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Evolucion de Estructuras MHD Helicoidales en la Heliosfera

Resumen

En esta Tesis doctoral se estudia una clase de fendmenos transitorios en el viento so-
lar, denominados nubes magnéticas (NMs). Estos eventos son expulsados por el Sol y se
componen de masa mas fria que el plasma del viento solar estacionario. Son objetos que
contienen campo magnético con gran intensidad y con una estructura que conforma tubos
de flujo magnético enroscados alrededor de un eje principal; contienen asi cantidades im-
portantes de Flujo (£") y Helicidad magnética (H), que son transportadas desde su fuente
solar durante su viaje en la helidsfera.

Se realiza un modelado tedrico de NMs en el marco de la magnetohidrodinamica. Se
revisan y desarrollan diversas técnicas y metodologias para su estudio, que permiten deter-
minar sus propiedades a partir del andlisis de las observaciones magnéticas y del plasma
realizadas in situ por sondas espaciales. Se estudian tres muestras de eventos: (a) en la
heliosfera interna (desde 0.3 hasta 1 unidades astronémicas), (b) a 1 unidad astronémi-
ca del Sol y (c) en la heliosfera externa (desde 1.5 hasta 5 unidades astronomicas). Se
caracterizan propiedades de la estructura magnética y de su evolucion. Los resultados del
modelado son usados para cuantificar F'y H en nubes, y encontramos valores tipicos de
F ~ 10%° — 102!Mx y H ~ 10*' — 10*2Mx>. Encontramos que el pardmetro de im-
pacto (minima distancia de aproximacion entre la sonda y el eje de la nube) es uno de
los pardmetros mas criticos para modelar correctamente las NMs y hallamos un método
para mejorar significativamente su estimacién. Se introduce y se estudia un coeficiente de
expansion adimensional, que permite cuantificar la evolucion del tamaifio de las NMs en
funcidn de la distancia al Sol y puede medirse a partir del perfil de velocidad observado in

situ para una nube dada. Encontramos que las NMs pueden clasificarse en dos subclases,
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aquellas que son perturbadas significativamente por el viento solar de su entorno, y aque-
llas que siguen una evolucién natural, dada por el decaimiento de la presion del viento

solar ambiente.

Palabras claves: Fisica de Plasmas, Campo magnético, Flujos magnéticos, Helicidad

Magnética, Viento Solar, Nubes Magnéticas.
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Heliospheric Evolution of MHD helicoidal structures

Abstract

In this PHD Thesis we study a class of transient phenomena in the solar wind, the so-
called magnetic clouds (MCs). These events are ejected from the Sun and are composed
by plasma, which is cooler than the one in the stationary solar wind. They contain intense
magnetic field which is formed by magnetic flux tubes twisted around a main axis; in this
way they contain an important amount of magnetic Flux (/") and magnetic Helicity (/)
that are transported from their solar sources through their journey along the heliosphere.

We develope a theoretical description of MCs in the frame of magnetohydrodynamic.
We revise and develop several methods and techniques for the study of MCs, which allow
us to determine MCs properties from the analysis of magnetic and plasma ’in situ’ obser-
vations made by spacecraft. We study three samples of events: (a) in the inner heliosphere
(from 0.3 to 1 astronomical units), (b) at one astronomical unit, and (c) in the outer he-
liosphere (from 1.5 to 5 astronomical units). We characterize properties of their magnetic
structure and of their dynamical evolution. Results from models are used to quantify /'
and H in MCs, and we find typical values: F' ~ 10?° — 10>'Mx and H ~ 10%! — 10*2Mx2.
We find that the impact parameter (minimum distance approach between the cloud axis
and the spacecraft) is one of the more critical parameters for making correct modelization
of MCs, and we find a method to significantly improve its estimation. We introduce and
study a dimensionless expansion coefficient, that allow us to quantify the evolution of the
size of MCs in function of the distance to the Sun, and then can be obtained from the
in situ observed velocity profile for a given event. We find that MCs can be classified in
two sub-classes, those which are significantly perturbed by the solar wind environment,

and those which follow a natural evolution, given by the decay of the ambien solar wind



pressure.

