syl a ectorias con ‘el indice a

cambianialas la - neutralizacién

el campo magnético

»su polaridad cada ciclo

magnético pasa a

cerca  del maxim 1ime

ser un polé 'r{o’rfe yiviscevers
llama el ciclo magnético

Las  otras manifestaciones

de-actividad solar se relacionan mucho con

las ~manchas solares™ y"',vpoi;_ . eso la’ cantidad y la potencia de estos
fenomenos tambien ~ tienen un periodo medio de 11 afios. El area de los
filamentos “en el méximo; es 4 vecés mayor que en el minimo. Las rafagas
de gran tamafio ( hasta - 1 milésimo del hemisferio) ocurren solamente
en épocas de. maximo de actividad solar. Los periodos de actividad
solar se reflejan en la corona, cuya forma y extensién visibles cambian a
lo largo del ciclo, En época de minimo la corona tiene una forma mds o
menos simétrica, (Fig. I.16) y la masa coronal esta concentrada cerca del
ecuador. En este tilempo suelen observarse enormes hoyos coronales
polares de casi un cuarto del area superficial total del Sol . En el
maximo de la actividad solar, los hoyos coronales polares reducen su tamafio

y eventualmente desaparecen por algunos afios.

(8)

()
Fiqg. (I.16). Z2a fauna de la cowna osalan en a) macima, &) a épaca

deocendente y ¢) en minima de actinidad calan.
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II. EYECCIONES DE MASA DE LA CORONA SOLAR.

El término eyecciones de masa ceranal ( EME) se acuiié desde el ' tiempo
cuando se dispuso de coronégrafos de Jluz blanca orbitando a la Tierra
en el 0SO -7 (1971) y en el Skylab (1973) que ayudaron a establecer la
existencia de eyecciones de masa transitorias desde la corona. Las
cyecciones de masa coronal son desplazamientos de grandes masas due son
lanzadas a gran velocidad hacia el espacio interplanetario. Consisten en
la expulsién repentina de nubes densas de plasma magnetizado desde la

atmésfera exterior del Sol. Sus cambios temporales son de minutos a horas.
II.1. CLASIFICACION DE LAS EMC.

Los coronégrafos orbitando individualmente observan diferentes
partes de la corona solar: la distancia minima es de 1.6 Rset ( C/P
en Solar Maximum Mission, SMM) y la maxima de 10Rsol (Solwind}.

Con las imagenes de 998 EMCs, tomadas con el corondgrafo de luz
blanca Solwind en el satélite P78-1 del Programa de Prueba Espacial de la
Fuerza Aérea Estadounidense entre el 28 de marzo de 1979 y el 31 de diciembre
de 1981, Howard y col. (1985) hicieron una clasificacién de ellas en diez

tipos estructurales diferentes, nueve de éstos se muestran en la fig

(II.1); el décimo se reserva para los eventos cuya forma no
se puede definir observacionalmente.
" 1. ARCOS - son estructuras curvilineas con dos piernas y orillas

conductora y seguidora bien definidas

2. FRENTE CURVOS - consisten de una regién llena de emisién cuya orilla
conductora no tiene una orilla seguidora obvia y une dos piernas.

3. HALCS -~ E1 material solar de estos eventos rodea el disco y se
propaga aproximindose o alejdndose del observador. Son muy anchos ( de 310°)
y muy energéticos (del orden de loalerg }.

4. PICOS ~ son chorros estrechos ( aproximadamente de 15°)  de
material que en ocasiones se mueve hacia afuera, a lo largo de
un casco coronal. No son muy energéticos (del orden de 103°erg.)

5. FPICOs DOBLES - tienen piernas rectas que se mueven

radialmente hacia afuera con la misma rapidez pero no estan unidos por una
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clasen eatructuales de eyeccianea de maca cononal clasificadas pan
Hawand y cal. en 1985. &L campa de wvieidn ce extiende de 2.5 a 8 Rs.  [Tomada
de Howard y col, 1985].
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emisién perceptible en luz blanca.

6. PICOS MULTIPLES - son EMC con mas de dos picos.

7. EXPLOSIONES DE CASCO. En la primera fase de este tipo de EMC, un
casco se abrillanta y ensancha durante de algunas horas hasta unas cuantos
dias. El material es lanzado a lo largo del casco. En la segunda fase se
observa material lanzado a cado lado del casco Yy el casco se
desvanese en algunas horas. No son muy energéticos.

8. ABANICOS ~ casi no tlenen wuna estructura Iinterna, la orilla
conductora esta mal definida.

9. COMPLEJAS - estos tipos de eventos son aquéllos formas no se
puede definir en términos de 1las otras formas simples. La curvatura
en la orilla conductora es rara.

Las EMC son diferentes por la brillantez visual y el tamaiio. Howard y
col (1985) definieron varias categorias de importancia: mayor (Y),
cuestionsable (Q) y menor (N):

Y (yes)~ son mas brillantes y mas grandes,
Q (questionable)-no son muy brillantes y no muy grandes,
N (no)- son débiles y pequefias. (Fig.II.2).
Tabla (II.1}.
Diatnibucion pancentual de laa eyecciones de masa conaonal.

| Clase estructural | Y Q N Todas |
Pico 0.0 2.2 19.8 22.0
Doble pico 1.1 4.3 6.5 11.9
Picos multiples 3.4 7.8 7.6 18.8
Frente curvo 10.5 3.5 1.2 15.2
Arco 0.5 0.3 0.3 1.1
Halo 0.8 0.9 0.3 2.0
Compleja . 3.2 1.4 0.5 5.0
Explosidén de casco 2.8 1.7 0.6 5.0
Abanico 0.4 3.8 5.8 10.0
Otras 1.3 6.0 1.7 9.0

‘ Todas 24.0 31.9 44.1 100.0

)
[Tomada de Howard y col, 1985].
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La tabla II.1 muestra la distribucién de las EMC segin sus clases
estructurales y categorias de importancia.

Se puede ver que 50% de todas las EMCs son picos, doble plcos y picos
miltiples y la categoria de importancia de eventos sube de pico a pico
miltiple pero en la mayor parte de los casos su categoria es N. La cantidad
de las EMC tipo arco es de menor frecuencia, los halos, las complejas y las

explosiones de casco son poco frecuentes y Jjuntas no constituyen ni 15% de

todos eventos, Los frente curvos no ocurren muy frecuentemente, su
fraccién es 15% ,pero la mayorparte de éstos son de tipo Y. Los
abanicos tienen un 10% de ocurrencia, pero son mas numeroscs los de

categorias N y Q.
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IX.2. PROPIEDADES DE LAS EYECCIONES DE MASA CORONAL.

La figura (II.3) muestra los histogramas de velocidad, extensioén,
latitud central, masa, energia cinética y latitud, construidos para 998
eyecciones de masa coronal por Howard y col, (1985). La marca 100 significa
el numero mdximo de las EMC que tienen valores iguales en el histograma.
Cada grafica tiene su valor de las EMC en el nivel de 100 que esta marcado
en el lado derecho del histograma.

La escala de velocidades estd entre 50 y 1680 km/s con un valor promedio
de aproximadamente 200 km/s. La distribucién tiene un pico cerca de 300km/s
( Fig IIl.2a).

La distribucién de la extensién esta en el intervalo de 2° a 360° con
un pice en IOD, un valor promedio de 45° y unamediana de 30°. Entonces, la
mayor parte de EMC son estrechas. Fig. (II.2b).

Las latitudes centrales dentro de este periodo presentan todos los
valores de -90" a +90°. El pico de distribucién es bastante ancho, esta
alrededor del ecuador y disminuye de 2S5 a 30% de este valor en 1los polos
(Fig. II.3c).

El rango de las masas es de 2 x 10" 4 x 10'¢ g con un valor promedio
de 4.1 x lolsg. En escala logaritmica la distribucién tiene simetria
alrededor del valor de 2 x 1015g { Fig. II.3d)

La energia cinética varia desde 1029 a 6 x 1031 erg. El1 wvalor

promedio es 3.5 x 10%° erg y la distribucién tiene un pico en 10%° erg
(Fig. II.3e).

La figura (II.3f) muestra el histograma de latitud de la masa, eyectada
diariamente. Se extiende de -90° a +90°( proyectado en el plano de cielo).
Para esta grafica se calcula la masa eyectada en cada latitud para todas
las EMC. Para facilitar estos calculos se considera que la masa eyectada
estd distribuida uniformemente dentro del espacio completo de la EMC. La
distribucién tiene un pico muy ancho alrededor de ecuador, cayendo en los
polos a Unicamente 50% del este valor.

También se obtuvieron las distribuciones para cada clase estructural.
La tabla II.2. muestra los promedios de 1las magnitudes de la velocidad, la
extensioén, la masa y la energia cinética, calculadas para cada clase

estrucrural.
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Fig. (11.3). Pnopiedades de lan eyecciones de maca concnal. fao
distribuciones de welacidad, extensidon, Latitud centhal, maaa, enengia
cinética y latitud de maoca. [Tomada de Howard y col, 1985]

Con base en esta tabla se ve que los arcos son las menos
frecuentes de todas las EMC ( solamente 1% ) y los picos, picos dobles,
picos mualtiples y frente curvos representan el 68% . Se puede ver que
las explosiones de casco tienen mas baja velocidad que los otros (200 km/s)
y los mds veloces son: los frente curvos, los arcos, halos y complejas.
Los halos son mas extensos, mds masivos y mas energéticos pero son poco
frecuentes (2%). Pero esta determinacién de las propiedades de las EMC
no proporcionan ninguna explicacién fisica, solamente se puede suponer
que las EMC de diferentes clases structurales tal vez tienen diferentes

origenes,
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Tabla II.2.
Propiedades pramedia de oo eyeccianes de maosa concnal en el penioda

1979 - 1981.

