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We are going to die, and that makes us the lucky ones

Most people are never going to die because they are never going to be born

The potential people who could have been here in my place

But who will in fact never see the light of day, outnumber the sand grains of Sahara
Certainly, those unborn ghosts include greater poets than Keats, scientists greater than
Newton

We know this because the set of possible people allowed by our DNA

So massively exceeds the set of actual people

In the teeth of those stupefying odds, it is you and I, in our ordinariness, that are here
We privileged few, who won the lottery of birth against all odds

How dare we whine at our inevitable return to that prior state

From which the vast majority have never stirred?

There is grandeur in this view of life, with its several powers

Having been originally breathed into a few forms or into one

And that whilst this planet has gone cycling on according to the fized law of gravity
From so simple a beginning endless forms most beautiful and most wonderful have been

And are being, evolved
Nightwish - The Greatest Show on Earth



Resumen

Las eyecciones coronales de masa (ECMs) son enormes erupciones de plasma solar,
que se liberan al espacio de forma frecuente. Estas enormes nubes de plasma pueden en-
contrarse en su camino e interactuar con los diversos objetos que conforman el sistema
solar, tales como asteroides, planetas y naves espaciales. Las ECMs son estructuras com-
plejas cuyo estudio es de vital importancia, ya que es necesario comprender sus potenciales
efectos adversos sobre nuestro planeta y sobre la infraestructura que el ser humano posee
operativa en el sistema solar.

El objetivo de esta tesis es investigar la propagacién y evolucién morfolégica de ECMs
durante su transito en los campos visuales de instrumentos de observacién heliosférica a
bordo de la mision STEREOQO. Para ello, se construyé una base de datos con 370 ECMs
identificadas inicialmente en el instrumento HI-1. Para estas observaciones, cuando fue
posible, se buscé observar la ECM en otras etapas de su evolucion, con diversos telescopios
que captan desde su origen en el Sol y su etapa inicial de evolucién, hasta su etapa previa
a la llegada a Tierra, asi como la ECM Interplanetaria (ECMI) a 1 unidad astronémica
(UA).

Para poder evaluar el cambio en la morfologia 3D de las ECMs en su trayectoria por
el medio interplanetario, ademas de la observacién directa, se construyé una herramienta
computacional capaz de aplicar el modelo de cuerda de flujo distorsionada (Distorted-
toroidal Flux Rope Model, Nieves-Chinchilla et al., |2023a) sobre imagenes de ECMs en
instrumentos heliosféricos, que mayormente exhiben una cavidad oscura. Esta cavidad se
atribuye a la seccién transversal de una cuerda de flujo magnético (CF) cuyo eje axial
estd orientado paralelo a la linea de la visual. Inicialmente, sobre una muestra de 10
eventos de la lista, se realiz6 un andlisis morfologico aplicando el modelo en distintos
instantes de tiempo, a lo largo del campo visual de HI-1. Ademas, para un evento reciente
de caracteristicas particulares, se pudieron combinar observaciones heliosféricas desde dos
puntos de vista distintos, mediante observaciones de las naves STEREO-A y Solar Orbiter.
De este modo, se pudieron medir las variaciones de los parametros del modelo a medida
que la ECM se propaga en el campo visual de los instrumentos.

Por otro lado, para una muestra de 78 eventos de tipo FR, se examiné su morfologia
general en el campo visual de HI-1, para determinar cudles son los tipos de distorsiones
mas frecuentes a nivel estadistico.

Por tltimo, se desarollé una interfaz gréafica para analizar la region frontal de la ECM
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RESUMEN VII

llamada vaina, permitiendo obtener el ancho de la estructura y compararla con la mor-
fologia provista por el modelo anteriormente mencionado, asi como hacer un analisis ci-
nematico de las ECMs bajo estudio. Para 8 eventos, se estudiaron parametros relevantes
de la vaina, tales como su ancho en luz blanca, intensidad y velocidad.

Este trabajo contribuye a responder interrogantes pendientes de la comunidad he-
liosférica, tales como si la complejidad general de las ECMIs se incrementa con la distan-
cia al Sol, o si es mas comun que la estructura se simplifique, o si es posible que algunas
subestructuras se simplifiquen mientras que otras se hagan m&s complejas, y entender
cudles son las causales de estos cambios. Los resultados obtenidos aqui demuestran que el
modelo tedrico aplicado a las imagenes heliosféricas es de gran utilidad para cuantificar
los cambios sufridos por las ECMs, y que es mas comun que la complejidad general de
las estructuras se incremente a medida que se propagan en el medio interplanetario. Re-
sulta fundamental destacar que los descubrimientos de esta investigacién representan un
potencial aporte a la mejora de los prondsticos de meteorologia del espacio. Esto resalta
la importancia del trabajo, dado que la interaccion entre las ECMs y el campo magnético

terrestre puede producir efectos adversos e indeseados para nuestra sociedad.



Abstract

The aim of this thesis is to investigate the propagation and morphological evolution
of Coronal Mass Ejections (CMEs) during their transit through the fields of view of
Heliospheric Imagers (HI) on board the STEREO mission. To this end, a database com-
prising 368 CMEs initially identified in the HI-1 instrument was constructed. Whenever
possible, efforts were made to observe these CMEs at other evolutionary stages: their
solar origin using Extreme Ultraviolet (EUV) telescopes; their initial evolution via COR2
coronagraphs on STEREO-A and -B, and LASCO C2 on board the SoHO spacecraft;
their pre-Earth arrival stage through the HI-2 instrument; and the Interplanetary CME
(ICME) at 1 astronomical unit (au) using in situ plasma analysis from the Wind and
ACE spacecraft.

To assess the evolution of the 3D morphology of CMEs as they traverse the interplane-
tary medium, in addition to direct observation using the aforementioned instruments, the
Distorted-toroidal Flux Rope Model was applied. For this purpose, 10 events exhibiting
a dark cavity were selected; this feature is attributed to the cross-section of a magnetic
flux rope (FR) with its axis oriented parallel to the line of sight. A morphological analy-
sis was conducted for these events by applying the model at various time steps across
the HI-1 field of view. For three events, the model was also applied to HI-2 and COR2
imagery. For a recent event with distinct characteristics, it was possible to combine two
different heliospheric viewpoints using observations from STEREO-A and Solar Orbiter.
Consequently, variations in the model parameters were measured as the CME propagated
through the instruments’ fields of view.

Furthermore, the general morphology of 78 FR-type events was examined within the
HI-1 field of view to statistically determine the most frequent types of distortion.

Finally, for applicable events within the same HI-1A imagery, a graphical interface
was developed to analyze the CME frontal region (sheath). This allowed for the deriva-
tion of the structure’s width and its comparison with the morphology predicted by the
aforementioned model, as well as a kinematic analysis of the CMEs under study.

This work contributes to addressing open questions within the heliospheric commu-
nity, such as whether the overall complexity of ICMEs increases with solar distance or if
simplification is more common; whether specific substructures may simplify while others
become more complex; and understanding the drivers behind these changes. The results

demonstrate that applying the theoretical model to heliospheric imagery is highly effective
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ABSTRACT IX

for quantifying CME evolution, and indicate that the overall structural complexity tends
to increase as CMEs propagate through the interplanetary medium. It is important to
highlight that the findings of this research represent a potential contribution to improving
space weather forecasting. This underscores the significance of this work, given that the
interaction between CMEs and Earth’s magnetic field can generate adverse effects for

modern society.
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Capitulo 1
Introduccion

El presente capitulo tiene como objetivo fundamental introducir y consolidar los con-
ceptos fisicos, observacionales y fenomenolégicos que sustentan el desarrollo de esta tesis
doctoral. A lo largo de este capitulo, se describe el marco tedrico necesario para com-
prender el origen, la dinamica y el impacto de las perturbaciones solares en el medio
interplanetario, sentando asi las bases conceptuales para el andlisis morfolégico que se
abordara en los capitulos posteriores.

El Sol es la estrella central de nuestro sistema planetario y su comportamiento dinamico
rige las condiciones fisicas de todo su entorno. Desde una perspectiva estelar, es una
estrella tipica de la secuencia principal, con una edad estimada de 4500 millones de anos
y un didmetro aproximado de 1.4 millones de kilémetros. Al concentrar més del 99 % de
la masa total del sistema solar, su campo gravitatorio y su intensa actividad magnética
dominan el medio interplanetario.

Histéricamente, el Sol ha sido reconocido por ser el protagonista principal que sustenta
la vida en la Tierra. Sin embargo, en la era contemporanea, su relevancia ha adquirido una
nueva dimension critica. La creciente dependencia de la humanidad hacia la tecnologia
satelital, las redes de telecomunicaciones globales y los programas de exploracion espacial
han puesto de manifiesto nuestra profunda vulnerabilidad ante la diversa actividad solar.

Para comprender la fisica que rige la actividad solar y su impacto en en el entorno
de nuestro planeta y del resto del sistema solar, es fundamental notar que la materia
solar se encuentra en estado de plasma, un gas ionizado que actia como un excelente
conductor eléctrico. Este plasma no esta confinado dentro de la superficie estelar, sino
que se eyecta continuamente dando forma al ambiente interplanetario mediante el viento
solar y el campo magnético, conformando la estructura de la heliosfera, introducida en
la Seccién [I.1} Dado su cardcter fluido y electromagnético, la herramienta tedrica para
estudiar este estado de la materia a escalas macroscopicas es la Magnetohidrodinamica
(MHD), cuyos conceptos base se presentan en la Seccién

Dentro de los fenémenos dinamicos descritos por la MHD que perturban severamente
el entorno espacial de nuestro planeta, las eyecciones coronales de masa (ECMs) destacan

como las erupciones méas violentas y de mayor impacto adverso. Estos eventos se presen-
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tan en detalle en la seccién [[.3] Una motivacién importante para este trabajo es que, a
pesar de su importancia crucial, actualmente existe una notable escasez de estudios (e.g.
Lugaz et al., 2016; Temmer, 2021 que caractericen en detalle la evolucién morfolégica
y cinematica de estas estructuras durante su transito temprano en la heliosfera interna.
Comprender cémo se reconfiguran las ECMs después de abandonar la corona es un requi-
sito indispensable para mejorar el desempeno de los métodos actuales de prediccion de la
meteorologfa del espacio (Seccién [1.4)).

1.1. El Sol y la heliosfera

El Sol constituye la principal fuente de luz y calor del sistema solar, y su masa esta
compuesta en su mayoria por hidrégeno (71 %) y helio (27 %), y un 2 % de otros elementos
mas pesados.

La Figura muestra un esquema idealizado de la compleja estructura solar (Turck-
Chieze et al.,|1993)), tanto de su interior como de su atmosfera. Esta formado por distintas
capas, que ordenadas desde el interior hacia afuera son: el ntcleo; la zona radiativa; la
zona convectiva; la fotosfera; la cromosfera y la corona. La teoria hipotetiza un ntcleo
interno que ocupa menos del 2% del volumen total, pero casi un 40 % de la masa, y
donde se genera casi el 90 % de la energia a unos 15 millones de K. Esta temperatura
permite que, por medio de reacciones de fusién nuclear, se produzca una conversién de
hidrégeno en helio, generando en el proceso fotones de muy alta energia. Posteriormente,
estos fotones se mueven hacia afuera del nicleo, a la zona radiativa, donde debido a la muy
alta densidad, los fotones demoran cientos de miles de anos en atravesarla, colisionando
en el proceso con el material circundante y siendo reemitido y absorbido multiples veces,
lo que provoca que pierdan energia.

Por fuera de la zona radiativa se encuentra la zona convectiva. Como su nombre lo
indica, los movimientos de conveccion transportan el plasma y los gases calientes, los
cuales ascienden y se enfrian, transfiriendo asi energia a la superficie. Estos movimientos
convectivos se manifiestan como granulos y supergranulos en la fotosfera solar, los cuales
pueden ser observados en la imagen derecha de la Figura [I.2] rodeando las imponentes
manchas solares.

La dindmica global de los fendmenos solares esta dictada por su naturaleza netamente
magnética. El origen de este campo magnético reside en el interior estelar, impulsado por
un mecanismo magnetohidrodinamico de conversion de energia conocido como dinamo
solar (Charbonneau, 2014)). Este proceso opera fundamentalmente en la tacoclina, una
capa de fuerte cizalla que separa la zona radiativa de la convectiva. Alli, la interaccion
entre la rotacién diferencial y los movimientos convectivos del plasma enrollan y amplifican
las lineas de campo, generando un intenso flujo magnético que eventualmente emerge,
manifestandose de manera evidente en la fotosfera solar.

La fotosfera corresponde a la primera capa de la atmdsfera solar, y es la que se aprecia
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Figura 1.2: Imagen de manchas solares observadas sobre la fotdsfera, provista por el instrumento MDI (Michelson Doppler
Imager, a 676.8 nm) abordo del satélite SOHO. Izquierda: disco solar completo. Derecha: acercamiento a las manchas solares

en negro, rodeadas por granulos y supergranulos fotosféricos.

cotidianamente en el rango visible al observar el Sol. Esta capa es épticamente gruesa,
permitiendo el paso de los fotones y emitiendo la mayor cantidad de radiacién que percibi-
mos, asemejandose a una superficie aunque realmente no lo sea. Por simplicidad, cuando
se hace referencia a la superficie del Sol, se hace referencia a la fotosfera. La temperatura
en esta zona es de 5.700 K, y en ella se observa una gran cantidad de actividad en escalas
temporales cortas, con procesos y fendémenos que pueden durar dias, horas o minutos.
Dentro de la fotosfera, una de las estructuras mas importantes que existen son las deno-
minadas manchas solares. Estas se aprecian como manchas oscuras sobre la superficie mas
brillante (Fig, al ser mas frias que su entorno, en torno a 3.800 K. Las manchas suelen
definir regiones activas del Sol, por lo que los eventos eruptivos suelen estar asociados a
las mismas.

Las manchas solares fueron una pieza clave para descubrir el ciclo solar. Los primeros
registros sobre manchas solares datan de hace casi mil anos atras. El registro exhaustivo

moderno de las manchas solares nacié mas tarde, en 1775. Més adelante, entre 1826 y
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Figura 1.3: Serie temporal del Numero Internacional de Manchas Solares (Sy). El gréfico muestra la evolucién de la actividad
solar desde mediados del siglo XX hasta la actualidad (1954-2024). El gréfico muestra la media mensual (linea azul,
Mensual) que refleja la variabilidad a corto plazo, superpuesta con el ntimero suavizado mediante media mévil de 13
meses (linea roja, Suavizado) que define la tendencia del ciclo solar. Crédito: pagina web del Observatorio Real de Bélgica:
https://www.sidc.be/SILS0/ssngraphics

1843, cientificos como Heinrich Schwabe y Rudolf Wolf, notaron que el niimero de manchas
cambiaba periédicamente en el tiempo, evidenciando un ciclo de aproximadamente 11 anos
entre periodos de méaxima o minima actividad, como demuestra la Figura|l.3 Hoy se sabe
que la actividad solar se ve regida por este ciclo.

Dado que el Sol es un cuerpo magnetizado, el ciclo solar esta altamente dominado

por cambios internos en su campo magnético (Hathaway, |2015; Charbonneau, 2010)),

alternando entre periodos de calma y de gran actividad, tal como se puede observar en

la figura y no solamente ligado a cambios en la fotosfera, sino a cambios globales en

sus otros regimenes atmosféricos (Aschwanden| 2005) que afectan a todo el sistema solar
(Schwenn|, 2006).

La siguiente capa de la atmosfera solar corresponde a la cromosfera, la cual se extiende

por varios miles de kilémetros por encima de la fotosfera. A diferencia de esta 1ltima, la
cromosfera es opticamente delgada en el continuo del espectro visible, motivo por el cual
es enmascarada por el intenso resplandor fotosférico y resulta invisible a simple vista. Sin
embargo, el plasma cromosférico es épticamente grueso en longitudes de onda especificas
correspondientes a ciertas transiciones atémicas, como la linea Ha (656,3nm). Por este
motivo, su observacién requiere el uso de filtros de banda estrecha que aislen estas lineas
espectrales, o bien aprovechar la ocultacion de la fotosfera durante un eclipse solar total,
momento en el cual la cromosfera se revela con su tono rojizo caracteristico.

Por dltimo, la capa mas externa y extensa de la atmoésfera del Sol es la corona solar.
Se extiende desde la abrupta region de transicion térmica hasta fusionarse de manera
gradual con el medio interplanetario. El borde externo de la corona esté definido por la

superficie de Alfvén, la cual forma una superficie irregular alrededor del Sol a alturas que
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1996 2006

Figura 1.4: Composicién de imdgenes anuales capturadas por el instrumento EIT (Extreme ultraviolet Imaging Telescope) a
bordo de la misién SOHO. La secuencia abarca el periodo 1996-2006, ilustrando la transicién desde el minimo solar (1996),
pasando por el méximo de actividad caracterizado por una alta densidad de regiones activas y bucles coronales (2001),
hasta el declive hacia un nuevo minimo (2006). Las regiones mds brillantes corresponden a gas mds caliente, el cual puede
llegar a los 2 MK. Fuente: SOHO (ESA & NASA).

pueden variar entre 10 a 20 radios solares (Rg). A diferencia de la fotosfera, la corona es
un medio épticamente delgado y de una densidad extremadamente baja (tipicamente del

3 en su base), lo que hace que su emisién en luz blanca

orden de 108 a 10° particulas por cm
sea aproximadamente un milléon de veces més débil que la del disco solar, requiriendo de
eclipses totales o coronégrafos para su observacién (Golub and Pasachoft, 2009).

La morfologia y dindmica de la corona solar estan fundamentalmente estructuradas
por el campo magnético. Al ser un entorno dominado por la presiéon magnética, es en
esta region de la atmoésfera donde se originan y observan las ECMs. Como se detallara
en la Seccidén [1.3] estas violentas erupciones se caracterizan por expulsar hacia el medio
interplanetario enormes volimenes de plasma que viajan confinados dentro de campos
magnéticos intrinsecamente organizados. Es esta coherencia estructural la que convierte
a las ECMs en el objeto de estudio central de la presente tesis.

Ademas de las ECMs, otro de los eventos eruptivos de corto plazo mas impresionan-
tes son las denominadas fulguraciones. Las fulguraciones son repentinas liberaciones de
grandes cantidades de energia en todo el espectro electromagnético, acelerando particulas
cargadas a muy altas energias que alcanzan velocidades relativistas. La intensidad de las
fulguraciones se clasifica de acuerdo al flujo emitido en rayos X blandos, con las letras A,
B, C, M o X, siendo X las mas intensas Fletcher et al.| (2011)). Un ejemplo de fulguracién
intensa puede verse en la Figura [1.5]

La caracteristica mas interesante —y enigmatica— de la corona solar es su tempe-

ratura extrema: mientras que la fotosfera se encuentra a unos 5700 K, el plasma coronal
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Figura 1.5: Fulguracién solar X5.4, observada en 131 A por la misién espacial Solar Dynamics Observatory (SDO) de la
NASA, el 7 de Marzo del 2012.

alcanza temperaturas que oscilan entre 1 y 3 MK, pudiendo superar los 10 MK en regiones
activas. Este gradiente térmico invertido constituye lo que se conoce como el problema
del calentamiento coronal (Klimchuk, 2006)).

El Sol ademas de liberar energia y materia en forma de eventos eruptivos y localizados,

tales como las fulguraciones y ECMs, también lo hace mediante el viento solar. EI mismo
consiste en una permanente liberacion de materia en todas las direcciones, compuesto
de un flujo continuo de electrones, protones y particulas alfa, que forma un plasma de
baja densidad y se propaga en promedio a 450kms™! cubriendo todo el sistema solar
(Parker} [1958). Puede clasificarse en dos tipos segin su velocidad y origen: el rdpido
( v > 500kms™! proviene de agujeros coronales) y el lento (v < 500kms™!, ligado a
regiones ecuatoriales activas)

Como fuera mencionado, el dinamo solar produce un campo magnético intenso (Ha~
lel, que se extiende por todo el sistema solar. El viento solar, al estar formado por
particulas cargadas y estar magnetizado, estd atado a este campo magnético. Al propagar-
se por el medio interplanetario, el viento solar y el campo magnético conforman un gran
volumen que conocemos como heliosfera. Cuando el viento solar, que viaja a velocidades
supersonicas, se ralentiza hasta hacerse subsénico, se forma la onda de choque de termi-
nacién. Mas alla de esta zona, el viento solar ahora subsonico, se encuentra con el viento
solar previamente desacelerado, produciendo una zona més densa, caliente y turbulenta
conocida como heliofunda. Cuando este material se encuentra con el viento interestelar o
galéctico, se forma la heliopausa, marcando asi el limite final de la heliosfera.

Es dificil determinar hasta donde se extiende la heliosfera, ya que su estructura es

compleja y es complicado obtener mediciones, pero de acuerdo a Reisenfeld et al.| (2021]),

la distancia minima del Sol a la heliopausa es de aproximadamente 120 UA en la direccion
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y sentido de la 6rbita del sistema solar, mientras que en el sentido opuesto se extiende
al menos 350 UA. En esta tesis nuestro enfoque esta puesto en la region de la heliosfera

comprendida entre el Sol y la Tierra, espacio que denominaremos heliosfera interna.

1.2. Consideraciones magnetohidrodinamicas

Previamente se ha establecido que el Sol es una esfera masiva de plasma; no obstante,
es necesario definir con precisién qué implica este estado de la materia, asi como otros
conceptos que se utilizaron y se detallaran a continuacién.

Cuando a un gas se le suministra energfa, llega un punto en el que se alcanza un umbral
critico donde la energia térmica supera la energia de enlace de los electrones a los nicleos
atomicos. Este proceso, conocido como ionizacién, despoja a los a&tomos de sus electrones,
resultando en un gas altamente ionizado compuesto de iones positivos y electrones libres
(Priest, [2014)). Sin embargo, un plasma no es simplemente un gas ionizado. Para ser con-
siderado como tal, el medio debe cumplir con requisitos especificos que lo diferencian de
un gas neutro. Langmuir| (1928)), quien acund el término, y posteriormente autores como
Chen (1984), definen el plasma como un gas cuasi-neutral de particulas cargadas y neutras
que exhiben un comportamiento colectivo. A diferencia de un gas neutro, donde dominan
las colisiones de corto alcance, en un plasma las particulas interactiian mediante fuer-
zas electromagnéticas de largo alcance. Esto implica que el movimiento de una particula
cargada genera corrientes y campos que afectan simultaneamente a muchas otras particu-
las distantes (Gurnett and Bhattacharjee, |2005). Para que un gas ionizado se considere

plasma, debe satisfacer tres criterios fundamentales (Baumjohann and Treumann), [1996):

» Cuasi-neutralidad: A escala macroscopica, las densidades de carga positiva y nega-

tiva se cancelan (n. ~ n;).

» Apantallamiento de Debye: La longitud de Debye (Ap), que es la distancia a la
cual el campo eléctrico de una carga individual es apantallado por las particulas
circundantes, debe ser mucho menor que las dimensiones fisicas del sistema (L). Es
decir, A\p < L.

» Frecuencia del plasma: La frecuencia de oscilacién de los electrones (wy.) debe ser al-
ta en comparacion con la frecuencia de colisiones con particulas neutras, permitiendo

que las interacciones electromagnéticas dominen sobre la hidrodindmica ordinaria.

Aunque en la Tierra este estado es poco comun —limitandose a fenémenos transitorios
como descargas atmosféricas (rayos), la ionosfera, o aplicaciones tecnoldgicas especificas—,
constituye el estado dominante en el Universo. Se estima que mas del 99 % de la materia
visible del universo se encuentra en estado de plasma (Kippenhahn and Weigert|, (1990)),

constituyendo el medio fundamental para la formacion de estrellas y el medio interestelar.
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Dada la naturaleza conductora de este fluido y las escalas macroscopicas involucradas
en la fisica solar, el tratamiento dinamico del medio requiere un enfoque que unifique
el electromagnetismo y la mecédnica de fluidos. Este marco tedrico se conoce como Mag-
netohidrodindmica (MHD). En la aproximacién MHD, el plasma se modela no como un
conjunto discreto de particulas, sino como un medio continuo y eléctricamente neutro
capaz de soportar corrientes eléctricas (Parker, |2004)). La esencia de la MHD reside en el
acoplamiento no lineal entre el campo magnético y el movimiento del plasma. Por un la-
do, el movimiento del fluido conductor a través de un campo magnético induce corrientes
eléctricas, por la Ley de Ohm generalizada; reciprocamente, estas corrientes interactian
con el campo magnético generando fuerzas de Lorentz (J x B) que modifican el movimiento
del fluido (Priest, 2014)).

Uno de los pardametros centrales de un plasma es el cociente entre la densidad de energia
térmica con la densidad de energia magnética (también llamada presién magnética), es

decir:

B TLKBT
- B/2p0

Es un concepto importante, dado que cuando este valor § < 1, implica que en el

B (1.1)

plasma estd dominando el campo magnético (como es el caso de la baja corona solar),
permitiendo confinar el plasma. Cuando este valor § > 1 la dinamica es gobernada por el

fluido debido a que la presién del gas es mayor.

1.2.1. Ecuaciones macroscopicas de la magnetohidrodinamica

La Magnetohidrodindmica (MHD) constituye un marco teérico apropiado para des-
cribir la dindmica macroscopica de plasma que compone la corona solar y el viento solar.
Esta aproximacion trata al plasma como un fluido continuo y unico, acoplando las ecua-
ciones de la dindmica de fluidos (Navier-Stokes) con las ecuaciones del electromagnetismo
clasico (ecuaciones de Maxwell).

La teoria MHD es altamente efectiva para estudiar fenémenos lentes y de escalas espa-
ciales grandes. Se asume que el plasma es cuasineutro y que las velocidades involucradas
son no relativistas frente a la velocidad de la luz, condiciones que se cumplen de manera
robusta en el estudio de la propagacién y evolucién morfolégica de las ECMs a lo largo
de la heliosfera.

El sistema de ecuaciones de la MHD se compone de las leyes de conservacién de la masa,
momento y energia, acopladas a la evolucién temporal del campo magnético. Asumiendo
un comportamiento de gas ideal, el conjunto cerrado de ecuaciones macroscopicas se
expresa de la siguiente manera:

La conservacion de la masa o ecuacién de continuidad:

dp B
a5 +V-(pv) =0, (1.2)
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donde p es la densidad de masa del plasma y v es el campo de velocidades del fluido.
La conservacion del momento, que incorpora la fuerza de Lorentz actuando sobre el
fluido:

ot

donde p es la presion térmica, B es el campo magnético, J es la densidad de corriente

0
p(—V+V-Vv):—Vp+JxB+pg, (1.3)

eléctrica y g representa fuerzas externas (como la gravedad solar).

La ecuacion de la energia, que describe la termodindmica del sistema:

9p

o TV VPV v =(y = 1nlIp, (1.4)

donde v es el indice adiabatico y el término derecho representa el calentamiento éhmico
debido a la difusividad magnética 7. En los casos en que n puede considerarse nulo,
obtenemos lo que se conoce como MHD ideal, donde el término disipativo se anula.
La ecuacién de induccién magnética rige la evolucién topoldgica y temporal del campo
magnético:
0B

i V x (v x B) +1V?B, (1.5)

Finalmente, el sistema estd sujeto a la restriccion fisica fundamental de la ausencia de
monopolos magnéticos:

V-B=0. (1.6)

1.2.2. Reconexiéon magnética

Tal como se infiere de la ecuacién de induccién magnética (Ecuacion [1.5)), la evolucién
temporal del campo magnético estd gobernada por la competencia entre dos términos del
lado derecho: un término advectivo V x (v x B) y un término difusivo V2B. La relacién
entre las magnitudes de estos términos se cuantifica mediante el nimero de Reynolds
magnético (R,).

En la inmensa mayoria de los plasmas astrofisicos, como la corona solar y el viento
solar en la heliosfera, las escalas espaciales gigantescas hacen que R,, > 1. Bajo estas
condiciones, el término difusivo es despreciable y el plasma opera bajo el régimen de
la MHD ideal. Esto da lugar al célebre teorema de Alfvén o condicién de congelamiento
(Alfvén, (1942), el cual establece que las lineas de campo magnético se mueven rigidamente
acopladas al fluido de plasma, conservando de forma estricta la topologia magnética del
sistema a lo largo del tiempo.

Sin embargo, esta condicion ideal colapsa drasticamente de forma localizada. De acuer-
do con el exhaustivo marco tedrico detallado por [Pontin and Priest| (2022), cuando dos
dominios de flujo magnético con orientaciones antiparalelas son forzados a interactuar
debido a la dindmica macroscopica del plasma, se generan fuertes gradientes espaciales

del campo magnético (V x B = poJ). Esto fuerza la formacién de ldminas de corriente
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extremadamente delgadas. En el interior de estas fronteras, la escala espacial de varia-
cién colapsa, provocando que el término difusivo nV2B se vuelva dominante localmente,
neutralizando el alto valor global de R,,.

Es estrictamente en estas regiones singulares de difusién donde ocurre la reconexion
magnética, un proceso fisico fundamental caracterizado por el cambio en la topologia de
las lineas de campo y la conversion repentina de energia magnética en energia térmica y
cinética (Dungey, [1961). En estas zonas de alta difusién, se rompe localmente la condicién
de conductividad ideal y deja de cumplirse el teorema de congelamiento de Alfvén. Esto
permite que elementos de volumen del fluido, originalmente vinculados a una misma linea
de campo, se separen y pasen a formar parte de estructuras magnéticas diferentes. Al
perder su conectividad inicial, las lineas se reconfiguran rapidamente hacia un estado
de menor energia magnética, forzando al plasma a acoplarse en nuevas configuraciones
topolodgicas. Este proceso se muestra esquematicamente en la Figura

Independientemente de su dimensionalidad geométrica, este cambio topologico desen-
cadena consecuencias dindamicas drasticas. Las nuevas lineas de campo resultantes presen-
tan un alto grado de curvatura, generando una tension magnética insostenible. El sistema
relaja esta tension contrayendo las lineas y eyectando el plasma atrapado a velocida-
des comparables a la velocidad de Alfvén local. Este mecanismo da lugar a la formacion
de dos chorros de plasma eyectados en sentidos opuestos, convirtiendo eficientemente la
energia magnética almacenada en energia cinética, calentamiento térmico y aceleracion
de particulas.

Un aspecto a tener en cuenta es la diferencia significativa del proceso de reconexion
magnética en espacios tridimensionales (Pontin and Priest, 2022). Mientras que los mo-
delos clasicos bidimensionales restringen la reconexion a puntos nulos tipo X donde la
velocidad del flujo diverge, la reconexién en 3D —el escenario fisicamente realista que
da origen a la compleja morfologia de las ECMs— presenta una complejidad significa-
tivamente mayor. En 3D, el proceso topolégico no requiere necesariamente de un punto
nulo, sino que puede manifestarse de forma continua a lo largo de capas cuasi-separatrices
mediante lo que se conoce como reconexién deslizante.

En la corona solar, donde el plasma es un conductor excepcional, la reconexién es
el iinico mecanismo capaz de romper la condiciéon de campo congelado para permitir la
liberacién de energia acumulada en configuraciones de no equilibrio, siendo el responsable
fisico inicial de la desestabilizaciéon y lanzamiento de las cuerdas de flujo que estructuran

a las ECMs estudiadas a lo largo de este trabajo.

1.2.3. Flujo magnético

En plasmas magnetizados, las estructuras fundamentales a través de las cuales se or-
ganiza y confina el campo magnético adoptan morfologias predominantemente tubulares.
Esta configuracién geométrica es una consecuencia directa de la condicion solenoidal del

campo magnético, expresada por la ecuacion [1.6}
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PROCESO DE RECONEXION MAGNETICA
Hoja de corriente Nulo magnético Salida y reconexion

(@) || Regiondedifusion (D)

Figura 1.6: Esquema bidimensional del proceso de reconexién magnética. (a) Formacién de una hoja de corriente producto
del acercamiento de dos dominios magnéticos con lineas de campo antiparalelas (B1 y Bz). (b) Regién de difusién central
o nulo magnético, donde el plasma fluye hacia el interior (V;,,) y se rompe la condicién de congelamiento, permitiendo el
cambio topolégico. (¢) Fase de post-reconexién, donde la fuerte curvatura de las nuevas lineas relaja la tensién magnética
eyectando el plasma a gran velocidad (Vout) en direcciones opuestas, convirtiendo la energia magnética almacenada en
cinética y térmica. Adaptado de |Genestreti and Kistler| (]2012[).