Key word: Plasma Physics, Magnetic Field, Magnetic Fluxes, Magnetic Helicity, Solar

Wind, Magnetic Clouds.
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Capitulo 1

Introduccion

La heliésfera es una vasta cavidad en el medio interestelar local, con un tamafio de unas
200 unidades astrondmicas (UAs), creada por un flujo supersonico permanente de plasma
magnetizado que es expulsado desde el Sol (e.g., Baumjohann and Treumann (1996)). Este
viento solar (VS) resulta basicamente del gran desbalance entre la gran presion del gas en
la corona solar respecto de la baja presion en el medio interestelar local. Esta gran dife-
rencia de presion es crucial para expulsar al plasma hacia fuera del sistema solar a pesar
de la atraccion gravitatoria que ejerce el Sol (Parker (1958)). Las velocidades del viento
solar varian en un factor ~ 2 dependiendo de la region de origen, la fuerza del gradiente
de presiones (ayudado por ondas) es capaz de expulsar el viento solar a velocidades muy
altas, alcanzando picos de velocidad de unos 800 km/s sobre los polos del Sol (e.g., Bame
et al. (1992)). En regiones cercanas al ecuador solar generalmente el viento solar es lento
(~ 400 km/s).

El Sol también puede expulsar estructuras transitorias de campo magnético y masa,
denominadas eyecciones coronales de masa (ECMs). Las ECMs presentan un rango muy
variable de velocidades (e.g., Gosling (1997)) y resultan de la desestabilizacion espontanea
de estructuras magnéticas coherentes de gran escala en la atmdsfera solar, que se aceleran

en la baja corona y pueden alcanzar velocidades de hasta ~ 2000 km/s en momentos



tempranos de su eyeccion. Estas altas velocidades son consecuencia del desbalance de
fuerzas magnéticas operando en volimenes de plasma magnéticamente organizados (e.g.,
Aschwanden (2005)).

La mayor parte de la variabilidad de gran escala en la helidsfera puede atribuirse a estos
dos tipos de emisiones de masa del Sol, el viento solar y las ECMs (e.g., Gosling (1997),
Gopalswamy (2006)). A través de éstas, el Sol tiene una influencia muy importante sobre
las magnetdsferas planetarias, los cometas y los rayos cOsmicos galacticos que viajan en
el medio interplanetario.

Las particulas energéticas (e.g., Gopalswamy et al. (2004)) son otra componente im-
portante de este escenario fisico, mayormente relacionados con aceleracion de particulas
en ondas de choque (e.g., Bellan (2006)), producidos por las perturbaciones supersonicas
y super-Alfvénicas que originan las ECMs, o por regiones de interaccion corrotante, for-
madas por la interaccion entre viento solar rapido y lento. Ademds de estos componentes
internos, se agrega masa desde fuera de la heliosfera en forma de d4tomos neutros y rayos
cOsmicos galécticos. Los dtomos neutros interactian con el viento solar, se ionizan y se
transforman en los denominados rayos césmicos andmalos.

Debido a la interaccion entre las particulas cargadas del viento solar y el campo geo-
magnético, el ingreso directo de particulas desde el espacio interplanetario al interior de
la magnetésfera terrestre se ve generalmente inhibido. Sin embargo, cuando las lineas de
campo interplanetario que alcanzan al campo terrestre tienen una orientacion tal que fa-
vorece la reconexidon magnética entre el campo magnético terrestre y el interplanetario, se
produce la apertura del ’escudo geomagnético’. En esta situacion particulas energéticas
pueden ser inyectadas directamente en la magnetdsfera terrestre. Como resultado de este
proceso se excitan sistemas de corriente eléctrica ubicados en diferentes capas de la cavi-

dad magnética terrestre, lo que da lugar a las denominadas tormentas geomagnéticas (e.g.,



Baumjohann and Treumann (1996), Lepping et al. (1997), Issautier (2006)). Durante las
tormentas geomagnéticas se producen dafios en los sistemas tecnoldgicos terrestres, se
dafian sistemas de comunicaciones satelitales y de telefonia, lineas de transmision de alta
tension y se ven afectados también los niveles de radiacion recibidos por los tripulantes de
aviones que vuelan a gran altitud.