1

Clase estructural % LU extens M Eec ‘
km/s (o) kg lolserq I

Pico 22 297 15 0.93 0.44
Doble pico 12 425 30 2.6 2.4
Pico miltiple 19 425 415 3.5 1.9
Frente curvo 15 584 62 8.4 6.4
Arco 1 530 44 4.7 3.7
Halo 2 630 309 21. 18.
Compleja 5 592 65 7.2 5.7
Explosién de casco 5 200 44 5.4 0.56
Abanico difuso 10 377 33 1.7 0.60
Otras 9 483 59 4.4 3.4
Tedas 100 472 45 4.1 3.5

[Tomada de Howard y col., 1985].
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Fig. (11.4). Zfao vaniaclones de fao EME dunante 1979 - 1985.
&n el eje hanigontal ectd el numena pramedia anual de foo manchaa
aalanes. [Tomada de Howard y col., 1986 ].
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El coronégrafo del Solar Maximum Mission observé 0.9 EMC/dia
[Hundhausen, col., 1984 1 en el intervalo de abril a septiembre 1980.
Para el intervalo de 1973 - 1974 (la época de minimo de la actividad solar)
la frecuenclia de las EMC observadas por el Skylab tuvo un valor promedio
de 0.75 EMC / dia. Este valor es 20 % menor que el valor en SMM, Howard y
col [1986] compararon los valores promedio de las EMC para los afios desde
1979 hasta 1985 como funcién del numero promedio de manchas solares
(Fig. II.4).

La frecuencia de ocurrencia de las EMC depende del ciclo solar y aumenta

en la época de maximo del actividad solar.

11.3. ASOCIACION DE LAS EMC CON OTROS FENOMENOS SOLARES.
a) Rafagaes y pratubenancias enuptivas.

Las eyeciones de masa coronal ocurren frecuentemente acompafiadas por
otro fendémeno solar. A continuacién describiremos su asociacién con los mas
comunes.

Las EMC estan frecuentemente asocladas con rdafagas y protuberancias
eruptivas. Las observaciones del Skylab (House y col., 1981) detectaron que
la material de la EMC esta asociado probablemente con protuberancias
eruptivas. Algunas veces se puede observar que las protuberancias se
levantan sobre el limbo solar, el material se va calentando y se mueve
hacia afuera con velocidad creciente (Webb y Jackson, 1981). Cuando el
material coronal viaja bastante adelante de la protuberancia, casi siempre
se observa una EMC de tipo arco o frente curvo
. Munro y col. (1984) estudiaron 77 EMC y encontraron que 34 de ellas se
pueden asociar con rafagas y protuberancias eruptivas. Wagner (1984) asocid
entre 10 y 174 de las EMC con rafagas, del 30 al 34% con filamentos vy
entre 30 y 484 no tuvo relacién con estos eventos. Estos resultados se

muestran en la figura (II.5).
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Fif. (II1.5). daaciacidén de EME can nafagas (R}, protubenancias enuptivao
(P), pratuberancias y nadfagas. [Tomada de Wagner, 1984].

b) Emisianea electramagnéticao.

Las radioobservaciones del Sol ayudaron a encontrar 1la ocurrencia
de estallidos de radio de diferentes tipos de asociados con las eyecciones
de masa corcnal. De las observaciones con radioheliégrafos, las fuentes
de los estallidos de radio tipo IV, asociados a rafagas intensas, se
observaron moviéndose desde aproximadamente 2Rs hasta 5Rs del centro del Sol
(Boischot, 1958, Wild y col, 1963, Riddle, 1970, Wild y Smerd, 1972, Pinter,
1973) con velocidades de wunos cuantos cientos de kildmetros por segundo.
Clertos modelos predicen que una onda de choque adelante del
frente de EMC puede producir los estallidos de radio de tipos II y IV. Las
EMC asociadas a emisiones electromagnéticas SOn frecuentemente de
tipos arco y frente curvo y casi siempre estan asociados con choques
interplanetarios y/o con otros eventos de actividad solar. Gary vy
col (1984) superpusieron observaciones coronograficas de una EMC con
datos radioheliograficos simultéaneos. De este estudio resulté que los
excitadores de radioondas tipo II estan centrados mas en las piernas del

arco de la EMC que en la parte superior.
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Kahler y col (1984) y Webb (1986) compararon una 1lista muy compleja
de eventos de radio tipo II asociados con rafagas de Hx con las listas de
las EMC del Solwind y del SMM (Solar Maximum Mission). De esta comparacion
Kahler y col (1984) concluyeron que aproximadamente el 60% de todos los

evento tipo II/Ha estuvieron asociados con las EMC del Solwind.

I1I.4. PERIODICIDAD DE ASOCIACION.

Las asocliaciones descritas arriba dependen de la época del ciclo
solar. La tabla II.3 compara el numero y el porcentaje de eventos solares
de los diversos tipos asociados con EMC para las dos épocas de
observacioén: del Skylab y del SMM (Fig. II.6). Se ve que para ambas
épocas hay gran porcentaje de EMC asociadas con protuberancias
eruptivas., Las asoclaciones con eventos de rayos-X de larga duracién y
rafagas Hoe aumentan hacia el maximo. El 79% de las EMC cbservadas por el SMM
tuvo asoclacién cen algunos eventos, mlientras que las observadas desde

el Skylab sélo fueron el 44%,
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200l 010-7 rre-t i
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Fig. (I1.6). Periodas de oboewsacién de faa EME can corandgrafao
onbitande a la Tienna en difenentea oatélites. ¥a Linia de puntas muestha el
namena de fasc manchas salanes pana loa ciclas 20 y 21. (Tomada de Michels y
col.,1985). -
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Tabla II.3.

Bampanacién de actissidad eupenficial asaciada con EME.

.Tipo de asociacién Skylab SMM

N % N 7
Protuberancias
eruptuvas . 30 88 43 81
Rafagas Ha 13 38 27 51
Rayos-X 17 50 36 68
Emisién de radio 14 41 18 34
tipo II y 1IV.

Esto muestra que las EMC no sélo estan asociadas con fendmenos
clasicos del Sol active, sine también con procesos magnéticos del Sol
mis estables, relacionados con el campo magnético general y con sus
evoluciones de 11 y 22 afios



III. ONDAS DE CHOQUE EN EL MEDIC INTERPLANETARIO.

Como sabemos, el medio interplanetario no esta vacio, sino permeado por
el flujo de la corona solar en expasiéon con velocidades de alrededor de 450
km/s. En el Sistema Solar las ondas de choque en los plasmas
ocurren por las siguientes causas: por interacciones de flujos rapidos
corrotantes con flujos m&és lentos, por el encuentro del flujo del
viento solar con los campos magnéticos planetarios y 1los halos
diamagnéticos de planetas y cometas, por el movimiento de 1la heliosfera
misma a traves del medio interestelar, por liberaciones rapidas de energia
en las magnetdsferas planetarias cuando hay reconexién de lineas
magnéticas y por algin fenémenoc solar, aun no determinade con claridad,
que introduce repentinamente en el viento solar normal plasma con velocidad
mucho mayor.

Las ondas que se propagan en un medio como es el plasma magnetizado del
viento solar se les 1llama andas maghelohidnadinamicaa y los choques se

forman como resultado del "amontonamiento" de estas ondas.
ITE.1 ONDAS MAGNETOHIDRODINAMICAS.

Al moverse un fluido conductor en un campo magnético produce corrientes
electricas que generan campos magnéticos, 1los cuales camblan al campo
magnético inicial por el cual se movia. La accidén del campo magnético sobre
estas corrientes crea fuerzas que modifican el movimiento del fluido. La
magnetohidrodindmica estudia el movimiento de un fluido conductor en 1la
presencia de campos magnéticos con base en esta interracion.

La magnetohidrodinamica ideal consiste en un conjunto de ecuaciones que

incluyen:

la ecuacién de conservacién de masa:
ap
— + Ve(pv) =0 (3.1)
at

la ecuacién de momento:
av grad P 1
— 4+ (veV)v = ~ + (VxB) xB (3.2)
at P anp
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la ecuacién de conservacién de la energia:
’ 2

a 1 2 B
— (— pvu8 +p& +— ) =0
at 2 - (3.3)

la ley de la induccién magnética junto con la suposicién de

"campo congelado":

8B
——— =V x (v x B) (3.4)
at
y la ley de Maxwell: .
Ve+e«B=0 (3.5)

Aqui, B es el campo magnético, t es el tiempo, v es la velocidad
de fluido, p es la densidad de fluido, P la presién y & la energia interna
por unidad de masa del fluido.

Estas ecuaciones pueden describir ondas de larga longitud y de amplitud
pequeiia. E1 empinamiento o amontonamiento de estas ondas cuando tienen
amplitudes grandes pueden formar discontinuidades e encluso onas de choque.
Los cambios en el estado del plasma que deben tener 1lugar a través de las
discontinuidades se pueden describir con estas ecuaciones.