Debido a esta propiedad, las lineas de campo magnético no tienen principio ni fin
continuo; deben cerrarse sobre si mismas o extenderse hacia los limites del dominio. Si
consideramos una curva cerrada arbitraria en el espacio y trazamos todas las lineas de
campo que pasan a través de ella, se define un volumen espacial conocido como tubo de
flujo magnético. Estas estructuras son los constituyentes esenciales de cualquier configu-
racion de confinamiento magnético, incluyendo las cuerdas de flujo que estructuran a las
ECMs.

Si tomamos una seccién transversal arbitraria Sy del tubo, el flujo magnético ®p (o

intensidad del tubo) que la atraviesa se define mediante la integral de superficie:

@B:/ B . dS (1.7)
St

Aplicando el teorema de la divergencia de Gauss a un segmento del tubo delimitado
por dos secciones transversales S7 y S», y considerando que por la superficie lateral del
tubo no hay flujo neto (ya que B es paralelo a la superficie por definicién geométrica del
tubo, haciendo que B - dS = 0), la Ecuacién garantiza que el flujo entrante por S;

debe ser exactamente igual al flujo saliente por Ss:

/ B-dS = / B - dS = constante (1.8)
Sl S2

De este modo, el flujo magnético a través de cualquier seccion transversal de un tubo
de flujo es una cantidad conservada e invariante espacialmente a lo largo del mismo.

Establecida la conservacion espacial del flujo, surge la interrogante sobre su evolu-
cién temporal cuando el plasma se encuentra en movimiento. Como se introdujo en la
Seccion mediante la ecuacién de induccion magnética, en el régimen de la MHD
ideal el campo estd ‘congelado’ al fluido. Bajo este régimen, la intensidad del tubo per-
manecera estrictamente invariante en el tiempo; el tubo de flujo se movera y deformara
topoldgicamente en conjunto con el plasma, pero el flujo magnético total que lo atraviesa

se conservard inalterado.
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1.2.4. Cuerda de flujo magnético

Una CF es un volumen de plasma confinado donde el campo magnético B exhibe una
configuracion de lineas de campo enrolladas o helicoidales alrededor de un eje central
comtn (Figura [1.7).

Mateméticamente, estas estructuras se estudian a menudo bajo la aproximacién de
campos libres de fuerzas (En inglés se denominan force-free) en plasmas con un valor
bajo de su pardmetro beta (5 < 1), como es el caso de la baja corona solar. En este
estado dominado por el campo magnético, la fuerza de Lorentz macroscopica se asume
nula:

JxB=0, (1.9)

lo que implica que la densidad de corriente J es estrictamente paralela al campo magnético
en todo punto:
V x B = aB, (1.10)

donde « es el parametro de torsion que determina qué tan ‘enroscadas’ estan las lineas de
campo respecto al eje. Si « es espacialmente constante, nos encontramos ante un campo
de Taylor o una solucién de [Lundquist| (1950)), el cual constituye el modelo cilindrico
estandar para describir la geometria interna de estas cuerdas.

Las cuerdas de flujo presentan las siguientes propiedades fisicas fundamentales:

» Helicidad Magnética (H,,): Es la cantidad topolégica que cuantifica el grado de
entrelazamiento y torsién de las lineas de campo, definida como H,, = [A-BdV
(siendo A el vector potencial magnético tal que B = V x A). En la MHD ideal,
la helicidad global se conserva rigurosamente. Esta invariancia topoldgica explica
por qué las cuerdas de flujo son estructuras tan robustas y persistentes durante su

propagacién a través del medio interplanetario.

» Confinamiento de Plasma: La estructura helicoidal genera un gradiente de pre-
sion magnética radial decreciente hacia el exterior, que es equilibrado dindmicamente
por la tension magnética de las lineas de campo curvadas. Este equilibrio permite
que la cuerda transporte plasma originario de la corona —tipicamente mas denso
y caliente— hacia la heliosfera, manteniéndolo coherente y magnéticamente aislado

del viento solar circundante.

= Acumulacién de Energia: Las cuerdas de flujo actiian como inmensos reservorios
de energia magnética libre. Cuando esta configuraciéon magnética se vuelve inestable
(por ejemplo, cuando el campo magnético circundante disminuye con gran rapidez
con la altura), la energia libre se libera de forma violenta, constituyendo el proceso

fisico fundamental que impulsa la erupcion.

El concepto estructural de CF es central para el presente trabajo, ya que sienta las
bases morfolégicas que se caracterizaran y mediran tridimensionalmente en las siguientes

secciones.
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Figura 1.7: Representacién esquemadtica de la estructura interna de una CF magnético. El diagrama muestra una configura-
cién de capas cilindricas concéntricas donde el campo magnético en el nicleo central es puramente axial. A medida que se
incrementa la distancia radial desde el eje, las lineas de campo se envuelven progresivamente adquiriendo una configuraciéon
helicoidal. En las capas més externas, el grado de torsién es maximo, resultando en un campo predominantemente azimutal.

Adaptado de [Russell and Elphic| (1979).

1.2.5. Ondas de choque

En un plasma pueden propagarse diferentes modos ondulatorios que transportan energia
e informacion a través del medio. Las velocidades caracteristicas fundamentales son la ve-
locidad de Alfvén (v,), asociada a la tension magnética del sistema, y las velocidades
magnetosénicas rapida (vy) y lenta (vs), las cuales combinan los efectos de las presiones

térmica y magnética. La velocidad de Alfvén se define matematicamente como:

B
\/,Uo/)’

donde B es la magnitud del campo magnético, pg es la permeabilidad del vacio y p

vy = (1.11)

es la densidad de masa del plasma. Por su parte, las velocidades de fase de los modos
magnetosonicos rapidos y lentos estan dadas por la solucion a la ecuacién de dispersion

acoplada:

2

donde v, representa la velocidad del sonido actstica convencional del fluido estricta

1
v, == {(vi +v?) £ \/(1;124 +v2)2 — 40302 cos? 6|, (1.12)

de la hidrodindmica (v, = \/fyp—/p, siendo 7 el indice adiabatico y p la presién térmica)
y 0 es el angulo entre el vector de onda k y el campo magnético de fondo B. Estos tres
valores determinan de manera independiente los umbrales criticos para la formacion de
ondas de choque en el medio.

En un plasma pueden propagarse diferentes modos ondulatorios que transportan energia
e informacion a través del medio. Las velocidades caracteristicas fundamentales son la ve-
locidad de Alfvén (v4) y las velocidades magnetosonicas (répida y lenta), las cuales definen
la velocidad del sonido efectiva del sistema magnetizado.

Cuando una perturbacién impulsiva y masiva, como una ECM o un flujo rapido de
viento solar, se propaga a través del medio interplanetario a una velocidad relativa su-
perior a la velocidad magnetosénica rapida del plasma ambiente, se supera el limite de
comunicacion del fluido. El plasma inalterado frente a la estructura no puede reconfi-
gurarse adiabaticamente para acomodar el flujo entrante. Esta ruptura violenta de la
continuidad hidrodindmica da lugar a la formacién de una onda de choque (Kilpua et al.)
2017; Priest|, 2014)). El pardmetro adimensional que caracteriza este régimen es el niimero
de Mach magnetosénico (M,,s > 1).
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Figura 1.8: Esquema conceptual de una discontinuidad magnetohidrodindmica en la configuracién de un choque transversal
(o perpendicular). El plano vertical gris representa el frente de choque que separa el plasma incidente no perturbado
(Regién ’Adelante’, indicada con el subindice 1); del plasma comprimido (Regién ’Atras’, indicada con el subindice 2). En
esta geometria especifica, las lineas del campo magnético (é) son estrictamente paralelas al plano de la discontinuidad,
mientras que el vector velocidad del fluido (¥) es normal al frente. Se indican ademéds las variables termodindmicas de
densidad de masa (p) y presién térmica (p) a ambos lados de la transicién.

En la figura se muestra cémo, al atravesar el choque (transitando desde la regién
no perturbada 1 hacia la regién perturbada 2), el plasma del viento solar experimenta una
discontinuidad abrupta. Especificamente, el flujo es fuertemente comprimido (pz > p1),
desacelerado en el sistema de referencia del choque (vo < v1), calentado de forma no
adiabética incrementando su presién termodindmica (py > p;) y su campo magnético
local se incrementa (Bs; > Bj). Todo este material acumulado y perturbado entre el
frente de choque y el cuerpo principal de la CF, forma una region altamente turbulenta e
inestable conocida como vaina (sheath en inglés). La caracterizacion fisica y morfoldgica
de la vaina es de suma importancia, y serd abordada en detalle analitico en los capitulos
posteriores de este trabajo.

Es fundamental distinguir que, a diferencia de los choques en la atmosfera terrestre o en
fluidos neutros donde la disipacién de energia ocurre netamente por colisiones moleculares,
los choques en plasmas astrofisicos son predominantemente no colisionales. Dado que el
camino libre medio de las particulas en el viento solar es del orden de 1 UA, la disipacién de
energia cinética y el aumento de entropia en el frente de choque no se deben a la viscosidad
cinematica clasica, sino a procesos de interaccion colectiva onda-particula e inestabilidades
electromagnéticas del plasma (Treumann, [2009; Burgess and Scholer} 2015).

Estas discontinuidades no colisionales son criticas en la fisica heliosférica, pues actian
como eficientes aceleradores de particulas, originando los eventos de particulas energéticas
Solares (SEPs, por sus siglas en inglés), los cuales representan uno de los peligros mas

severos para la meteorologia del espacio y la infraestructura espacial.
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Figura 1.9: Izquierda: ECM del 3 de diciembre del 2023 observada por el coronégrafo LASCO C3, abordo de la nave SoHO.
En este caso particular, el eje principal de la ECM se encuentra paralelo a la linea de la visual del observador, con lo que
la estructura es facilmente visible. En la imagen se muestran las tres partes tipicas de una ECM, que se describen en el
texto. Derecha: ECM del 9 de agosto de 2009 observada por el coronégrafo SECCHI COR2, abordo de STEREO A. Hacia
la izquierda de la imagen se puede observar la ECM de tipo CF, cuya cavidad oscura estd senalada por la flecha blanca.

1.3. Eyecciones coronales de masa

Uno de los eventos mas impresionantes que produce el Sol, y que son el centro de

estudio en este trabajo, son las ECMs. Las ECMs son enormes erupciones de plasma

(Webb and Howard, [2012)) que se observan principalmente mediante corondgrafos de luz

blanca. Los corondgrafos son instrumentos que permiten visualizar la tenue corona, tal
como se puede apreciar en la figura Se propagan desde la atmoésfera solar hacia el
medio interplanetario, llevando consigo no sélo plasma sino también campo magnético.
Las ECMs més impresionantes suelen ocurrir durante los maximos solares
et al.l, . La ocurrencia de estos eventos, la cual sigue el ciclo solar, puede variar

aproximadamente entre 1 a 5 por dfa (St. Cyr et al.;2000)). Como fuera antes mencionado,

estdn asociadas a erupciones de filamentos/protuberancias, fulguraciones y/o manchas
solares (Webb and Howard, 2012).

Estos eventos fueron inicialmente observados en 1973, mediante dos corondgrafos que

se encontraban en las naves OSO-7 (Orbiting Solar Observatory) que observaron una

docena de ECMs, y la estacion espacial Skylab, que observé unas 100 ECMs.

1.3.1. Estructura

La estructura de una ECM es compleja, pero usualmente tienen una morfologia general
reconocible que ha sido bien descrita por observaciones coronograficas (e.g. [[lling and
‘Hundhausen), |1985; |Cremades and Bothmer}, 2004; Webb and Howard, 2012)), y abordada

conceptualmente por diversos modelos tedricos (e.g. |Chen, 2011} [Forbes, 2000)). Si bien
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no todas las ECMs exhiben esta estructura a la perfeccién, es posible generalizar y definir
tres partes principales (Illing and Hundhausen, [1985). Estas estructuras estan indicadas

en la imagen de la figura[1.9] y se detallan a continuacién:

1. Frente brillante: Representa la estructura delimitante externa de la ECM obser-
vada en luz blanca. Se entiende fisicamente como un conjunto de lineas del campo
magnético coronal preexistente que han sido barridas, comprimidas y rellenadas de
plasma durante el proceso eruptivo originado en la baja corona (Poland and Mun-
ro, [1976). Topoldgicamente, este frente se estructura como una capa o carcasa que
envuelve la cavidad y la CF subyacente (Gibson et al., 2006), situdndose a una dis-
tancia caracteristica por delante del eje magnético principal (Krall and Chen) 2005)).
Resulta crucial distinguir esta estructura intrinseca de la eyeccion, de la onda de
choque magnetosénica y de la vaina que pueden desarrollarse mas adelante, por

delante de este limite, durante su interaccion con el viento solar interplanetario.

2. Cavidad oscura: Es una regién de menor densidad ubicada justo detras del frente
brillante. Se considera indicativo de la region interior del campo magnético helicoidal
asociado a la CF en expansion (ver Seccion [1.2.4), que constituye la estructura
magnética central de la ECM.

3. Nicleo brillante: Corresponde tipicamente a un filamento eruptivo o protube-
rancia solar que ha sido eyectado desde la baja corona (House et al. [1981)). Este
plasma se caracteriza por ser significativamente mas denso y frio que el entorno

coronal circundante.

Si bien la estructura de tres partes se considera la morfologia estandar de las ECMs,
las observaciones indican que aproximadamente solo el 30 % de los eventos exhiben la
totalidad de estos componentes (Webb and Hundhausen, |1987). En la vasta fraccién de
eyecciones donde el nicleo brillante se encuentra ausente, su carencia se debe a diferentes
factores fisicos: el material del filamento pudo haber drenado de regreso hacia la superficie
solar a lo largo de las lineas de campo magnético estiradas durante la fase eruptiva,
la inestabilidad térmica pre-eruptiva no logré condensar la masa necesaria para formar
un filamento observable, o bien el evento no estuvo topolégicamente vinculado a una
estructura de soporte de filamentos en primer lugar (Chen, 2011)).

A menudo, las ECMs que son mas rapidas que el viento solar que las rodea, pueden
comprimir y calentar el plasma que esta por delante de ellas, y provocar asi ondas de
choque interplanetarias (Seccién . En ocasiones, esta onda de choque puede ser ob-
servada como un frente méas tenue en imagenes heliosféricas, aunque su deteccién inequivo-
ca es mediante la observacion de cambios repentinos en algunos parametros del plasma,
por ejemplo: densidad, velocidad y campo magnético, mediante el uso de instrumentos
in situ. Esta instrumentacion es parte de misiones espaciales, y mide las propiedades ter-

modinamicas del plasma de forma directa, asi como su campo magnético. Si bien estas
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misiones se ubican en diversos lugares de la helidsfera, en lo que respecta a esta tesis
son de interés aquellas ubicadas tipicamente en el punto de Lagrange L1 (a 1 UA). La

instrumentacién utilizada se detalla en la seccién [1.3.6l

1.3.2. Evolucién de las ECMs

La forma en que se originan estas estructuras en el Sol y su posterior evolucion a lo

largo de su propagacion en el medio interplanetario, pueden pensarse en 3 fases:

Iniciacion

En términos generales, los modelos tedricos de iniciacién asumen una configuraciéon
magnética coronal que pierde su estado de equilibrio y erupciona. Si bien la reconexion
magnética es el mecanismo fundamental aceptado para potenciar la erupcién de una
ECM ([Forbes, [2000)), la secuencia causal de estos procesos iniciadores sigue siendo objeto
de intenso debate (e.g. (Chen, 2011} |Green et al. [2018). El paradigma central radica en
determinar si la reconexién es la causa o la consecuencia de la erupcion. Por un lado,
los modelos basados en inestabilidades MHD ideales postulan que una CF preexistente
puede desestabilizarse y elevarse cineméticamente (por ejemplo, mediante la inestabilidad
de toro), induciendo de manera secundaria la reconexién magnética por debajo de la
estructura en ascenso (Kliem and Torok, [2006). Por el contrario, los modelos guiados
por reconexion, como el modelo de ruptura, sostienen que la reconexién magnética actia
como el detonante primario al remover el campo magnético restrictivo suprayacente; en
estos escenarios, la CF no requiere existir previamente, sino que se forma y se eleva de
manera dinamica como consecuencia directa del proceso de reconexion durante la erupcion
(Antiochos et al., |1999). En este esquema, la reconexién se produce en un punto nulo
ubicado en la corona, sobre el nicleo de la region activa. Este es un escenario donde la
reconexion magnética actiia como el detonante primario de la erupcion.

Un mecanismo detonante es el impulsado por la inyeccién de nuevo flujo (Chen and
Shibata;, 2000)). A diferencia de los modelos que dependen exclusivamente de la evolucién
coronal lenta, este paradigma postula que una nueva estructura magnética emerge desde
las capas sub-fotosféricas e interactiia dinamicamente con el campo coronal preexistente.
La reconexion magnética generada en esta interfaz altera el balance global de fuerzas
del sistema, provocando la desestabilizacién y subsecuente erupcién de la configuracion
magnética, la cual usualmente ya alberga una CF previamente formada.

Dentro de la teoria de la inestabilidad del flujo magnético, hay dos hipdtesis: La
inestabilidad toroidal, donde el flujo magnético asciende si la fuerza de su expansion
supera la tension del campo magnético envolvente, requiriendo un campo magnético que
decrezca suficientemente répido con la altura (Kliem and Torok, [2006); y la inestabilidad
de retorcimiento (del inglés kink), donde si la torsién del flujo magnético es demasiado

alta, la estructura puede deformarse y provocar la erupciéon (Torok and Kliem, [2005).
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Ademas, en combinacién con los mecanismos mencionados, la estructura magnética
puede evolucionar lentamente bajo una acumulacién continua de energia (por ejemplo,
por movimientos de los anclajes de las lineas de campo magnético en la superficie solar).
Al alcanzar un punto critico, la configuraciéon experimenta una pérdida de equilibrio y
erupciona (Forbes and Isenberg, 1991)).

Historicamente, muchos de los modelos que intentaban explicar esta pérdida de equi-
librio requerian topologias magnéticas previas altamente complejas o CF preexistentes
muy desarrolladas, condiciones que no siempre se evidencian en las observaciones pre-
eruptivas. Sin embargo, simulaciones MHD recientes, como las de [Jiang et al.| (2021)), han
demostrado que las erupciones pueden iniciarse a partir de configuraciones topoldgicas
mucho mas simples en la corona solar, ya que la propia dindmica interna del campo es

capaz de formar y expulsar la estructura.

Aceleracién

Debido a la fuerza magnética de Lorentz, la ECM es acelerada en contra de la gravedad
del Sol. La fase de aceleracién puede separarse en dos etapas: Inicialmente, una fase
inicial lenta, que puede durar desde algunos minutos hasta horas (Zhang and Dere, 20006),
donde la estructura se empieza a elevar gradualmente a medida que el sistema evoluciona,
acercandose al umbral critico de inestabilidad.

Una vez superado este umbral, se desencadena una segunda fase de aceleracion, la
cual suele localizarse a alturas de entre 1.5 y 3 R, . En esta etapa, la aceleraciéon maxima
coincide con la fase impulsiva (de rapido crecimiento) de la fulguracién solar asociada.
Esta sincronizacion observacional refleja el mecanismo fisico subyacente: una intensa tasa
de reconexién magnética debajo de la CF, la cual libera de manera explosiva una gran
cantidad de energia magnética, transforméndola simultdneamente en energia térmica (evi-
denciada como la fulguracién) y en energia cinética (expansién y aceleracién de la ECM).
Durante esta fase violenta, la aceleracién de la estructura puede superar los 500 ms=2,

alcanzando en eventos extremos valores del orden de 1000 ms~2 (Vrsnak, 2008).

Propagacion

La aceleracién de la ECM a cortas distancias del Sol (aproximadamente 15 Ry) estéd
dominado por la fuerza de Lorentz (Vrsnak et al., [2010]). Las velocidades a estas alturas
rondan los 100 —3000 km s~!. Més alld, cuando la ECM alcanza el espacio interplanetario,
su aceleracion disminuye debido a que la fuerza de Lorentz deja de tener relevancia, y
se balancea su contribucién con la fuerza de arrastre del viento solar (Sachdeva et al.
2015)). De acuerdo con Vrsnak et al.| (2013), la aceleracién a de una ECM en el espacio

interplanetario puede aproximarse mediante la ecuacién de arrastre:

a=—7(v—wv—w|
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Donde v es la velocidad de la ECM, w es la velocidad del viento solar y v es el parametro
de arrastre, que depende de la densidad del viento solar, el area de la seccion transversal
de la ECM y su masa. Si la ECM es méas veloz que el viento solar, tiende a desacelerar;
de lo contrario, puede experimentar una aceleracion adicional provocada por el medio
circundante (Case et al., 2008; |(Gopalswamy et al., [2000). Este efecto es la razén por la cual
la distribucién de velocidades de las ECMs a 1 UA es mucho maés estrecha que la observada
cerca del Sol; el medio interplanetario intenta forzar a todas las estructuras a alcanzar un
equilibrio con el flujo basal del viento solar. A grandes distancias, cuando se la detecta
en el medio interplanetario, recibe el nombre de eyeccién coronal de masa interplanetaria
(ECMI) (Gopalswamy et al., [2003)), cuyas caracteristicas seran introducidas en la seccién
.35l

A medida que la ECM se desplaza, su interaccion con el viento solar no solo afecta
su velocidad, sino también su geometria interna. Esta deformacion cinemaética significati-
va (Riley and Crooker} 2004 ocurre porque la expansién espacial de la estructura no es
isotropica. Cuando la ECM se aleja del Sol, la disminucién de la presion ambiente per-
mite que la estructura se expanda, impulsada por su alta presién magnética interna. Sin
embargo, mientras que el frente de avance experimenta una fuerte resistencia dinamica
y compresion al encontrarse en su camino con el plasma del viento solar ambiental, el
gradiente de presion interna encuentra mucha menor resistencia a lo largo de los flancos.
En consecuencia, la expansion se ve frustrada en la direccién radial y favorecida en la
direccion lateral.

El fenémeno més destacable de esta interaccién asimétrica es el achatamiento (fre-
cuentemente referido en la literatura bajo el término pancaking). Durante este proceso, la
CF, que conceptualmente nace con una seccién transversal circular, sufre una deformacién
progresiva que la lleva a tomar la forma de una elipse de gran excentricidad, curvada en
sus extremos en forma de arco. Tal como sefialan Manchester et al.| (2017), comprender
esta evolucién morfolégica es un factor critico para la interpretacion de los datos in si-
tu, ya que la curvatura global y el severo grado de achatamiento transversal determinan
drasticamente la topologia del campo magnético local que registrara una sonda al ser

atravesada por la estructura.

1.3.3. ECMs y CFs

En heliofisica, el concepto de CF fue tomado de los experimentos de fisica de plasma
realizados en laboratorios en los anos 1950-60s, para explicar el comportamiento observado
en ECMs. Estos experimentos tenian como objetivo confinar y alcanzar un plasma estable
y en equilibrio para producir energia por medio de fusiones termonucleares (Lundquist,
1950). Mediante reactores Tokamaks, en estos experimentos se producian estructuras de
campo magnético con forma helicoidal, induciendo densidades de corrientes toroidales,
para determinar su estabilidad.

La primera sugerencia formal de que algunas ECMs podian modelarse mediante la
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estructura de CF fue propuesta por Mouschovias and Poland| (1978). Posteriormente, la
mision SOHO proporcioné evidencia de la existencia de CF magnético en el interior de
ECMs mediante imagenes del corondgrafo LASCO (Chen et al., [1997)). Estos autores con-
firmaron la morfologia de CF al demostrar la concordancia entre la expansion observada
de la ECM y la dinamica tedrica calculada.

A pesar de las innumerables observaciones, tanto remotas como in situ, que dan cuenta
de la existencia de las CFs, solo tenemos una idea vaga de su origen (e.g., Nieves-Chinchilla
et all 2023Db] y ver seccién [1.3.2)). La mayorfa de los modelos enfocados en la erupcién
de ECMs incluyen a una CF como parte esencial del proceso. Sin embargo, persiste un
debate sobre si estas CF's preexisten en la corona antes de la erupcion para luego volver-
se inestables (Torok and Kliem, [2004)), o si la CF se forma y eleva como consecuencia
directa del proceso de reconexion durante la erupciéon en un punto nulo sobre la region
activa (Antiochos et al.| [1999)). Aunque existe evidencia que respalda estos mecanismos,
no hay hallazgos concluyentes, lo que impide comprender plenamente los mecanismos de
formacion de las CFs.

Es importante destacar que existe otra poblacion de CFs de menor escala que no
guardan relacién con la actividad eruptiva. Estas estructuras se originan de manera local
mas lejos del Sol, como resultado de la evolucién hidrodindmica e interacciones intrinsecas
del viento solar en el medio interplanetario. la identificacion de los procesos de formacion
de CFs de pequena escala sigue siendo inconcluyente.

Las CF's contribuyen al transporte de energia, masa, helicidad y flujo magnético, desde
el Sol hacia la heliosfera y al medio interplanetario. Pueden incluso arrastrar o arrancar
parte de la atmdsfera solar o de los planetas con los que esté interactuando (Linton
and Moldwin, 2009). A medida que la heliofisica maduré como disciplina, el concepto
idealizado de una CF dejo de ser suficiente para explicar fehacientemente las estructuras
observadas, las cuales en la realidad no siempre se encuentran estaticas o en equilibrio.

Para resumir, podria pensarse que, dentro del marco de la fisica de plasma, las CF's son
estructuras fisicas discretas, construcciones tedricas derivadas de las soluciones de equili-
brio en la MHD ideal, que se generan en el marco de un sistema controlado, con limites
disenados por el experimento. En la CF ideal de laboratorio, una densidad de corriente
axial induce la topologia helicoidal. En heliofisica, se trasciende un poco esta idealiza-
cién, y pueden pensarse como configuraciones topoldgicas. Una CF podria describirse
mediante distribuciones de densidad de corriente interna mas complejas que impacten en
su evolucién. Dentro del marco de las detecciones in-situ, este modelo concuerda con las
soluciones matematicas propuestas en la literatura (Burlaga, [1988; Lepping et al., |1990)),
y logra reproducir de manera consistente las variaciones y rotaciones del campo magnéti-
co observadas al atravesar la estructura. En el ambito de las observaciones remotas, la
identificacién de una CF es inherentemente indirecta, ya que las imagenes coronograficas
registran la densidad de columna de los electrones a lo largo de la linea de visién (LV)

mediante dispersiéon de Thomson. En este caso, la inferencia de una CF subyacente se
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fundamenta en que las simulaciones MHD y las técnicas de modelado directo (forward
modeling) que asumen esta topologia magnética especifica, son las que logran reproducir
con mayor fidelidad tanto la cinemética como la morfologia macroscépica observada en

las imagenes.

1.3.4. Evolucién morfolégica

Durante su erupcion y transito inicial por la baja corona, la topologia de una ECM
suele estar bien definida, exhibiendo clédsicamente una CF magnético con una seccion
transversal aproximadamente circular, a menudo inmersa en la caracteristica estructura
de tres partes. Sin embargo, a medida que una ECM abandona la alta corona —tipicamente
mas alld de los 15—-20Re— su dindmica experimenta una transicién fundamental: deja
de estar dominada por la fuerza de Lorentz para quedar gobernada por la interaccion
magnetohidrodindmica y el arrastre con el viento solar ambiente. Lejos de comportarse
como estructuras rigidas, las ECMs son fluidos magnetizados altamente susceptibles de
sufrir distorsiones morfologicas macroscopicas, evolucionando continuamente a través de
procesos de expansién, rotacién y deflexién (e.g., Manchester et al., [2017)). Si bien en
las cercanias del Sol estas estructuras se expanden de manera aproximadamente auto-
similar, en la heliosfera interna la interaccion con el entorno local impone restricciones
cinematicas y dinamicas que alteran su configuracién original, dificultando la tarea de
desglosar cada efecto debido al fuerte acoplamiento entre ellos (Kilpua et al., 2019} |[Kay
and Nieves-Chinchilla 2021)).

Uno de los fenémenos morfolégicos mas criticos durante el transito hacia 1 UA es la
deformacion radial de la estructura. En términos generales, la evolucién macroscépica de
una ECM suele aproximarse como un proceso de expansion auto-similar. Esto implica
que, a medida que la estructura se aleja del Sol, su tamano fisico se incrementa de manera
proporcional a la distancia heliocéntrica, provocando que su ancho angular intrinseco
tienda a conservarse a lo largo del trayecto. Cualquier aparente ensanchamiento angular
observado suele estar fuertemente dominado por efectos de proyeccién en el plano del
cielo. No obstante, aunque el ancho angular se conserve, la expansion tridimensional no es
perfectamente isétropa. Como se mencioné en la seccién[1.3.2] la CF sufre un achatamiento
en su estructura, que ocurre cuando la parte frontal de la eyeccién interactiia con un
viento solar mas lento y se frena, mientras la parte posterior continia avanzando a mayor
velocidad (Riley and Crooker, 2004; |Owens et al., [2006). Como resultado, la seccién
transversal de la CF, inicialmente circular, se transforma en una estructura aplanada y
concava, cuya interpretacion en observaciones in situ sigue siendo objeto de debate en la
comunidad heliofisica (Cargill et al., [1996; [Savani et al., 2010).

Por otro lado, la trayectoria y la orientacién global de las ECMs se ven alteradas
por procesos de deflexion y rotacion. La trayectoria rara vez es radial y rectilinea; la

interaccién con regiones de viento solar estructurado, como las regiones de interaccion
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corrotantef] o la lamina de corriente heliosférica, ejerce fuerzas que desvian el centro de
masa de la estructura hacia regiones de menor presion magnética (Wang et al., 2004;
Sahade et al 2020). Paralelamente, la CF puede sufrir una rotacién sobre su eje central,
ya sea por inestabilidades magnéticas internas o para alinear su momento dipolar con el
campo magnético interplanetario local (Lynch et al.; 2009)). Estos cambios de orientacién
son cruciales para la meteorologia del espacio, pues determinan qué parte de la estructura
impactard finalmente en la Tierra y con qué orientacién del campo magnético.

Finalmente, la evolucién morfoldgica se ve complementada por la erosion magnética,
un proceso no cinematico que altera la estructura interna mediante la reconexién con el
campo interplanetario de polaridad opuesta. Esta reconexién “pela” progresivamente las
capas externas del flujo magnético cerrado de la ECM, transfiriendo flujo, masa y helicidad
al viento solar ambiente (Dasso et al., 2006; Ruffenach et al.; 2012). Este mecanismo no
solo reduce el volumen efectivo de la nube magnética que llega a 1 UA, sino que también
incrementa la complejidad de los perfiles magnéticos detectados in situ y altera las capas
limite de la estructura (Pal et al., 2022).

En consecuencia, la evolucion morfologica de una ECM a lo largo de su transito he-
liosférico es el resultado de una competencia constante entre la expansion impulsada por

su presion magnética interna y la erosién externa impuesta por el medio heliosférico.

1.3.5. Eyecciones coronales de masa interplanetarias

Una eyeccién coronal de masa interplanetaria (ECMI) puede pensarse como la contra-
parte in situ de las ECMs. Son estructuras que viajan sobre el viento solar, y se encuentran
dentro de los principales fenémenos encargados de provocar perturbaciones magnéticas en
objetos del sistema solar (Richardson and Cane| 2010; Kilpua et al., |2017)). Incluso antes
de la era espacial y antes del descubrimiento de las ECMs, ya habia sido sugerida su exis-
tencia, como parte de los intentos de explicar perturbaciones geomagnéticas (Lindeman,
1911} |(Chapman and Ferraro|, [1929)) y los decrecimientos Forbushﬂ en intensidad de rayos
cOSMicos.