El estudio de la cadena de estos fendmenos requiere de un enfoque abarcativo, que
involucra procesos de la fisica de plasmas, heliofisica, estudio de la dindmica de particulas
cargadas, aeronomia, climatologia y geofisica entre otras.

Estudiar las estructuras interplanetarias de origen solar es esencial entonces, para com-
prender los procesos fisicos relevantes que operan durante la interaccion entre el Sol y el
magnetismo terrestre, asi como también con otros entornos planetarios.

Las nubes magnéticas (NMs) son un subconjunto de EMCs con propidedades parti-
culares (e.g., Burlaga and Klein (1980), Bothmer and Schwenn (1998)) y componen los
eventos transitorios de origen solar mds geoefectivos. En esta Tesis estudiamos en de-
talle tanto las propiedades de las NMs como su evolucion dindmica. En el Capitulo 2 se
revisan conceptos principales del marco teérico que usamos para estudiar NMs, la magne-
tohidrodindmica (MHD).

Las NMs extraen cantidades significativas de masa, Flujo y Helicidad magnética desde
la corona solar cuando son eyectadas. Esta Tesis, se centra en el estudio de las propiedades
magnetohidrodindmicas de gran escala de las NMs, en particular los Flujos y la Helicidad
magnéticas (Capitulo 3)y de su evolucién dindmica en la heliésfera (Capitulos 5y 6).

Existen diferentes caminos para estudiar la evolucién de las NMs. Uno de ellos es estu-
diar la misma NM a distintas heliodistancias, cuestion que resulta extremadamente dificil
de lograr, ya que requiere mediciones de al menos dos satélites perfectamente alineados

con el Sol observando la misma NM a distancias solares significativamente distintas (e.g.,



Mulligan et al. (2001), Nakwacki et al. (2011)). Otro enfoque es uno estadistico, que es-
tudie distintas NMs a diferentes heliodistancias (e.g., Liu et al. (2005)). Un tercer método
consiste en estudiar la evolucion dindmica de una dada NM, mientras es observada in situ
por una tunica sonda. El enfoque que se desarrolla en esta Tesis es abarcador y consiste
en una combinacién de estos dos ultimos enfoques (e.g., Gulisano et al. (2010a,b)). Estu-
diamos estadisticamente la tasa de expansion de diferentes NMs a distintas heliodistancias
a lo largo de la helidsfera tanto interna como externa.

En esta Tesis buscamos respuestas a preguntas tales como ;qué tan bien se conservan
invariantes ideales MHD globales como los Flujos y la Helicidad magnética durante la
evolucion de una NM?, ; existe una unica poblacion de NMs que se comporta de la misma
forma?, o ;es posible hallar diferentes poblaciones con comportamientos diferentes en
su modo de expansion?, ;se expanden de la misma forma los eventos observados en la

helidsfera interna que en la externa?, por ejemplo, entre otras preguntas.



Capitulo 2

Descripcion magnetohidrodinamica y su
aplicacion a nubes magnéticas

El comportamiento de gran escala de variados sistemas astrofisicos, entre ellos las
nubes magnéticas (NMs), puede ser modelado a partir de combinar las leyes del electro-
magnetismo con las leyes de la mecédnica de medios continuos conductores. En particular
en un plasma formado por electrones y protones la evolucion dindmica del sistema resul-
tard de la accioén de campos electromagnéticos aplicados o autogenerados, que evolucionan
dindmicamente acoplando en forma no lineal, la dindmica de la materia con la del propio
campo electromagnético en el medio (ver por ejemplo, Jackson (1975)).

El formalismo magnetohidrodindmico (MHD) trata al sistema como un medio continuo,
acoplando las leyes de Maxwell con las ecuaciones de fluidos. En esta Tesis se utiliza el
formalismo MHD para describir el comportamiento a gran escala de las NMs.