Supongamos que en un medio homogéneo y estdtico con valores no
perturbados de densidad Py VY de presion Po y con un campo magnético
uniforme y constante Bo' se propaga una perturbacidén pequefia a velocidad
C, que produce cambios muy pequefios en los parametros del plasma.

Escribimos 1la perturbacién desde un sistema de referencia que se va
moviendo con la perturbacién a través del plasma a lo large del eje
x con la velocidad C, el campo magnético inicial BO se encuentra

contenido en el plano (x,y,0):

B=B +b =(B,B,0) + (b, b, b}
o] Xy x y z
pP=p,t+p
P=P +P
o
v

It

(C,0,0} + (u, u, ul;
x Yy z

donde el subindice "o" denota los valores no perturbados. Como nuestro
sistema de referencia se mueve junto con la perturbacidn el fendémeno
fisico que observamos es estacionario. Entonces, desde nuestro sistema
de referencia, los cambios en las variables de estado sélo se dan en x:

(878t = 0,V = (8/8x, 0,0) ).
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Sustituimos la perturbacién en la ecuacion (3.5) y obtenemos:

dBx
VB = =0 (3.5")
ax

Esto implica que bx = 0, entonces, Bxo = Bxt, ésta es wuna propiedad
importante de todas las perturbaciones en en medio MHD: na hay cambic en la
campanente del campa magnética a o langa de La dineccién de propagacién de
%a onda.

De la misma forma, si sustituimos la perturbacién en la ecuacién de
continuidad {3.1) y no tomamos en cuenta los términos de segundo orden de la
perturbacién obtenemos:

- ap’

V-(pux)=x(—C;t—+poux] = 0 (3.6)

Analogamente en la ecuacién de momente (3.2), obtenemos tres ecuaciones

escalares:

- dux aP By dby

X: —poC + + = 0; (3.7)
ax ax in 8x

" auy Bx 3by

y: pOC + = Q; (3.8)

ax in ax

~ duz Bx dbz

z: —pOC + = 0; (3.9)
ax in ax ’ ’

haciendo lo mismo con la ecuacién (3.4) y olvididndose de los términos de

segundo orden:

“ dby dux duy

y: ~-C + By - Bx = 0; (3.10)
ax ax ax

” 8bz duz

z: -C — Bx = 0; (3.11)
ax ax

Como la perturbacién se propaga con tanta rapidez que practicamente no

hay conducciéon de calor, entonces el flujo puede considerarse isentrépico, de
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manera que se cumple la ley de adiabatica :Po/pz = Pi/PZ; (donde ¥=Cp/Cv).

Po

dP = y—— dp = cip ; (3.12)
o

P
Donde ci '3 —;— es la velocidad del sonido.

III.2 ONDAS INTERMEDIAS (HIDROMAGNETICAS).

Los cambios a lo largo del eje =z aparecen  solamente en dos
ecuacliones (3.9) y (3.11) y estas ecuaciones solamente contienen dos
variables: 1los cambios en las componentes z de la velocidad y del campo

magnético. De la ecuacién (3.11) sigue que:

ax Bx ax

Sustituyendo en la ecuacién (3.9), encontramos que:

sz
2 n——
4mpe '
sz 302
2 2 2 2 2
c* = VI = = cos” ® = VA" cos® » (3.13)
4dnp 4np

La ecuacién (3.13) describe la velocidad de propagacién de estas
ondas que depende solamente de la magnitud de 1la componente del campo
magnético en la direccidén de propagaciéon de 1la onda y de la densidad
del plasma, donde ¥ es el angulo entre Bo y Bx; y Va = Bo/(!i':tp).-l/2 es la
velocidad de Alfvén. A las ondas dadas por las ecuaciones (3.9) y
(3.11), que se propagan con la velocidad de Alfvén se le conoce como andaos
intenmedian.

En las ondas de Alfvén el cambio en el campo magnético es ortogonal a su
difeccién original, no hay cambio en la magnitud del campo magnético (By, Bz)
sino sélo en direccién. Tampoco - existen camblos en las propiedades.

termodinédmicas a través de tal onda, los Unicos camblos que aparecen en una
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onda de Alfvén son en la velocidad vy en la direccién del campo
magnético. Las ondas de Alfvén son ondas transversales del mismo tipo que

las ondas que se propagan en una cuerda vibrante,

II1.3. ONDAS LENTAS Y RAPIDAS.

Las ecuaciones (3.6), (3.7), (3.8), (3.10), (3.12) involucran cambios
de la velocidad y del campo magnético en las componentes x, y. Si
maltiplicamos la ecuacién (3.6) por C y sustituimos en ecuacién (3.7)

obtenemos:

ap 8P By aBy

ax ax 4n ax

Dividimos este ecuacion entre 8p/8x y utilizando la ecuacién (3.12),

tenemos:

Analogamente, multiplicamos (3.8) por Bx y sustituyendo en (3.10)
obtenemos:
Bux ax

c3- cf = C By ;
ax  dby

Usando las Ultimos dos ecuaciones obtenemos una ecuacidn cuadratica para
la velocidad de propagacién C de la onda:

2
By
( C3 o®) ( C3- cf ) = c? ; (3.14)
anp

Procediendo de wuna manera andloga se puede encontrar otra relacién
para velocidad de propagacién C:
2
By
( €% ) (€ a?) = ¢? ; (3.15)
4anp

Donde Ci es la misma definida por la ecuacién {(3.13).
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Las ecuaciones (3.14) y (3.15) son dos sistemas cuadrdticos para 1la
velocidad de propagacién de la onda C, - Las raices de estas ecuacidénes son:

1 1/
cr2= - [ co® + CaZ + [ (co? + Ca%)% - 4 co? sz] j {3.16)

1 1/
cLe= = [ co® + Ca® - [ (co® + %)% - 4 o Ctz] 1 (3.17)

Estas ondas se les ha llamado andas magnetaaénicas hapidas 4 lentas,
porque las rapidas son mas rdpidas que las ondas intermedias y las
ondas sonoras, y las lentas son mas lentas que todas éstas. Al contrario de
las ondas de Alfvén, en las ondas magnetoséonicas no hay cambios a lo
largo de la direccién 2z, el campo magnético permanece en el plano. Para
las ondas rapidas y lentas existen cambios en ambas componentes de la
velocidad mx y vy, por lo que estas ondas son parcialmente transversales

y parcialmente longitudinales.
II1I.4. CARACTERISTICAS GENERALES DE LOS CHOQUES.

Supongamos que en un medio se propaga una perturbacién a velocidad
supersénica, producida por un pistén o por una explosidén. La propagacién
de esta onda compleja se puede expresar como la propagacién de las ondas
locales consecutivas con velocidades distintas S1 nos movemos en un
sistema que viaja a la velocidad de sonido co, entonces la perturbacién
se habri adelantado a nosotros. En un tiempo ti se tiene un perfil de
velocidad debido a wuna perturbacién de amplitud finita que se propaga
en la direccién + x. ( fig. 3.1). En un tilempo posterior tz > t1,
el paso del frente de onda a través del medio ha modificado las
condiciones de propagacion. Como el fluido es isentropico, cumple la

relacién:

po f2}

Cada una de las siguientes ondas locales se propaga en el medio

mas comprimido. Con respecto a un observador que se mueve con la-
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perturbacién, las regiones de mayor velocidad comienzan a adelantarse a
las regiones de velocidad menor. En un tiempo t3 > tz el frente de onda
se muestra casi vertical y las regiones rapidas contintan adelantado a las
regiones lentas. El frente de onda se empina hasta la situacién mostrada
para el tiempo t3. En este estado hay una aguda discontinuidad en las

variables lo cual es conocido como anda de chaque.

u v

.

+
i
i
i
i
1

1
Y

TI T; a
Fig. (3.1). £a propagacién de una pertunbacién de amplitud finita.

Como se vid en los capitulos anteriores, las ondas de amplitud pequefia
se pueden propagar a través de un plasma con diferentes velocidades
caracteristicas y se clasifican como rapidas, intermedias y lentas.
Asi también existen choques rapidos, intermedios y lentos que corresponden a
perturbaciones que exceden estas velocidades. Las ecuaciones de la MHD ideal
no pueden tratar al fluldo en la regién de choque, pero antes y después de
choque si. La figura (3.2) es la imagen de wuna onda de choque que
muestra al fluido impertrubado en el estado "1" y al fluido a través del
cual el choque ya ha pasado { fluido chocade ) en el estade "av.

CHOQUE

FLUTDO CHOCADO - . _ _

uxsj-L

CAMON

FLUIDC NQ cucaAdo

Fig. (3.2). Jmagen de una anda de chogue en ef fluida. & {luida na
pentunbado eotd en un estada unifaune penc deopuéa del chaque hay una negién
de Llikenacién u anda de expansidén de manena que fa negidén (2) na ea unifonme.
[Tomada de Bravo, 1989].
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La 1imagen muestra que los efectos disipativos eventualmente hacen
que el fluido chocado recupere la situacién original del fluido imperturbadeo.
La zona de transicion tiene un espesor del orden de unos cuantos caminos
libres medios.

Los flujos de masa, de momento y de energia o de campo magnético en wun
lado de choque deben ser igual a la masa, el momento y la energia que salen
por otro lado.