Las ECMIs se detectan in situ cuando una sonda espacial es atravesada por estas
extensas nubes interplanetarias de plasma y flujo magnético, lo que permite registrar de
forma directa y continua sus propiedades locales a lo largo de una trayectoria unidimensio-
nal. Considerando sus velocidades tipicas de propagacién y su escala espacial, una ECMI
promedio demora del orden de un dia entero en cruzar completamente los detectores de
una nave espacial ubicada a 1 UA. Para identificar formalmente el paso de estas estruc-
turas y distinguirlas del viento solar ambiente, el incremento en la magnitud del campo

magnético es una condicién necesaria pero no suficiente. Siguiendo los criterios observa-

IEstructuras de plasma en la heliosfera formadas por la colisién entre corrientes rapidas de viento

solar (desde agujeros coronales) y corrientes més lentas, creando compresién que rota con el Sol.
2Es una reduccién rdpida y temporal de la intensidad de los rayos césmicos galdcticos detectados en

la Tierra, provocada por ECMs.
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Figura 1.10: Datos de plasma in situ que muestran una nube magnética de ejemplo, durante los dias 14 y 15 de diciembre

de 2006. La linea gris marca la llegada de la onda de choque. Las lineas roja y verde marcan el comienzo y final de la ECMI,

respectivamente, tal como se computa en la lista de |(Cane and Richardson| (2003) (Puede consultarse en: https://izwl.
caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.htm). Se muestran en los gréaficos, de arriba hacia abajo: las componentes
del campo magnético Bz, By y B, en sistema GSE; el médulo del campo magnético promedio; la velocidad del flujo de

viento solar; la densidad de protones y el indice SYM-H.

cionales estandarizados (Zurbuchen and Richardson, 2006), el plasma de una ECMI debe

exhibir un conjunto de caracteristicas especificas concurrentes. Desde el punto de vista
termodindmico y cinematico, se caracterizan por presentar una temperatura de protones
marcadamente inferior a la esperada para el viento solar ambiental circundante, a menu-
do acompanada por un perfil de velocidad en declive que evidencia la continua expansion
radial de la estructura. A nivel composicional, el plasma eyectado conserva estados de
carga idnica anormalmente elevados originados en la corona, sumado a un incremento en
la abundancia relativa de helio. Topolégicamente, la observacion de flujos bidireccionales
de electrones (BDEs) y iones supratermales revela el atrapamiento dentro de lineas de
campo magnético cerradas, actuando como una barrera difusiva que genera depresiones
locales en los rayos césmicos galdcticos (efecto Forbush). Finalmente, su régimen magnéti-
co interno suele presentar una baja varianza o turbulencia en comparacion con la vaina
precedente.

Ninguna de estas caracteristicas individuales es una condicion necesaria y universal.
Una ECMI rara vez presenta la totalidad de estas caracteristicas de forma simulténea,
por lo que su identificaciéon en mediciones locales suele basarse en el consenso de un

subconjunto de estos pardmetros.
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Existe un tipo particular de ECMIs que se denominan nubes magnéticas (NMs). Un
ejemplo de su registro in situ puede observarse en la figura [1.10] Fueron definidas inicial-

mente por Burlaga et al.| (1981)), con ciertas caracteristicas particulares:
1. Intensidad de campo magnético mayor que el de su entorno (> 10 nT).

2. Rotacién lenta de la direccion del campo magnético en un angulo grande, con un

periodo de rotacién de aproximadamente un dia (explicado por el modelo de CF).
3. Caida en la temperatura de los protones y en el parametro 5 del plasma.

Es importante remarcar que la rotacion del campo magnético es un claro indicio de la
presencia de una CF magnético, y eso es la contraparte in situ de la cavidad oscura en luz
blanca, las cuales son centrales en este trabajo. Esta es la diferencia central entre las NM y
las ECMIs ordinarias, y es que estas ultimas carecen de esa rotacién magnética ordenada:
el campo magnético puede ser intenso, pero presenta una configuraciéon desordenada,
compleja, o carece de la firma helicoidal caracteristica de una CF.

Como puede verse, la definicion de NM no es clara ni especifica en sus caracteristicas,
al no establecer explicitamente cantidades definidas. La flexibilidad de esta definicion
permite categorizar como NM incluso eventos con periodos de rotacién menores a un
dia, o con incrementos de campo magnético que no llegan a 10nT por sobre el entorno,
por ejemplo en Lepping et al.| (2006) o en la lista de ECMIs de Richardson y Cane
(Cane and Richardson) [2003; Richardson and Cane, 2010). M&s atin, el trabajo de Nieves-
Chinchilla et al. (2018) introduce el término ‘obstaculo magnético’ (MO), para abarcar
configuraciones magnéticas mas complejas, relajando asi la definicion de NM.

Aproximadamente un tercio de las ECMI detectadas a 1 UA muestran claros indicios
de NM (Gosling et al.| (1990)); Bothmer and Schwenn! (1998)); Cane and Richardson| (2003).
Se estima que existe una fraccién mayor de ECMIs que contienen CF's, pero la dificultad
en su deteccion radica en dos factores clave: las estructuras son colosales, y la cantidad de
mediciones es muy baja (limitada a una sola trayectoria unidimensional en la mayoria de
los casos). Ademads, la nave que realiza la deteccién in situ puede atravesar la CF lejos de
su centro, no pudiendo detectar asi su estructura tipica de campo magnético en rotacion
(Kilpua et al., 2017).

Para sortear estas limitaciones observacionales y comprender integralmente el com-
portamiento de estas estructuras, diversos autores han abordado su caracterizaciéon desde
enfoques fisicos especificos. Por ejemplo, Manchester et al. (2017) detallan los procesos
fisicos que rigen la evolucion macroscépica de las ECMIs, explicando cémo estas estructu-
ras se deforman, rotan y desaceleran producto de su compleja interaccién hidrodinamica
con el viento solar ambiente. Desde una perspectiva topolégica, Dasso et al.| (2005) revi-
san las propiedades magnetohidrodindmicas de las NMs, destacando la conservacién de
la helicidad magnética como una herramienta crucial para vincular de manera univoca

las observaciones interplanetarias con sus fuentes eruptivas en la corona. Por su parte,
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la dindmica temporal y espacial ha sido caracterizada empiricamente por |Gulisano et al.
(2010)), quienes demostraron que las NMs experimentan una expansién cinematica conti-
nua en la heliésfera interna, impulsada fundamentalmente por la caida radial de la presion
total del viento solar.

Existe evidencia considerable que respalda la hipotesis de que todas las ECMIs podrian
contener CFs (Marubashi|, [1997; |Owens et al., |2005; Vourlidas et al., 2013; [Marubashi
et al.l 2015). Esto plantea que las estructuras eyectadas por el Sol mantienen su naturaleza
de CF al propagarse por el medio interplanetario, lo que sugiere que no se destruyen
durante su transito. Desde el punto de vista observacional, el hecho de que algunas ECMs
no exhiban esta estructura se debe a que la sonda de medicién podria estar atravesando
una ‘pierna’ o encontrarse cerca de un flanco de la ECMI, perdiendo asi la deteccion
del patron de campo magnético caracteristico de una NM. Una implicacién crucial para
la meteorologia del espacio es que la identificacion de una CF cerca del Sol facilita la
prediccién de la configuracién magnética esperada en la Tierra (Lepping et al., [1990; Klein
and Burlaga, |1982)), considerando siempre las modificaciones derivadas de su interaccién
con el viento solar durante su trayecto.

Como fuera mencionado en la seccién [1.2.5] en casos donde la velocidad relativa entre
la ECM y el viento solar supera la velocidad magnetosénica del medio, se genera una onda
de choque interplanetaria. En consecuencia, la estructura de una ECMI lo suficientemente
rapida respecto al viento solar de fondo se compone tipicamente de una regién frontal,
formada por un frente de onda de choque magnetosonico rapido y una vaina de plasma
turbulento, y un cuerpo central dominado magnéticamente, frecuentemente denominado
material eyectado. Este tltimo puede exhibir la configuracion caracteristica de una NM
con campos magnéticos en rotacion, indicativos de la existencia de una CF.

Habiendo caracterizado las propiedades tanto del frente de choque como de la estruc-
tura magnética que conforma el armazén central de la ECM (CF y NM), el modelo fisico
macroscopico de una ECMI se completa al introducir el componente fundamental que los
vincula: la vaina.

La vaina interplanetaria se define espacialmente como la extensa regién comprendida
entre el frente de choque y el borde frontal del impulsor (del inglés driver) de la ECMI, es
decir, su CF magnético. Fisicamente, la vaina se forma como resultado del apilamiento y
la compresion continua del plasma y del campo magnético interplanetario del viento solar
preexistente, el cual es barrido y empujado por la rdpida expansion del cuerpo central de
la ECMI (Siscoe and Odstreil, 2008 Kilpua et al., 2017)).

A diferencia del plasma de origen coronal que estructura la eyeccién principal —como
el nucleo denso y el frente brillante que rodea a la CF—, el plasma dentro de la vaina no
proviene de la erupcion en la baja corona solar, sino que consta de viento solar ambiental
que fue forzado a atravesar la discontinuidad del choque. Este plasma experimenta un
calentamiento no adiabatico, una desaceleracion en el sistema de referencia del obstaculo

y una drastica compresion tanto térmica como magnética.
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Ademas de los saltos paramétricos impuestos por el choque, la regién de la vaina se
caracteriza por exhibir un estado fisicamente fluctuante y complejo. Las observaciones in
situ revelan que la vaina alberga una rica variedad de dindamica a diferentes escalas, inclu-
yendo anisotropias de temperatura (Shaikh et al., [2024)), altos niveles de fluctuacién en el
campo magnético (Kilpua et al., 2021)), y el desarrollo de intensa turbulencia magnetohi-
drodindmica (Moissard et al., 2019). Asimismo, a medida que la ECMI avanza, el campo
magnético interplanetario preexistente tiende a deformarse alrededor del cuerpo princi-
pal, envolviéndolo y generando una reconfiguracién asimétrica de las lineas de campo por
delante de la estructura principal (Kilpua et al., 2017).

Desde la perspectiva de la meteorologia del espacio, la vaina de las ECMIs reviste una
importancia operativa critica. Debido a su elevada presién dindmica (producto de la com-
presién de densidad) y a las intensas variaciones de su campo magnético, las vainas son
reconocidas como uno de los principales impulsores de tormentas geomagnéticas severas
en la Tierra, pudiendo ser tan o méas geoefectivas que el propio cuerpo de la ECM (Lugaz
et al.,2016). La compresién de las fluctuaciones del campo magnético del viento solar en la
vaina puede generar componentes B, negativas intensas (condicién indispensable para la
reconexién con el campo geomagnético, como se vera mas adelante) que disparan la reco-
nexion con la magnetosfera terrestre incluso antes del arribo de la CF original. De hecho,
la turbulencia dentro de la vaina puede desencadenar perturbaciones espaciales incluso
en casos donde el cuerpo magnético principal de la ECMI no resulta geoefectivo, pudien-
do también producir tormentas junto con la ECM principal. De acuerdo a [Zhang et al.
(2008), la vaina puede entregar aproximadamente un 30 % de energia a la magnetosfera

terrestre durante tormentas geomagnéticas grandes.

1.3.6. Observaciones

Debido a la vasta extension espacial que atraviesan y a la dréstica evolucion de sus
propiedades fisicas, el estudio de las ECMs requiere un enfoque observacional multiple. La
elecciéon de la técnica e instrumentos de medicién estéd determinado por la region espacial
y la fase evolutiva en la que se desea estudiar una ECM.

En su fase inicial de erupcion, dentro de la baja corona solar, las ECMs y sus fenémenos
asociados se observan tipicamente mediante telescopios espaciales equipados con filtros
de banda estrecha en longitudes de onda especificas, fundamentalmente en el extremo
ultravioleta y rayos X. Estas observaciones de sensado remoto permiten diagnosticar el
plasma altamente ionizado y estudiar la configuracién topolédgica inicial.

Una vez que la estructura erupciona y asciende hacia la alta corona, la técnica de obser-
vacion cambia a la deteccién en luz blanca. Esto se logra mediante el uso de coronégrafos,
instrumentos épticos provistos de un disco ocultador que bloquea el intenso resplandor del
disco solar —simulando un eclipse artificial— revelando la tenue luz fotosférica dispersada
por los electrones del plasma coronal. Es en este régimen observacional donde las ECMs

exhiben su clasica morfologia a gran escala.
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Durante su posterior fase de propagacion a través de la heliosfera, estas estructuras
pueden seguirse mediante camaras heliosféricas, que operan en base al mismo principio
fisico de dispersion de luz blanca. Estos instrumentos, a diferencia de los corondgrafos,
observan de manera descentrada con respecto al Sol y abarcan un campo de visién (CdV)
significativamente mas amplio.

Finalmente, cuando la estructura alcanza la posicién de sondas espaciales especificas,
su estudio transiciona del régimen de deteccién remota al régimen de medicion in situ.
En esta etapa fundamental, magnetémetros y analizadores de plasma a bordo registran
de manera directa las fluctuaciones locales del campo magnético y los parametros ter-
modindmicos y cinematicos del plasma (velocidad, densidad, temperatura, entre otros)a
medida que la estructura atraviesa la nave.

En la presente seccion se introducen los fundamentos conceptuales para la observacion
de estos diversos regimenes. No obstante, los detalles técnicos, las especificaciones opera-
tivas de los instrumentos especificos cuyos datos conforman el cuerpo de analisis de este

trabajo, seran descritos de manera exhaustiva en el Capitulo

Instrumentos en el extremo UV

La baja corona solar es un medio 6pticamente delgado compuesto por un plasma a
temperaturas que oscilan entre 10° y varios millones de grados Kelvin (10° K). A estas
temperaturas extremas, los elementos mas pesados que el hidrégeno y el helio (como
el hierro, el oxigeno y el carbono) se encuentran altamente ionizados. Las transiciones
atomicas de estos iones producen una intensa emision de fotones cuyas longitudes de
onda se sitian predominantemente en el régimen del ultravioleta extremo (EUV por sus
siglas en inglés; tipicamente entre 100 y 400 A). Por lo tanto, observar el Sol en estas
longitudes de onda permite diagnosticar directamente la estructura térmica, la densidad
y la morfologia del plasma confinado por el campo magnético coronal.

Debido a que la atmésfera terrestre absorbe por completo la radiacion EUV, estos ins-
trumentos deben operar exclusivamente desde plataformas espaciales. Tecnolégicamente,
la construccion de telescopios EUV representa un desafio, ya que los espejos convencio-
nales absorben esta radiacion en lugar de reflejarla. Para superar esta limitacion, los
instrumentos modernos utilizan 6pticas de incidencia normal recubiertas con multiples
capas alternas de materiales (como molibdeno y silicio). Estos revestimientos acttian co-
mo reflectores de Bragg, proporcionando una alta reflectividad tinicamente para bandas
de paso muy estrechas, centradas en lineas de emision especificas.

Al seleccionar diferentes filtros (por ejemplo, Fe IX a 171 A para plasma a ~ 0,6 MK,
o Fe XII a 193 A para plasma a ~ 1,5 MK), los telescopios EUV pueden realizar una
tomografia térmica de la atmosfera solar, aislando estructuras a diferentes temperaturas.
Instrumentos de vanguardia como el Eztreme Ultraviolet Imager (EUVI) a bordo de la
mision STEREO (Solar-Terrestrial Relations Observatory, Kaiser et al.| (2008)), que posee
dos naves gemelas denominadas Ahead (A) y Behind (B), o el Atmospheric Imaging
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Assembly (AIA) del Solar Dynamics Observatory (SDO, Pesnell et al| (2012)), operan
bajo este principio, proporcionando imagenes del disco solar completo con alta resolucion
espacial y cadencia temporal.

En el contexto del estudio de las ECMs, las observaciones en EUV son fundamentales
para caracterizar la fase de iniciacién y evolucién temprana. Aunque el campo magnético
coronal no se puede medir de forma directa, el plasma emisor en EUV traza las lineas
de campo, permitiendo visualizar la configuracion topoldgica. Mediante estas imagenes es

posible identificar fenémenos asociados a la erupcion en la baja corona, tales como:

= Arcadas post eruptivas: Estructuras brillantes que se forman a medida que el

campo magnético reconecta detras de la ECM expulsada (e.g. Tripathi et al., 2004).

= Oscurecimientos coronales: Regiones transitorias de baja emision EUV que in-
dican la evacuacion masiva de plasma, consideradas como la huella magnética de la

CF en expansion (e.g. |Lopez et al., |2019).

= Ondas EUV: Perturbaciones de gran escala que suelen acompanar a las ECMs
mas rapidas e impulsivas, asociadas al desarrollo de choques magnetosonicos en la

baja corona (e.g. Francile et al., 2016)).

El analisis de estos fenémenos en EUV, en conjuncién con los datos obtenidos a mayor
altitud, resulta indispensable para establecer las condiciones de contorno tempranas de

ECMs previo a su propagacién interplanetaria.

Corondégrafos en luz blanca

Hasta hace casi un siglo, el estudio de la tenue corona solar estaba restringido a los
breves instantes de totalidad durante los eclipses solares. Esto cambié radicalmente en
1931 con la invencién del primer corondgrafo por parte del astrénomo francés Bernard
Lyot. En su disenio més fundamental, este instrumento consiste en un telescopio éptico
provisto de un disco ocultador situado en su plano focal. Este disco bloquea artificialmente
la intensa radiacién directa proveniente de la superficie del Sol (la fotosfera), simulando
un eclipse permanente y permitiendo revelar la débil emisiéon de la corona circundante.

La radiacién capturada por estos instrumentos se denomina emisién coronal de luz
blanca. Fisicamente, esta luz no es emitida por el propio plasma coronal, sino que co-
rresponde a fotones fotosféricos que han sufrido dispersion elastica al colisionar con los
electrones libres del plasma coronal, un proceso conocido como dispersiéon de Thomson,
explicado mas adelante. Dado que la intensidad de esta luz dispersada es directamente
proporcional a la densidad de electrones a lo largo de la LV, las imagenes coronograficas
proporcionan un mapa bidimensional de la densidad de columna del plasma a lo largo de
la LV. Esta propiedad es importante, ya que permite estimar la masa de las estructuras

eruptivas observadas.
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Aunque los primeros coronégrafos operaron y contintian operando desde observato-
rios terrestres de gran altitud, su rendimiento se encuentra severamente limitado por la
atmosfera de la Tierra. La dispersion atmosférica genera un brillo de fondo que opaca la
débil corona externa. Por ello, la verdadera revolucion en la deteccion y seguimiento de
las ECMs ocurrié al trasladar estos instrumentos al espacio, libres de toda interferencia
atmosférica.

En el marco del presente trabajo, el rastreo de la evolucién cinematica y morfolégica de
las ECMs en la corona media y alta se sustenta en dos de los coronégrafos mas importantes

de la historia heliofisica reciente:

» LASCO C2 (parte del paquete de instrumentos Large Angle and Spectrometric
Coronagraph), a bordo de la misién Solar and Heliospheric Observatory (SOHO).

Este coronégrafo cubre un CdV que se extiende aproximadamente entre 1.5y 6 Re.

» SECCHI COR2 (perteneciente al paquete de instrumentos Sun FEarth Connec-
tion Coronal and Heliospheric Investigation), a bordo de las sondas gemelas Solar-
errestrial Relations Observatory (STEREO). COR2 observa la corona con un CdV
que abarca desde 2.5 hasta 15 Rg.

La utilizacién conjunta de las observaciones provenientes de estos corondgrafos resulta
indispensable. Estas secuencias de imagenes en luz blanca permiten capturar la fase prin-
cipal de aceleracion de las ECMs y establecer sus caracteristicas macroscopicas iniciales
—tales como las velocidaddes de propagacion y expansién, el ancho angular y la morfologia
general— antes de que la estructura abandone el dominio coronal y se adentre en el medio
interplanetario.

El desarrollo de los corondgrafos espaciales posee un legado histérico y una proyec-
ci6én tecnoldgica que excede a los instrumentos SOHO/LASCO C2 y STEREO/COR2
utilizados en este trabajo. Desde una perspectiva historica, resulta ineludible destacar los
corondgrafos a bordo de la estacion espacial Skylab en la década de 1970, y posteriormente
el instrumento C/P a bordo de la Solar Mazimum Mission (SMM). Fueron estas misiones
pioneras las que permitieron las primeras observaciones sistematicas y el reconocimiento
de las ECMs como expulsiones masivas de plasma, independizandolas del concepto de
fulguracion solar.

En el panorama contemporaneo y futuro, la coronografia esta experimentando avan-
ces que prometen revolucionar nuestra comprension de la baja corona. Por un lado, el
instrumento Metis a bordo de la sonda Solar Orbiter representa un salto cualitativo al
tomar imégenes simultdneamente en luz blanca y en el ultravioleta (linea Lyman-«), lo
que permite diagnosticar no solo la densidad estética, sino también la velocidad de expan-
sion del flujo coronal. Por otro lado, la misién Proba-3 de la Agencia Espacial Europea,
con su instrumento ASPIICS, revoluciona la observacién coronografica mediante el vuelo
en formacion: al separar fisicamente el disco ocultador y el telescopio éptico en dos satéli-

tes independientes volando a una distancia de 144 metros, disminuye drasticamente la
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difraccion instrumental, permitiendo observar la corona media de forma ininterrumpida
desde muy cerca de la superficie, apenas 1,08 R . Finalmente, en el ambito operativo de
la meteorologia del espacio, instrumentos de nueva generacién como el CCOR. (Compact
Coronagraph), desplegado en la serie de satélites geoestacionarios GOES, tienen como
misién fundamental garantizar la continuidad del monitoreo en tiempo real, relevando

paulatinamente el ya longevo legado de coronégrafos como SOHO/LASCO C2.

Telescopios heliosféricos

Para comprender la evolucion cinematica y morfoldgica de las ECMs mucho més alla
de la baja o media corona, se requiere el uso de telescopios de gran campo visual conocidos
como camaras heliosféricas (del inglés heliospheric imagers). Estos instrumentos épticos
estan disenados especificamente para observar la dinamica del medio interplanetario, per-
mitiendo el seguimiento de la propagacion del viento solar, las ondas de choque y las
ECMIs a través de la vasta extension de la heliosfera interna.

Aligual que los corondgrafos tradicionales, las cdmaras heliosféricas operan capturando
luz blanca resultante de la dispersién de Thomson de los fotones fotosféricos por parte
de los electrones libres del plasma interplanetario. Sin embargo, dado que la densidad del
viento solar disminuye drasticamente con la expansién radial (proporcionalmente a r=2),
la intensidad de la luz dispersada es extremadamente tenue y debe ser separada de un
fondo dominado por el polvo zodiacal y el campo estelar.

En estas condiciones de baja senal, es muy importante tener en cuenta la geometria
de la observacion. La dispersion de Thomson establece que la eficiencia 6ptica del proceso
depende fuertemente del dngulo de dispersion, alcanzando un méaximo cuando este es de
90° respecto a la LV del instrumento. Esta particularidad geométrica da origen al concepto
de la Superficie de Thomson (explicado en detalle mas adelante). Por consiguiente, la
distancia y la trayectoria tridimensional de la estructura transitoria en relacién con esta
superficie determinan fuertemente su brillo aparente en la imagen, un efecto proyectivo
que resulta ineludible al analizar los datos heliosféricos.

Desde una perspectiva del monitoreo espacial, las cAmaras heliosféricas constituyen el
puente entre la corona y la orbita terrestre. Cubren el vacio de informacién que existe
entre los corondgrafos (que observan cerca del Sol) y las mediciones in situ.

En la presente tesis, el catdlogo y analisis morfolégico de las ECMs se apoya de manera
central en los datos proporcionados por el instrumento HI-1 (Heliospheric Imager 1, parte
del paquete de instrumentos SECCHI) a bordo de la nave STEREO-A; y de manera
complementaria cuando fuera posible, con datos de la cdmara HI-2. Su CdV conjunto
permite realizar un seguimiento continuo de las estructuras a medida que transitan la
heliosfera interna. Este monitoreo ininterrumpido a grandes distancias no solo permite
revelar procesos de acoplamiento fisico como deflexiones o distorsiones morfoldgicas, sino
que representa una herramienta indispensable para el pronéstico de la meteorologia del

espacio, reduciendo significativamente la incertidumbre en las predicciones del tiempo de
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llegada de las tormentas solares a la Tierra.

Aunque el catdlogo principal de eventos analizados en esta tesis se sustenta funda-
mentalmente en las extensas bases de datos de los instrumentos HI a bordo de STEREO,
resulta relevante enmarcar este trabajo dentro del panorama observacional actual. En anos
recientes, el estudio de la heliosfera interna ha experimentado una revolucién tecnolégi-
ca con la introduccién de instrumentos de nueva generacion operando desde posiciones
orbitales sin precedentes. Entre ellos destaca el instrumento WISPR, ( Wide-field Imager
for Solar Probe) a bordo de la misién Parker Solar Probe, que provee imégenes del me-
dio interplanetario con una proximidad extrema al Sol y una resolucién inigualable. De
manera andloga, la misién Solar Orbiter incorpora el instrumento SoloHI (Solar Orbiter
Heliospheric Imager), disenado para observar el viento solar y las estructuras transitorias
desde latitudes progresivamente fuera del plano de la ecliptica. Cabe destacar que, si bien
el desarrollo estadistico de este trabajo prioriza la cobertura continua de STEREO, las
observaciones de SoloHI han sido empleadas de manera puntual para complementar el se-
guimiento y la reconstruccién de un evento particular (detallado en la seccién. Final-
mente, este horizonte observacional continiia expandiéndose con misiones como PUNCH
(Polarimeter to Unify the Corona and Heliosphere), cuyo disenio polarimétrico multiple
estd concebido especificamente para desentranar la transiciéon fluida y la morfologia 3D
de las ECMs desde la alta corona hasta el medio interplanetario. La integraciéon de estas
nuevas plataformas representara el paso natural para la futura extension de los modelos

desarrollados y aplicados en esta investigacion.

Instrumentacion in sttu

Mientras que las técnicas de sensado remoto (EUV y luz blanca) proporcionan una
vision macroscopica de la morfologia y la cinematica global de las ECMs, estas observa-
ciones no pueden medir de manera directa las propiedades termodinamicas locales ni el
vector del campo magnético del plasma en expansion. Para obtener esta informacion criti-
ca, la fisica espacial recurre a las mediciones in situ, que consisten en el registro directo y
local de las condiciones del medio interplanetario a medida que este fluye a través de una
sonda espacial.

La instrumentacion in situ a bordo de estas misiones heliosféricas se divide fundamen-
talmente en dos categorias principales, orientadas a medir los componentes esenciales del

plasma magnetohidrodinamico:

= Magnetometros: Estos instrumentos miden con altisima precisién y cadencia tem-
poral las tres componentes vectoriales del campo magnético interplanetario (B). En
el contexto de las ECMIs, esta medicién es la mas importante, ya que permite iden-
tificar la rotacién coherente del campo magnético que define la topologia de la CF
interna, asi como las intensas fluctuaciones magnéticas asociadas a la vaina y a las

ondas de choque.
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» Espectrometros y Analizadores de Plasma: A través de copas de Faraday o
analizadores electrostaticos, estos sensores miden las funciones de distribucién de
velocidad de las particulas (principalmente protones y electrones). A partir de estas
distribuciones, se obtienen los momentos macroscopicos del plasma, tales como la

velocidad de flujo, la densidad numérica de iones y la temperatura cinética.

El analisis de series temporales de estos parametros in situ permite reconstruir la es-
tructura unidimensional de la ECMI a lo largo de la trayectoria de vuelo de la nave. Es
precisamente en estos perfiles de datos donde se observan fisicamente los saltos paramétri-
cos al cruzar el frente de choque (Seccién , asi como la depresién de temperatura y
el aumento del campo magnético caracteristicos del cuerpo central de la ECMI.

Histéricamente, el monitoreo continuo de la meteorologia del espacio se ha cimentado
en misiones ubicadas en el punto de Lagrange L1 del sistema Sol-Tierra (tales como Wind,
ACE y DSCOVR), las cuales proporcionan mediciones in situ a 1 UA, aproximadamente
una hora antes de que la perturbacion impacte la magnetosfera terrestre. Sin embargo,
para estudiar la estructura en la heliosfera interna, resultan vitales las detecciones in
situ provistas por los conjuntos de instrumentos a bordo de las sondas STEREO (con
los instrumentos IMPACT y PLASTIC) y otras misiones interplanetarias en diferentes
orbitas.

En esta seccién se ha delineado el marco conceptual general de las observaciones
locales. Los detalles técnicos y las caracteristicas especificas de los instrumentos cuyos

datos conforman la base de este trabajo, seran discutidos en profundidad en el Capitulo

2

Perspectiva de observacién

La capacidad de determinar la morfologia real —en contraposicion a la proyectada en
el plano del cielo, tal como ocurre en observaciones remotas de la corona— y la cinematica
tridimensional de una ECM no depende de una perspectiva observacional aislada. Por el
contrario, esta condicionada por la disponibilidad de muiltiples observadores simultaneos
y, fundamentalmente, por la separaciéon angular (perspectiva relativa) existente entre ellos.
Durante décadas, las observaciones basadas unicamente en la linea Sol-Tierra (como las de
SOHO/LASCO) estuvieron limitadas por efectos de proyeccién, donde la expansion radial
y lateral de la estructura se confunden en el plano del cielo. La justificacién del periodo de
estudio seleccionado para este trabajo reside en la configuracion geométrica privilegiada
que ofrecieron las naves de la mision STEREO en relacién a la de los instrumentos situados
en las cercanias de la Tierra.

Durante el intervalo analizado, que comienza el 1 de enero de 2010 y termina el 31
de diciembre de 2012, la sonda STEREO-A se encontraba a separaciones longitudinales
significativas respecto de la Tierra, entre 64° y 128° para la fecha de inicio y fin del analisis

respectivamente, tal como se aprecia en la figura [1.11} Esto permitio observar el medio
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interplanetario desde una perspectiva lateral. Esta disposicién es fundamental por dos

razones:

1. Mientras que para un observador en L1 una ECM dirigida hacia la Tierra se ma-
nifiesta como una ECM tipo halo con gran incertidumbre en su velocidad radial,
STEREO-A permite observar la propagacion de la misma estructura de perfil, faci-
litando una medicién directa de su velocidad y expansion en direccion latitudinal,
complementando las de observaciones de expansion longitudinal realizadas desde

Tierra (y de expansion latitudinal también, si la latitud es baja).

2. La combinacién de observaciones frontales y laterales permite aplicar el analisis
a lo largo de toda la heliosfera interna. El seguimiento inicia con la combinacion
de imégenes de luz blanca en la corona de LASCO C2 (perspectiva frontal) y SEC-
CHI/COR2 (perspectiva lateral), donde es posible aplicar técnicas de reconstruccién
geométrica, haciendo uso del modelo GCS (Thernisien et al.| (2006, 2009), que se
describe en detalle en la seccion . Esto fue realizado para un grupo reducido
de ECMs, detalladas en el capitulo [3] El seguimiento continia desde la perspectiva
lateral con los telescopios heliosféricos (HI-1 y HI-2). En esta etapa se asume que
los parametros obtenidos mediante el modelo GCS se mantienen sin cambio, con
excepcion del pardmetro de altura. Por tltimo, nuevamente desde una perspecti-
va frontal, en algunos casos es posible contrastar las iméagenes obtenidas por los
instrumentos previamente mencionados con el paso de la estructura por las sondas

espaciales (como Wind o ACE), que constituye la deteccién in situ.

La eleccién de este periodo de estudio no es, por lo tanto, arbitraria; responde a la
necesidad de contar con una separacién angular que: maximice la cantidad de ECMs que
se pueden detectar en transito hacia la Tierra, aumente la probabilidad de observar ECMs
que sean de tipo CF, y observar estas CF desde més de un punto de vista. Como se vera

mas adelante, esto es crucial para alcanzar los objetivos que se proponen en esta tesis.

Superficie de Thomson

Un concepto importante relacionado a las ECMs y a su detecciéon remota, es de la
dispersién Thomson. Dicho concepto se refiere a la dispersion elastica de radiacién elec-
tromagnética por electrones libres dentro de un plasma. En el contexto de las observaciones
de ECMs, la senal detectada corresponde a luz fotosférica dispersada por los electrones
libres presentes en el cuerpo de la estructura.