El marco de la MHD consiste de ecuaciones para la continuidad de la densidad de
masa y de la densidad de carga, conservacion de la cantidad de movimiento, una ecuacion
de estado, las leyes de Maxwell del electromagnetismo y una relacion constitutiva entre el

campo eléctrico y la densidad de corriente (ley de Ohm).



2.1. Las ecuaciones MHD

Considerando un plasma formado por protones y electrones con velocidades no rela-
tivistas, suponiendo cuasineutralidad local de carga (aproximacion muy utilizada ya que la
presencia de una separacion de cargas generaria campos eléctricos que tenderian rapida-
mente a restituir la neutralidad) y teniendo en cuenta las relaciones de masas y de velocidad
entre ambas especies, es posible describir la dindmica del plasma aproximadamente como
la de un fluido con densidad de masa y velocidad dadas basicamente por la masa y veloci-
dad de los protones. La densidad de corriente eléctrica es provista por J = en(v, — ve),
donde n es la densidad de protones por unidad de volumen (igual a la de electrones), e es
la carga elemental de un protén, y v, y v. son las velocidades de protones y electrones,
respectivamente. La conservacion de la masa para un elemento de fluido con velocidad v,

esta dada mediante la ecuacién de continuidad para la densidad de masa (p,,,) como:
Oipm + V(pm¥) = Dipm + pm V.0 =0 (2.1

Donde D; es la derivada convectiva D; = 0, + U.V.

En presencia de gravedad, la ecuacion de movimiento:
— — — I ] — 2 - 1 —
P DV = pp (0 + U.V)T = =V P + EJ X B+ pmg + w(V0+ §V(V.v)) (2.2)

expresa que la variacion temporal de la cantidad de movimiento contenida en un ele-
mento de fluido es igual a la suma de las fuerzas actuantes, tanto las debidas a la presién
(primer término del lado derecho), como a la fuerza de Lorentz (segundo término, que bajo
la aproximacién de cuasi-neutralidad desprecia la fuerza del campo eléctrico), a la fuerza
gravitatoria y a las fuerzas de superficie dadas por el tensor de esfuerzos viscosos, donde
1 es la viscosidad dindmica (tercer y cuarto términos respectivamente). En los regimenes

considerados para los objetos de estudio de esta Tesis las fuerzas viscosas y la fuerza de



gravedad serdn despreciables. Asi, la mayor contribucién a las fuerzas actuantes sobre el
sistema estaran asociadas a la fuerza de Lorentz magnética y a la presion del plasma. La

ecuacion (2.2)) se reduce a:
., ., 1 - _
pm (0 +U0.V)i = -VP+-J x B (2.3)
c

Una de las ecuaciones de Maxwell es la ley de Ampere, que en su version no relativista

resulta:

VxB=—] (2.4)

Reemplazando la densidad de corriente de la ecuacién (2.4) en la ecuacion (2.3) se

obtiene:

1 = g B2 1 — -
pm(0y +0U.V)i=—-VP+—VxBxB=-VP-V(—)+—(B.V)B (2.5)
47 8 47

Cabe destacarse que los dos dltimos términos de la ecuacién (2.5) pueden ser considerados

. ., ., s 2 ., P .
como una contribucién de la presién magnética (%) y de una tension magnética provista
por la curvatura de las lineas de campo B, respectivamente.

El parametro [ del plasma, que se define como:

P
8= (2.6)

81

da cuenta de la importancia relativa de la presion cinética del plasma (dada por P) respecto
de la presion magnética.

En los casos en que el sistema se halla en equilibrio, este parametro separa dos clases
de propiedades topoldgicas del campo magnético muy diferentes. Para 7 << 1 domina el
campo magnético y asi B // J en todo punto. Para 3 >> 1, el término dominante es el de

la presidn cinética del plasma.



Existen también equilibrios meta-estables donde las fuerzas que tienden a apartar al
sistema de su estado de equilibrio son pequefias y el sistema logra auto-restituir un estado
de equilibrio nuevo, re-adaptando su estructura interna.

Las nubes magnéticas son tipicamente plasmas de bajo 3 (e.g., Lepping et al. (2003)),
cuya dindmica estd dominada por reestructuraciones de su campo magnético (transitando
estados de equilibrio metaestable), donde la presion cinética ambiente es la que juega el rol
mas importante ya que la interaccion con el medio determina su expansion global durante
su propagacion en el viento solar (ver Seccién 5.2).