El vector de campo magnético cambia su direccién al cruzar 1la onda de

choque. El factor de doblamiento a se define como:

Bt2

Bt1

Donde Btz y Bti1 son los componentes tangenciales del campo magnético
despues y antes del choque. En un choque rapido 1la magnitud del campo
magnético aumenta, mientras que en un choque lento disminuye. Entonces, en
un choque rapido « =z 1 y el campo se aleja de la normal y cuando se
ocurre el choque lento « = 1 , el campo se acerca a la normal.

De la ecuaclén (3.5) es inmediato como en el caso de una perturbacién
propagandose a lo large del eje x:

[Bn] = 0O;

donde Bn es la componente normal del campo magnético y el paréntesis
cuadrado denota la diferenciade valores entre uno y otro lado de la
superficie de discontinuidad. Esto muestra que la componente normal del
campo magnético siempre es continua (Fig.3.3), mientras que 1la componente

tangencial no lo es.

Bl <18\ B> 1By |

Fig. (3.3). Refraccion del campa magnética en un chaque napida (a) ¢
en un chaque tento (&).
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Para determinar la rapidez de propagacidén de la onda de choque en el
viento soloar aplicamos la ecuacién de conservacién de masa:
n1 (Vi-U) = n2 (V2-U), donde U es la rapidez de propagacién del choque
relativa a un sistema de referencia fijo, Vi, V2 es la rapidez, y ni, nz es
la densidad del fiujo antes y después del choque. Asi, la rapidez del choque
estd dada por:

nz¥za - mVi

Us ——— (3.18)

III. 5. FLUJOS SOLARES QUE PUEDEN GENERAR CHCQUES.

De las observaciones del viento solar se reconcocié que se pueden generar
choques transitorios en el medio interplanetario cuando interaccicnan flujos
rapldos con flujos lentos. Por ejemplo, en periodos donde 1la estructura
general del medio interplanetario es practicamente estacionaria, el viento
solar estd conformado de patrones alternantes de corrientes rapidas y de

corrientes lentas.

AMBIENT
SOLAR WIND

]

Fig. (3.4). Baquema de un choque caviwatante. [Tomada de Pizzo, 1978].

/ RAREFACTION
P4 ~
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Las corrientes rapidas de viento solar se originan en los
hoyos coronales los cuales rotan Jjunto con el Sol y por otro lado que el
viento sclar se expande radialmente. Al corrotar con el Sol los hoyos
coronales "apuntan” eventualmente hacia viento solar ambiente lento
"inyectandole" viento solar rapido 1lo cual produce una interaccién entre un
filujo lento que es "alcanzado" por un flujo rapido. Esta interaccién produce
una compresioén que puede formar un choque si la diferencia de velocidades es
suficientemente grande. (Fig. 3.4). Cuando el material rapido alcanza al
flujo lento, se forma un frente espiral de compresién en el medio
interplanetario. Este tipo de choque se llama chaque connatante.

Hay otro tipo de lnteraccioéon que se produce en el medio interplanetario
conocida como "explosiva" debido a una perturbacién violenta que se propaga
alejandose del Sol. El modelo cualitativo de una anda de choque explooina se
muestra la figura (3.5). Este choque se caracteriza por la eyeccién
temporal de flujo rapido solar que empuja al material que venia antes,
presumiblemente mas lento, si 1la rapidez del material eyectado exede la
velocidad del viento solar ambiente de manera supermagnetosdnica. Enténces,
se forma una compresion en la orilla conductora del plasma ambiente y puede
hacerse una onda de choque., Este tipo de chogque puede producir una rafaga o

una eyecclones de masa coronal.

INTERMEDIATE
STRENGTH SHOCK

HELIUM RICH SHELL

")

TANGENTIAL
DISCONTINUITY
-

HIGH SPEED STREAM
(LASTI[NG FOR AT LEAST 2 DAYS)

/@-—- FLARE SITE AT TIME OF FLARE

Fig. (3.5). Goquema del fujo transitonia y del fluja "eyectada" del Falb
que foruman un choque exploaisa. [Tomada de Hundhausen, 1972].
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III. §&. OBSERVACIONES DE CHOQUES EN EL MEDIO INTERPLANETARIO.

Una onda de choque se caracteriza por un cambio abrupto de los
parametros del plasma. Al paso de un choque se observa un sUbito crecimiento
de presién, de densidad, de temperatura, de campo magnético (cuando se
trata de un choque rapido) y de la velocidad de viento del fluido.

El problema de ‘“observar" una onda de choque, aparte de la
medicién de los parametros del plasma, radica en una resolucién temporal
suficientemente grande para distinguir el aumento abrupto de los parametros
del plasma que caracteriza a wuna onda de choque y la distinguen de

cualcuier otro fendmeno que ocurre en el medio interplanetario.
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Fig (3.6). Oboenvacicnea de daa choquee napidaos. [Tomada de Burlaga,

19711.
De los primeros reportes de observaciones de choques en el viento

solar se encuentran el de Olvige y Burlaga (1969) quienes reconocieron un
choque rapido en el viento solar usando los datos del campo magnético

medidos por el satélite Explorer 34. La tabla 3.1 muestra los valores
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de-la velocldéd, de la densidad, de la temperatura y de la intensidad del

campo magnético en .el

La figura

Valores para

viento solar antes y después del paso del choque.

TABLA 3.1
el choque rapido del 29 de agosto, 1967,

s {(km/s) i n (cm—3)4R7 T (QK)AJ B (%)

antes

T T P d
418 2.6 6.5x10 , S.§

después

4
452 3.7 12x10* | 7.2
ll A

(3.6) muestra las graficas de los choques rapidos,donde claramente

se ven los aumentos abruptos y simultaneos de los pardmetros del plasma.

La figura (3.7) muestra las graficas de las mediciones de dos choques

lentos donde,
simultidneoc de los parametros del fluido aparece wuna disminucién

abrupto y

contrariamente al caso de choque rapido, junto al aumento

de 1la intensidad del campo magnético interplanetario.
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IV. ASOCIACION DE LAS ONDAS DE CHOQUE CON MANIFESTACIONES
DE ACTIVIDAD SOLAR.

Si la rapidez del material eyectado excede a la rapidez del viento
solar ambiente por mas de la velocidad local del sonido { o la velocidad de
Alfvén), se formara un frente de choque en la orilla conductora de la
ciscara de plasma ambiente comprimido (Gold, 1965).

Como ya se dijo en el capitulo anterior existen dos tipos de ondas de
choque en medio interplanetario: a) las de tipo corrotante, asocliadas con
los hoyos coronales estables que emiten corrientes de viento solar rapido
y que corrotan con el Sol y b) las que salen radialmente, asociadas con
eventos transitorios en el Sol en los que se emite una gran cantidad de
energia ( rafagas, protuberancias eruptivas, EMC). Pero el fendémeno especifco
que produce las ondas de choque en el medio interplanetario no esta

claro.

IV.1. ASOCIACION CON RAFAGAS, PROTUBERANCIAS ERUPTIVAS Y EMC,

El problema de la asoclacidn de perturbaciones a gran escala del viento
solar a rdafagas, filamentos eruptivos vy EMC es que siempre el numero
de éstos es mucho mayor que el numero de choques.

En ocasiones un choque rapido es seguido por una nube de plasma llamado
"pistén” o "nube magnética". En estas casos se observa pegado al frente de
un choque rapido una enorme nube de plasma con caracteristicas de que la
diferencian claramente del plasma interplanetario ambiente, ya que por
observaciones de los parametros del plasma, el campo magnético crecié
repent inamente. La figura (IV.1) es un ejemplo de un choque rapido acompafiado
por un pistén. La nube magnética mostrada en la figura se movia en la forma
supersénica relativo al material que se encontrara al frente de ella. Pero el
tamafio de 1la nube es mucho menor que el del choque que forma, por lo que es

posible ver el choque sin ver la nube.
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Fig. (IV.1). Ejempla de un chaque napide acompaiiada pan un pioston. B es
la interwidad del campa magnética, v ea fa velacidad del vsienta oclan, N e
la densidad del wienta oofan. [Tomada de 10 years Helios, 1984].

Algunas autores como Poland y col., (1981) han tratado de mostrar que
estas nubes de plasma no son otra cosa que la manifestacién interplanetaria
de la relacién inicial del choque con su origen, ya sea una EMC, y/o flujos
transitorios originados en rafagas o protuberancias eruptivas. Bravo y
Lanzagorta (1992) quienes estudiaron los choques y las nubes interplanetarios
durante todo un afio y concluyeron que en casi todos casos cuando se observo
una nube magnética atras de frente de chogue, el choque interplanetario
estuvo asociado con estallido de un filamento o una rafaga. Parece que los
"nubes" corresponden al material de un fendmeno explosivo de actividad solar.
Sin embargo, no todas las nubes se mueven lo suficientemente réapido como para
"impulsar" el choque y los choques interplanetarios acompafiados por estas
nubes consistuyen solamente 46% de todos choques, 61% esta asociado con los
eventos de rafaga/emisién de rayos-X (Sheeley y col., 1985).