Un aspecto fundamental de este mecanismo es que la intensidad de la luz dispersada
alcanza su maxima eficiencia cuando la LV es perpendicular al radio vector que une al Sol
con la particula dispersora. Geométricamente, el lugar donde se satisface esta condicion
de perpendicularidad define una esfera cuyo diametro es el segmento que une al Sol con
el observador; esta esfera se denomina superficie de Thomson (ST) y se puede apreciar

un esquema explicativo en la figura [1.12
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2010-01-01 . 2012-12-31

Figura 1.11: Posicién de las naves STEREO para el primer y tltimo dia del rango de observacién considerado para la seleccién
de eventos a analizar en esta tesis. STEREO-B se mueve en sentido horario y STEREO-A lo hace en sentido antihorario,
alejandose de la Tierra en este periodo. Imégenes generadas en https://stereo-ssc.nascom.nasa.gov/cgi-bin/make_

where_gif

Dado que generalmente se asume que las ECMs son estructuras opticamente delgadas,
la senal registrada en las imagenes de luz blanca es el resultado de una integracién a lo largo
de la LV, con una contribucion de intensidad maxima localizada en la interseccion con la
ST. En consecuencia, a medida que el material se aleja de esta superficie, la intensidad de
la luz dispersada disminuye. Por lo tanto, la distribucion de brillo y la morfologia aparente
de una ECM depende intrinsecamente de la orientacion de su eje principal de simetria
con respecto a esta superficie y al observador (Cremades and Bothmer, 2004; Cremades
et al., 2020).

Es importante remarcar que este efecto no es particularmente importante para ECMs
propagandose en el plano del cielo de un coronégrafo, dado que las distancias que abarca
son pequenas comparadas con R. Pero si es muy importante para el caso de las camaras

heliosféricas.

1.4. Meteorologia del espacio

Por definicién, de acuerdo al Centro de Predicciéon de Meteorologia Espacial, de la
Administracién Nacional Ocednica y Atmosférica de los EE.UU. (SWPC NOAA por sus
siglas en inglés), la meteorologia del espacio se refiere a “las condiciones dindmicas en
el ambiente espacial influenciado por el Sol y el viento solar, incluyendo efectos en la
magnetosfera, iondsfera y termosfera terrestre”.

Es esta rama de la astrofisica la que estudia las condiciones y fenémenos del entorno
espacial que afectan al planeta Tierra y a los sistemas tecnoldgicos tanto en el espacio
como en la superficie terrestre. Se ocupa entre otras cosas: como se generan y evolucionan
los eventos solares, cémo se propagan por el medio interplanetario, como interactian con

la magnetosfera e ionosfera terrestres, y cémo afectan a la tecnologia y sociedad humana.


https://stereo-ssc.nascom.nasa.gov/cgi-bin/make_where_gif
https://stereo-ssc.nascom.nasa.gov/cgi-bin/make_where_gif
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Geometria de la Dispersién de Thomson

Plano del Cielo

v

Superficie de Thomson

Observador R = Distancia Sol-Observador
d = Distancia heliocéntrica del centro de
dispersion
| &= Elongacién
\ ¢ = Longitud (rel. al limbo solar)

Figura 1.12: Esquema de la geometria de dispersién y eficiencia maxima de la luz Thomson. El circulo punteado representa
la Superficie de Thomson, centrada entre el Sol y el observador, y su didmetro corresponde a la linea Sol-Observador. En
el diagrama, P marca una particula dispersora, R es la distancia Sol-Observador, ¢ representa la direccién de propagacién
relativa al plano del cielo y € es la elongacién de la particula dispersora. Adaptado de Vourlidas and Howard| (2006).

El interés fundamental en esta disciplina radica en la creciente vulnerabilidad de la
sociedad moderna y su dependencia tecnoldgica frente a estas perturbaciones. Las va-
riaciones drasticas en el entorno espacial terrestre pueden generar severos impactos, los

cuales suelen categorizarse segin su dominio de afectacion:

= Infraestructura espacial: El impacto de particulas energéticas solares puede cau-
sar la degradacion prematura de paneles solares y fallas criticas en los componentes
electrénicos de los satélites. Asimismo, el calentamiento y subsecuente expansion
de la termosfera incrementa el arrastre aerodinamico, alterando y degradando las

orbitas de los satélites de baja altitud.

= Comunicaciones y navegacion: Las perturbaciones en la ionésfera provocan ate-
nuacion, refraccién o bloqueo total de las seniales de radio de alta frecuencia. Ademas,
el centelleo ionosférico introduce retrasos y errores criticos en los sistemas de posi-

cionamiento global (GNSS/GPS), afectando la navegacién aerondutica y maritima.

s Infraestructura terrestre: Las intensas fluctuaciones del campo magnético lo-
cal inducen corrientes eléctricas en la superficie terrestre (corrientes inducidas geo-

magnéticamente, o GICs). Estas corrientes pueden ingresar a las redes eléctricas
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interconectadas, sobrecargando y destruyendo transformadores de alta tension, lo

que puede derivar en apagones masivos a escala regional.

= Riesgo bioldgico: Los eventos de particulas energéticas suponen un incremento
significativo en los niveles de exposicion a la radiacién ionizante, representando un
peligro tanto para astronautas en misiones espaciales como para tripulaciones y

pasajeros de vuelos comerciales que transitan rutas transpolares.

1.4.1. Impacto

Las tormentas geomagnéticas constituyen las perturbaciones a gran escala mas severas
del entorno geoespacial. Fisicamente, se definen como alteraciones globales y transitorias
de la magnetosfera terrestre, desencadenadas por un acoplamiento prolongado y eficiente
de energia proveniente del viento solar (Gonzalez et al. 1994). Tal como se establecid
previamente, este fendmeno es impulsado principalmente por el impacto de ECMs que
mantienen una componente magnética fuertemente orientada hacia el sur (B, < 0), habi-
litando la reconexion magnética continua, aunque también a otras estructuras del viento
solar como regiones de interaccion de flujos de viento solar

Durante el desarrollo de una tormenta, la inyecciéon masiva de particulas energéticas
en la magnetosfera interior provoca una intensificacion anémala de la corriente anular
ecuatorialPl El movimiento azimutal de estos iones y electrones atrapados genera un cam-
po magnético secundario que se opone al campo intrinseco de la Tierra. El resultado
observable es una depresion global del campo geomagnético superficial, cuya intensidad y
evolucién temporal se mide mediante el indice Dst (Disturbance Storm Time).

Para medir este indice se utilizan cuatro estaciones magnetométricas situadas cerca del
ecuador magnético terrestre. El cédlculo se realiza tomando la componente horizontal del
campo magnético. Se resta el campo magnético basal (el valor promedio en dias tranquilos)
y la variacién secular, y luego se promedian los valores de las cuatro estaciones. Se mide
en nanoteslas (nT).

En condiciones normales, el Dst se ubica en valores cercanos a 0. Durante una tor-
menta, el valor se vuelve negativo, debido a que la corriente de anillo genera un campo
magnético opuesto al de la Tierra. A medida que el Dst toma valores mas negativos, la
perturbaciéon magnética es mayor. Existe un consenso en la comunidad cientifica para cla-
sificar las tormentas geomagnéticas segun el indice Dst: un rango de [0, —50] se considera
leve, entre [—50, —100] moderada, y para valores de Dst < —100, intensa.

Recientemente, se ha extendido el uso del indice SYM-H como complemento al Dst.
El SYM-H se considera una version de este ultimo, pero con una resolucién temporal de

un minuto, lo que supone una mejora significativa frente a la cadencia del Dst, que se

3Es una corriente eléctrica fundamental que circula alrededor de la Tierra en la magnetosfera, prin-
cipalmente en la regiéon ecuatorial. Durante una tormenta geomagnética, esta corriente se intensifica

significativamente debido a la inyeccién de particulas cargadas solares.



CAPITULO 1. INTRODUCCION 37

mide cada una hora.

La evolucion dindamica de una tormenta tipica se estructura en tres etapas secuenciales:
una fase inicial, a menudo marcada por un incremento abrupto del campo magnético
debido a la compresion dinamica ejercida por el frente de choque o la vaina de la ECM;
una fase principal, caracterizada por la rapida y profunda caida del indice Dst a medida
que se inyecta energia al sistema; y finalmente, una fase de recuperacion gradual dominada
por procesos de pérdida de particulas, mediante la cual el entorno geoespacial recobra

paulatinamente su estado de equilibrio MHD.

1.4.2. Problema de la prediccion

La capacidad de predecir eventos de meteorologia del espacio se ha convertido en una
prioridad estratégica para la infraestructura tecnolégica moderna. Como se dijo previa-
mente, las ECMs son los principales causantes de tormentas geomagnéticas severas; sin
embargo, su prediccion precisa sigue siendo uno de los retos mas complejos de la heliofisi-
ca actual. El éxito de cualquier pronéstico depende de dos variables criticas: el tiempo
de arribo (TA) y la geoefectividad (la capacidad de la estructura para acoplarse con la
magnetosfera terrestre).

Determinar cuando impactard una ECM en la Tierra requiere un conocimiento preciso
de su evolucién dindmica en la heliosfera interna (Kay et al. 2020). Aunque las observa-
ciones de corondgrafos permiten medir la velocidad inicial cerca del Sol, ésta rara vez se
mantiene constante. Como se expresé con anterioridad, existe una compleja interaccion
de la fuerza de arrastre con el viento solar ambiente, la cual acelera o frena la estructura
dependiendo de su velocidad relativa a este, por lo que el TA esta sujeto a esta comple-
jidad. Sin un modelo preciso que describa cémo cambia la velocidad de la ECM entre la
corona alta y la regién in situ a 1 UA, el error en la prediccién del TA puede oscilar entre
varias horas y mas de un dia, invalidando cualquier protocolo de mitigaciéon temprana
ante una inminente tormenta geomagnética.

Si bien la velocidad es importante para determinar el TA, también son relevantes las
dimensiones tridimensionales y la orientacion de la estructura. La suposicion clasica de
una ECM como una estructura rigida y simétrica es insuficiente (Palmerio et al. 2019).
Como se ha discutido, fenémenos como el achatamiento, la deflexién lateral y la rotacion
alteran la geometria del frente de choque y de la CF. Si la estructura se deforma o se desvia
de su trayectoria radial, la sonda o el planeta pueden ser impactados por los flancos en
lugar del frente central, lo que altera significativamente el tiempo de llegada detectado y la
duracion del evento. En consecuencia, entender la morfologia de las ECMs en la heliosfera
interna es de gran relevancia para incrementar la precision del calculo del TA.

Incluso si el TA se predice con exactitud, la prediccién falla si no se conoce la orien-
tacion del campo magnético interno de la ECM, especificamente la componente B, hacia
el sur. La importancia fundamental de la componente B, del campo magnético inter-

planetario radica en su rol como modulador del proceso de reconexion magnética en la
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magnetopausa terrestre. Cuando una perturbacion solar presenta una fuerte orientacion
hacia el sur (B, < 0), adopta una configuracién antiparalela respecto al campo geo-
magnético diurno, habilitando la reconexién. Esta topologia “abierta” permite una trans-
ferencia masiva de plasma, momento y energia desde el viento solar hacia el interior de
la magnetésfera, energia que se acumula en la magnetocola y cuya posterior liberacion
desencadena severas tormentas geomagnéticas, auroras y corrientes inducidas. En marca-
do contraste, si la estructura acarrea una componente orientada hacia el norte (B, > 0),
los campos magnéticos resultan paralelos, lo que inhibe dréasticamente el acoplamiento
electromagnético, deflectando el plasma y minimizando cualquier impacto geoefectivo en
el entorno terrestre.

Una ECM cuyo campo magnético cambie su orientacion durante su transito, puede
pasar de ser potencialmente catastrofica a ser inofensiva, o viceversa. Esta configuracion
magnética es extremadamente sensible a la evolucién de la CF. Hasta el momento, no
existe forma de reconocer la orientacion del B, mediante imagenes remotas. Por lo tanto,
es relevante comprender los procesos fisicos que afectan la estructura, y que alteran su
configuracion, morfologia y orientacion a lo largo de su trayectoria. Predecir la componente
B, del campo magnético de la ECM con suficiente antelacién a su llegada a la Tierra (u
otro planeta, nave, estacién espacial, etc), permitird prevenir los efectos nocivos de las

tormentas geomagnéticas.

1.5. Motivacién y objetivos

La creciente dependencia de la sociedad moderna con cierta infraestructura, como la
tecnologia satelital, las redes de distribucion eléctrica y los sistemas globales de navegacion
y telecomunicaciones ha expuesto una vulnerabilidad critica frente a las perturbaciones del
entorno espacial terrestre (e.g., Schwenn, 2006; [ Temmer} 2021). En este crucial contexto de
meteorologia del espacio, las ECMs y sus respectivas vainas representan la principal fuente
de tormentas geomagnéticas severas. Sin embargo, a pesar de los significativos avances en
la instrumentacién heliosférica y el modelado numérico, la prediccién precisa del TA vy,
fundamentalmente, de la configuracién magnética interna (por ejemplo, la componente B.)
de las ECMs sigue siendo uno de los mayores desafios de la fisica heliosférica (Manchester
et al., 2017).

Esta dificultad predictiva radica en tres interrogantes fundamentales de naturaleza
observacional y tedrica que la presente tesis busca abordar:

1. El vacio observacional en la heliosfera interna: En la actualidad, se dispone de
una buena cobertura de datos de la atmosfera solar de gran resolucién espacial, temporal,
y en algunos casos espectral, asi como también de mediciones in situ de alta precision a 1
UA (campo magnético y parametros del plasma local). Sin embargo, el extenso dominio
interplanetario comprendido entre 0.1 y 0.9 UA genera una dificultad operativa en la

adquisicién de datos. A pesar de que recientemente se han desarrollado nuevas misiones
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con instrumentos heliosféricos progresivamente mas sofisticados, aiin existe una profunda
incertidumbre respecto a la distancia y la magnitud con la que las fuerzas de arrastre
aerodinamico y la presion del flujo del viento solar terminan de moldear la configuracion
magnética y morfolégica final de la ECM (Lugaz et al. 2017)), y cémo actian a lo largo
de toda su trayectoria Sol-Tierra.

2. Falta de entendimiento en la acciéon de efectos distorsivos durante la
trayectoria de ECMs: La literatura ha tratado histéricamente procesos como la erosién
magnética, la deflexién cinemética y la distorsién morfoldgica (e.g., el efecto pancaking)
como fenémenos aislados. El verdadero desafio reside en comprender la retroalimentacion
no lineal entre estos procesos, y su interaccion con el medio. Por ejemplo, cuantificar cémo
el ensanchamiento transversal de la estructura producto del pancaking altera la tasa de
reconexion magnética (erosién) en los flancos de la CF (Savani et al} 2015). Actualmente,
escasean los modelos que integren y acoplen estos efectos de forma simultanea.

3. Limitaciones de los modelos topolégicos clasicos: Una gran proporcién de los
modelos utilizados para reconstruir topologia a partir de datos interplanetarios asumen
distribuciones de corriente interna idealizadas y geometrias estaticas (tipicamente basadas
en cilindros de Lundquist). No obstante, las observaciones in situ revelan recurrentemen-
te perfiles asimétricos y dinamicos que desafian estas suposiciones. Existe ademas una
desconexién fisica entre el mecanismo de formacién coronal (que establece la topologia
inicial) y la distribucién de corriente residual observada tras la severa interaccién de la
estructura con el viento solar. Representa un problema, ademas, que el volumen espacial
que abarca una ECM a 1 UA es tan grande que uno o dos puntos de medicién in situ (es
decir, naves espaciales) resultan insuficientes para describir completamente su estructura,;
por lo tanto, siempre se deben realizar suposiciones de una estructura gigantesca a partir

de estos pocos puntos.

Enfoque de esta tesis

Para dar respuesta a esta problematica, el presente trabajo aborda el problema del
vacio observacional mediante el desarrollo y andlisis exhaustivo de una base de datos de
ECMs, construida primordialmente en base al seguimiento continuo de ECMs proporcio-
nado por el telescopio HI-1A a bordo de la mision STEREO-A. Estas observaciones de
ECMs en la heliosfera interna fueron sistematicamente complementadas con datos de su
fase de erupcién y con detecciones in situ a 1 UA. A partir de un marco observacional
multipunto (ECMs observadas de forma remota desde STEREO-A, e in situ desde naves
en L1), esta tesis propone utilizar una descripcién tedrica que abandona la rigidez tradi-
cionalmente circular de la CF, asumiendo e incorporando matematicamente la naturaleza
deformable de las cuerdas de flujo en imagenes heliosféricas.

Ademas, aprovechando el conocimiento adquirido para la reduccion e interpretacién
de imagenes heliosféricas, se analizaron las propiedades de las vainas de un subgrupo de

ECMs,desde el punto de vista de su compresion y relacién con su evolucién morfoldgica.
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Objetivos

= Construir una base de datos de ECMs dirigidas hacia la Tierra observadas por
el instrumento HI-1A, con informaciéon complementaria de otros instrumentos que

hayan observado las ECMs en otras etapas de su evolucion.
» Desarrollar herramientas computacionales para el analisis de:

e La morfologia de la seccién transversal de la CF.

e Las caracteristicas de las vainas de un subgrupo de ECMs.

= Analizar las propiedades morfologicas y su evolucién de ECMs seleccionadas median-
te las herramientas computacionales desarrolladas en combinacion con un modelo
de CF distorsionada;

= Analizar las caracteristicas y evolucion de la vaina de ECMs seleccionadas, a partir

de imagenes heliosféricas de luz blanca y una herramienta desarrollada para tal fin.

Habiendo expuesto los conceptos fundamentales para este trabajo, la presente tesis se
estructura de la siguiente forma: En el capitulo 2 se detallan los instrumentos utilizados
para obtener las observaciones pertinentes, asi como los modelos tedricos que fueron em-
pleados para analizar posteriormente las imagenes de las ECMs seleccionadas para tal fin.
En el capitulo 3 se presenta el proceso seguido para construir una base de datos de ECMs
detectadas inicialmente mediante instrumentos heliosféricos, y complementado con otros
instrumentos espaciales. En el capitulo 4 se describen las herramientas computacionales
desarrolladas para analizar la morfologia de las ECMs exhibiendo la seccién transversal
de su CF, asi como también la evolucion de la vaina en luz blanca. El capitulo 5 muestra
las aplicaciones de estas herramientas a un conjunto de ECMs seleccionadas de la base
de datos. Por ltimo, se finaliza esta tesis con los capitulos de discusién y conclusiones
generales. Se elaboraron ademas dos apéndices con graficas extra, que complementan el

estudio de los eventos analizados en el capitulo 5.



Capitulo 2

Observaciones y modelos

El capitulo se estructura en dos grandes bloques. La primera parte estd dedicada al
marco observacional, donde se describe la instrumentacion especifica cuyas observaciones
son centrales para la realizacion este trabajo. Debido a la naturaleza de los fenémenos
de interés para esta tesis, todas las observaciones fueron tomadas fuera de la atmdsfera
terrestre, por instrumentacion a bordo de misiones espaciales. Las observaciones siguen
a la evolucion espacial de las ECMs: comenzando desde su region fuente en el Sol y ex-
tendiéndose hacia el medio interplanetario. En primer lugar, se describen los telescopios
EUV, utilizados para diagnosticar las fases de iniciacién y erupcién temprana en la baja
corona. A continuacion, se detallan los coronégrafos de luz blanca, fundamentales para
capturar la cineméatica macroscopica de la estructura en la corona exterior. Posteriormen-
te, se abordan las camaras heliosféricas, cuya cobertura ininterrumpida a través de la
heliésfera interna representa el nticleo de la base de datos de este trabajo. El recorrido
observacional concluye con la descripcion de la instrumentacion local, especificamente los
magnetometros y analizadores de plasma a bordo de misiones como Wind y ACE, que
proveen las observaciones in situ a 1 UA.

En la segunda parte del capitulo, se introducen los modelos fisicos y geométricos em-
pleados para interpretar y estructurar estas observaciones. Se desarrolla de forma exhaus-
tiva el modelo analitico de CF toroidal, justificando su implementacion matematica y su
pertinencia para representar la topologia magnética interna de las ECMIs frente a las
distorsiones evolutivas. Finalmente, se exponen los fundamentos de un modelo comple-
mentario utilizado para la reconstruccién morfoldgica tridimensional de las ECMs a partir

de observaciones de luz blanca, resolviendo asi las ambigiiedades de proyeccion visual.

2.1. Instrumentacion

Como se deline6 anteriormente, el seguimiento completo del ciclo de vida de una
ECM exige la sinergia de miltiples instrumentos operando en distintos regimenes fisicos
y espaciales. A continuacién, se detallan las caracteristicas operativas y especificaciones

técnicas de los instrumentos cuyos datos han sido utilizados a lo largo de esta investigacion.
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2.1.1. Observaciones de la baja atmodsfera solar

Para investigar la regién fuente de una ECM, abarcando desde la fotésfera y la
cromosfera hasta la baja corona solar, se emplean observaciones en el régimen del ul-
travioleta extremo (EUV) combinadas con magnetometria éptica.

Uno de los instrumentos principales para el diagnéstico coronal en este trabajo es el
Atmospheric Imaging Assembly (AIA; Lemen et al. 2012)), a bordo de la misién Solar
Dynamics Observatory (SDO). Lanzada en febrero de 2010 y posicionado en una 6rbita
geosincronica, ATA muestrea la atmoésfera solar con una mejorada resolucion espacial de
0,6 arcosegundos por pixel (el doble de resolucién que EUVI). El instrumento captura
imégenes del disco completo en diez longitudes de onda distintas (siete bandas en EUV
y tres en UV y visible, dentro del rango 944500 A), operando con una alta cadencia
temporal de tipicamente 12 segundos para sus canales EUV. Usualmente, los canales
empleados para observar las regiones fuente en este trabajo fueron los de 171, 193 y
304A. La Figura muestra un ejemplo de la corona revelada por este instrumento en la
longitud de onda de 131 A (plasma a aproximadamente 10 MK).

Como complemento de las observaciones de la region fuente, se utilizan los datos del
Eztreme Ultraviolet Imager (EUVI; [Wuelser et al., [2004), a bordo de las naves STEREO.
Este telescopio forma parte del paquete instrumental SECCHI (Sun-FEarth Connection
Coronal and Heliospheric Investigation; Howard et al., 2008) y su CdV se extiende hasta
1.7R. Emplea un detector CCD de 2048 x 2048 pixeles y opera en cuatro canales cen-
trados en lineas de emisién de hierro y helio, lo que le permite diagnosticar plasmas con
temperaturas comprendidas entre 0,1 y 20 MK.

Dado que la topologia de las estructuras coronales estd fundamentalmente dictada por
el campo magnético anclado en la superficie solar, para estudiar las regiones fuente de
ECMs las imagenes EUV se analizan en conjuncién con los datos del Helioseismic and
Magnetic Imager (HMI), también a bordo de SDO. HMI es un espectropolarimetro que
observa el disco solar completo analizando la linea de absorcién del Fe I a 6173 A con
un filtro de banda angosta y una resolucién de 1 arcosegundo. Su funcién es medir el
desdoblamiento de Zeeman y la polarizacién de esta linea espectral para deducir las tres
componentes del vector del campo magnético fotosférico. HMI genera cuatro productos
de datos principales: mapas de velocidad Doppler, imagenes de intensidad en el continuo
fotésferico, magnetogramas de la componente en la linea de la visual, y magnetogramas
vectoriales. En el contexto de este trabajo, la informacion provista por los magnetogramas
resulta indispensable para establecer la correspondencia espacial entre los fendmenos erup-
tivos observados en EUV y la distribucién del flujo magnético subyacente, permitiendo

identificar y localizar las regiones fuente.
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2.1.2. Observaciones de la corona en luz blanca
SOHO/LASCO C2

El instrumento C2 es uno de los tres corondgrafos de luz blanca que integran el paque-
te instrumental LASCO (Large Angle and Spectrometric Coronagraph; Brueckner et al.|
1995)) a bordo de la sonda Solar and Heliospheric Observatory (SOHO). Esta misidn,
desarrollada de manera conjunta por la Agencia Espacial Europea (ESA) y la NASA,
fue lanzada en 1995 y se encuentra emplazada en una érbita de halo alrededor del pun-
to de Lagrange L1 del sistema Sol-Tierra, a aproximadamente 1,5 x 10° km de nuestro
planeta. Esta ubicacién privilegiada le otorga al instrumento una perspectiva frontal inin-
terrumpida de la corona solar, libre de eclipses planetarios y de la dispersién atmosférica
terrestre.

El corondgrafo C2 esta disenado para registrar la emisiéon coronal proveniente de la
dispersiéon de Thomson, cubriendo un CdV que se extiende radialmente desde 2,0 hasta
6,0 Ry respecto al centro del disco solar (Por ej. figura panel derecho).

El paquete instrumental LASCO se concibi6 originalmente con tres telescopios con
campos visuales parcialmente superpuestos para abarcar desde la base de la corona hasta
el medio interplanetario cercano. El corondgrafo interno C1, cuyo CdV cubria desde 1,1
hasta 3.0 Ry, cesé sus operaciones aproximadamente dos anos y medio después del inicio
de la misi6n. Por su parte, el coronégrafo méas exterior C3 (Figura panel izquierdo)
permanece plenamente activo en la actualidad. C3 proporciona un CdV de gran angular
que complementa directamente a C2, extendiendo el monitoreo del transito de las ECMs

hasta los 30 Ry, enlazando asi el régimen coronal con la heliésfera interna.

STEREO/SECCHI COR2

El instrumento COR2 es el corondgrafo mas exterior que forma parte del paquete de
instrumentos SECCHI, a bordo de las naves gemelas STEREO. Este telescopio de luz
blanca esta disenado para observar la corona extendida, cubriendo un CdV radial que
abarca desde 2,5 hasta 15 R (Figura[2.1)).

Una caracteristica operativa fundamental de COR2 para los propdsitos de este traba-
jo es que la franja exterior de su CdV se superpone espacialmente con la franja interior
de la cAmara heliosférica HI-1. Esta superposicién espacial garantiza una transicion inin-
terrumpida y una conexién coherente en el seguimiento de la cinematica y la evolucién
morfoldgica de las ECMs desde la alta corona hacia el régimen heliosférico dominado por
el viento solar.

El paquete instrumental SECCHI incluye ademés un coronégrafo interno, denominado
CORI1, el cual monitorea la baja corona en el rango de 1,5 a 4Ry. Para el rango de
fechas considerado en esta tesis, COR1 y COR2 proporcionan en conjunto la cobertura
en perspectiva lateral necesaria para complementar las observaciones obtenidas por HI-1,

para conocer como era la ECM cuando estaba a menores distancias del sol.
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Figura 2.1: Imagen del coronégrafo COR2, abordo de STEREO-B. La circunferencia blanca en el centro de la imagen
corresponde a la ubicacién del Sol. Hacia el suroeste se observa una ECM en curso.

2.1.3. Observaciones en la heliosfera
STEREO/SECCHI HI

Los instrumentos HI-1 y HI-2 (Heliospheric Imagers; Eyles et al.,; 2009) son telesco-
pios 6pticos de gran campo visual disenados para capturar la tenue luz solar dispersada
por los electrones del viento solar en el medio interplanetario. Como parte del paquete
instrumental SECCHI, estas camaras permiten el seguimiento continuo de estructuras de
plasma en propagacion, tales como ECMs y frentes de ondas de choque, mas alla de la
corona.

Estos instrumentos se encuentran montados a bordo de las naves gemelas de la mision
STEREO. Ambas sondas fueron insertadas en orbitas heliocéntricas cercanas a 1 UA,
alejandose progresivamente de la Tierra a una tasa aproximada de 22° con respecto a la
linea Sol-Tierra por ano, una orbitando por delante de la posicién terrestre y la otra por
detras (Figura . Esta disposicién orbital proporcioné perspectivas laterales sin pre-
cedentes de la heliésfera interna. Cabe mencionar que el andlisis de datos contemporaneos
se apoya fundamentalmente en STEREO-A, dado que las comunicaciones operativas con
STEREO-B se perdieron en octubre de 2014, lograndose un breve contacto en 2016 que
no resulté en un restablecimiento duradero de la misién.

En la Tabla se listan las caracteristicas operativas y geométricas de ambos ins-
trumentos. El diseno 6ptico de HI-1 proporciona un CdV mas préximo al Sol (con una
elongacién central de 14°) y ofrece una resolucién espacial y una cadencia temporal sig-

nificativamente superiores a las de HI-2 (el cual abarca un campo més vasto centrado
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Caracteristicas HI-1 HI-2
Direccién del centro del FOV* 14.0° 53.7°
Campo de vision angular 20° 70°
Rango angular 4° — 24° 18.7° — 88.7°
Rango en R’ 15 -90 70 — 330
Tamano del pixel del CCD 35 arc-seg 2 arc-min
Arreglo de la imagen (Bineado 2 x 2) 1024 x 1024 | 1024 x 1024
Tamano del bin de la imagen 70 arc-seg 4 arc-min
Paso de banda espectral 630 — 730 nm | 400 — 1000 nm
Tiempo de exposicion individual® 40 seg 50 seg
Cadencia de exposicion 60 seg 60 seg
Nuimero de imagenes sumadas® 30 99
Tiempo de exposicién total 1200 seg 4950 seg
Duracion de exposicion de la secuencia 30 min 99 min
Cadencia de im4genes sumadas® 40 min 2 hs
Sensibilidad de brillo (B, = disco solar) | 3 x 107 By | 3 x 10719 B,

Tabla 2.1: Caracteristicas de ambos instrumentos de observacién heliosférica abordo de STE-
REO: HI-1 y HI-2.

@ Desde el centro del Sol.

b Medido en el plano del cielo relativo a la ubicacién de observacion.

¢ Valores actuales optimizados durante la misién, difieren de las especificaciones originales.

a 53,7°). Esta mayor resolucién y frecuencia de muestreo hacen de HI-1 el instrumento
idoneo para delimitar con precision los frentes de avance y resolver las subestructuras
internas de las ECMs a medida que interactiian con el viento solar.

Las observaciones de las camaras heliosféricas, particularmente las secuencias de iméage-
nes provistas por HI-1 a bordo de STEREO-A, constituyen la base fundamental de esta
tesis. La capacidad de HI-1 y HI-2 para monitorear ininterrumpidamente el extenso domi-
nio comprendido entre 15 y 90 R resuelve el histérico vacio observacional existente entre
los corondgrafos clasicos y los instrumentos de deteccién in situ. El seguimiento continuo
a través de este instrumento es el inico mecanismo que permite cuantificar la evolucién
cinemética tridimensional y medir de forma directa parametros de distorsion morfologica,
brindando la posibilidad de superar las ambigiiedades de proyeccién que limitan a los

observatorios emplazados en la linea Sol-Tierra.

Solar Orbiter HI (SoloHI)

Es una camara de observacién heliosférica de mas reciente desarrollo, que se encuentra
abordo de la nave ESA/NASA Solar Orbiter (Miiller et al. 2020). Su CdV es de 40°

(Howard et al. |2020)), centrado en el plano orbital en latitud, pero corrido 22.5? respecto
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al centro del Sol. E1 CdV abarca elongaciones entre 5,4° y 44,9° al este del Sol, visto desde
la nave.

Las imégenes de este instrumento se construyen con un mosaico de 4 imagenes indivi-
duales, formando una tnica imagen de 2048x 1920 pixeles en total. Su resolucién, si bien
es variable debido a la érbita de la nave, es de unos 35 arcseg/pixel, pudiendo alcanzar
los 10 arcseg/pixel a 0,28 UA, y con una franja vacia entre imédgenes individuales de 44
pixeles (puede apreciarse un ejemplo en la Fig. del capitulo [3)).

La caracteristica distintiva de esta mision es la evolucién gradual de la inclinacién de
su Orbita por sobre y por debajo de la ecliptica, hasta alcanzar aproximadamente 30°, lo
que permitirda adquirir vistas directas de las regiones polares del Sol, asi como también
registrar la extension longitudinal de una ECM, desde puntos de vista por fuera del plano

de la ecliptica.

2.1.4. Observacion n situ

Existen diversas misiones espaciales que cuentan con instrumentos especializados que
permiten medir propiedades clave para comprender los fenémenos solares e interplane-
tarios. Estos instrumentos son capaces de detectar y analizar el plasma proveniente del
viento solar y del medio interplanetario, en lo que se conoce como observaciones in si-
tu. En este trabajo, se emplean datos de las embleméticas misiones Wind y ACE, cuyas

caracteristicas principales se presentan a continuacion.

Wind

La mision Wind de la NASA ha suministrado datos de forma ininterrumpida desde
su lanzamiento en noviembre de 1994 (Lepping et al., [1995). Los objetivos de Wind son:
estudiar el plasma, las particulas energéticas y el campo magnético; determinar el flujo
magnético de salida de la magnetosfera, en la zona de la cola magnética; estudiar los
procesos de plasma implicados en el viento solar, en la zona cercana a la Tierra; realizar
observaciones en el plano de la ecliptica para ser utilizadas en estudios heliosféricos. De
los 9 instrumentos a bordo que posee Wind, en este trabajo analizamos series de datos
del instrumento MFI (Magnetic Field Instrument), un magnetémetro que mide las tres
componentes del campo magnético interplanetario. Utilizando ademas datos de plasma
de otro instrumento abordo de Wind, llamado SWI (Solar Wind Experiment), |Nieves-
Chinchilla et al (2018) desarrollaron un catalogd] de ECMIs identificadas desde 1995, el
cual fue utilizado en esta tesis para encontrar las ECMI asociadas a las ECMs de la base

de datos confeccionada a partir de imagenes heliosféricas.

"https://wind.nasa.gov/ICME_catalog/ICME_catalog_viewer.php; el cdlculo del valor del Dst pa-

ra todos los eventos de la lista fue realizado por el autor de esta tesis.


https://wind.nasa.gov/ICME_catalog/ICME_catalog_viewer.php
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ACE

Lanzada por la NASA en 1997, esta misién orbita el punto lagrangiano L1, al igual que
Wind y SoHO. El objetivo principal es comparar y determinar la composicién elemental e
isotopica del viento solar, el medio interestelar y la materia de origen galactico. Esta mision
posee 10 instrumentos, de los cuales en este trabajo utilizamos dos: SWEPAM (Solar Wind
FElectron, Proton and Alpha Monitor) que mide las caracteristicas del plasma del viento
solar, es decir el flujo de electrones, protones y particulas alfa; y el instrumento MAG
(Magnetometer) que mide el campo magnético interplanetario. Analizando el viento solar
combinando mediciones de diferentes instrumentos de esta nave, [Richardson and Cane
(2010) construyeron una lista de ECMIs observadas in situ cerca de la Tierraﬂ, la cual
fue utilizada en este trabajo para realizar la asociacién con ECMs observadas de forma

remota con camaras heliosféricas, al igual que con la lista de Wind.

2.1.5. Asociacién con shocks

Como se dijo en el capitulo anterior, es posible detectar las ondas de choque inter-
planetarias con instrumentos in situ. En base a sus observaciones de plasma y campo
magnético, las listas de choques interplanetarios registrados por Wind y ACE [} compilan
las principales caracteristicas de estas estructuras detectadas a lo largo de la duracién de
ambas misiones. Estas listas fueron consultadas para asociar las ondas de choque con las

listas de ECMI descriptas anteriormente. El procedimiento se detalla en el capitulo 3

2.2. Modelos

2.2.1. Modelo de cuerda de flujo magnético

Para este trabajo se aplicé el modelo de Cuerda de Flujo Toroidal Distorsionada (del
inglés Distorted-Toroidal Flux Rope Model, modelo DT de aqui en adelante) de Nieves-
Chinchilla et al.| (2023a). Este modelo de CF magnético 3D estd basado en una estructura
toroidal que permite geometrias méas complejas en su seccion transversal, y es una mejora
evolucionada de trabajos previos de la misma autora (en los que se utilizan una geometria
circular y eliptico-cilindrica). Como su nombre lo indica, asume una geometria toroidal

centrada en el Sol, cuya forma general esta dada por el siguiente sistema de coordenadas:

x = [p+rFcosp|cos
y = [p+rF cosyp|siny (2.1)
z=rsinp

La Figura [2.2) muestra una representacion del modelo DT. Los parametros son:

’https://izwl.caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.htm
3https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/


https://izw1.caltech.edu/ACE/ASC/DATA/level3/icmetable2.htm
https://lweb.cfa.harvard.edu/shocks/
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p: Radio mayor del toroide;

©: Angulo Poloidal ;

W Angulo Toroidal ;

F = F(4, A\, p): funcién que caracteriza geométricamente a la distorsién de la sec-
cién transversal y puede ser generalizada a cualquier funciéon angular, dependiendo
del angulo poloidal y del nimero de parametros necesario para caracterizar la sec-
cién transversal. Si bien la funcién F' puede tomar cualquier valor, las funciones F
aplicadas en este trabajo son las consideradas mas frecuentes segin la morfologia
exhibida en luz blanca por CFs aproximadamente orientadas a lo largo del plano de
la ecliptica (Figura . Por simplicidad, se ha decidido denominar a las funciones
F adoptadas en esta tesis coloquialmente, en base a la silueta general que forman,
siendo las siguientes las ecuaciones que las constituyen:

® [elipse = o

empanada — 5(1 - )‘COS@)
® Frani = 0(1 — Acos®)
® Fiorazon = 0(1 — Acosp + 3Asin?)

= ): Parametro distorsivo ;

= \: Cantidad de compresién frontal o extension posterior.

La cantidad rF es la distancia de un punto sobre la figura hasta el centro de la CF,
dando forma a la seccién transversal (Figura 2.2 derecha).

Los pardmetros 0 y A, centrales en este estudio, varfan entre 0 y 1. En la figura [2.4]
se observa cémo es el comportamiento de estos dos valores.

En el panel superior de la figura se fija el parametro A\, cambiando gradualmente el
parametro ¢. Lo que provoca la variacion de 0 es la modificacién del ancho general de la
estructura, volviéndola mas achatada cuando toma valores cercanos a 0, o ensanchada al
acercarse al valor 1, donde la estructura tiende hacia un circulo. Lo que se observa es que
la estructura no modifica la suavidad general de su morfologia.

En el panel inferior, el parametro ¢ toma un valor fijo. Al incrementar el valor de A, la
figura toma una morfologia mas definida, menos redondeada y mas angulosa, modificando
su parte frontal y su extensiéon trasera. A valores bajos, la estructura se relaja y tiende a
asemejarse a una elipse. En resumen, la geometria se vuelve mas angulosa con A creciente,

mientras que dejando ¢ fijo mantiene el tamano general de la figura.
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= T
= Borde Externo (¢ =0) Seccién transversal circular, F=1

— = Borde Interno (=) —— Seccion transversal distorsionada, F = 6(1 —Acos? ¢)
----- Eje Central

R

X=p—R X=p X=p+R

Figura 2.2: Representacién del modelo DT. Izquierda: vista del plano = — y, donde se observa el angulo ¢ y la distancia p,
asi como el borde interno y externo de la figura mostrada en el panel derecho, y su eje central. Derecha: vista del plano
x — z, correspondiente a la seccién transversal distorsionada con forma de ‘mani’ (ver Figura, graficada en color verde.
En lineas punteadas rosadas se muestra la seccién transversal circular, para mostrar la diferencia geométrica entre ambas
representaciones. En este caso, § = 0,6, A = 0,6, p =5, 1p = 45°, R = 2.

Atributos del modelo

Mientras que los modelos tradicionales (como el cilindro de Lundquist o el toroide
estricto) asumen secciones transversales circulares estaticas, el modelo DT tiene la ca-
pacidad de describir la compresién asimétrica. Al usar pardmetros como A\ y ¢§, permite
modelar la compresién producida por el viento solar ambiental sobre el borde frontal de
la ECM y permite la expansion en la parte posterior. Esta es la primera aproximacion
analitica que captura la cinemaética de deformacién, que no sélo se sospechaba por las
inconsistencias con observaciones in situ al usar descripciones analiticas mas simples, sino
que ademas es observada por los telescopios heliosféricos. Ademads, asume que la estruc-
tura tiene un eje curvo que (en principio) mantiene sus raices magnéticas ancladas en la
superficie solar. Esto lo hace mucho més coherente con las observaciones de corondgrafos
y EUV, a diferencia de los modelos cilindricos locales que tratan a la ECMI como un tubo
recto infinito.

Posiblemente una de las mayores fortalezas tedricas de este modelo es que formula el
campo magnético a partir de un vector potencial (A), garantizando analiticamente que
V -B = 0 en todo el volumen, sin importar el grado de deformacién transversal que
se le aplique. Construir un modelo magnético deformado es extremadamente complejo
porque cualquier cambio arbitrario en la geometria suele generar monopolos magnéti-
cos matematicos, violando asi las ecuaciones de Maxwell. Ademads, al proporcionar una

descripcion matematica exacta y diferenciable del campo magnético en este espacio no
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Figura 2.3: Representaciones geométricas de las funciones F' = F'(§, A, ¢) utilizadas para el modelo DT en esta tesis. En la

parte superior de cada gréfico se encuentra su denominacién coloquial como subindice, junto con la ecuacién constituyente.
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Figura 2.4: Secciones transversales del modelo analitico de CF ilustrando su capacidad de deformacién geométrica. La
funcién que se ejemplifica en este grafico corresponde a Feppanada = 0(1 — Acosg). La fila superior muestra el efecto de
variar el pardmetro ¢ (manteniendo A = 0,5 constante). La fila inferior exhibe el impacto de incrementar el pardmetro A

(con § = 0,5 constante).

ortogonal, el modelo permite calcular analiticamente la distribucién de la densidad de
corriente eléctrica en el interior de la CF. Esto brinda la oportunidad de estudiar la dis-
tribucién de las fuerzas internas (como la fuerza de Lorentz) en relacién con la deformacién
de la estructura.

Una de las virtudes mas destacadas del modelo DT, y que constituye un pilar funda-
mental para la proyeccion de este trabajo, es su capacidad para actuar como un puente
entre la morfologia 3D y las caracteristicas in situ. Aunque el presente estudio se centra
en la caracterizacion de la evolucion estructural y la creacion de una base de datos de
ECMs observadas de forma remota con cuerdas de flujo susceptibles a sufrir deformacion,
el marco tedrico aqui desarrollado establece el fundamento necesario para la generacion
de perfiles magnéticos sintéticos. Al proveer una geometria 3D validada empiricamente
mediante telescopios heliosféricos, este trabajo sienta las bases para futuras investigacio-
nes en base a trayectorias virtuales a través del volumen de la ECMI. De este modo, la
reconstruccién morfoldgica realizada en esta tesis se posiciona como una herramienta im-
portante para validar el modelo DT contra datos in situ, permitiendo en tltima instancia
discernir si las asimetrias observadas en los magnetéometros son una consecuencia directa

de la evolucién estructural cuantificada en este trabajo.
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Limitaciones del modelo

Asi como el modelo DT posee sus ventajas operativas que permitieron su utilizacion
en esta tesis, como todo modelo que intenta replicar la compleja fisica de la naturaleza
también posee sus limitaciones. La primera limitacion radica en el hecho de que el mo-
delo es puramente analitico y geométrico. Permite hacer una descripcién consistente con
las leyes de la MHD, pero no resuelve las ecuaciones de dinamica de fluidos. Es decir,
parametriza como es la forma distorsionada final de la ECMI, pero no aborda las causas
que la mantienen fisicamente estable bajo esa forma. El equilibrio real entre la fuerza de
Lorentz interna y las presiones externas (cinematica y térmica) del viento solar ambiental
no se cuantifica en este esquema analitico, quedando postergado para estudios futuros.
Ademas, si bien la formulacién tedrica general admite una seccién transversal con geo-
metria arbitraria, su aplicabilidad se reduce en la practica a funciones parametrizadas
suaves. Las funciones F' aqui utilizadas son incapaces de capturar dinamicas estructurales
de pequena y mediana escala ampliamente documentadas en las mediciones de plasma.
No permite describir islas magnéticas locales, estructuras con multiples ejes anidados o
los efectos topoldgicos asimétricos producto de la erosién por reconexién magnética en los
flancos de la estructura.

El formalismo matematico del modelo exige que la estructura mantenga ininterrum-
pidamente una geometria de base toroidal anclada en el Sol. Si la ECMI atraviesa un
entorno altamente perturbado, posee interacciones miltiples con otra(s) ECM(s), o en-
frenta un proceso de reconeccién magnética severo que la desconecte de la baja corona, de
tal forma que pierda su coherencia geométrica global, entonces las ecuaciones del modelo
DT pierden su sentido fisico, ya que se asume en todo momento que se preserva la topo-
logia de la CF. Ademas, dentro del formalismo matematico, es importante mencionar que
la métrica del espacio DT no es ortogonal. Esto provoca que el modelo tenga una comple-
jidad matematica que dificulta enormemente su implementacion numérica rapida y eleva
el costo de procesamiento computacional durante el procedimiento de ajuste contra los
datos experimentales, volviéndolo una herramienta pesada para fines de prediccion de la
meteorologia del espacio en tiempo real.

Por tltimo, la caracterizacion 3D a partir de series temporales 1D obtenidas por cruces
locales de naves espaciales sigue siendo un desafio. Al incorporar una funcién de distor-
sion F(¢), el modelo anade nuevos grados de libertad (en nuestro caso a través de los
pardmetros 0 y A). Esto agranda el espacio paramétrico y disminuye la capacidad de
ajustes univocos: trayectorias de la nave espacial muy distintas a través de diferentes geo-
metrias deformadas pueden arrojar firmas de campo magnético 1D virtualmente idénticas,

impidiendo una solucién tnica si no existen restricciones observacionales multipunto.
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2.2.2. Modelo GCS

El modelo GCS (del inglés Graduated Cylindrical Shell) se formul6 con el objetivo de
reproducir la estructura de las cuerdas de flujo magnéticas helicoidales, permitiendo asi
su reconstruccién 3D en base a imégenes simultaneas de la misma ECM desde multiples
puntos de vista. Para ello se adopté la forma de un cascarén cilindrico graduado (de alli
el origen de su nombre GCS), una figura geométrica tridimensional con la forma de una
seccion toroidal de cuyos extremos nacen dos ‘piernas’ cénicas, de manera que la figura
completa se asemeja a un croissant. Fue inicialmente propuesto por [Thernisien et al.
(2006)) en base al descubrimiento de |Cremades and Bothmer| (2004)).

En este trabajo, se utilizé este modelo en ciertos casos donde se hizo necesario obtener
la direccién de propagacion de las ECM bajo estudio.

La forma general que adopta el GCS esta definida por 6 parametros principales, que

se encuentran representados en la figura 2.5 :

» Longitud central (¢): posicién en el plano del ecuador solar (dngulo helio-longitudinal).
Puede estar medido en coordenadas Carrington o Stonyhurst segin la longitud to-

mada como referencia.
» Latitud central (6): altura sobre/bajo el plano del ecuador (dngulo helio-latitudinal).

» Altura del apice (h): la distancia radial desde el centro del Sol hasta el punto més

alto de la figura GCS.

] Angulo de inclinacién (7): orientacién del eje principal del FR respecto al ecuador

solar.

» Ancho angular de la ‘pierna’ («): la mitad de la separacién angular entre las ‘piernas’
de la ECM.

» Relacion de aspecto (k): relacién entre el radio de la seccién transversal del tubo
del FR y la altura.

Este modelo de tipo forward| permite ajustar manual y simultdneamente la forma del
GCS a imégenes estereoscépicas (por ejemplo, de STEREO A y B) de la misma ECM,
obteniendo asi su geometria en 3D. Asume ad hoc la estructura mencionada de forma
de croissant como una morfologia general 3D comun a la mayoria de las ECMs obser-
vadas en la corona de luz blanca. En la realidad, la mayoria de las CMEs a distancias
heliosféricas estan distorsionadas en mayor o menor medida con respecto a esta configu-
racion idealizada, no siempre ajustando perfectamente con un GCS. Sin embargo, esta es
una herramienta muy poderosa para interpretar las dimensiones y propagacion global de
las ECMs.

4Un modelo forward es un enfoque computacional o teérico en el que se parte de una descripcién fisica

conocida o asumida (ad hoc) para simular en este caso lo que veria un instrumento de observacién.
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a) b)

Figura 2.5: Esquema del modelo GCS, que incluye su vista de frente (panel a), y su perspectiva 3D (panel b) que muestra
la regién fuente en la superficie solar. Se representan los 6 pardmetros: la longitud (¢) y latitud (0) central de la figura GCS
en sistema Stonyhurst, la altura del dpice (h), el 4ngulo de inclinacién (), el ancho angular de las piernas («), y la relacién
de aspecto (k). Gréfico tomado de |Iglesias et al.l (]2026[), adaptado de |Thernisien et al.l (|2009[).

2010/03/19:15:54:20 STEREO/COR2-B 2010/03/19 15:52:05 SOHO/LASCO C2 2010/03/19  15:54:00 STEREOQ/COR2-A

Figura 2.6: El modelo GCS (malla verde) aplicado a una ECM del dia 19 de Marzo del 2010, vista simultdneamente por tres
corondégrafos ubicados en tres puntos de vista diferentes: COR2-B (izquierda), LASCO C2 (centro) y COR2-A (derecha).

En este trabajo el GCS se utilizo para reconstruir las ECMs que pudieron ser ob-
servadas desde la regién fuente hasta su contraparte in situ, obteniendo su direccion de
propagacién 3D y angulo de inclinacién. Un ejemplo de aplicacion se muestra en la en
Figura[2.6] donde es posible observar la malla verde por encima de la ECM, desde 3 pun-
tos de vista. En la seccién se muestra el set de eventos a los cuales se les aplicé este

modelo geométrico.



Capitulo 3

Base de datos de ECMs en la

heliosfera interna

3.1. Identificacion de eventos

El eje central metodoldgico de este trabajo radica en la identificacién y caracterizacion
morfoldgica de ECMs mediante imagenes heliosféricas. En este contexto, uno de los pilares
fundamentales de la investigacion consistio en la confeccion de un catdlogo exhaustivo de
eventos eruptivos con trayectorias de propagacion orientadas, en primera aproximacion,
hacia la Tierra.

Para llevar a cabo esta identificacion, se analizd el conjunto completo de secuencias
observacionales correspondientes al periodo comprendido entre el 1 de enero de 2010 y el
31 de diciembre de 2012. La eleccién de esta ventana temporal obedece a la configuracion
orbital alcanzada por las sondas de la misién STEREO durante dichos anos (discutida en
la Seccién . Esta disposicién geométrica proporciond una perspectiva lateral privi-
legiada, posibilitando la observacion directa e ininterrumpida de la region interplanetaria
situada entre el Sol y la Tierra (Figura .

La identificacién inicial de las ECMs se realizé mediante la inspeccién visual de ani-
maciones mensuales generadas por el Southwest Research Institute (SwRI) y disponibles
en https://stereo-ssc.nascom.nasa.gov/pub/ins_data/secchi_hi/L2_SWRI/a/hi_
1/. Alli se pueden encontrar archivos en formato video, que comprimen un mes completo
de observaciones ininterrumpidas de los instrumentos HI-1A y HI-2A. El andlisis cuantita-
tivo posterior requirio el uso de las imagenes fotométricas individuales que componen esos
archivos de video. Estos datos, procesados por el mencionado instituto a nivel L2 y alma-
cenados en el formato estdndar .fitg'}, son de acceso ptiblico a través del STEREO Science
Center (SSC, https://stereo-sc.nascom.nasa.gov/pub/ins_data/secchi_hi/). La
base de imagenes de nivel L2 se extiende desde abril de 2007 hasta diciembre de 2013, y

'El formato Flexible Image Transport System (FITS) es el estandar internacional en Astronomfa. Sus
archivos incluyen un encabezado con metadatos cruciales para el andlisis, tales como las coordenadas
espaciales del instrumento, tiempos de exposicién y pardametros de calibracion de la imagen.
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ha sido sometida a un riguroso tratamiento de reduccién y calibracién fotométrica (deta-
llado extensamente por |DeForest et al.| (2011))). Como resultado de este procesamiento, la
intensidad de los pixeles se encuentra calibrada en unidades de brillo solar medio (Bg),
es decir, la intensidad solar dividida por su tamano aparente en estereorradianes. En es-
ta tesis, se decidié trabajar directamente con estas imagenes ya calibradas de nivel L2,
debido a la gran calidad del procesamiento realizado por los autores.

Cabe destacar que el repositorio procesado por el consorcio SwRI proporciona exclu-
sivamente datos correspondientes a la sonda STEREO-A. En la fase preliminar de este
estudio, se intentd incorporar de manera complementaria las observaciones de STEREO-
B, replicando los protocolos de reduccién sugeridos por el equipo del instrumento. Sin
embargo, la trayectoria optica de esta sonda durante el periodo de interés implicaba una
fuerte superposicion de su CdV con el plano galdctico. El intenso gradiente estelar de la
Via Lactea presente en el fondo de las imagenes impidié aislar y rastrear con la precisién
necesaria las estructuras originadas por dispersiéon de Thomson, motivo por el cual la
inspeccion y el modelado se concentraron de forma definitiva a los datos provistos por
HI-1A.

El procedimiento para la compilacién del catalogo de eventos (extracto en Tabla se
inicio con el analisis sistematico de las secuencias temporales mensuales disponibles para el
periodo de estudio, restringiendo la inspeccion inicial a las detecciones observadas dentro
del CdV del instrumento HI-1A. El criterio morfolégico y cinematico de seleccion exigia
que las ECMs presentaran una trayectoria de propagacién orientada predominantemente
hacia la Tierra y que su evolucion se desarrollara en las proximidades del plano de la
ecliptica (indicado por la linea transversal en la Figura. Para cada evento que cumplio
con estas condiciones, se registraron los tiempos cronolégicos correspondientes al ingreso
y egreso del frente de la estructura dentro de los limites espaciales del FOV. Mediante la
aplicacion rigurosa de este protocolo sobre el conjunto de datos de HI-1A, se logré aislar
e identificar una poblacién de 368 eventos.

Como etapa subsiguiente del anélisis, se examinaron las secuencias coronograficas pro-
vistas por los instrumentos COR2 y LASCO C2 para la totalidad de las ECMs previamente
identificadas en HI-1A. Mediante un seguimiento cinematico retrospectivo de la estructura
en direccién al Sol, se buscé establecer una correlacién temporal univoca entre el instante
de ingreso al FOV de HI-1A y el momento de egreso del FOV de COR2. Esta trazabilidad
hacia la corona media permitié determinar la fecha y hora exactas de la primera aparicion
de la ECM en los campos de vision de COR2, considerando las observaciones de ambas
sondas, STEREO-A y STEREO-B (véase la columna COR2 en la Tabla . La apli-
cacion sistematica de este protocolo de extrapolacién temporal resulté en la asociacion
exitosa de un contraparte coronal para 319 de los eventos analizados.

La asociacién de los eventos con las observaciones del instrumento LASCO C2, a bor-
do de la mision SOHO, exigié un enfoque metodologico distinto al empleado con COR2.

Debido a la diferente perspectiva de observaciéon de SOHO (situado en las proximidades
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HI-1A Motion Filtered L2: 2011-12-15T22:49:01.000

Feature-excess Radiance (x10°14 Bo)

Figura 3.1: Instantdnea de una ECM transitando de derecha a izquierda el campo visual de HI-1A, tal como se puede
observar en las animaciones mensuales examinadas. La linea azul horizontal marca la linea Sol-Tierra. El Sol se encuentra
fuera de la imagen, mas alla del borde derecho. Se marca con flechas rojas los limites de la estructura de interés
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HI-2A Post-processed: 2011-06-15T04:09:21.004
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Figura 3.2: Campo visual de HI-2A, con una ECM en curso. La linea azul horizontal marca la linea Sol-Tierra, y de igual

forma que en HI-1A, el Sol se encuentra en la direccién hacia la derecha de la imagen, mientras que la ECM transita de

derecha a izquierda. Las flechas rojas marcan el frente de la ECM.
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del punto de Lagrange L1) con respecto a las sondas STEREO, sumado a las discrepan-
cias en el radio de los discos ocultadores de sus respectivos corondgrafos, la cinematica
aparente, el tiempo de transito y la morfologia proyectada de una misma ECM varian con-
siderablemente. En consecuencia, la asociacién directa entre HI-1A y LASCO C2 resulta
inviable.

Para sortear esta limitacion de paralaje y de CdV, las detecciones previas en COR2
se utilizaron como el sistema de referencia intermedio (o puente observacional) necesario
para reconocer espaciotemporalmente las mismas estructuras en LASCO C2. En los casos
donde la asociacion cruzada resulté exitosa, se registro el instante de primera aparicién en
el FOV de C2 (véase la columna LASCO C2 en la Tabla . Mediante este esquema, se
logré identificar la contraparte en SOHO para 304 ECMs de la poblacién estudiada. Cabe
destacar que la detectabilidad de la muestra present6 una fuerte dependencia instrumental:
salvo en un caso, la imposibilidad de detectar una ECM en el campo visual de COR2
implicé invariablemente su indetectabilidad en C2.

La fase final de la recopilacion observacional consistio en el seguimiento de los eventos
hacia el medio interplanetario exterior, transitando hacia el FOV del instrumento HI-2A.
Para establecer esta continuidad cinemaética, se busco identificar la contraparte de cada
ECM previamente catalogada, correlacionando de manera temporal y espacial el instante
de egreso del FOV de HI-1A con la aparicién de la estructura en el limite interno del FOV
de HI-2A. Para aquellos eventos cuya morfologia pudo ser rastreada de forma inequivoca,
se documentaron los tiempos cronoldgicos de ingreso y desaparicion (véase la columna
HI-2A en la Tabla .

Resulta relevante senalar la considerable complejidad técnica relativa a la deteccién
de estructuras transitorias en las secuencias de HI-2A. El extenso angulo de elongacién
abarcado por este instrumento, sumado a la natural y abrupta disminuciéon de la inten-
sidad de la luz blanca dispersada (debido al alejamiento de la esfera de Thomson, ver
seccion a grandes distancias heliocéntricas, produce un fondo observacional mar-
cadamente ruidoso y difuso, tal como se observa en la Figura [3.2] donde se marca con
flechas rojas la ubicacién aproximada del frente de la ECM. A esta degradacién en la
relacion senal-ruido se anade la ocasional presencia de la Tierra transitando por el campo
visual del instrumento durante fechas especificas, lo que introduce un nivel adicional de
complejidad fotométrica. Como consecuencia directa de estas severas limitaciones épticas
e instrumentales, la muestra se vio significativamente reducida: de la poblacion inicial de
368 eventos detectados en HI-1A, inicamente para 188 se pudo realizar su seguimiento y
posterior asociacién de manera exitosa en los datos de HI-2A.

La conexion entre las observaciones remotas y las mediciones in situ se efectué me-
diante la inspeccién cruzada de imagenes heliosféricas con los catalogos oficiales de las
misiones Wind y ACE, integrando registros tanto de ECMIs como de ondas de choque
interplanetarias. El procedimiento consistié en correlacionar temporalmente el arribo de

las estructuras a las sondas en L1 con el tiempo de impacto terrestre estimado a partir
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de la evolucion cinematica del frente en las secuencias de HI-1A y HI-2A. Debido a las
extensas dimensiones de las ECMs en relacion a la magnetésfera terrestre, sumado a los
amplios efectos de proyeccion inherentes a la observacién en luz blanca a grandes dangulos
de elongacién, el procedimiento de asociacion fue realizado con cautela. Para garantizar
la mayor fidelidad posible en la asociacién, se implementé el modelo GCS (seccién
a imagenes heliosféricas, con el objetivo de obtener una estimacién aproximada de la dis-
tancia de la ECM, que coincidiera con la hora de llegada de la ECMI més cercana, segiun
fuera reportado por alguno de los catdlogos de Wind y/o ACE. Como resultado de este
procedimiento, se logré vincular 53 eventos con detecciones continuas en HI-1A y HI-2A,
con observaciones de plasma in situ, que se muestran en la tabla Para algunos otros
casos de ECMs sin imagenes de HI-2A, también se pudo realizar la asociacién in situ sélo
con imagenes de HI-1A, en ocasiones haciendo uso del modelo GCS como soporte, y se
incluyeron tinicamente casos sin ambigiiedad espacial o temporal, donde la deteccién in
situ no pudiera atribuirse a otra estructura méas que a la ECM identificada en el campo
de visién de HI-1A.

Si bien el modelo GCS es de amplio uso para imagenes coronograficas, en imagenes
heliosféricas es una herramienta que sirve como una guia aproximada. Braga et al.| (2022)
utilizaron el modelo GCS para ajustar a una ECM inicialmente observada en la coro-
na por los instrumentos LASCO/C3 y SECCHI/COR2, complementando a observaciones
del instrumento heliosférico WISPR, a bordo de la mision Parker Solar Probe. En ese
trabajo, los autores logran aplicar de forma satisfactoria este modelo a baja altura, pero
comprueban que no puede reproducir las observaciones luego de cierta distancia, utili-
zando imagenes de WISPR. Manini et al. (2023)E] confirmaron, mediante el andlisis de
un evento particular, que el modelo GCS no es apto para representar fehacientemente la
morfologia 3D de una ECM a las distancias monitoreadas por telescopios heliosféricos, ya
que la geometria del modelo no puede representar las distorsiones sufridas por la ECM
en su trayectoria. En ambos trabajos se observa la deformacién del frente de la ECM, y
si bien esto puede afectar la hora de llegada a Tierra, a los fines précticos de la asocia-
cion, en donde habitualmente no hay estructuras similares superpuestas, sirve para una
aproximacion de su hora de llegada y la consecuente asociacion con la observacién de una
estructura in situ.

Inicialmente, uno de los objetivos centrales de esta tesis involucraba utilizar el modelo
GCS para parametrizar una muestra de ECMs de la lista de eventos creada, en el CdV
de los instrumentos heliosféricos. En vista de estos descubrimientos, y del desarrollo del
modelo de Nieves-Chinchilla et al.| (2023a) (Modelo DT), es que se tomé la decisién de
utilizar el GCS como herramienta soporte, y avanzar en la aplicaciéon del modelo DT para
cuantificar las distorsiones en los telescopios heliosféricos.

Finalmente, y para completar el catélogo, se buscé identificar la regién fuente (RF)

2Si bien este trabajo fue realizado en fecha similar, su publicacién definitiva por parte del Boletin de

la Asociacion Argentina de Astronomia ocurrié en 2023.
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desde donde se origind la ECM en el Sol. Esto se realizé para el grupo de eventos con
observaciones en los instrumentos COR2, HI1, HI2 y con deteccién in situ. Este proce-
dimiento consistié en la busqueda de actividad eruptiva y posteruptiva en imagenes en
EUV de los instrumentos SDO/ATA, complementado segiin el caso con los EUVI de SEC-
CHI/STEREOQO, como se muestra en la figura . En el catalogo, esto se refleja con la
fecha y hora aproximada de la erupcion, la posicion central aproximada de la RF en coor-
denadas cartesianas helioproyectivasﬂ (Thompsonl, 2006]), su cercania con regiones activas
(RA), por ejemplo las definidas por el NOAAEL y el instrumento y longitud de onda en
la que fue observada. Las RF de los eventos asociados a la lista pueden encontrarse en la
tabla [3.1] Estos eventos también pueden encontrarse en la lista online en la pestana ‘Con
region fuente asociada’. Luego de este laborioso proceso, un total de 17 ECMs pudieron
ser rastreadas desde su origen en su RF en el Sol, pasando por imagenes coronograficas,
heliosféricas, y hasta su deteccién in situ en el punto L1.

Dado que el objetivo de esta tesis es obtener informacion sobre la evolucion a lo largo
de la trayectoria de las ECMs desde el Sol hasta su deteccién en la Tierra, los casos con
multiples ECMs en HI-1, en los cuales la correlacién entre los diferentes instrumentos y/o
la deteccién in situ no era inequivocamente clara, no fueron tenidos en cuenta a la hora de
considerarlas para la asociacion con otros instrumentos. En particular, la mayor dificultad
radica al momento de conectar las observaciones heliosféricas con su contraparte in situ.

En la tabla se presenta un extracto de la lista de eventos, con las primeras entradas
registradas y la informacién que fue compilada para cada evento. La lista contiene: fecha
y hora de ingreso y egreso de los eventos en HI-1A, asi como también de HI-2A | fecha y
hora de la primera deteccion en los coronografos COR2 y LASCO C2, y hora del comienzo
de la perturbacién in situ segin reportado por los catdlogos de (RC; Richardson and
Cane, 2010) y de (TNC; Nieves-Chinchilla et al., 2018). Ademds, el esquema mostrado
en la figura ilustra de forma mas simple las asociaciones y la cantidad de eventos
encontrados para cada asociacion.

La lista completa es publica, y estd disponible en la pagina del Grupo de Estudios en
Heliofisica de Mendoza: https://sites.google.com/um.edu.ar/gehme/| — Science.