Hundhausen (1972 a, b) notd que a) La energia liberada en una rafaga muy
intensa es suficiente para producir una onda de choque en el medio
interplanetario perc b) la asociacién de las rafagas muy ontensas y choque no

es perfecta.
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Lin y Hudson (1976) en la base de observaciones de las rafagas Intensas
encontraron que las ondas de choque fueron asociadas con éstas solo cuando la
energia liberada en una rafaga sea mayor de 20keV {( >1031ergsJ.

El estudio de Wagner (1984) mostré que en el caso cuando una EMC esta
asociada con rafagas o/y protuberancias eruptivas, la EMC empieza a verse
antes de que ocurra el evento explosivo superficial (Jackson y Hildner,
1978). Entonces, las EMC, y por lo tanto los choques interplanetarios estan a
veces asociados con estos eventos solares explosivos, pero las rafagas
o las protuberancas eruptivas no pueden considerarse de ninguna manera
como la causa de las EMC y, por lo tanto, tampoco de los choques que
se forman asociados a ellas.

Gosling y col. (1975) fueron los primeros en asociar una eyeccidén de masa
observada en el coronégrafo que siquié a una rafaga 2B, con un gran choque

observado a 1UA,
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Fig. (Iv.2) a). Dalea de sienta cclan que exhiben wuna fuerte onda de
chaque. [Tomada de Schween, 1983 1. b) Datea de plaama que muestran una anda
de chaque débkil, oiguienda a una EME que oe muese lentamente. [Tomada de
Schwenn, 1983 |.

La figura (IV.2a) es un ejemplo de un choque muy rapido que estuvo

asociado con una EMC de frente curvo con velocidad inicial de 1500 km/s. El

choque mostrado en la figura (IV.2b) estd asociado con una EMC de tipo arco
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lleno que empiezdé con velocidad 375 km/s y acelerd hasta 550 km/s.

En 1985 Sheeley y col. con un estudio muy amplio de las EMC observadas
con el coronografo Solwind en combinacién de las observaciones del medio
interplanetario realizados por el Helios~1l, encontraron que todos Ilos
choques registrados por el Helios -1, cuando estaba en una longitud de
130" del limbo solar, estuvieron asociados con una EMC sobre ese limbo.
Pero la relacién viceversa es otra: existen muchisimas EMC no asociadas con
choques interplanetarios. Se cree que son las EMC mids rapidas y maAs extensas

las asociadas con choques interplanetarios.
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IV.2). 'ASOCTACION DE LAS EMC ASOCIADAS CON CHOQUES INTERPLANETARIOS
' CON HOYOS CORONALES.

Hewish y Bravo (1986) encontraron una fuerte asociacién entre los
choques en el medio interplanetario y los hoyos coronales inestables de
mediana y de baja latitud, por medio de un muestreo exhaustivo de
observaciones de centelleo interplanetario (IPS) de casi 100 eventos,
durante la fase ascendente del ciclo solar 21. Ellos encuentran una buena
correlacién entre los flujos eruptivos de hoyos coronales que producen
perturbaciones en el medio interplanetario y ciertos tipos de EMC,
predominantemente las de frente curvo, por lo que consideran razonable
suponer que estas EMC son manifestaciones de flujos eruptivoes de hoyos
coronales vistos cerca del Sol.

En 1990, Harrison estudié correlacién espacial entre todas las EMC (no
solamente las que estan asociadas con los choques interplanetarios)
observadas durante un periodo de tres afos y los hoyos coronales. El
mostré que la correlacién es muy débil. El porcentaje de EMC relacionadas
con los hoyos en su trabajo es aproximadamente 40%. Posteriormente, Bravo
(1993) y Bravo y Pérez-Enriquez (1993) estudiaron las EMCs asociadas con
choques interplanetarios y encontraron una correlacién espacial con los hoyos
coronales de baja o mediana latitud o la extensién a mas bajas latitudes
de un hoyo coronal polar. E1l porcentaje de EMC en este caso (asociadas
con los choques interplanetarios) aumentd hasta 88%.

La interpretacién dada por Bravo y Pérez-Enriquez es que el choque
interplanetaric no es producido per la EMC sino que se forma en el flujo del
viento del hoye coronal como resultado de lo mismo que origina 1la EMC. Esto
es, los choques interplanetarios y las EMC sdélo son fenomenos asociados en el
sentido de que ambos tienen el mismo origen, pero las EMC no son la causa de
los choques. El origen comin de ambos fendmenos es el surgimiento desde abajo
de la fotésfera solar de material de polaridad distinta al emplazado ahi con
anterioidad segin estos autores

Este surgimiento, que por otro lado es un suceso normal en el
Sol, provocaria, en algunas ocasiones, que lineas de campe magnético

originalmente cerradas en un casco coronal adyacente a un hoyo coronal se



/ HOTA NELTRA

R L X g
o ¢ o
LT NP

o+ ot FFF bt b - ——

1
WONT CQRONAL INLQIAL
| QASCO B
2
HOYo CORDNAL FLMAL T

Fig. (IV.3). Deaconecion de faa fineas magnéticae de un caosca cononal
pon el sungimienta desde abajo de fo fatoofena de matenial de palanidad
diatinta. fas Lineas continuae muestan ef estado inicial y las Lineas de
puntoa muestan eolada final. [Tomada de Bravo y Pérez-Enriquez, 1993.]

abrieran, provocando con ello dos efectos diferentes: por un lado, la

liberacidén de la masa anteriormente contenida en la regidén del casco cerrado

que se abris, y por otro lado, el crecimiento del tamafic del hoyo coronal

adyacente el cual ahora comprendera también a las lineas de campo magnético

crecientemente ablertas. (Fig. IV.3). Ya que la densidad coronal desminuye
la liberacion de la masa originalmente atrapada en un casco
de masa coronal

con la altura,
y que ahora se va del Sol, formaria una brillante eyeccién

con un frente de curvo continuo.
En un hoyo coronal (Fig.IV.4a) la anchura de arriba es mucho mayor que la

de abajo. A veces esta diferencia alcanza a ser hasta mayor de 10 veces (en

hoyos de mediana y de baja latitud). La configuracién de las lineas magnéti-

cas en el centro y en periferia de un hoyo coronal es también diferente.
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Fig. IV.4. a}. Distribucion de velocidades en un hayo coranal,
&}. Fouma y configunacién de laa Linean magnéticas en un haya cononal.

La divergencia del hoyo coronal es un criterio de configuracién de las
lineas del campo magnético, En periferia, donde las lineas son mas
inclinadas, la divergencia es mayor que en el centro. Wang y Sheeley (1990)
encontraron relacioéon entre la velocidad del viento solar y la divergencia
en los hoyos coronales fig. (IV.4b), de donde es claro que el centro de
un hoyo es la fuente del viento solar rapido y las partes adyacentes a un
casco coronal son fuentes del viento solar lento.

Entonces, en el modelo de Bravo y Pérez-Enriquez, el proceso del
crecimiento del tamafio de abajo del hoyo coronal provoca el aumento de la
velocidad del viento solar (la divergencia del hoyo disminuye) y entonces,
éste dara lugar a la alteracién repentina de las condiclones del viento
solar y por lo tanto a 1la formacién de una onda de choque que se propague
al medio interplanetario.

De todo 1lo dicho es evidente que es interesante realizar un estudio



sobre la cadena de los eventos: hoyos coronales cambiantes = eyecciones de
masa de la corona solar - choques en el medio interplanetario y en el

capitulo IV veremos las particularidades de las EMC asociadas con los choques
interplanetarios,



V. ESTUDIO DE 56 EYECCIONES DE MASA CORONAL ASOCIADAS
CON CHOQUES INTERPLANETARIOS.

Los estudios mas reclentes muestran que las eyecclones de masa coronal
son resultado de la perturbacién del campo magnético coronal a gran escala.
(Priest, 1988; Kahler y col., 1988; St. Cyr y Webb, 1991). Por otro lado,
Sheeley y col. (1985) fueron los primeros que asociaron 98% de todos Ilos
choques interplanetarios observados en la época 1979 -1982 con EMC.
Después, Hewish y Bravo (1986) en un estudio de 100 perturbaciones del viento
solar, encontraron que las regiones del Seol donde se originaron estas
perturbaciones en todos los casos contenian un hoyo coronal de baja o
mediana latitud. Finalmente, Bravo y Pérez-Enriquez (1993) encontraron una
relacién espacial muy cercana entre las EMC asociadas con choques
interplanetarios y los hoyos coronales. En particular ellos proponen que el
choque se produce por el crecimiento repentino de la velocidad del viento
solar de un hoyo coronal que es afectade por los cambios globales de la
estructura magnética de la corona solar.

A raiz de estos estudios surge un nuevo 1interés de estudiar las
caracteristicas individuales de las EMC asociadas con choques
interplanetarios para distinguir estas eyecciones de cualquier otra EMC y
discutir sobre un modeloe magnétohidrodinamico que pueda producir estos

fenémenos.

V.1.a). LOS DATOS USADOS.

Para este estudio tomé los datos del articulo de Sheeley y col., (1985}
sobre 56 de las EMC de la época desde el 27 de mayo de 1979 hasta el 19
de deciembre de 1982 (época de maximo y la fase descendente del ciclo solar
21) asociadas con choques interplanetarios donde las EMC fueron observadas
con el corondégrafo Solwind en el satelite P78-1 del Naval Research Laboratory
{NRL) y los choques se registraron en el satélite Helios~1 del Max-Planck-
Institut fiir Aeronomie (MPAE). Ademas usé los catdalogos de EMC para la
época de 1979-1985: Sheeley (1993) y el catilogo de Webb (1987) para

la época de 1980. Para completar los datos sobre la asociacién de las EMC
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con emisiones de radio de tipe II y con manifestaciones de la actividad
solar usé las tablas de reportes de Sheeley vy col., (1984), Kahler y
col,, (1984).