Concluido el proceso de asociacién interinstrumental, se aplicé un criterio para indi-
vidualizar un subconjunto de eventos idéneos para el analisis morfolégico. El criterio de
seleccion exigié que el eje principal de la estructura magnética (CF) estuviera orientado de
manera aproximadamente paralela a la linea de vision del observador. Bajo esta configu-

racién, la seccion transversal de la CF se manifiesta observacionalmente como una cavidad

3Es un sistema de coordenadas utilizado para describir imagenes solares, donde la posicién sobre el
Sol se mide como una distancia angular desde el centro del Sol, tal y como las percibe el observador. Se
mide en unidades de segundos de arco y es positivo hacia el polo norte y hacia el limbo oeste del Sol

(direccién derecha vista desde Tierra)
4Son regiones de intenso campo magnético definidas por el Centro de Prediccién de Meteorologia del

Espacio (SWPC por sus siglas en inglés), que monitorea estas regiones diariamente, y son potencialmente

productoras de fulguraciones, ECMs, etc.
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Fecha y hora | (Lat, Lon) (”) | RA cercana Instr. y Long. de onda
20100202 ~12:00 | (-770,-640) - EUVI A 304A
20100403 ~9:00 (-790, -453) AR11059 EUVI A+B 195/304A
20101006 ~04:00 (-460, 470) - ATA 304A
20101215 14:00 (760, 360) NOAA 11134 ATA 193A+ EUVI A 304A
20110215 ~01:44 | (160, -245) | NOAA 11158 AIA 193A+ EUVI B 304A
20110525 ~12:30 | (390, -215) ; ATA 193A+ EUVI A+B 304A
20111021 13:00 | (950, 85) ; AIA 304A+ EUVI A+B 304A
20111126 06:40 | (750, -15) | NOAA 11353 AIA 193A+ EUVI A 304A
20111225 00:15 (135, 480) - ATA 304A
20120119 14:40 (-350, 585) NOAA 11402 ATA 304A
20120224 ~02:00 |  (-500, 600) . AIA 193/304A+ EUVI A+B 304A
20120307 00:05 (-450, 390) NOAA 11429 ATA 193/304A
20120309 03:30 (0, 400) NOAA 11429 ATA 193/304A+ EUVI B 304A
20120705 21:40 | (660, -240) | NOAA 11515 | AIA 193/304A+ EUVI A 195/304A
20120712 ~16:00 | (0,-300) | NOAA 11520 AIA 193A
20120831 19:10 | (-500, -400) | NOAA 11562 | AIA 193/304A+ EUVI B 195/304A
20120927 23:30 (500,0) NOAA 11577 ATA 193/304A+EUVI A 304A

Tabla 3.1: Regiones fuente para la muestra de 17 eventos encontrados que poseen observaciones
en coronodgrafos, instrumentos heliosféricos e in situ. Se computan las coordenadas aproximadas
del evento, como asi también la cercania a regiones activas, la fecha y hora aproximada de
erupcién, y el instrumento (EUVI de STEREO A o B, o AIA de SDO) y longitud de onda donde
fue observada. La latitud y longitud se encuentran en coordenadas HPC desde el punto de vista
de la nave, en segundos de arco. Debe ser tomado como una aproximacién, dado el tamano de
la estructura en erupcién, y estd referenciada siempre al primer instrumento computado, por

ejemplo, en el segundo evento las coordenadas refieren al punto de vista de STEREO A.
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SDO/AIA 193: 2012/08/31 18:48:07 SDO/AIA 193: 2012/08/31 19:50:07

Figura 3.3: Region fuente de una ECM catalogada en este trabajo, observada el dia 31 de agosto de 2012, mediante el
instrumento ATA a bordo de la nave SDO. A la izquierda, a las 18:48 UT se observa el filamento, que da lugar a la erupcién
posterior. A la derecha: el filamento erupciona y se observa la prominencia. Los circulos rojos marcan la regién de interés.

Obs. en HI2 Ci):ll ;iﬁc' Con regién fuente
188 53 17
(51%) (14.4%) (4.6%)
Onda de
ACE ‘Wind ACE+Wind choque
17 9 27 asociada
Con asoc. 17
In situ
67
(18.2%)
Eventos
en
HI1 COI;SZS-CZ
368
Obs. en COR2
A —
coronégrafos 32
319
(86.7%) C2
1
. . Aptos para a2
Tipo cuerda de flujo Modelo DT Con region fuente
80 2
10
(21.7%) (2.7%) (0.5%)

Figura 3.4: Esquema representativo de las asociaciones realizadas en este trabajo. El punto de partida los constituyeron las
observaciones en HI-1, donde se detectaron 368 eventos. Respecto a este total, el 51 % posee observaciones en HI-2, en tanto
que el 86,7 % fue detectado en corondgrafos. Ademds, solo el 21,7 % pudo ser identificado visualmente como de tipo CF, de

los cuales se extrajo la muestra de 10 eventos que se analiza en detalle en el capitulo ﬂ
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de baja densidad delimitada e identificable de forma inequivoca durante su transito por
el FOV de HI-1A. Desde el punto de vista magnetohidrodinamico, esta severa caida en la
dispersion de luz blanca corrobora la existencia de un régimen de bajo 3, donde la intensa
presion magnética en el interior de la CF compensa la marcada deplecién en la densidad
y presion del plasma local (Low, 2001)).

La aplicacion de esta restriccion de perspectiva redujo la muestra empirica a 80 even-
tos candidatos, los cuales constituyen la poblacion base para el procedimiento de ajuste
paramétrico mediante el modelo DT. Resulta pertinente destacar que la totalidad de es-
tos eventos exhibié indicios evidentes de distorsién en su seccién transversal durante la
fase de propagacion interplanetaria, presentando un comportamiento asimétrico anélogo
al descrito empiricamente por |[Nieves-Chinchilla et al.| (2023a)).

De la muestra de 80 eventos de ECMs tipo CF, se construyé una submuestra final
de 10 eventos, luego de un andlisis exhaustivo de sus imagenes heliosfericas, candidatos
a ser analizados en todo su CdV de HI1 por la herramienta desarrollada en lenguaje
python (Explicada en detalle en el . El criterio para seleccionar la submuestra consistié
en poder observar la CF de forma clara en la mayor parte del CdV de HI1, de tal forma
que los ajustes proporcionados por el software tengan la menor incertidumbre posible. La
Tabla enumera los eventos que componen esta submuestra, especificando los tiempos
cronolégicos estimados de ingreso y egreso para cada uno de los instrumentos heliosféricos
involucrados, la hora de su primera deteccion en COR2 y LASCO C2, y la hora de
comienzo de la perturbacion in situ segun los catdlogos consultados. En particular, la hora
de deteccion para el instrumento HI-2A, debe ser considerada como una aproximacion.

La longitud y latitud de esta muestra de 10 eventos fue calculada con el modelo GCS,
y se observan en la tabla[3.2] Estos datos fueron obtenidos mediante el ajuste manual para
cada uno de estos eventos, y fueron cotejados y comparados con datos ya obtenidos pre-
viamente por otros autores, los cuales estan compilados en la lista denominada ‘LLAMA-
CoRe’, la cual es de acceso publico mediante el link https://osprei.space/llamacore
(Kay and Palmerio), 2024)). El analisis cinemético y morfolégico exhaustivo de estos eventos

particulares se desarrolla en detalle en el Capitulo 5.


https://osprei.space/llamacore
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Evento | Latitud (°) | Longitud (°)
20100203 -5 6
20100320 11 117
20101208 ) 60
20110130 -17 -19
20110302 -22 7
20110325 -1 -24
20110915 37 -52
20111129 -32 -124
20120808 6 35
20121101 13 105

Tabla 3.2: Valores de latitud y longitud obtenidos por medio del modelo GCS para la muestra

de 10 eventos.
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Capitulo 4

Herramientas desarrolladas en

lenguaje Python

4.1. Caracterizacion de seccion transversal de CF's

Para aplicar el modelo DT en este trabajo se desarroll6 un algoritmo propio en len-
guaje Python, que permite el ajuste de las diversas funciones F' representativas de la
seccion transversal distorsionada del modelo, a las cavidades oscuras exhibidas por ECMs
en imagenes heliosféricas del instrumento HI1. Como se mencioné anteriormente, estas
ultimas se consideran indicativas de la vista de la seccion transversal de una CF cuyo eje
esta aproximadamente alineado con la linea de la visual del observador. Este c6digo puede
encontrarse en el sitio zenodo.org.

Debido a que el objeto de estudio de este trabajo se centra en la morfologia de la sec-
cién transversal de las CFs, el sistema de coordenadas tridimensional definido previamente
en la ecuacion es simplificado a una proyeccién bidimensional. Bajo la consideracién
de que las imagenes brindan una proyeccién 2D, y asumiendo en primera instancia una
propagacién orientada a lo largo de la linea Sol-Tierra, se establece ¢ = 0, lo que anula la
coordenada y y restringe el andlisis al plano perpendicular a la linea de visién (z— z). Adi-
cionalmente, por motivos operativos, se impone p = 0. En caso de requerir una restitucion
tridimensional completa del toroide, tanto este parametro como el angulo toroidal pueden
ser reincorporados formalmente una vez que la verdadera direccién de propagacion y la
distancia heliocéntrica sean estimadas de forma independiente, por ejemplo, mediante la
aplicacién del modelo GCS (Seccién [2.2.2).

El procedimiento computacional inicia con la lectura de las imagenes en formato
estandar .fits correspondientes al evento bajo estudio. A continuacion, se procede a la
delimitacion manual de la frontera interna de la cavidad asociada a la CF. Esta tarea
consiste en la seleccién manual de un conjunto de puntos sobre la propia imagen, tal co-
mo se muestra en el panel central de la figura Dado el bajo contraste de estructuras

heliosféricas inherente al proceso de dispersiéon Thomson de luz blanca, esta tarea de di-
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gitalizacion requiere que el operador posea entrenamiento previo para identificar y aislar
espacialmente las estructuras morfolégicas de interés.

Cabe mencionar que este procedimiento se aplica al subgrupo de 10 ECMs que exhiben
cavidades oscuras indicativas de la vista de la seccién transversal de una CF aproximada-
mente alineada con la visual, y también a la muestra de 78 eventos (solo con mediciones
puntuales), que se muestran en la seccién . Los eventos analizados mediante este
procedimiento se encuentran en la lista de eventos [3.4] y ademds puede encontrarse en el
link a la tabla completa, en la pestana “Ajuste con modelo cuerda de flujo”.

Una vez completado el muestreo manual del contorno, el usuario comienza el proceso de
ajuste pulsando el click derecho del mouse. El algoritmo evalta las funciones paramétricas
de distorsiéon consideradas en este trabajo. Para cada una de estas geometrias tedricas, se
ejecuta una rutina de minimizacién numérica utilizando la funciéon de minimos cuadrados
(least_squares) de la biblioteca SciPy de Python, buscando el ajuste espacial éptimo
respecto a la nube de puntos seleccionados por el usuario. Para garantizar la convergencia,
se implementa el algoritmo de optimizacién Trust Region Reflective (TRF), el cual resulta
particularmente idéneo para resolver problemas no lineales sometidos a limites paramétri-
cos estrictos. El criterio de seleccion del modelo definitivo es puramente cuantitativo: la
rutina compara los resultados convergentes y adopta automaticamente la curva analitica
que minimice el error cuadréatico medio (MSE), descartando los dos modelos morfoldgicos
restantes. La curva resultante se muestra por encima de los puntos marcados, como se
observa en el panel derecho de la figura [4.2]

Este proceso de ajuste manual debe repetirse para cada imagen, como medida de
control que integre el error asociado a la subjetividad del usuario. Para nuestro estudio,
cada toma de puntos del contorno de la cavidad fue realizada 10 veces por cada imagen.
Esa cantidad de ajustes probo ser suficiente para construir barras de error, mientras que
la realizacién de una mayor cantidad de ajustes no probaron mejorar la incidencia del
error total, a la vez que incrementaba notablemente el tiempo de analisis por evento.
Posteriormente, el proceso continia con la imagen siguiente de la secuencia a analizar,
y se repite este proceso de ajuste manual nuevamente. El procedimiento completo se
representa en el esquema de la figura

Tras la convergencia de la rutina de ajuste en cada imagen, el algoritmo devuelve un

conjunto de seis parametros morfologicos fundamentales:

r: tamano medio de la estructura en pixeles.

xo: coordenada x del centro de la estructura, en el marco de referencia de la imagen.

= 7g: posicién en y del centro de la estructura.

0: parametro distorsivo.

A: coeficiente que cuantifica el grados de compresion frontal o extension posterior.
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No

[Inicio del Procedimiento}

Cargar secuencia de
imégenes de luz blanca

Abrir imagen actual de

la secuencia temporal

Delimitacién manual
de la cavidad (se-
leccién de puntos)

Ajuste morfoldgico
paramétrico (gen-
eracién de funcién)

Extraccion y almace-
namiento de parametros

i,Se completaron
10 ajustes?

Muestre

estadistico

JEs la dltima
imagen?

Si

Procesamiento y gen-
eracion de graficos

e

70

Figura 4.1: Esquema procedural que ilustra el procedimiento de ajuste para la herramienta desarrollada para aplicar el

modelo DT
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s Oy angulo de inclinacion del eje principal de la estructura geométrica bidimensio-

nal, con respecto a la vertical de la imagen.

La inclusién analitica del dngulo de inclinacién (6y;;) representé una generalizacién
necesaria del algoritmo. Mientras que el modelo tedrico asume una propagacion puramente
simétrica y centrada respecto al eje x, las observaciones empiricas de las cavidades oscuras
revelan frecuentes asimetrias y rotaciones respecto a esta condicion ideal. Al dotar a las
funciones de ajuste de este grado de libertad, es posible modelar estructuras que presentan
desviaciones angulares. Por convencion, 6, adquiere valores positivos cuando el semieje
superior de la figura rota en sentido horario. En la Figura [2.4] se ilustran ejemplos donde
la estructura exhibe un 6, de valor negativo.

Para garantizar el control de calidad de las mediciones, la interfaz grafica superpone la
funcion analitica resultante sobre la imagen original. Dado que la rutina numérica carece
de un umbral de rechazo automatico en base al realismo del resultado, la validacion
definitiva del ajuste recae en la inspeccion visual del operador. Esta etapa de escrutinio
directo permite confirmar cualitativamente que la solucién matematica de minimo error se
corresponda con la topologia aparente de la cavidad magnética. Una vez validado el ajuste
del evento, el conjunto de parametros 6ptimos, junto con las coordenadas digitalizadas,
se almacenan automdaticamente en un archivo para la posterior construccion de las series
temporales estadisticas.

Dado que la convergencia de estos métodos numéricos no lineales es altamente sensible
a las condiciones iniciales, el cédigo estima dindmicamente un conjunto de valores de
partida y establece limites de contorno directamente a partir de la estadistica espacial de
la nube de puntos ingresada por el operador. En particular, las coordenadas espaciales del
centroide (zg,yo) se inicializan calculando el valor medio de los puntos seleccionados. El
radio de la estructura (r) se aproxima a partir del percentil 90 de las distancias euclidianas
entre el contorno y el centroide estimado, mientras que el parametro de distorsion ¢ se
inicializa analizando el percentil 10 de dichas distancias normalizadas. Por su parte, el
coeficiente A parte de un valor empirico predeterminado de 0,4, y el angulo de inclinacion
inicial 0y se estima mediante una subrutina que evaltia la inclinacién con respecto a
la vertical de la imagen. Finalmente, el espacio de bisqueda del optimizador se restringe
imponiendo condiciones de contorno (por €j. confinar § y A al intervalo [0, 1]), garantizando
que la solucién analitica mantenga coherencia con el contorno de la cavidad oscura.

Desde un punto de vista analitico, la inspeccion de las ecuaciones de distorsion revela
que en el caso limite donde A — 0, la funcién converge a F' — ¢, lo que reduce la figura
geométrica estrictamente a la ecuacién de una elipse para este modelo (Figura . Este
comportamiento se evidencia en el panel superior de la Figura 2.4] donde la disminucién
progresiva del parametro A suaviza la asimetria hasta recuperar la morfologia eliptica.
En consecuencia, la evolucién temporal de los propios parametros ajustados caracteri-
za intrinsecamente las transiciones morfolégicas, eliminando la necesidad de incorporar

rutinas de ajuste eliptico independientes en el cédigo y optimizando asi el costo compu-



CAPITULO 4. HERRAMIENTAS DE PYTHON 72

tacional.

Finalmente, la versatilidad del algoritmo permitié su adaptacién y optimizacién para
el procesamiento de imégenes provenientes de los instrumentos COR2 y HI-2. En eventos
suficientemente definidos a criterio del operador, la combinacién de los campos de vision
de estos instrumentos proporcioné una cobertura espacial y temporal continua de la evo-
lucion de la ECM. A modo de ejemplo, para el caso de estudio analizado en el capitulo
subsiguiente (Figura , la claridad morfolégica del evento posibilité la aplicacion in-
interrumpida de la rutina sobre la secuencia de datos de COR2, HI-1 y HI-2, logrando
registrar mediciones cinematicas y geométricas durante méas de 72 horas. La aplicacion
sistemética de esta metodologia sobre una muestra estadistica de eventos se discutira en
el Capitulo [f

Cabe destacar que , como se dijo anteriormente, el andlisis se basé en productos
de datos L2 ya procesados. La visualizaciéon (mediante las bibliotecas astropy y cv2 del
lenguaje Python) se ejecut6 sin aplicar filtros de suavizado ni alteraciones en los valores de
los pixeles. El escalamiento lineal de la imagen (ajuste de vmin y vmax) permitié resaltar
la cavidad oscura sin introducir sesgos de interpretacion; se comprobd que los limites de
esta estructura no presentan variaciones significativas ante diferentes rangos de contraste,
lo que confirma su naturaleza como una caracteristica fisica del evento.

Un ejemplo practico de la aplicacién de este método sobre una cavidad con morfologia
coloquialmente denominada tipo “mani” se ilustra en la Figura 1.2l El primer panel pre-
senta el CdV completo del instrumento HI-1A, con la eyeccion transitando por el sector
derecho, mientras que los dos paneles subsiguientes exhiben un recorte del sector izquierdo
del CdV enfocado en la estructura. Los puntos rojos representan las coordenadas discretas
seleccionadas para definir el contorno de la cavidad oscura. Finalmente, la curva continua
trazada en el ultimo panel exhibe la funcién analitica que minimizé exitosamente el MSE,
arrojando a la funcién: F' = §(1 — Acos? ) como aquella con el mejor ajuste geométrico
global. Para este evento ejemplo en particular, la rutina de convergencia determiné valores
paramétricos 6ptimos de 6 = 0,92 y A = 0,81.

4.2. Caracterizacion de vainas

Esta seccidon detalla la metodologia desarrollada para caracterizar la evolucion espacial
y temporal de las vainas interplanetarias a partir de los registros fotométricos en luz blanca
del instrumento HI-1A. Empleando las mismas imagenes que se utilizaron en la secciéon
precedente, el andlisis se focaliza en la dindmica macroscépica de la region frontal de

compresion de las ECMs durante su propagacion en la heliosfera internaﬂ

IE] desarrollo de las rutinas de anlisis para esta seccién se inicié durante una estancia de investigacién
en el Instituto de Fisica de la Universidad de Graz, Austria (octubre-noviembre de 2024), bajo la su-
pervisién de la Dra. Manuela Temmer, con el apoyo financiero del proyecto de cooperacién internacional
Dynasun (Europe Horizon - Marie Sklodowska-Curie Actions, Staff Exchange).
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Figura 4.2: Ejemplo de aplicacién del modelo DT a una ECM vista en HI-1A el 01-11-2012 a las 10:09:01 UT. La linea
blanca que cruza la imagen representa la linea Sol-Tierra.

Para abordar este estudio, se desarrolld una rutina computacional en el lenguaje
Python. Este algoritmo permite extraer y cuantificar sistematicamente los pardmetros
fisicos fundamentales de la estructura a partir de las imagenes, incluyendo sus variables
cinematicas (posicién y velocidad), el perfil de intensidad fotométrica relativa, la integral
del area bajo la curva de emisién y el espesor espacial de la estructura de la vaina. Ini-
cialmente, la herramienta fue pensada para ser utilizada en la totalidad de los eventos
que componen la submuestra de la secciéon anterior, y ser de complemento en el andlisis
morfolégico. Sin embargo, para dos eventos (2010-02-03 y 2011-11-29), la herramienta no
fue exitosa al analizar la estructura frontal de estos 2 eventos, con lo que fueron descar-
tados. La herramienta de analisis de vaina en luz blanca fue entonces aplicada de manera
exitosa para caracterizar la region frontal de 8 de los 10 eventos que componen la sub-
muestra analizada mediante el modelo DT (ver Seccién [4.1)). El c6digo puede encontrarse

en zenodo.org.

Descripcion de la herramienta

La herramienta desarrollada para el estudio de iméagenes en luz blanca del telescopio
heliosférico HI-1A esta disenada para la extraccion y analisis de perfiles de intensidad a
lo largo de trayectorias lineales. Las iméagenes utilizadas para este andlisis son las mismas
que se utilizaron para el analisis del modelo DT, es decir, las de nivel L2 obtenidas del
SCC, procesadas por el SWRI. La interfaz gréafica (Figura panel superior) permite
visualizar las estructuras mediante un mapa de color que resalta gradientes morfolégicos.
Sobre esta imagen, se traza automaticamente la linea Sol-Tierra a partir de los metadatos
de posicionamiento del archivo .fits. Un panel inferior de igual rango espacial exhibe la

intensidad relativa de los pixeles a lo largo de dicha trayectoria. Esta intensidad se calcula


https://zenodo.org/records/20123152?token=eyJhbGciOiJIUzUxMiJ9.eyJpZCI6ImU0NDdlOWUzLTRjMTgtNGI1MC1iZTI5LTBiOGY0NGM3NWI0NiIsImRhdGEiOnt9LCJyYW5kb20iOiI3MWFiNjFiYWJjMGYyMzkzNWYzNDkzOWFmYzRjYWFjNSJ9.YSwz-doBTvprfX9KNAe6JwLXhe7WxNmgayAoJHCtpG4OF42mjKB9QL-dHcfYOTvRohghc143PQAW5UGmbeqgSg
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Figura 4.3: Herramienta para andlisis de vainas en luz blanca. El rectdngulo sombreado rosa indica la seleccién del area de

interés a analizar, realizada por un operador.

sustrayendo un nivel base local, el cual se determina promediando el valor fotométrico
de aproximadamente 400 pixeles ubicados en la regién del viento solar no perturbado,
por fuera de la influencia del evento. Asimismo, un botén (‘Toggle Line’) incorpora la
posibilidad de conmutar hacia una direccion de anélisis arbitraria distinta a la linea Sol-
Tierra, facilitando el estudio de la vaina en diferentes vectores de propagacion.

El proceso de caracterizacién de la vaina requiere la validacién del operador, quien
realiza una seleccién preliminar de la estructura en el perfil de intensidad mediante un
area de interés (identificada por un rectdngulo sombreado en rosa en la Figura panel
inferior). Fisicamente, esta regién suele manifestarse como un incremento sibito pero
suave de la senal, con una morfologia aproximadamente gaussiana.

Una vez delimitada la regién por el operador, el algoritmo ejecuta el siguiente protocolo

de procesamiento de senales:
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1. Suavizado: Se aplica un filtro gaussiano unidimensional (¢ = 6,0) sobre la curva de

intensidad original para atenuar el ruido de alta frecuencia del medio interplanetario.

2. Ajuste morfolégico: Para caracterizar el perfil con alta fidelidad, se realiza una
interpolacion mediante splines cubicos. Esta técnica emplea polinomios de tercer
grado para interconectar los puntos de control derivados de la curva suavizada,

generando una funcién continua.

El proceso contintia pasando a la siguiente imagen (Botén “Next”) y replicando la
seleccion del area de interés, marcandola en el grafico de intensidad. A diferencia de la
herramienta para el modelo DT, no es necesario repetir el proceso multiples veces para
cada imagen, ya que aqui la construccién del error se realiza de forma diferente, tal como
se explica méas adelante. Una vez concluido el analisis, o hasta que la curva de intensidad
que marca la vaina (que usualmente tiende a hacerse cada vez menor) ya no pueda ser
distinguida respecto del fondo, se concluye el procedimiento mediante click derecho con
el mouse, generando graficos de informacién relevante, que se muestran en el capitulo [5]

Para los eventos con contraparte confirmada in situ, se adopté la linea de la ecliptica
como direccion de andlisis por defecto. Cabe reconocer que, para ECMs con alta incli-
nacion, este corte unidimensional a lo largo de la ecliptica puede introducir un efecto
geométrico de secante, alterando la medicion del espesor aparente de la vaina; sin em-
bargo, este criterio es estrictamente necesario para garantizar la coherencia espacial con
el vector de muestreo de las sondas en L1. Para determinar la direcciéon de propagacion
optima de eventos sin registros en L1, se implementé un método de maximizacion del
desplazamiento radial. El algoritmo identifica el pico de maxima intensidad de la ECM
—determinado analiticamente a partir de la curva de ajuste y no del pixel crudo— y mide
su progresion heliocéntrica en un intervalo temporal fijo. Este muestreo se realiza tipica-
mente tomando, usualmente pero no siempre, entre el 5° y el 122 cuadro de la secuencia
observacional, con el doble propdsito de evadir los efectos de saturacion fotométrica cerca
del borde del ocultador y asegurar que la estructura esté completamente desarrollada en
el CdV. Se asume como angulo de propagacion definitivo aquel que maximiza el despla-
zamiento de la estructura, es decir, cuya diferencia en distancia calculada entre ambos
cuadros de la secuencia sea mayor.

Los splines ctibicos mostraron ser significativamente mas robustos frente a la variabili-
dad en la seleccién manual del operador que los ajustes gaussianos tradicionales. Gracias
a su propiedad de control local, donde la alteracion de un punto solo influye en los seg-
mentos adyacentes, el método optimiza la deteccién precisa de los frentes de choque y los
limites de la estructura. Para el calculo final, se forzé un pardametro de suavizado nulo
(0 = 0) en el computo del spline, asegurando que la curva analitica interpole exactamente
a través de todos los puntos de control, lo que maximiza la resolucién en la medicion del
espesor espacial de la vaina.

La Figura ilustra el resultado de la aplicacion del ajuste por splines sobre la region



CAPITULO 4. HERRAMIENTAS DE PYTHON 76

1000

Sun-Earth line

800 -

600

400

200 4

0 200 400 600 800 1000
le—13
71 — Curva completa Toggle Linc
Spline Fit
6+ M MaxSpline
AUC Left
57 AUC Right
4 -
1 N
/ .
2 !
Vi
Y __M‘J_‘r.
0 "
T T T T T T
0 200 400 600 800 1000

Figura 4.4: Una vez seleccionada el drea de interés, el algoritmo ajusta la curva spline (linea punteada amarilla), y calcula
el méximo de intensidad (cuadrado azul), asi como el ancho de la estructura (puntos de los limites en rojo y verde). Las
areas sombreadas corresponden a la porcién frontal (rosa) y posterior (verde) del frente de la ECM.

de interés. La curva analitica resultante (linea punteada amarilla) permite caracterizar la
estructura mediante la identificacion de sus puntos criticos. A partir del valor de intensidad
maxima del ajuste (marcador azul), se define la Intensidad Relativa como el cociente
adimensional entre dicho maximo global y la intensidad media del fondo circundante. Este
nivel base coincide con el mencionado anteriormente y se determina mediante el promedio
fotométrico de una region de control externa. Dicha zona se sitia, por lo general, entre
los pixeles 0 y 400 de la trayectoria, precediendo a la ECM en una regién de viento solar
no perturbado.

Dado que uno de los objetivos centrales de este trabajo es la caracterizaciéon morfologi-
ca de las ECMs, el algoritmo no solo cuantifica su intensidad, sino que determina el ancho

estructural de la vaina mediante el andlisis de su perfil de intensidad asimétrico. Para de-
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limitar la estructura, se emplean dos criterios matematicos distintos segin la naturaleza

del gradiente:

» Limite posterior (interfaz con la CF): Se identifica como la primera raiz de la
derivada posterior al maximo de intensidad (marcador verde). Este punto representa

el minimo local o la meseta donde finaliza la compresion de la vaina y comienza la

cavidad de la ECM.

» Limite frontal (interfaz con el viento solar): Debido a que la transicién hacia el
viento solar ambiental suele ser mas gradual y suave, se utiliza el punto de inflexién
de la curva (marcador rojo) para definir el borde delantero. Este criterio asegura

una delimitacion consistente incluso en eventos con frentes de choque difusos.

El ancho de la vaina se define entonces como la distancia radial (expresada en Rg)
entre ambos limites. Finalmente, el software realiza la integracion numérica para calcular
el drea bajo la curva de intensidad. Como se observa en la Figura la integral se par-
ticiona en dos regiones (frontal y trasera) respecto al pico de intensidad. Este andlisis de
asimetria es fundamental para diagnosticar procesos de compresién o relajacion estruc-
tural en los flancos de la vaina, complementando de manera integral las mediciones de

ancho e intensidad relativa.

Barras de error

El cédlculo de errores e incertidumbres para los pardmetros de ancho, intensidad y

distancia se aborda mediante dos estrategias complementarias:

= Bootstrapping de residuos: Se implementé un método de bootstrapping que genera
curvas sintéticas a partir de un muestreo aleatorio de los residuos de la funcién de
suavizado. Para cada medicion, se ejecutan 100 simulaciones, lo que permite esta-
blecer intervalos de confianza estadisticamente significativos para cada parametro

fisico derivado.

= Perturbacion de la ROI: Para evaluar la sensibilidad de los resultados ante la se-
leccién manual, se utiliza un método de perturbacion de la region de interés (ROI
por sus siglas en inglés). El algoritmo simula nuevas ROIs introduciendo pequenas
variaciones (en el rango de 5 a 10 pixeles) en los limites seleccionados. El célculo se
repite iterativamente hasta cubrir todas las combinaciones posibles de bordes, asegu-
rando que los parametros reportados no sean artefactos de una seleccién arbitraria.
Reiteradas pruebas fueron realizadas incrementando el tamano del ROI (hasta 50
pixeles), incrementando notablemente el tiempo de cémputo pero sin brindar resul-

tados diferentes que el rango de 5 a 10 pixeles.
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De acuerdo a los reiterados analisis llevados a cabo a los eventos, se puede afirmar que
mas del 95 % del error proviene del bootstrap, con lo que la seleccién manual de la ROI
prueba ser robusto ante la seleccién del area de interés.

Las mediciones para distintos instantes de tiempo del pico de intensidad de la vaina,
asi como sus bordes, pueden ser utilizados para determinar la velocidad. Para obtener
una caracterizacion robusta de la cinematica del evento y mitigar el impacto del ruido
observacional inherente a las mediciones manuales, se implementé un método de ajuste
continuo sobre los diagramas distancia-tiempo (r — t). En lugar de calcular la velocidad
mediante diferencias finitas discretas entre puntos consecutivos —lo cual tiende a am-
plificar las fluctuaciones locales—, se ajusté una funcién spline univariado de suavizado
(univariate smoothing spline) a la serie temporal de distancias medidas. Este ajuste se
realizé ponderando cada punto por el inverso de su error asociado (w; = 1/0;), asegurando
que la trayectoria reconstruida priorice las mediciones con menor incertidumbre. Poste-
riormente, el perfil de velocidad v(t) se derivé analiticamente a partir de los coeficientes
del spline de distancia ajustado (v(t) = dr(t)/dt). Este enfoque permite obtener una cur-
va de velocidad continua y diferenciable que describe la tendencia fisica de aceleracién o
desaceleracién de la estructura, filtrando las variaciones de alta frecuencia atribuibles al
error de pixelado.

Esta metodologia permite desacoplar la tendencia cinematica global del ruido instru-
mental. La velocidad derivada del spline evita las discontinuidades abruptas tipicas del
calculo punto a punto, proporcionando una estimacién mas fiable de la velocidad ins-
tantanea y permitiendo incluso la extrapolacion de la llegada de la ECM a 1 UA, en base
a la velocidad final y la aceleracién residual en el borde del CdV.

Todos los datos se exportan a un archivo de texto (.tzt), estructurado para ser proce-
sado posteriormente por cédigos de visualizacion externos.

Los resultados de la aplicacién de este método se presentan en el capitulo [

Estimacion de distancias

Con el objetivo de realizar un andlisis cinematico de las ECMs a las distancias he-
liosféricas investigadas, se miden los angulos de elongacion. En particular, se obtiene la
elongacién del maximo y los limites de la estructura frontal de la ECM, haciendo uso
de la informacion provista por el encabezado de la imagen fits. Luego, es posible encon-
trar la distancia heliocéntrica mediante la aplicaciéon de métodos geométricos disponibles
en la literatura (e.g. (Colaninno et al. 2013): Punto Fijo (FP), Angulo fijo (Fized-Phi,
FF) y Media Armoénica (HM). Las bases de cada método y sus limitaciones se detallan a

continuacién.

» Punto Fijo (FP): constituye la aproximacion geométrica mas simple utilizada para
la conversion de elongacion a distancia radial. Este enfoque se fundamenta en las

propiedades de la superficie de Thomson (ST) descritas previamente (ver Seccién
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1.3.6] asumiendo que la maxima intensidad de dispersién a lo largo de la linea de
visién ocurre en su intersecciéon con la ST (el Punto P), independientemente de
la ubicacién real del grueso de la ECM (Figura . Teniendo esto en cuenta, la
conversion de la elongacién medida (€) a la distancia heliocéntrica (Rpp) se define

mediante la siguiente relacién trigonométrica:

Rpp =d- sin(e)

Donde d representa la distancia entre el Sol y el observador. Desde una perspec-
tiva geométrica, esta ecuacion describe el lugar geométrico que define a la propia

Superficie de Thomson.

Limitaciones del método: Debido a su naturaleza geométrica, este método no toma

en cuenta la direccién real de propagacién de la ECM (asume que la estructura
siempre se encuentra sobre la TS). Esto introduce una desaceleracién artificial a
medida que aumentan los angulos de elongacién. En la préactica, se considera que el
método proporciona estimaciones fiables hasta una distancia aproximada de 0.4 UA.
Sin embargo, para elongaciones mayores, el método tiende a subestimar la distancia

real de la estructura.

= Angulo fijo (F¢): Este método fue desarrollado por Kahler and Webb| (2007).
Mientras que el método anterior convierte elongacion a distancia sobre la maxima
dispersién dada por la TS, el método de angulo fijo asume una propagacion radial
de un solo elemento de plasma en una linea recta (Figura , y da como resultado
la distancia para una direccién de propagacién dada para una ECM. La ecuacién

esta dada por la forma:

dsin(e)

firo = sin(e + ¢)

Limitaciones del método: No toma en cuenta la extension longitudinal de las ECMs,

dado que asume un punto propagandose sobre una linea recta. Funciona bien para

ECMs més bien angostas, pero no para estructuras muy grandes.

» Media arménica (HM): Desarrollado por Lugaz et al. (2009), se diferencia del
método anterior por considerar que lo que se propaga ya no es una particula, sino
una esfera atada al Sol, o circulo si lo tomamos solo desde la linea de la ecliptica,

por lo que es util para estructuras mas grandes. La ecuacion es:
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2d sin(e)

Ry = ————2
M Lsin(e + ¢)

Limitaciones del método: Dada la geometria asumida, este método prueba ser tutil

so0lo para ECMs grandes. Al asumir que el frente de la ECM es una esfera, no
considera distorsiones producto de la interaccién de la ECM con el viento solar, por
ejemplo. Ademas, asume que las ECMs se propagan en una trayectoria radial fija,

sin considerar la posible deflexién que éstas puedan sufrir en su trayectoria.

Observador ECM
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Figura 4.5: Esquema representativo de los dos métodos matemaéticos para conversiéon de elongacién a distancia, el Punto-P,
y el ¢ fijo.

Para este trabajo, luego de reiteradas pruebas y comparaciones entre métodos, se eligié
trabajar con el método de angulo fijo (FF), que ademads es vélido para las distancias que

cubre el telescopio heliosférico HI1.



Capitulo 5

Caracterizacion de aspectos

morfologicos de ECMs heliosféricas

5.1. Evolucién morfolégica de la seccion transversal
de CF's

En esta seccion se presenta la evoluciéon morfologica en el medio interplanetario de
las CF's correspondientes a los eventos identificados segin los criterios descriptos en la
Seccién 3.1 mediante el modelo DT (Seccién [4.1]). La muestra analizada consiste en 10
ECMs cuya direcciéon de propagacion y orientacion son tales, que permiten visualizar
la cavidad oscura. Esta es considerada indicativa de la seccién transversal de una CF
magnético, con su eje principal aproximadamente alineado con la linea de la visual (e.g.,
Low), 2001} Krall and Chen, [2005; |Vourlidas et al., 2013)). La fecha y hora de comienzo y fin
en HI-1A de los eventos bajo estudio, junto con las de observacion en otros instrumentos
cuando fuera posible su asociacién, se listan en la Tabla [3.4] El seguimiento morfolégico
se extendio a otros instrumentos cuando la definicion de la cavidad en las imégenes lo
permitié. Sin embargo, la nitidez de las estructuras no fue buena en la totalidad de los
instrumentos para la mayoria de los eventos.

El anélisis morfolégico se realizé de la misma manera a los 10 eventos mencionados,
mediante la herramienta desarrollada y presentada en la seccion[4.1] A fin de evitar redun-
dancias, en esta secciéon se presentan los resultados correspondientes a tres casos, mientras
que los correspondientes a los siete eventos restantes se encuentran en el Apéndice [A] Los
tres casos que especificamente se muestran aqui son ejemplos de tres tipos de distorsio-
nes mas frecuentes (Nieves-Chinchilla et al., 2023a)). Estédn caracterizadas por funciones
F de la Figura , y corresponden a los eventos de los dias 29-11-2011 (‘empanada’),
08-08-2012 (‘corazén’) y 01-11-2012 (‘mani’), de los que se muestra una instanténea en la
Figura 5.1}

Las Figuras[5.2] [5.3]y [5.4 muestran los resultados de los ajustes a las cavidades oscuras

para secuencias temporales que abarcan el recorrido de la estructura en el campo visual

81
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Figura 5.1: Los tres casos de ejemplo presentados en esta seccién. Las imagenes corresponden a capturas de los tres eventos
en el campo visual de HI-1A. De izquierda a derecha: 29-11-2011 02:09UT, 08-08-2012 12:09UT y 01-11-2012 18:08UT. La

linea blanca en cada caso corresponde a la linea Sol-Tierra.

de HI-1A; y en el caso particular del primero, también a lo largo de COR2-A y HI-2A.
Cada grafico muestra la elongacion en grados del centro de la estructura, calculado con
la informacion del encabezado de la imagen y con las coordenadas xg e yo del modelo. La
conversion de elongaciéon a distancia puede hacerse con diversos métodos geométricos, que
se detallan en la Seccién Ademas de la distancia, los graficos muestran la evolucién
de los parametros ¢ y A, asi como también del 6;;; de la estructura.

En los tres casos aqui presentados se aprecia el crecimiento practicamente lineal del
angulo de elongacion en el rango observado por HI-1A | comportamiento también mostrado
por la generalidad de los eventos analizados. Los pardmetros 6 y A muestran variaciones y
barras de error significativas en varios casos, pero también pueden vislumbrarse tendencias
y ciertos patrones que se describen debajo. Los eventos cuyo seguimiento pudo realizarse
en los campos visuales de otros instrumentos fueron naturalmente los que mostraron
mayores cambios en sus parametros. Estos casos fueron los del 29-11-2011 (COR2-A, HI-
1A, y HI-2A; Figura[5.2)), 20-03-2010 (COR2-A, HI-1A; Figura[A.2), y 08-12-2010 (HI-1A,
HI-2A; Figura[A.3).

La Tabla[5.2|compila los resultados de los ajustes a los 10 eventos. Para cada uno de los
10 eventos bajo estudio, se calcularon los valores medios 6, A con sus respectivos errores.
Ademas se presenta la tasa de cambio por dia de estos parametros, dada como la pendiente
de una recta ajustada, haciendo regresién lineal sobre los puntos. Las tltimas dos columnas
muestran los valores medios del 0y;;; con respecto a la vertical, y la forma general elegida
por el ajuste. Cabe destacar que, para realizar un anélisis consistente de la evolucién de
los parametros, todos los valores listados en esta tabla se basan exclusivamente en el rango
de distancias cubierto por HI-1A y no considera las variaciones en COR2 o HI-2 para los
casos mencionados arriba.

Como fuera mencionado en la Seccion [2.2.1] el parametro ¢ controla el tamano apa-
rente de la estructura: valores cercanos a 1 corresponden a morfologias mas circulares o
expandidas, mientras que los valores que se acercan a 0 indican una configuracion méas

elongada o aplanada. En nuestro set de datos, este parametro exhibe una tasa negativa de
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Figura 5.2: Resultados del ajuste de la morfologia de la seccién transversal de la cavidad para el evento estudiado del dia
29-11-2011. En este caso, tres instrumentos fueron utilizados (COR2-A: negro, HI-1A: azul, HI-2A: magenta), y la ECM
pudo ser seguida por mas de tres dias luego de su erupcién en el Sol. De arriba hacia abajo, los paneles muestran dngulo

de elongacién, pardmetro §, parametro A, y angulo de inclinacién 6y;;4.

cambio (menor a -0,09) en 7 de los 10 eventos, indicando que las ECMs comienzan bien
comportadas, casi circulares cerca del Sol, para luego achatarse gradualmente a medida
que se propagan en el medio interplanetario, perdiendo su circularidad inicial. En los tres
casos restantes la tasa de cambio es muy pequena, ya sea positiva o negativa, demostrando
poca variacion durante el transito por el campo visual de HI-1.

El parametro A, por su parte, describe la cantidad de compresion frontal o extension
posterior de la estructura, y sirve también para cuantificar el grado de distorsion: los
valores cercanos a 1 indican morfologias mas distorsionadas o angulosas, mientras que los
valores cercanos a 0 describen configuraciones mas suavizadas y menos deformadas. Para
los eventos bajo estudio, el pardmetro A muestra una tasa de cambio predominantemente
positiva en seis casos, implicando que a medida que las ECMs se propagan, las secciones
transversales de sus CF tienden a desarrollar caracteristicas morfolégicas mas distorsiona-
das o angulosas. Cabe senalar que tres de los cuatro eventos con menores valores absolutos
de tasa de cambio de A se corresponden con bajos valores absolutos de tasa de cambio de
0. Esto sugiere que en general las estructuras que mantienen uno de los dos pardametros sin
grandes variaciones durante su propagacion, tampoco mostraran variaciones significativas
en el otro parametro.

Como casos particulares, los eventos 2010-03-20 (Fig. y 2011-03-02 (Fig. [A.5))
evidenciaron una tasa de cambio para el parametro § de —0,612 y —0,687 respectivamen-
te, mostrando un cambio morfolégico profundo, pasando de una forma redondeada a una
forma significativamente més achatada. En contraste, la tasa de cambio de A fue marca-

damente diferente: en el primer caso fue el evento con tasa negativa mas alta (siendo el
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comportamiento predominante la tasa positiva), y en el segundo caso con una leve tasa
positiva de 0,123.

Se explora una posible relacion entre ambos parametros a partir de la comparacion de
las tasas de evolucién morfoldgica (Ad vs. AX). El andlisis de regresién lineal no revela
una relacién estadistica entre ambos pardmetros (R? = 0,20; p = 0,266).

Los valores del 6;;; no muestran variaciones netas significativas, manteniéndose en
todos los eventos dentro de un rango que no supera los 10°—15°, siendo la variaciéon en
algunos casos inclusive menor a 5°. Ademas, es notorio que los valores de 6;;;; no suelen
apartarse demasiado de la vertical, tipicamente entre 5° y 20°, con solo dos eventos con
valores que rondan los 30° de 6,;;.

El analisis aqui presentado demuestra cuantitativamente que las ECMs no son estruc-
turas estaticas. En el rango de visién del telescopio heliosférico HI-1, asi como también
en HI-2 para algunos casos excepcionalmente estudiados, sufren una evolucién dindmica
significativa. A pesar de que la muestra que se pudo analizar es pequena, ésta es la primera
vez que se cuantifica la distorsion sufrida por ECMs durante su propagacién en el medio
interplanetario, mediante el ajuste de distintas funciones que contemplan la morfologia
en imagenes heliosféricas.

Conclusiones de la seccién

En esta seccion se mostré la evolucién morfolégica de la cavidad de 10 ECMs identifi-
cadas segtn los criterios de la Seccién haciendo uso de la herramienta construida para
analizar el modelo DT. El cambio morfolégico en la seccién transversal de la CF magnéti-

co fue modelado y cuantificado por medio de tres parametros: A, 0 y 0, para cada uno
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Figura 5.4: Resultados del ajuste para el caso ‘mani’ del dia 01-11-2012 durante su paso por el campo visual de HI-1A. De
arriba hacia abajo, los paneles muestran dngulo de elongacién, pardmetro §, pardmetro A, y dngulo de inclinacién 6y;;¢.

de estos eventos durante el rango de tiempo en que fue posible seguirlos visualmente en
el campo del instrumento HI-1A.

Se encontrd que para siete eventos el valor de ¢ exhibe una tasa negativa de cambio, lo
que indica que a medida que las ECMs de la muestra se propagan, pierden su circularidad
inicial para ir achatandose de forma gradual. Para seis eventos la tasa de cambio de A fue
positiva, con lo que las secciones transversales de los CF desarrollan caracteristicas méas
angulosas o distorsionadas. Las estructuras que mantienen alguno de los dos parametros
con pocas variaciones, tampoco muestran variaciones marcadas en el otro. No se encontro
relacion directa entre las tasas de variacién de ambos parametros. El 6;; no muestra
variaciones significativas, con valores que oscilan en un rango de 10° a 15°, ni se apartan

en promedio demasiado de la vertical.

5.2. Evento con observaciones multiples: SoloHI y
HI-1A

En esta seccién se analiza un evento particular, que fuera observado no sélo por HI-
1A, sino también por el telescopio heliosférico SoloHI . Para la fecha de este evento
en particular, las naves se encontraban posicionadas como se muestra en la figura [5.5]
esto es, casi diametralmente opuestas. El diagrama muestra, ademés de la posicion de

las naves y de la Tierra, una flecha negra que simboliza la longitud de referencia de la

ECM]] Dicha longitud se encontré haciendo uso del modelo GCS (2.2.2)) en imagenes de

!Estos diagramas son generados con una herramienta en linea y de acceso ptiblico, llamada Solar-
MACH https://solar-mach.streamlit.app/ (Gieseler et al.| [2023).


https://solar-mach.streamlit.app/
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Fecha ) Tasa diaria A Tasa diaria | 0y (°) Forma
20100203 | 0.95+0.045 -0.049 0.50%0.036 0.089 274+2.2 Mani
20100320 | 0.714+0.054 -0.612 0.24+0.060 -0.525 19+2.8 | Empanada/Manf{
20101208 | 0.63£0.030 -0.159 0.33£0.054 0.144 6+2.8 Mani
20110130 | 0.78+0.037 -0.310 0.41+£0.054 0.452 7+1.9 Mani
20110302 | 0.44£0.127 -0.687 0.42+0.204 0.123 13+3.2 | Corazén/Mani
20110325 | 0.86+0.073 0.025 0.2840.086 0.261 15+4.5 | Empanada/Man{
20110915 | 0.66%0.156 -0.091 0.31£0.190 -0.004 9£2.8 Mani
20111129 | 0.67£0.092 0.094 0.24+£0.135 0.015 33%6.5 Empanada
20120808 | 0.4140.100 -0.176 0.43£0.191 1.07 13+£1.6 | Corazén/Mani
20121101 | 0.75£0.036 -0.415 0.7940.027 -0.087 7+1.4 Mani

Tabla 5.1: Resultados de los ajustes a los eventos analizados en esta seccién. Las columnas
muestran los valores medios de & y A, con sus respectivas tasas diarias de cambio, obtenidas
como la pendiente de un ajuste lineal a lo largo de la duracién de ese evento. La pentltima
columna presenta los valores medios y la desviacion estandar de la inclinacién 8y, asi como la

forma general detectada por el algoritmo.

la corona provistas por SOHO/LASCO y STEREO/SECCHI COR2-A. Asumiendo que la
trayectoria de la ECM no cambia significativamente su longitud para grandes distancias,
esa direccién puede suponerse como la central de propagacién del apice de la ECM.

Desde sus etapas iniciales en la corona solar, se puede observar como la seccién trans-
versal de la CF magnético era mas tendiente a una forma eliptica (panel izquierdo de
Figura . La Figura muestra dos instantaneas heliosféricas de la ECM, segun la
vista de HI-1A (izquierda) y SoloHI (derecha). La 1ltima corresponde a la diferencia de
imagenes consecutivas, lo que permite resaltar los bordes de la estructura. En ambas
imagenes se puede apreciar que la direccién de propagacién de la ECM tiene una compo-
nente importante hacia el sur. Tal como es esperado segin las posiciones de observacion
de las naves STEREO-A y Solar Orbiter (Figura , en el caso de HI-1A la estructura
se propaga hacia el suroeste segiin la perspectiva de STEREO, en tanto que para SoloHI
se propaga hacia el sureste segiin la perspectiva de Solar Orbiter.

Siguiendo la misma metodologia descripta en la Seccién [4.1] se realizaron ajustes al
borde de la cavidad oscura para todos los instantes de tiempo posibles, tanto en image-
nes de COR2-A y HI-1A como de SoloHI. Los resultados obtenidos pueden observarse
en la figura 5.8l En color negro se observan los ajustes realizados a las observaciones
del coronégrafo COR2-A, en tanto que azul y rojo corresponden a los instrumentos he-
liosféricos HI-1A y SoloHI. En sus etapas iniciales en COR2 (panel izquierdo en Figura
5.6|), el evento en cuestién se observa con valores altos de d y bajos de A, propios de una
morfologia suave y tendiente a lo circular, con baja distorsion. Si bien en esta etapa el
modelo muestra mayores incertidumbres generales en los pardmetros, se evidencia que en

las etapas tempranas la estructura atin no esta significativamente distorsionada. El evento
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Figura 5.5: Vista del plano de la ecliptica, que muestra las posiciones de las naves STEREO-A ((D), rojo) y Solar Orbiter
(®, celeste), ademdas de Tierra (), verde), para la fecha del evento bajo estudio (09-04-2022). La flecha negra indica la
direccién de propagacién del dpice de la ECM. Gréfico generado con Solar-MACH.

Figura 5.6: Imdgenes de la ECM en el coronégrafo COR2-A (izquierda, a las 16:54 UT) y LASCO C2 (derecha, a las 13:48
UT), el dia 04-09-2022. La perspectiva de COR2-A provee una mejor vista de la cavidad oscura, mientras que LASCO C2
ofrece una vista menos favorable.
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Figura 5.7: Imégenes heliosféricas del evento bajo estudio del 2022-04-10. En el panel izquierdo, la vista de STEREO-A
HI1, a las 02:08UT. En el panel inferior, la imagen mosaico del instrumento SoloHI, a las 02:43UT.
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Figura 5.8: Parametros obtenidos para el evento 2022-04-09, producto de la aplicaciéon de la herramienta computacional
aplicada al modelo DT, en imdgenes de COR2-A (negro), HI-1A (azul) y SoloHI (rojo).
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Evento 2022-04-09 — Extrapolacién a su llegada a Tierra el 2022-04-13 00:00
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Figura 5.9: Extrapolacién a 1 UA de los pardmetros del evento del 2022-04-09, utilizando una funcién exponencial negativa.
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evoluciona en el tiempo incrementando sus valores de A. La diferencia entre valores de este
parametro segtn los distintos instrumentos heliosféricos, puede deberse en gran medida
a los efectos de proyeccion propios de la diferencia entre posiciones relativas de las naves
a la direccién de propagacion de la ECM, asi como también al tamano extendido de la
estructura. Aunque es cierto que los efectos de proyecciéon juegan un papel importante
en las imagenes heliosféricas, esta incertidumbre puede mitigarse mediante estudios que
utilicen multiples puntos de vista, como el presentado aqui. Este es un paso inicial para
desvelar los cambios en la morfologia de las ECMs durante su tréansito en la heliésfera.

Los valores de ¢ decrecen brevemente y luego alcanzan valores altos, en torno a 0,8,
existiendo un mejor acuerdo entre instrumentos heliosféricos para este parametro. En el
caso del 0y, durante todas las mediciones se mantiene un buen acuerdo y una estabilidad
en los valores, existiendo mayor dispersion en las mediciones de corondgrafo propio de la
redondez del evento a estas distancias, donde el algoritmo tiene mayores problemas para
medir el eje en una estructura mas esférica.

Para estimar los valores de 0, A y 6, que la ECM tendria a 1 UA, la distribucion
temporal de estos parametros se model6 analiticamente mediante una funcién de relajacion
exponencial de la forma A (1 —e(=#/!)) 4+ C'. Se asume que la dindmica de la ECM en el
medio interplanetario estd dominada por la interaccién aerodindmica con el viento solar
ambiente (Sachdeva et al., 2015 Vrsnak et al.| |2010). Tras la fase impulsiva inicial de
aceleracion en la corona baja, la estructura entra en una fase de propagacion o “fase de
crucero”, donde la fuerza neta tiende a anularse a medida que la velocidad de la ECM se
equilibra con la del medio circundante. Esto llevaria a que, a grandes rasgos, la morfologia
general de la ECM se mantenga sin grandes cambios, excepto por su expansion interna.
Esto harfa también que los valores correspondientes a la caracterizaciéon morfolégica varien
suavemente. La figura muestra la extrapolacion hecha a 1 UA a los pardametros del
modelo graficados en la Figura Para este caso, a la ECM bajo estudio registra una
llegada a Tierra el dia 13-04-2022, de acuerdo a la lista de |[Richardson and Cane, (2010).
Los valores encontrados para esta fecha son 6 = 0,831, A = 0,992 y 0,y = 26,7°, los cuales

hablan de una figura extendida, bien angulosa y poco achatada.

Conclusiones de la seccién

Se observo un evento por las naves STEREO y Solar Orbiter, en dos ubicaciones
distintas de la heliésfera, y se aplicé la herramienta de analisis a su CF, vista desde ambos
telescopios, combinando observaciones de 3 instrumentos distintos, existiendo un buen
acuerdo entre todas ellas. Ademas, el valor de los parametros §, A y tilt fue extrapolado a
1 UA por medio de una funcién exponencial negativa. Este estudio sienta las bases para
realizar pruebas futuras, cotejando los valores de estos parametros obtenidos por métodos
remotos, con el valor in situ que podria encontrarse utilizando el modelo DT para hacer

una reconstruccién de los datos de plasma detectados a 1UA.



CAPITULO 5. ASPECTOS MORFOLOGICOS DE ECMS 91

5.3. Estudio estadistico de la seccion transversal de

CF's en el medio interplanetario

En esta seccion presentamos la caracterizacion estadistica de parametros morfologicos
derivados para una muestra de 78 eventos de tipo FR, obtenidos del catalogo construido
en esta tesis (extracto en tabla , proporcionando una representacion de la diversi-
dad morfolégica observada en el conjunto de datos. La muestra se obtuvo analizando las
imagenes de HI1 y seleccionando aquellos eventos cuya cavidad oscura representativa de
la seccion transversal de cada evento pudiera ser inequivocamente observada, de manera
similar a la seleccién de eventos del capitulo 3]

Dada la cantidad de eventos, y que el ajuste se realiza de forma manual, se realiz6 en
este caso un ajuste para un sélo instante de tiempo por cada evento aproximadamente
a la mitad del CdV de HI-1A. No se busca aqui comprender la evoluciéon temporal de
los eventos, tal como se hizo en la seccién [5.1] sino cuantificar las formas tipicas de las
secciones transversales de CF observadas en la muestra de eventos de este trabajo.

La forma de la cavidad fue clasificada por el algoritmo, de acuerdo con la funcién de
forma de mejor ajuste, siguiendo la metodologia descrita en la seccién 4.1} Cabe aclarar
que la muestra original de ECMs tipo CF posee 80 eventos, dos de los cuales fueron
descartados para este andlisis debido a la falta de certeza en el ajuste realizado producto
de imagenes muy ruidosas, resultando una muestra para este estudio de 78 eventos.

Dado que valores muy bajos de A conducen la geometria hacia una configuracién
eliptica (F' ~ 0), por experimentacién y observacién consideraremos aqui que, para valores
de A < 0,1, la funcién ajustada puede ser considerada una elipse.

Se realizaron estadisticas descriptivas, andlisis de correlaciéon y pruebas de hipdtesis
de Kruskal-Wallis y pruebas post-hoc de Dunn para identificar diferencias significativas
entre los grupos morfolégicos. Los resultados estadisticos se describen en las siguientes

subsecciones, destacando las tendencias principales y su interpretacion fisica en el contexto
de la evolucion de ECMs.

5.3.1. [Estadistica descriptiva

Los 78 eventos analizados fueron clasificados segtin las cuatro funciones morfoldgicas.
La figura[5.10]da cuenta de la distribucién de la muestra, dominada por la forma de ‘mani’
(~ 45%,n = 35), seguida por ‘elipse’ (~ 32 %,n = 25), luego ‘empanada’ (= 19%,n =
15) y por ultimo ‘corazén’ (=~ 4 %,n = 3). Este desbalance indica que las formas eliptica
y ‘mani’ son las més frecuentemente identificadas en el set de datos analizado, lo cual
puede reflejar su mayor detectabilidad o tasa de ocurrencia.

Para cada evento, se obtuvieron los 3 parametros mencionados anteriormente: 9, A,
y 0. La tabla resume la estadistica descriptiva para 6 y A, clasificados por tipo de
funcion de distorsion F'. En términos generales y analizando toda la muestra, ¢ tiene media
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Figura 5.10: Distribucién porcentual del grupo de 78 ECMs analizadas, con cada categoria representando las distintas
funciones morfolégicas consideradas.

de 0.70 4+ 0.19, en tanto que A muestra una media mas baja, de 0.25 + 0.21, con una
dispersién del orden del valor medio. El valor de 6,;; presenta un valor medio cercano a
0, existiendo valores positivos y negativos de inclinacién, demostrando asi su aleatoriedad
en los valores, sin preferencia por alguno. La diferencia relativamente amplia entre valores
de ¢ y A en la muestra indica que pueden existir variaciones significativas entre los eventos
analizados.

Cuando los eventos se clasifican por funcién morfoldgica (Tabla, emergen algunas
tendencias claras. Las estructuras ‘mani’ mostraron los mads altos valores medios de
con 0.81 + 0.16, seguidos de elipse: 0.65 £ 0.11 y ‘empanada’: 0.60 £+ 0.18. Por ultimo,
‘corazon’ tiene un menor valor, de 0.34 4+ 0.17. Esto indica que los eventos ‘mani’ tienen en
promedio distorsiones mas suaves que los otros modelos morfolégicos. Un patrén similar se
ve en el valor medio de A, el cual alcanza su mayor valor medio para las funciones ‘mani’
(0.36 + 0.18) y ‘empanada’ (0.34 £ 0.21), y algo menor para ‘corazén’ (0.31 £ 0.14).
Por definicién, el menor valor es para elipse (0.03 4+ 0.03) el cual computamos aqui por
completitud, pero estrictamente hablando debe ser 0, por su ecuacién constituyente (F' =
9). El 6y no exhibié una tendencia clara entre morfologias, mostrando una dispersién
amplia para todas las categorias, denotando su carédcter aleatorio. Estos resultados se
muestran en la figura [5.11]

Los anadlisis de correlacion entre parametros revelaron solo relaciones débiles entre
ellos, con un valor modesto de r = 0,21 para § y A, mientras que la asociaciéon con el
parametro 6, es despreciable. Esto siguiere que estos descriptores geométricos capturan

aspectos de la morfologia de las estructuras que son independientes entre si.
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Funcién ) o5 A oy
Mani 0.81 | 0.16 | 0.36 | 0.18
Elipse 0.65 | 0.11 | 0.03 | 0.03

Empanada | 0.60 | 0.18 | 0.34 | 0.21

Corazon | 0.34 | 0.17 | 0.31 | 0.14

Tabla 5.2: Valores medios y desviacién estandar de los pardmetros § y A, clasificados por categoria

(tipo de funcién de distorsién).
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Figura 5.11: Gréfico de cajas de acuerdo a los tipos morfolégicos. Izquierda: pardmetro 6. Derecha: pardmetro .

5.3.2. Diferencias estadisticas entre funciones morfolégicas

Para determinar si los parametros morfolégicos derivados del ajuste difieren de manera
significativa entre las distintas geometrias identificadas, se implementé un protocolo de
inferencia estadistica. El paso inicial consistié en evaluar los supuestos fundamentales
para la aplicacion de estadistica paramétrica: la normalidad de las distribuciones y la
homocedasticidad (homogeneidad de varianzas) para cada parametro geométrico (J, A, y
ity )-

La evaluacion de la normalidad se llevo a cabo mediante el test de Shapiro-Wilk, seg-
mentando la muestra segin el grupo funcional morfolégico. Este test estadistico es una
prueba disenada para verificar el supuesto de normalidad en un conjunto de datos, es decir,
determinar si la distribucién de una variable se asemeja a una campana de Gauss. Para
esta prueba, la hipdtesis nula (Hy) establece que los datos provienen de una poblacién con
distribucién normal. Si el valor-p > 0,05, se asume normalidad. Los resultados obtenidos
para el pardmetro 0 (detallados en la Tabla indican que, si bien las distribuciones
asociadas a las geometrias de ‘elipse’ y ‘corazén’ no presentan desviaciones significativas
respecto a una distribucién normal (p > 0,05), las poblaciones correspondientes a las mor-

fologias de ‘mani’ y ‘empanada’ violan este supuesto paramétrico de manera contundente
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Funcion valor-p
Elipse 0,3503
Corazon 0,1103
Empanadas | 0,0048
Mani 0,0078

Tabla 5.3: Valor-p para el test de Shapiro-Wilk.

(p < 0,05).

Por otro lado, se aplicé el test de Levene para evaluar la homocedasticidad, es decir,
la igualdad de varianzas. El objetivo del test es confirmar que la dispersién de los datos
es similar en todas las categorfas (en nuestro caso, los grupos de ‘Elipse’; ‘Corazén’,
‘Mani’ o ‘Empanada’). Esto es fundamental para poder aplicar pruebas paramétricas
como el ANOVA (Analisis de varianza). Los resultados arrojaron un valor de p = 0,349,
confirmando que las varianzas son homogéneas.

El siguiente paso en el anélisis lo constituiria el Anédlisis de Varianza, comunmente
llamado ANOVA, que compara las medias de tres o mas grupos independientes y exa-
mina si la variabilidad entre los grupos es significativamente mayor que la variabilidad
dentro de los grupos. Este test solo es fiable si se cumplen estrictamente los supuestos
de normalidad (Shapiro-Wilk) y homogeneidad de varianza (Levene). Dado el rechazo del
supuesto de normalidad en la mitad de las categorias morfoldgicas, y para prevenir sesgos
en la inferencia, se descart6 el uso del ANOVA unidireccional.

Como alternativa al ANOVA, se adoptd el test no paramétrico de Kruskal-Wallis,
el cual proporciona un marco analitico més robusto frente a distribuciones asimétricas
para comparar las medianas de los grupos. Este test es la alternativa no paramétrica al
ANOVA de una via. En lugar de comparar medias, compara las medianas de los grupos
mediante el uso de rangos. Es mucho maés robusto frente a distribuciones asimétricas
o valores atipicos, ya que no requiere el supuesto de normalidad. Para el parametro ¢,
el test indica diferencias significativas entre funciones (Kruskal-Wallis: H = 20,85, p <
0,001). Esto confirma que cada estructura tiende a tener un set de valores particulares del
parametro o. El parametro A también muestra diferencias estadisicamente significativas,
aunque mas débiles (Kruskal-Wallis: p = 0,024). Esto sugiere que algunas morfologias
tienden a ser méas distorsionadas o asimétricas que otras. En contraste, el parametro 6,
no exhibe diferencias significativas entre los grupos (p > 0,2 en ambos tests), indicando
que la orientacién global de las estructuras no esta asociada fuertemente a su clasificacion

morfoldgica.
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5.3.3. Analisis Post-hoc

Siguiendo los resultados del test de Kruskal-Wallis, para explorar ain mas cuales
funciones morfologicas difieren entre si, se aplicé a los datos un test post-hoc de Dunn
con correccion Bonferroni. El test de Dunn realiza comparaciones multiples por pares
para identificar exactamente entre qué categorias existe una diferencia estadisticamente
significativa en sus distribuciones de rangos. Al igual que el test de Kruskal-Wallis, es
de naturaleza no paramétrica, con lo que no asume que los datos siguen una distribucion
normal. La prueba de Dunn compara la diferencia de los rangos promedio entre los grupos,
pero, al realizar multiples comparaciones al mismo tiempo, aumenta la probabilidad de
encontrar un falso positivo (Error de tipo I). Esto se soluciona aplicando métodos de
ajuste, como la correcciéon de Bonferroni. La correccién de Bonferroni permite ajustar los
niveles de significancia cuando se realizan multiples comparaciones estadisticas a la vez.
En este caso, al comparar los 4 grupos morfologicos entre si, se realizan 6 comparaciones
distintas, incrementando la probabilidad de encontrar un falso postivo. La correccion se
implementa de manera simple, dividiendo el nivel de significancia (a = 0,05 tipicamente,

y que usamos para este caso) en la cantidad de comparaciones (n = 6), con lo que
Qajustado = /1 = 0, 0083 (5.1)

Cuyo resultado implica que debe encontrarse un valor-p < 0,0083 para que los grupos
sean realmente diferentes entre si.