V.1.b). ANALISIS DE LOS DATOS.

El articulo de Sheeley y col. (1985) contiene los datos para 56 EMC
de 1979-1982, 1la época del maximo y la fase descendente del ciclo solar
21l y para los choques y otros eventos de actividad solar, asociados
con éstas. Ya que los catalogos de Sheeley vy de Webb se formaron
con observaciones de dos diferentes coronémetros ( Solwind y C/P )}, los
numeros de las columnas de localizacién, de tiempo de primera cobservacién y
de velocidad de la EMC a veces son distintos. Para reconocer un evento
de diferentes catadlogos se tomd un intervalo Ia horas para el tiempo de la
primera observacién y un intervalo de :30° para localizacién de la EMC.

Usando dichos catdlogos y articules, recogi toda la informacién sobre
manifestaciones de actividad solar y de los choques asociades con estas
56 EMC. ( ver tabla V.I.). La primera parte de la tabla (V.1}) refiere a
datos de las EMC. Las primeras cinco columnas muestran la nuimeracién del
evento en esta tabla (N}, la fecha (mes, dia y afio), el tiempo de inicio
del evento en el limbo solar (Tl-) extrapolado a partir de la velocidad,
el tiempo de 1la primera observacién en el corondégrafo (T2) y 1la altura
maxima en que fue observada la EMC en el campo de visién del corondgrafo
(HT}. La columna sexta (LI.) muestra la localizacién y la anchura iniciales
de los eventos y la columna séptima (Lz‘) es la localizacién y la anchura
finales. La notacién NiS(S50)W en la sexta columna significa que 1la EMC
estd centrada en la latitud de 15° del hemisferio norte en el limbo
del occidente y tiene extensién de SOD. 25° a cada lado del centro. La
columna octava (ueme) representa valores de la velocidad de 1la EMC
que es la velocidad de la orilla de la intensidad coronal en la proyeccién
plana del ciele (ver la ecuacioén (3.18)). La columna 10 muestra la
clasificacién de clases estructurales de las EMC en sistema de Howard
(CL‘)‘ En su catalogo Sheeley usa una clasificacién un poco diferente y

tiene mds clases estructurales que 1la clasificacién de Howard (Howard y
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col., 1985). Para tener una clasificacién Unica, se usaron los comentarios
en la lista de Sheeley (1983} para hacer equivalencias. En aquellos
casos en que esta transformacién no fue posible (cuando la observacién
empezé mucho tiempo después del 1inicio de 1la EMC y vya no fue posible
definir la estructura ), en este caso se usé U (unknown). La columna 11
(IMP.) refiere a la categoria de importancia ( que es la caracteristica
del tamafio y brillantez del evento), las leteras Y, Q, N en esta columna
corresponden a categorias: Yes (grandes y brillantes), Questionable y No
{pequefias y déblles). La intensidad del evento esta anotada en la columna
12 (INT).

Si las columnas de esta tabla estan marcadas con:

a) un asterisco (*), esto significa que todos los numereos de esta
columna son tomados del catalogo de Sheeley (1993).

b) la marca (sh} - de Sheeley y col, (1985).

¢) la marca (") - de Webb (1987).

d) la marca {(#) - de Sheeley y col, (1984).

e) la marca {@) - de Kahler y col., (1984).
Si en una columna aparece un valor con otra marca es que se toma del catalogo
correspondiente a la otra marca.

La segunda parte de la tabla son los datos de los choques
interplanetarios asociados con las EMC tomados de Sheeley y col, (1985). Las
columnas 12, 13, 14 de la tabla corresponden respectivamente a la fecha, el
tiempo de observaciéon del choque por el Helios-1 (T3) y a la posicién del
Helios~1. La posicién se expresa en coordenadas polares con la distancia
radial en unlidades astronémicas y el angulo de posicién en grados calculados
hacia el este o el oeste desde la linea Sol-Tlerra. La columna 15 {8) es
la velocidad media de los choques en el camino del Sol al Helios-1. La
columna siguiente (wch) representa 1os valores de las velocidades de los
choques, calculadas al pasar por el Helios, suponiendo que son choques
normales. La presencia de alguna estructura. de nube magnética llamada
"pistén", que a veces sigue atrds del choque hasta 6 horas después, estd
en la columna 17.

La tultima columna (ASA) se refiere a la actividad superficial asociada
con la EMC. Las letras R y P corresponden la asociacidén con las rafagas y

las protuberancias eruptivas y las letras X y rlI corresponden la asociacién
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con las emisiones de rayds—x y de radio de ‘tipo II.

'V.2. CARACTERISTICAS DE LAS EMC ASOCIADAS CON CHOQUES INTERPLANETARIOS
DURANTE 1979-1982.

Existe la creencia de que las EMC para estar asociadas con los
choques interplanetarios deben estar asociadas con otros eventos explosivos
solares y deben ser mids veloces y mas grandes que las EMC no asociadas con
perturbaciénes del viento solar. Para investigar esto en este trabajo se
consideran los valores de las propiedades de las 56 EMC asociadas con choques
interplanetarios en la época 1979-1982 y se compara con las propiedades de
todas las 988 EMC observadas en esta época y estudiadas por Howard y col.,
(1985).

1) Velocidadea de €as EMG.

Para estudiar las velocidades con que se mnueva la materia de estas
56 EMC escogi sels intervalos entre =200y > 1000 km/s ( tabla V.2)
Los catalogos usados dan informacion sobre las velocidades de 48 EMC
{que estan en la parte izquierda de la tabla y las velocidades de las
otras 8 EMC son desconocidas. En la parte derecha de esta tabla estédn los
valores de las velocidades de todas las 988 EMC {asociadas y no asociadas con
los choques)} de Howard y col., (1985).

Las distribuciones de esta propiedad para la muestra analizada se
encuentran en las figuras ( V.1, a,b). Primero, se puede ver que:

las distribuciones para los dos grupos de eyeccicones son diferentes.
También vemos que casi todas las EMC asociadas con choques (98%) tienen
velocidades mayores de 200 km/s, mientras que para las EMC del otro grupo,
las velocidades menores de 200 kn/s son de mayor frecuencia (26%4). Se puede
decir que el porcentaje de las EMC veloces es muche mayor para 1la parte
de las eyecciones asociadas con choques interplanetarios que para 1la parte
de todas las observadas, pero la velocidad grande no es un criterio que

distinga las EMC asociadas con perturbaciones del viento solar,
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B). focaligacion latitudinal.

El historgama de la figura ( V.2a) muestra la distribucién latitudinal
de las EMC asociadas con los choques interplanetarios, el histograma
(Fig.IV.2b) es la distribucién latitudinal para todas EMC observadas en esta
época. (Tomada de Howard y col., 1985)

La distribucién tiene un pico muy alto centrado en el ecuador solar
de 0° yel 87% ( 49 de 56 EMC ) tienen localizacién entre 0° y -+ 45°,
mientras que las de todas las observadas es de solamente 45 % en ese mismo

intervalo.
€), GBatenniones angulanea (AL} de ac EME.

Los catdlogos usados contienen informacién sobre la extension de
todos los 56 eventos. Los numeros dados en la tabla ( V.3) son los valores
de la extensién inicial y final de las EMC asociadas con los choques
interplanetarios y 1la figura (V.3 a,b) muestra los histogramas de sus
distribuciones. El ancho de la extensién angular abarca de 0° a 360° en
intervalos de 20°. La siguiente tabla y el histograma (Fig. V.4a,b) contiene
esta informacién para todas las EMC observadas en dicha época.

Comparando la AA inicial de las EMC asociadas con choques y con la de
todas las EMC se nota que es practicamente igual, Para las EMC asociadas con
choques la distribucién de la extension inicial tiene un maximo en el
intervalo de 0°a 40° y la distribucién final en el intervalo de 40°a 90°.

La tabla ( V.5) representa los numeros y porcentaje de eventos que
durante el tiempo de la observacién aumentaron, disminuyeron o no cambiarcn
su extensién. Comparando la evolucién de la extensién de las EMC asociadas
con choques con la evelucidn de todas las EMC se ve que las asociadas tienden
a valores mas anchos (AA ~40°). mientras que las de todas se ensanchan muy

poco.
D). Fmpartancia.

La tabla ( V.6) muestra la distribucién de las 56 EMC por la brillantez

y el tamafio y los nimeros de la tabla de Howard (1985).
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Casi todas las EMC asociadas con choques en dicha época son de
importancia Y: 42 de 56 (75%) y de importancia Q: 12 de 56 (21.4 %). Los
cialculos de Howard dicen que la mayor parte de EMC no asociadas con choques

son de importancia No (44%),

&) ¥a intenaidad,

El catdlogo de Sheeley tiene informacidn sobre la intensidad de todas
las EMCs asociadas con choques interplanetarios. En 1la tabla ( V.7) se
muestran el nimero de eventos y sus porcentajes del numero total para tres
tipos de intensidad B (brillantes), A (promedio), F (débiles) para las EMC
asocladas con choques y para todas

80% de todas las EMC son de intensidad de tipo B y de intensidad A.
Las de intensidad débil son solamente 20%. Comparando con la intensidad de
todas las EMC observadas en esta época, tenemos que s6lo 134 de las EMC

tienen intensidad B.

F). Glase estructunal.

El catalogo de Sheeley contiene informacién sobre las clases
estructurales para 46 de las 56 EMC ascociadas con choques interplanetarios,
La tabla ( V.8) muestra la distribucién fraccional de estas EMC en 9
clases estructurales segin la clasificacién de Howard y col (1985). Una
inspeccién de esta tabla muestra caracteristicas interesantes.

Casi todas las EMC asociadas con choques interplanetarios durante la
época 1979-1982 son de clases estructurales que tienen un frente de curvo
bastante continuo: ARCO, FRENTE CURVO, PICO MULTIPLE, ABANICO ( ver
fig.II.1). En suma ellos constituyen el 95% de los eventos y sdélo quedan
fuera 2 eventos: uno lo constituye el evento clasificado como explosién de
casco, pero el comentario de catalogo de Sheeley dice que esta EMC tiene en

su estructura un arco largo. El otro constituye el evento de tipo halo.
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V.3. RELACION DE LAS EMC CON LOS CHOQUES INTERPLANETARIOS.

Después de que Sheeley y col,, {1985) asociaron casi todos choques en
el medio interplanetario con alguna EMC, parecia ya claro que los choques
interplanetarios son prodicidos por las EMC. Sin embargo, a la 1luz de los

resultados de este estudio, surgen serias dudas.

A). fa presencia de "piaton".

Como ya se menciond antes, la mayoria de los autores han considerado que
la "nube" que aparece a veces detrds de los choques interplanetarios es la
materia de la EMC y constituye el "pistén" que empuja el choque.

La columna 17 de 1la tabla {IV.1) muestra la presencia de una nube de
plasma detras de frente de choque. La tabla (IV.9) analiza esta presencia:
solamente en 46% de los choques existe la presencia de un "pistén", en 36% no
hay este "piston” y 18% no se sabe.

Es dificil suponer que los choques interplanetarios estan "impulsados"

por "pistones" pues s6lo la mitad de ellos tienen una nube detras.

B). fas uetacidades de Lao chaques y de laa EMBGa.

La razén de las velocidades de la eyeccion y del chogue asociado con
ella se muestra en la tabla (V.10). Aproximadamente en la mitad de 1los

casos esta razon es mayor que 1 y en la otra mitad es menor que 1.

€). £2a velocidad promedia del chaque en el camina Fobl-Helioo
y ou melacidad al tleqan al Helios

La tabla ( V.11) compara 1los valores de las velocidades medias de los
choques en el camino Sol-Helios y sus velocidades en el Hellios. En la
mayoria de los casos ( 85Y%) su velocidad local es menor que su velocidad

media; en 12% es mayor y en 3% es casi igual.
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V.4. RELACION DE LAS EMC ASOCIADAS CON CHOQUES INTERPLANETARIOS Y
OTROS MANIFESTACIONES DE ACTIVIDAD SOLAR.

La ultima columna de la tabla (IV.1) contiene las manifestaciones de
actividad solar asocladas con las EMCs. La tabla (IV.12) muestra los numeros
y el porcentaje de EMC asociadas con rafagas, protuberancias eruptivas,
emisiones de radio de tipo II y de rayos-X. La columna del lado derecho de la
tabla (IV.12), tomada de Webb (1986) muestra la asoclacidén con estas
manifestaciones de todas EMC observadas en esta época. El valor de la
asociacidén de las EMC asociadas con choques con las protuberancias eruptivas
(5.4%) no es confiable pues que no tenia la informacién suficiete sobre este
tipo de asociacién.

Comparacién de dos tablas muestra que no existe una gran diferencia

entre asociacion de las EMC asociadas con choques y todas EMC.
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9

TABLA V.1

EYECCIONES DE MASA COROHAL  ASOCIADAS COQUES  INTERPLANETARIOS  { 1979-1982 ).
T
Garacteniaticaa de oo BAE Ghoques intenplanelonion  (itelioa=1) l S ‘
N fecha™ T 1t ur i i oeme CL IMP mr'} fecha™ 12" Lt v P vt
1 052779 08.52 10.44 4.0 NION(SS) HIO¥(SS) 290 SEC ¥ B 052879 18.40  0.4%0 560 605
2 060979 ,15.33 16.13 3.0 _S50M(40) SS0M(SO) 5%0 L Y A |os1179 20,55 = 0.60Wii2 480 325
3 070379 00.32 01.56 5.2 HION(8S) ‘HIOW(§0) 580 CF Y 8. { 070579 11.00 0.83W120 610 655"
4 071979 15.15 1010 3.5 NasM(4S) MASW(30) Si0- 7 g A | 072179 18.20 0.93W120 740 460
5 101079 07.39 07.13 4.0  S12M(30) s124(0) 210 Hs Q A 101379 02,00  0.75M106 475 440
6 121379 08.21 09.45 3.6 NOSE(90) mMOsE(S0) 350 L Q F 121579 12.36  O.SSE?7 460 380
7 022750 03.50 04.31 4.4 SISE(SO) SA0E(60) -980 F ¥ A 022980 14.55  0.98E78 690 580
8 030280 ? 22.29 7.0 S70E(180) S70E(180) ? HMS ¥ F | 030550 01.45  0.98£79 750  s2s
9 031980  05.54 07.06 3.3 SSSE(6S) SSSE(S0) 375 CF Y 8 032280 12.03  Q.92Eg% 490 - 435
110 032780 07.58 13.58 5.0 sSaw(25) S42M(25) 900 MS Y B 032980 11.53  0.89£8S 770 640
11 052180 20.45 21.43 3.9 S9ou(i0) S50W(100} 400 L ¥ A 052280 20.%0  0.34E2a 550 440
]2 060280 08.59 09.22 3.0 SOSW(30) Wle0) 1030 L Y B, | 0s0380 0s.14  0.33ua2 570 390
13 061380 05.52 07.57 8.5 H(SD]' W(gd) 700 L Y r. | os1980 19.20 05391 620 530
14 062080 32.49 15,30 4.0 H3OW{(BO) H4OW(100) 260 CF Y A ‘062280 20.00 G. 54495 430 415
1S 070980 21.27 01,58 8.0 HION(20) NIOW(20) 300 F  Q A | 071080 22.98°  0.76W106 €80 S50
16 07188C ©07.35 08.42 3.3 S3OW(30) SJOW(70} 400 MS Y r | o72080 23.00  o.sawios  sas des 2
17 072980 1224 13.3t 5.0 S2SM(SO) S2SM(S0) 700 CF ¥ A 080180 10.13  0.91W106 S50 495 N
18 090180 05.34 07.35 11.0  MISW(93) MNISW(90) 960 CF Y B | oo0380 12.06 o0.08w39 770 90y
19 111480 07.10 08.20 8.5 N35W(90) HISW(90) 1100 CF Y B 111480 21.36 0,511107 1510 1305 ¥
20 111780 08.17 11.23 4.2  HIOW(20) NOSW(70) 200 CF Y 8 111880 13.45  0°g6W11S 665 S65° N
21 012581 08.15 11.04 11.0 SHOE(135) S30E(140) %00 L Y B 012781 00.01  0.84£83 850 705 v
22 012681 02.52 03.13 3.1 SE(10) SOSE(S0) 1200 CF Y B 012781 17.45  0°RMES3 @15 700 N
23 022681 19.32 20,30 4.3 E(15) E(105) 660 CF v A | 030181 on10  o0.9sEss 760 €55 Y
20 030681 2053 20.53 6.0 HNIOE(100) HWE(100) 7 ? ¥ s | oaoss: sf.co  o.ssisr”  sso ass - N
25 031981 ? 0120 6.5 N3SE(70) N3ISE(70) ? L Y A 032181 07.00  0.S7ESS 765 &80 N
26 040181 01.35 02.22 6.0 S60M(60) S6QN(7S) 1250 CF Y 8 040381 05.47  0.94E99 70 S10 n
277 040681 . 08.37 09.09 3.5 MIAE(20) NISE(S0) 950 MS Y 8 | os0881 0245 0.92E100 05 70 2 X
ZB' 041081 11.09 11.36- 2.8 H2SE(10) NISE(95) 775 L Y B 041381 09.06 0. 89E100 s20 435 . rII“, % R
29 041081  ?  21.12 11.0 HASW(4S) HasH(as) 7 ? @ ¢ 1 oazs o517  o.smce s 710 v it xr
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45
46
47
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12.17
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TABLA V.2.
Velacidades de lao EME.