Se exploraron las diferencias entre valores de A y 0 para pares de morfologias. Para el
parametro 0, se encontraron diferencias significativas entre los pares ‘mani’ con el resto de
las 3 morfologias: ‘corazén’ (p = 0.0024), ‘empanada’ (p = 0.0004), y Elipse (p=0.0033).
El resto de morfologias entre si no mostré diferencias significativas.

Para el pardmetro A\, naturalmente los resultados del test arrojaron que la elipse tuvo
diferencias significativas con el resto de morfologias, dado que es tendiente a 0, al no poseer
A en su ecuacion constituyente, representando a las estructuras con menor distorsién. Por
fuera de esto, no se detectaron diferencias notables entre el resto de morfologias. Tampoco
se encontraron diferencias notables en el andlisis post-hoc para el pardmetro 6y (p = 1,0

en todos los casos).

Discusion y Conclusiones de la seccion

Se realizé un analisis estadistico a 78 ECMs de tipo CF vistas por HI-1A, obtenidas
de la lista maestra de eventos compilados segin el procedimiento de la Seccién [3.1} Se
encontrd que las formas mas comunes detectadas a las distancias propias del telescopio
heliosférico HI-1A corresponden a las formas ‘mani’, seguida por la elipse, conformando
estos dos tipos morfoldgicos mds del 75 % de la muestra. Asimismo, los valores més altos
de 0 fueron para la categoria ‘mani’, seguidos de la elipse. Los valores de A no presentaron

diferencias significativas entre morfologias, manteniéndose en valores relativamente bajos.
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Estos resultados implican que las distorsiones de los CF de las ECMs en el medio IP
no son tan pronunciadas. Un valor alto de  y relativamente bajo de A implica estructuras
expandidas que no tienen caracteristicas achatadas ni angulosas en su estructura. Esto no
es casual, ya que la forma de ‘mani’ puede considerarse como una elipse deformada en su
parte media por fuerzas externas e internas (presumiblemente presién delante —upstream—
de la estructura y posterior por expansién del CF). Es de interés futuro analizar las fuerzas
tanto internas como externas en este tipo de estructuras, para poder entender las causas
de las distintas deformaciones.

Naturalmente, una muestra mas grande de eventos y un analisis temporal extendido a
gran cantidad de eventos, podria arrojar méas luz sobre la morfologia general de las ECMs.
Sin embargo, esta representa una primera aproximacién cuantitativa con el objetivo de
entender y asignar valores numéricos a distorsiones observadas en la morfologia de CF
embebidos en ECMs, asi como de cuantificar los tipos de distorsiones més frecuentes de las
ECM en el medio IP observadas en la muestra seleccionada para este trabajo, mediante

las funciones de distorsién del modelo DT.

5.4. Evolucion de la vaina en luz blanca

En esta seccién se presentan los resultados del andlisis a ocho eventos en luz blanca,
por medio de la metodologia descrita en la Seccién [£.2] Aqui el foco estd puesto en la
region llamada vaina, ubicada en la parte frontal de ECMs e inmediatamente detras de
la onda de choque (ver seccién . Esta regién comprende el leading edge (ver seccién
y la zona de plasma turbulento y comprimido que se desarrolla y propaga por
delante del cuerpo principal de la ECM como consecuencia de su interaccién con el viento
solar ambiente. Su estudio es de gran relevancia ya que, junto con la onda de choque, es
de las primeras estructuras en impactar los entornos planetarios y satelitales. Si bien su
arribo senala el inicio de la perturbacién interplanetaria, la generacion de una tormenta
geomagnética dependera de la configuracién magnética global; no obstante, es importante
notar que las intensas fluctuaciones magnéticas y la alta presién dinamica caracteristicas
de la vaina pueden ser geoefectivas por si mismas, desencadenando perturbaciones incluso
antes de la llegada del niicleo magnético (Kilpua et al..[2017; Lugaz et al., 2016}, Chukwuma
et all, [2025) (ver por ¢j., Fig. [1.10).

Los eventos analizados corresponden a los mismos estudiados en la Seccién [5.1], excepto
por el primero y el octavo, debido a que no fue posible realizar un buen ajuste de la
curva de spline. Mediante la herramienta desarrollada para caracterizar los las vainas en
luz blanca (Seccién [4.2), fue posible medir distintos atributos de las mismos durante su
propagacion en el campo visual de HI-1A, tales como distancia (con el método de angulo
fijo), intensidad, anchos y velocidad. Las caracteristicas evaluadas para cada evento se

listan a continuacién:

» Vi_pico [km s71]: Velocidad inicial del pico de intensidad.
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IAV

pico

[km s7!]: Cambio neto de velocidad del pico de intensidad entre el primer y

ultimo punto medido.
n Vi frente km s_l]: Velocidad inicial del punto que delimita el ancho frontal.

= Ay, [km s71: Cambio neto de velocidad del punto frontal entre el primer y

ultimo punto medido.
= A;r: Cambio total de la intensidad relativa entre el primer y ultimo punto medido.
» AT; [Rs]: Ancho total de la estructura al inicio de la medicion.

» Ayr [Rs]: Cambio neto del ancho total de la estructura entre el primer y dltimo

punto medido.
s AF; [Rs]: Ancho frontal inicial.
» Asp [Rs]: Cambio neto del ancho frontal entre el primer y ultimo punto medido.

» Yoar : Porcentaje del ancho frontal que conforma el ancho total de la estructura

inicial °

al inicio de la medicion.

» Y0AF,,. Porcentaje del ancho frontal que conforma el ancho total de la estructura

al final de la medicién.

le-13
7 1 — cCurva completa | Toggle Lin
Spline Fit
64 M Max Spline Ancho total
O——————0
AUC Left :
51 AUC Right Ancho frontal
©o—=2 Pico
4 4 : :
31 Intensidad | .
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Figura 5.12: Esquema ilustrativo de algunas de las cantidades definidas para el estudio de las vainas. La curva negra marca
la intensidad de la linea analizada. Las dreas sombreadas marcan el drea bajo la curva de lo que se define como parte frontal
y posterior, en color rosa y verde respectivamente. La linea punteada amarilla muestra la curva ajustada con el spline. El

eje X se encuentra en unidades de pixeles del detector.

Los valores resultantes para cada uno de los eventos analizados se presentan en la Tabla
(.4l Ademés, las caracteristicas de las vainas cuya evolucién temporal pudo determinarse
fueron graficadas para los ocho eventos. El primer panel para cada grafica muestra la
evolucién de la distancia con el tiempo. Esta distancia fue calculada a partir del angulo
de elongacion, usando el método de angulo fijo (Secci(’)n, para el punto correspondiente

al pico de intensidad de la ECM (en color rojo) y para el punto que corresponde al frente
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de la ECM (color verde). El resto de los paneles muestran la evolucién de los pardametros
encontrados con la distancia, mostrando velocidad del pico de intensidad y del frente de
la ECM, la intensidad relativa al fondo de la imagen, y la evoluciéon del valor de ancho
total, frontal y posterior. Aqui se presentan tres eventos particulares (Figuras ,
[(.15)), dando cuenta de la variedad de comportamientos observados. Las gréficas para el
resto de los eventos analizados pueden encontrarse en el apéndice [B]

En primer lugar, es posible encontrar ciertos patrones al examinar las caracteristicas
de las vainas compiladas en la tabla. Por ej., al comparar la velocidad inicial del pico y
del frente de las ECMs, se puede observar que en 6 de los 8 eventos la velocidad inicial del
pico es mayor que la del frente delantero. Un caso extremo es el 02-03-2011 (Figura ,
donde el pico de la vaina inicialmente se propaga a unos 950 kms™!, vs. ~350 kms~! del
frente. Esto puede interpretarse como una mas rapida expansién de la CF, presionando
fuertemente al material que tiene por delante, lo que genera una gran compresion. Esto
queda de manifiesto en el ultimo panel de la Figura [5.13] como una dréstica disminucion
del ancho frontal en en la primera etapa de propagacién. En este caso también se evidencia
el fuerte frenado que experimenta el pico, disminuyendo su velocidad en ~450 km s~*
durante el rango cubierto por la medicién.

Por otro lado, se evidencia que el pico desacelera en todos los casos, excepto por el
evento 01-11-2012 (Figura , el cual comienza con una velocidad menor a 300 km s™!
(el caso con menor V;_,;,) y acelera presumiblemente debido al arrastre ejercido por el
viento solar de fondo. Esto esta de acuerdo con la teorfa del arrastre viscoso (Drag-Based
Model; \Vrsnak et al., [2010), segin el cual ademés las ECMs rapidas interactiian con un
viento solar mas lento que actia como un fluido resistente, frenandolas.

El ancho total de la vaina de las estructuras es cambiante: disminuye en cinco even-
tos, aunque en el 08-12-2010 se mantiene casi constante, y crece en los restantes tres.
Los eventos 02-03-2011 y 26-03-2011 se vuelven bastante méas angostos, disminuyendo su
ancho total, con lo que se podria interpretar que la estructura esta siendo comprimida o
erosionada. La presion del viento solar de ambiente podria ser mayor que la interna de la
ECM, lo que impide que se expanda. Casos contrarios son 01-11-2012 y 15-09-2011, cuyos
anchos totales se incrementan en 7,4 y 5 Ry respectivamente. Presumiblemente en estos
casos la presion magnética interna de la CF domina y permite que la ECM se expanda
con mayor libertad.

Al comparar los anchos de la parte frontal y posterior de la vaina, es notable que el
primero domina en todos los casos por sobre el posterior, representando un gran porcentaje
(mas del 70 %) del ancho total. En siete eventos este porcentaje cae hacia el final del CdV
de HI-1, siendo menor que al principio de la medicién. El caso del 02-03-2011 es el méas
extremo, cayendo el porcentaje del ancho frontal de 80 % del total a 55 %, coincidente con
la importante disminucién de la velocidad del pico de la ECM. A medida que la ECM
viaja, la parte central del frente de la ECM (més denso y rdapido) comprime la zona de la

vaina contra el viento solar, coincidente con la fuerte desaceleracion.
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Figura 5.13: Evolucién de la vaina en luz blanca correspondiente al evento del 02-03-2011. De arriba hacia abajo: evolucién

temporal de la distancia del pico de intensidad y del frente, variacién de la velocidad de ambos rasgos con la distancia,

variacién de la intensidad relativa del pico y del drea bajo la curva, y variacién del ancho total de la vaina, de su parte

frontal y de su parte posterior.

El caso 15-09-2011 (Figura|5.15)) es una anomalia interesante. Es el tinico evento cuyo
%AF aumenta del 69 % al 88 %. Ademads, su A7 es positivo (+5). En este caso, se puede

suponer que la vaina se esta expandiendo, probablemente debido a que la ECM viaja a

través de un viento solar muy tenue o rarificado. Al encontrar poca resistencia delante, el

frente se expande libremente hacia adelante, aumentando el ancho AF'.

En lineas generales, se encuentra un buen acuerdo en la evolucion relativa entre las ve-
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Figura 5.14: Idem Figura - ero para el evento del 01-11-2012.
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locidades del pico y del frente de la vaina vs. la evolucién de los anchos frontal y posterior,

como fuera discutido para los tres casos mostrados. En los casos restantes, que pueden

encontrarse en el Apéndice [B] no se encuentran variaciones significativas en los anchos

frontal y posterior de la vaina a lo largo de las distancias investigadas. Naturalmente

tampoco hay variacion significativa en el ancho total. Una posible explicacién yace en la

similitud entre los valores de la velocidad del pico y del frente de la vaina, que ademas son

bajos, rondando los ~200-500 kms™!. La excepcion es el caso del 26-03-2011 (Figura

B.4]), para el que la velocidad del pico de intensidad es significativamente mayor al princi-
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pio de la medicién. Justamente en este caso se vislumbra una leve disminucién del ancho

frontal y leve ensanchamiento del ancho posterior, de acuerdo con la mayor velocidad del

pico, durante la primera etapa de la medicion.
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Figura 5.15: Idem Figura ero para el evento del 15-09-2011.

El cambio de intensidad en las ECMs es marcadamente negativo para la totalidad de

la muestra. Este comportamiento es esperado y confirma que la disminucion sistematica

de la intensidad es producto de la expansion de la estructura. Este comportamiento puede

atribuirse tanto a la combinacién de la caida del flujo de fotones solares (F oc 772) como

a la disminucién de la densidad electronica por la expansién volumétrica de la ECM. Sin
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embargo, para algunos casos la magnitud de esta caida estda modulada por la dindmica de
expansiéon. El evento 02-03-2011, que experimenté la mayor compresion radial (AAT =
—14 Rs), registr6 la menor pérdida de intensidad relativa (A;r &~ —14). Esto sugiere que la
compresion del plasma inducida por la rapida desaceleracién contrarresté la dilucién de la
densidad electronica, manteniendo la estructura més densa y brillante en comparacion con
eventos de expansion libre como el 01-11-2012, donde la fuerte expansién (AAT = +7,4
Rs) contribuyé a una caida de intensidad mucho més acentuada (A;r &~ —102). La caida
mas drastica de intensidad fue en el evento 26-03-2011, con un Ajg: -167. Esto podria
indicar que la ECM abandon¢ rapidamente la superficie de Thomson.

Resulta notable la fuerte correlacién lineal negativa (R? = 0,96, p < 0,001) hallada
entre la diferencia de velocidades iniciales (AV; = Vo — Virente) ¥ €l cambio en el ancho
total (AAT). Esto puede verse en la Figura m, que sugiere que la historia morfologi-
ca de la ECM esta predeterminada por sus condiciones cineméticas al inicio del campo
visual de HI-1. El ajuste lineal (m = —0,029) revela dos regimenes fisicos: Por un lado,
cuando AVj,,; > 0, es decir cuando la velocidad del nicleo magnético (expansién sumada
a propagacién) supera a la del frente (e.g., evento 02-03-2011, con AVj,; ~ 600 km s71),
el pistén ejerce una presion dinamica sobre la vaina, resultando en una disminucién neta
del ancho total (AAT < 0). Cuanto mayor es esta diferencia de velocidad, mayor es la
compresion sufrida. Por otro lado, cuando AV;,; < 0 se dan los casos donde el frente viaja
més réapido que el pico (e.g., evento 20121101), la estructura experimenta una relajacion,
el alejamiento del borde frontal respecto al pico permite que la ECM se expanda libre-
mente en direccién radial, resultando en un crecimiento del ancho total (AAT > 0). Esto
sugiere que la deformacién radial de la estructura no dependeria de factores ambientales
aleatorios, sino que es una consecuencia directa de la diferencia de velocidad interna al

momento de la inyeccion en el medio interplanetario.

Conclusiones de la seccién

En esta seccion se presentd el analisis realizado a 8 eventos seguidos en luz blanca
durante su propagacion en imagenes heliosféricas de HI-1A. Se construyé una herramienta
que permite el andlisis y modelado de la regién frontal de las ECMs, por medio de un
spline aplicado a la curva de intensidad en esta region. Se definié el ancho de la region
frontal de la ECM, asi como el pico de intensidad, y se calcularon variables tales como
anchos, variacién de anchos, velocidades, asi como las distancias, con el método de angulo
fijo.

Uno de los hallazgos mas significativos de este estudio es la identificacién de un vinculo
entre la velocidad del frente de la estructura con su evoluciéon macroscopica. El andlisis
estadistico arrojé un coeficiente de determinacién de R? = 0,96 para la relacién entre la
diferencia de velocidades iniciales (Vpico — Virente) v la variacion del ancho total (AAT). Si
esta diferencia de velocidad es alta, la estructura esta destinada a comprimirse y perder

espesor radial, lo que explica la formacion de morfologias achatadas o ‘pancaking’ en
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Relacion: AV ini vs AAT
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eventos rapidos. Si el ntcleo es lento o el frente acelera, la estructura gana volumen. Este
resultado es fundamental, ya que facilita la prediccién de la morfologia de la ECM al
alcanzar la Tierra —ya sea como una estructura compacta o como una nube expandida— a
partir de las mediciones de velocidad obtenidas mediante instrumentos heliosféricos como

HI-1A en las etapas tempranas de su propagacion.



Capitulo 6
Discusion

Resulta de interés comparar los resultados del andlisis realizado en luz blanca (carac-
teristicas y evolucién de la vaina con el de los ajustes usando el modelo DT (morfologia
de la seccién transversal de CF), para entender si existen relaciones entre ambos estudios.

En términos generales, se evalu6 la posible dependencia entre el ancho total inicial de
la vaina (AT;) y las tasas de evolucién morfolégica (Ad/t, AX/t). El andlisis de dispersion
muestra que no existe una correlacion significativa directa entre estas variables, con un
R? = 0,177 y 0,002 para § y \ respectivamente. Respecto al andlisis de los eventos en luz
blanca, a continuacion se discuten casos que fueron relevantes:

El evento del 2 de marzo de 2011 present6 el mayor ancho total inicial de la muestra
(AT; = 20,6 Rg), con un ancho frontal extenso (AF; = 16,6 Ry). A pesar de estas
dimensiones, sufrié la tasa de deformacién mas severa (Ad ~ —0,69 dia™!), en combinacién
con un diferencial de velocidad grande (AV,., &~ —460 km s™!) y bajo pardmetro A = 0,42.
De acuerdo a Temmer et al.| (2021]), las ECMs mas anchas acttian como un pistén, lo que
provoca una mayor acumulacién de masa en comparacion con las ECM estrechas. Esto
podria explicar que la gran superficie transversal (AT; = 20,6 R) del evento generd una
interaccién mucho mas violenta con el viento solar, donde la presiéon dinamica externa
podria haber superado a la magnética interna, causando la severa deformacion.

En el extremo opuesto, el evento del 1 de noviembre de 2012 demuestra cémo una
estructura pequena puede ser més estable. Su ancho total fue modesto (5,98 Rg), casi
cuatro veces menor que el evento de 2011, sin embargo, mantuvo una morfologia convexa
y estable de tipo ‘mani’ (§ = 0,75) y resisti6 la deformacién. Aunque su velocidad inicial es
baja (272 km s™!), fue un evento con aceleracion positiva (AV,;., = +149,1 km s71), lo que
implica que la estructura fue acelerada por el viento solar de fondo; y el valor de A presentd
el mayor grosor relativo (A = 0,79). Al ser una estructura de geometria compacta y ancha,
podria explicarse que la tensién superficial magnética se distribuye mas eficientemente,
ofreciendo mayor resistencia a la deformacion que estructuras extendidas pero angostas.
Tal como menciona [Temmer| (2021)), las ECMs mas estrechas no actian tanto como un
pistén, sino que en estos casos de estructura compacta el plasma del viento solar puede
fluir mas facilmente alrededor de la estructura, sin comprimir la CF. El ancho total sufre
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el mayor incremento de la muestra (Aar = +7,4 Rp) confirmando que se encuentra en
una fase de crecimiento, contrario a lo observado en eventos mas rapidos y desacelerados.

El andlisis del porcentaje de ancho frontal respecto del total (%AF) muestra que la
erosion o compresion de la vaina podria ser un proceso independiente del tamano inicial.
Tanto en eventos grandes (20-03-2010, que muestra una tasa de deformacién de ¢ muy
negativa de -0.612) como intermedios, se observa una reduccién del %AF (e.g., del 79%
al 58 %). Esto podria indicar que la capacidad de la vaina para preservar su espesor no
dependeria de cuanto mida al inicio, sino de la velocidad de la CF. Si el pico de intensidad
de la vaina viaja mas rapido que el frente (como en la mayoria de los casos desacelerados),
la vaina se comprimird inevitablemente, independientemente de su grosor original. Esta
interpretacién es consistente con la descripcién tedrica de |Siscoe and Odstreil (2008),
quienes establecen que la compresion de la vaina resulta de una expansion lateral mas
rapida que la capacidad del medio para deflectarse, forzando el apilamiento de material
en una capa delgada sin importar el tamano original del obstéculo.

Winslow et al. (2022) plantearon interrogantes sobre los factores que llevan a la
complejidad en las ECMs. Nuestro estudio senala a la diferencia de velocidad inicial
(Viico — Virente) como uno de los factores relevantes, que determina el ancho de la vaina a
posteriori. Ademads, también se preguntan en qué medida la presencia de un choque/vaina
protege a la estructura magnética de cambios de complejidad. Contrario a la hipdtesis de
que una vaina ancho (AT) actuaria como “escudos” protectores, el andlisis de la muestra
de eventos no revela una correlacion directa entre las dimensiones iniciales y la tasa de
deformacion. El ancho inicial de la vaina no predice la supervivencia de la forma mor-
folégica. En eventos con alta diferencia de velocidad (e.g., 2011-03-02), un gran ancho
inicial podria incrementar la fuerza de arrastre total (Fyqq o< A- 1)2), acelerando el cambio
morfoldgico. Sin embargo, en ausencia de este diferencial de velocidad, incluso estructuras
grandes (e.g., 2011-03-26) logran mantenerse estables. Por 1ltimo, se plantea si diferentes
subestructuras se comportan de manera diferente. En este estudio observamos un com-
portamiento diferente entre el frente y el pico de la vaina. La reduccion del porcentaje
de ancho frontal (%AF) en eventos desacelerados muestra que la vaina podria ser la es-
tructura que absorbe la mayor parte de la deformacién (compresion). Esto implica que la
complejidad de la ECM aumentaria de forma asimétrica, donde la parte frontal se aplas-
ta y distorsiona, mientras que la parte posterior permaneceria mas estable hasta que la
erosiéon o compresion alcanza el pico.

Ademads, [Temmer et al.| (2021)) sugiere que el viento solar lento favorece la compresion
y el apilamiento de material. El analisis de intensidad en este trabajo no provee suficiente
evidencia observacional. A pesar de que el evento que sufrié la mayor compresién fisica
(AAT = —14 R;;) fue también el que mejor preservo su intensidad relativa (A;z minima),
a nivel general no se observa una relacion fuerte entre estas variables para la muestra de
datos. La intensidad relativa es altamente dependiente de efectos de proyeccion. En este

caso particular, se podria pensar que la desaceleracion abrupta incrementa la densidad de
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la vaina y esta compresién mantiene la estructura épticamente brillante y densa, por un

aumento local de densidad por acumulaciéon de material.



Capitulo 7
Conclusiones

En este trabajo analizamos eyecciones coronales de masa (ECM) solares, en los cam-
pos visuales de instrumentos espaciales heliosféricos, mayormente en el campo visual del
instrumento HI1, a bordo de la nave STEREO-A. Mediante la observacién cuidadosa de
animaciones mensuales de imagenes heliosféricas tomadas por este instrumento, construi-
mos una lista de eventos que abarca los anos 2010 a 2012, registrando aquellas ECMs que
se propagaran cercanas a la ecliptica, en direccion a la Tierra, encontrando 368 eventos.
Posteriormente, en dicha lista se identificaron aquellas ECMs que presentaran caracteristi-
cas de tipo FR, cuya cavidad fuese visible en el campo visual de estos instrumentos.

Se construyd y aplicé un algoritmo que trabaja sobre las imégenes heliosféricas, im-
plementando las funciones morfologicas provistas por el modelo DT. En el capitulo 5] se
muestra la caracterizacion de la seccion transversal de 10 eventos de esta lista, para enten-
der y cuantificar su cambio morfoldgico visible en el campo visual de estos instrumentos,
a través de parametros provistos por el modelo.

Se aplicé también este modelo a una ECM reciente y particular, debido a que fue
vista desde dos puntos de vista diferentes en la helidsfera, tanto por el instrumento HII1,
como por el instrumento SoloHI, a bordo de Solar Orbiter. Se encontré un buen acuerdo
entre las mediciones desde ambos puntos de vista, y se extrapolaron los valores de los
parametros que el evento tendria a 1 UA.

El analisis estadistico de 78 ECMs transitando el campo de HI-1 revel6 que la geo-
metria predominante a estas distancias para la muestra de ECMs obtenida en este trabajo,
corresponde a ‘mani’, con un 45 % de eventos, seguida por la eliptica, con 32 %. Los valo-
res de 0 para las estructuras de tipo 'mani’ fueron en promedio mas altos, con § =0,81,
seguidos de las formas elipticas, con § =0.65. A nivel general, los valores de § presentaron
valores mas altos, a diferencia de A, que tiene valores mas bajos pero con dispersiones
mas amplias.

Posteriormente, se analizé la regiéon frontal de las ECM en luz blanca, habiendo cons-
truido una herramienta visual que permite analizar la intensidad de la imagen por sobre
una linea predefinida. Esto permitié definir y caracterizar el ancho de la parte frontal de

las ECMs, asi como calcular su posicion, intensidad maxima y derivar su velocidad. Este
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analisis fue hecho para 8 de los 10 eventos analizados con el modelo DT, encontrando
una relacion entre la variaciéon del ancho de la estructura en luz blanca y la diferencia de
velocidad del pico y el frente.

El modelo DT es una herramienta novedosa que provee ecuaciones tedricas para las
componentes del campo magnético in situ. Asimismo, la herramienta para analizar image-
nes en luz blanca prob¢ ser de gran utilidad para entender el comportamiento de la region
frontal de las ECM. Este trabajo representa un paso fundamental para comprender las
implicancias de la distorsion en la configuracion del campo magnético tal como lo observa
una nave cruzando un FR.

En conclusion, esta tesis ha contribuido a la comunidad heliosférica con una nueva base
de datos, con 368 eventos catalogados en el instrumento HI-1, siendo asociados con diversos
instrumentos espaciales. Se encontré una muestra de 17 eventos que pudieron ser seguidos
desde su region fuente en el Sol, analizando su evolucién por medio de coronégrafos e
instrumentos heliosféricos, concluyendo con el andlisis de plasma in situ, abarcando asi
la totalidad de su trayectoria desde su nacimiento en el Sol, hasta su interaccién con la
Tierra.

Por otro lado, también son de utilidad las herramientas de andlisis en luz blanca
creadas en Python. La primera herramienta, cuyo objetivo es analizar la morfologia de la
seccion transversal de las ECM de tipo CF, fue desarrollada con la ayuda del Dr. Francisco
Iglesias y el Dr. Diego Lloveras, ambos investigadores del Grupo de Estudios en Heliofisica
de Mendoza. La segunda herramienta, para analizar la vaina de las ECMs en luz blanca,
fue desarrollada con la ayuda de la Prof. Dra. Manuela Temmer, durante una pasantia de
investigacion realizada en el Instituto de Fisica, Universidad de Graz, Austria, en Octubre
y Noviembre de 2024.

Mediante el andlisis a un conjunto de eventos de la lista de eventos, aplicando las
herramientas previas, se contribuy6 a esclarecer la evoluciéon morfolégica de las ECMs
en la heliésfera interna, demostrando que la morfologia no es una propiedad estatica o
intrinseca, sino una consecuencia dindmica de la interaccion de la estructura con el viento
solar. Ademads permitio la caracterizacion de las propiedades de la vaina de las ECM bajo
estudio, asi como su evolucién en el tiempo, encontrando relaciones valiosas entre sus
caracteristicas medidas en luz blanca.

Es importante remarcar que se ha hallado una hipétesis plausible de evolucién para una
determinada clase de ECMs muy particulares, con cavidades bien comportadas, que no
puede extrapolarse a todas las ECMs. Si bien este estudio aporta evidencia observacional
critica, la complejidad de estos fenémenos sugiere la necesidad de ampliar el analisis a
una muestra estadistica méas robusta y complementar estas observaciones con simulaciones
magnetohidrodindmicas (MHD), y ampliarlo a otras ECMs més complejas, para terminar
de desentranar los mecanismos fisicos que gobiernan estas estructuras en su transito hacia

la Tierra.



Apéndice A
Caracterizacion de FR

En este apéndice se muestran los graficos correspondientes a los eventos analizados
con la herramienta desarrollada en lenguaje Python, para ajustar el modelo de |Nieves-
Chinchilla et al.| (2023a)) (Modelo DT) a imdgenes heliosféricas. Esto permite encontrar
la morfologia de la cuerda de flujo mediante el ajuste de funciones, y cuantificar su defor-
macion por medio de los parametros A y ¢. El andlisis completo se encuentra en capitulo
Bl Allf se presentaron las graficas para 3 eventos particulares analizados. En este apéndice
se encuentran los restantes 7 de los 10 eventos seleccionados como muestra particular, de

la lista de eventos construida en esta tesis y presentada en el capitulo [3
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Figura A.4: Resultados del ajuste para el evento del dia 30-01-2011 durante su paso por el campo visual de HI1-A (azul).
De arriba hacia abajo, los paneles muestran distancia en UA, pardmetro §, pardmetro A, y dngulo de inclinacién tilt.
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Figura A.5: Resultados del ajuste para el evento del dfa 02-03-2011 durante su paso por el campo visual de HI1-A (azul).
De arriba hacia abajo, los paneles muestran distancia en UA, pardmetro 4, pardmetro A, y dngulo de inclinacién tilt.
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Figura A.6: Resultados del ajuste para el evento del dia 25-03-2011 durante su paso por el campo visual de HI1-A (azul).
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Apéndice B
Caracterizacion de vainas

En esta seccion se presentan los graficos correspondientes a los eventos analizados con
la herramienta desarrollada en lenguaje Python para estudiar las vainas de ECMs en
imagenes heliosféricas. La herramienta permite el analisis de su intensidad fotométrica en
una linea predefinida, y analizar diferentes cualidades de la vaina. El anélisis completo se
puede observar en el capitulo [l Alli se muestran 3 eventos particulares de interés. Aqui

se muestran los 5 restantes de la muestra seleccionada.
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Figura B.1: Evolucién de la vaina en luz blanca correspondiente al evento del 20-03-2010. De arriba hacia abajo: evolucién
temporal de la distancia del pico de intensidad y del frente, variacién de la velocidad de ambos rasgos con la distancia,
variacién de la intensidad relativa del pico y del area bajo la curva, y variacién del ancho total de la vaina, de su parte

frontal y de su parte posterior.
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Figura B.2: Evolucién de la vaina en luz blanca correspondiente al evento del 08-12-2010. De arriba hacia abajo: evolucién

temporal de la distancia del pico de intensidad y del frente, variacién de la velocidad de ambos rasgos con la distancia,

variacién de la intensidad relativa del pico y del area bajo la curva, y variacién del ancho total de la vaina, de su parte

frontal y de su parte posterior.
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Figura B.3: Evolucién de la vaina en luz blanca correspondiente al evento del 30-01-2011. De arriba hacia abajo: evolucién

temporal de la distancia del pico de intensidad y del frente, variacién de la velocidad de ambos rasgos con la distancia,

variacién de la intensidad relativa del pico y del drea bajo la curva, y variacién del ancho total de la vaina, de su parte

frontal y de su parte posterior.
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Figura B.4: Evolucién de la vaina en luz blanca correspondiente al evento del 26-03-2011. De arriba hacia abajo: evolucién
temporal de la distancia del pico de intensidad y del frente, variacién de la velocidad de ambos rasgos con la distancia,
variacién de la intensidad relativa del pico y del area bajo la curva, y variacién del ancho total de la vaina, de su parte

frontal y de su parte posterior.
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Figura B.5: Evolucién de la vaina en luz blanca correspondiente al evento del 08-08-2012. De arriba hacia abajo: evolucién

temporal de la distancia del pico de intensidad y del frente, variacién de la velocidad de ambos rasgos con la distancia,

variacién de la intensidad relativa del pico y del area bajo la curva, y variacién del ancho total de la vaina, de su parte

frontal y de su parte posterior.
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