velocidades asociadas con choque todas observadas en 1979
N % N %
= 200 1 1.8 85 25.9
200-400 10 17.9 67 20.4
400-600 8 14.3 a5 13.7
600-800 7 12.S 24 7.3
800-1000 11 19.6 11 3.4
> 1000 11 19.6 4 1.2
7 8 14.3 92 28.1
total 56 100.0 328 100.0
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TABLA V.3.
Lan extensicnes iniclales y finalea de Las EME asaciadas con €aa chaquen

extension inicial final
") N % N %
0 - 20 15 26.7 3 5.4
20 -40 14 25.0 6 10.7
40 -60 9 16.1 13 23.2
60 - 80 8 14.3 14 25.0
80 ~-100 4 7.1 13 23.2
100 - 120 2 3.6 2 3.5
120 ~ 140 1 1.8 2 3.6
140 - 160 o 4] 0 0
160 - 180 1 1.8 1 1.8
180 - 200 1 1.8 1 1.8
200 - 220 0 0 ¢} o]
220 - 240 o] 0 0 0
240 - 260 0 0 o} ¢]
260 - 280 0 0 0 0
280 - 300 0 4] 0 o]
300 - 320 0 0 0 0
320 - 340 o 0 o} [s]
340 - 360 1 1.8 1 1.8
0 -~ 360 56 100 56 100

&7



TABLA 1IV.4.

fao extencianea iniciales y finafes de tadao oo EME abeermsadao

dunante 1979.

extension inicial final

) N % N %
0 - 20 142 43.3 98 30.0
20 - 40 97 29.6 92 28.0
40 - 60 as 13.7 61 18.6
60 - 80 12 3.7 28 8.5
80 - 100 8 2.5 16 4.9
100 - 120 3 0.9 7 2.1
120 - 140 4 1.3 10 3.0
140 - 160 1 0.3 0 0
160 - 180 2 0.6 2 0.6
180 - 200 0 0 0 0
200 - 220 0 0 0 0
220 - 240 1 0.3 1 0.3
240 - 260 0 0 1 0.3
260 - 280 0 0 0 0
280 - 300 0 0 0 0
300 - 320 0 0 0 o
320 - 340 0 o ) )
340 - 360 12 3.7 | 12 3.7
0 - 360 328 100.0| 328 100.0
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TABLA 1IV.5.
88 cambia de fa extensién de Las EME asaciadas cen 2oa chaques

cambio N %
aumenta 31 55.4
disminuye 1 1.8
no se cambia 24 42.9

total 56 100

&9



TABLA 1IV.6.

importancia N de EMC % todas EMC
Y a2 75 24 %
Q 12 21.4 32 %
N 2 3.6 a4 %
total 56 100.0 100.0 %
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TABLA 1IV.7.

Loa intensidades de Las EME.

tipo nimero de EMC % todas EMC
B 21 37.6 13
A 24 42.8 34
F
11 19.6 53
total 56 100.0 100.0
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CLASES ESTRUCTURALES DE LAS EMC.

TABLA V.B.

EMC as. o o EMC de
clase estr. comemtarios % %
(Howard) con CH.I. de 56 | de 46| |81
(Howard)
arco 15 26.8 34.1 1
se divide
haleo 1 halo y arco 1.8 2.3 2
pico 0 0 0 22
doble pico 0 0 0 12
pico multiple 11 19.6 25.0 19
expl. de casco 1 arco largo 1.8 2.3 S
abanico 3 5.3 6.8 10
frente curve 15 26.8 34.1 15
? 22.4 15
forma descones 10 .
u
total 56 100 100 100

~1
o




TABLA 1V.9.

£a pnesencia del "piotdn”.

presencia N %
SI 26 46. 4
NO 20 35.7
2 10 17.9
total S6 100.0
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TABLA IV.10.
2a ganon de las veloacidades de fae EME 4 de faa

chaqueo aoaciadaa can eblas.

Veme/Vchoque N %
mas que 1 27 48,2
‘ menos que 1 20 35,7
=1 c o]
? 9 16.1
total 56 100.0




TABLA IV.11.
fa gandn de lae velacidades mediaa de €oa chaquea y ouo wvefocidades en Hebiao

v /Vchoque N o

mas que 1 47 85

menos que 1 7 12
=1 2 3

total 56 100.0




TABLA IV.12.
doaciacion de fae EME con manifestacianes de actisidad aalan
supenficial. nios.

todas
tipo de N % Webb (1986) %
asociacién
RAFAGAS 28 50.0 51
PROT. ERUPT. 3 5.4 81
RAYOS-X 38 67.8 68
RADIO II 13 23.3 34
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VI. DISCUSION Y CONCLUSIONES.

Como se menciond anteriormente, existe la creencia de que las EMC para
estar asociadas con los choques interplanetarjos deben estar asociadas con
otros eventos explosivos solares y deben ser mas veloces y mds grandes que
las EMC no asociadas,

En la base de este estudio se ve que no se puede postular que las EMC
que tienen grandes velocidades estan siempre asociadas con choques
interplanetarios o viceversa. A pesar de que las distribuciones de
veloclidades de las fig, (IV.la,b) son distintas, existen EMC con velocidades
menores de 100km/s que estan asociadas con choques. Por otro lado existe un
gran porcentaje de las EMC con velocidad mayor que 800km/s que no estan
asociadas con los choques. Parece que una velocidad alta no es un criterio
neserario ni suficiente para que una EMC esté asociada con un choque.

La otra creencia de que estas EMC deben ser mas grandes tampoco se
cumple. De la tabla (IV.6) se sigue que la mayoria de las eyecciones
asociadas con choques si son de tamafio grande vy brillantes (75%). Sin
embargo, existe un 24% de las EMC de categoria de importancia Y que son
grandes y brillantes y 32% de importancia questionable que no estan
relacionadas con perturbaciones del viento solar

Posiblemente, la diferencia en la localizacién de las EMC asociadas con
choques (que son de muy baja ocurrencia en latitudes mayores de 45°) y de
todas las EMC se explica por la particularidad de la orbita del Helios-1, que
no
permite registrar las perturbaciones del viento solar en altas latitudes. La
érbita de Helios-1 se localiza cerca del ecuador solar y puede registrar los
choques dentro del intervalo Z30° alrededor de ecuador. lLa eyeccidén debe ser
muy ancha para que produzca un choque que se pueda registrar en estas
latitudes. Por ejemplo, el evento N8 de la tabla (IV.1) estid localizado en
latitud 70° pero su extensién es muy ancha (180°).

La siguente caracteristica interesante de las EMC asociadas con choques
interplanetarios es su distribucién porcentual en las clases estructurales.
La tabla (IV.8) junto con la figura (II.1) muestran que el 95% de las EMC
Vasociadas con choques pertenecen a clases estructurales arco, frente curvo,

pico maltiple y abanico que tienen en su estructura un frente curvo bien
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definido. La estadistica de Howard y col., (1985) dice que solamente 45% de
todas las EMC son estructuras con frente curvo continuo. El analisis de
las imagenes de 9 clases estructurales de las EMC (Fig.II.1) indica que las
EMC de las clases arco, frente curvo, pico miltiple y abanico son estructuras
morfologicamente muy parecidas pero que tienen anchura y extensién
diferente. El evento clasificado como explosion de casco (N1 de 1la tabla
IV.1) en el catdlogo de Sheeley tiene el comentario de que este evento en su
estructura también tiene un arco largo con el frente curvo. El evento N30
de la tabla (IV.1), clasificado como halo en el catalogo de Sheeley en los
comentarios esta dividido en dos eyecciones: una de tipo halo y otra de tipo
arco que ocurrieron al mismo tiempo. (Ver la figura II.1 donde la imagen que
muestra la EMC de clase estructural halo representa este evento N30). Se ve
bien que la EMC también contiene una estructura de frente curvo continuo
bien definido. Entonces, todas las 56 EMC asociadas con choques
interplanetarios bienen estructura morfologica con un frente curvo bien
definido.

Esta conclusién parece coincidir con la propuesta de Bravo (1993) y
Bravo y Pérez~Enriquez (1993), (ver el capitulo 1V.3) de que el surgimiento
desde abajo de la fotésfera de material de polaridad distinta provocaria que
lineas magnéticas de un casco coronal se abrieran, provocando por un lado una
EMC con un frente curve continuc y, por otro lado, el aumente del tamafio del
hoyo coronal y por esto el cambio en la velocidad del flujo del vento solar
desde el hoyo y la generacidn una onda de choque.

Es razonable asumir que si las velocidades de las EMC y las de los
choques son aproximadamente iguales, por 1lo tanto, posiblemente estos
fenomenos estan relacionados entre si. Pero en nuestro case, las tablas (V.10
y V.11) indican que en la mitad de las casos velocidad de EMC es mayor y en
la mitad es menor que la velocidad de choque. De esto se puede concluir que
las EMC y los choques son solamente eventos asociados, sin embargo EMC no se
puede considerar como la causa de los choques en el medio interplanetario.

Tampoco es posible que los choques sean "impulsados" per una nube de
plasma que solamente en 46% de los casos sigue detras del frente de choque.

La comparacién de 1los numeros de la tabla (V.12) que muestra los
porcenta jes de eventos asociados con actividad superficial solar, muestra que

las EMC asociadas con perturbaciones del viento solar no tienen mayor
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asociacién con estas fenémenos‘que el conjunto de todas las EMC.

En conclusién, este estudio parece mostrar que las EMC son solo eventos
asociados a los choques interplanetarios, pero no los producen y parece mas
bien apoyan el modelo propuesto por Bravo (1993} y Bravo y Pérez-Enriquez
(1993) de que los chogues son producidos por extensiones de los hoyos
coronales que se encuentran junto a un casco de donde se desprende la masa de
la EMC.

Se requiere de un estudio mis amplio y detallado de las EMC para conocer

su origen en todos los casos.
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