La dindmica del campo magnético esta dada por la ley de Faraday:
0B =—cV x E (2.7)

donde el campo eléctrico (E) es determinado por la ley de Ohm, la cual en muchas cir-

cunstancias de interés puede simplificarse como:

| . .
E+-1vxB=-J (2.8)
C

SHE

donde o es la conductividad eléctrica del medio (otros modelos para la Ley de Ohm pueden
hallarse por ejemplo en Sturrock (1994)). Reemplazando (2.8) en (2.7), usando la ecuacion

(2.4) y que V.B = 0, se obtiene:
B =V x (¥ x B) +nV*B (2.9)

donde n = ¢ /470 es el coeficiente de difusion (o resisitividad) magnética.

Cabe destacarse que si inicialmente B es solenoidal (V.E = 0), la ecuacién (2.9)
que gobierna la evolucidn dindmica del campo Bno permitird la aparicion de monopolos
magnéticos a tiempos posteriores.

Cerca del equilibrio termodinamico local, la presion esta relacionada con la densi-

dad de masa a través de una ecuacién de estado. Un posible modelo simplificado que



parametriza diferentes regimenes resulta de proponer una politropica que vincula P con

Pm, Y estard dada por:

P/Py = (Lmye (2.10)

Pmo

donde F; es una presion de referencia cuando la densidad de masa es p,,,g, @ €s el expo-

nente politrépico y puede tomar valores entre 0 y co. Por ejemplo un régimen isobdrico

corresponde a o = 0, mientras que un gas ideal con o = 1 describe variaciones isotérmi-
5

cas, cuando ov — oo se trata al fluido como incompresible y o = 3 corresponde a un gas

adiabdtico con 3 grados de libertad por particula (e.g., Gurnett and Bhattacharjee (2005)).

2.2. Regimenes difusivo y convectivo

Dependiendo de la importancia de la conductividad eléctrica del plasma, pueden dis-
tinguirse dos regimenes diferentes en la ecuacion (2.9). En el régimen difusivo (cuando se
desprecia el primer término del lado derecho de la ecuacién (2.9)) la ecuacion de induccién

se reduce a la ecuacion de difusion:
0,B = nV>B 2.11)

En este régimen, las lineas de campo magnético difunden respecto del fluido y es posible
estimar un tiempo de difusion 74;:
. . I?
08| = |nV?B| = 745 ~ o (2.12)
donde L es una longitud tipica del sistema en la que se producen variaciones apreciables
de B en tiempos del orden de 7.
En el régimen convectivo el término difusivo en la ecuacion (2.9) puede ser despre-

ciado y se obtiene la ecuacidn de transporte:
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OB =V x (7 x B) (2.13)

La ecuacion (2.13) implica que el flujo magnético a través de superficies materiales se

conserva, puesto que las lineas de campo se mueven advectadas junto con el fluido, siendo

L

T, =  un tiempo caracteristico asociado al régimen convectivo.

La importancia relativa entre un régimen difusivo y uno convectivo puede ser parametriza-
da por un nimero adimensional Rj; (Reynolds magnético), que representa el cociente

entre (2.13) y (2.11):

IV x (¢ x B)| vL
|77V2§| n

Cuando Rj,; > 1 domina el numerador (el proceso convectivo es mas eficiente), mien-

(2.14)

tras que para R); < 1 el campo magnético difunde (mayor eficiencia del proceso difusi-
VO).

En general, se tiene que R); > 1 en una gran cantidad de escenarios de fisica espacial
y astrofisicos, incluyendo las nubes magnéticas. Asi, despreciando la fraccién de energia
que puede ser disipada en escalas pequeias, la dindmica global en escalas macroscopicas
responde principalmente al régimen de transporte, mientras que puede haber violaciones
locales donde el efecto de la resistividad es importante y donde el campo difunde y puede
producirse reconexion magnética.

Durante la evolucion dindmica de plasma en el régimen con R); > 1, pueden exis-
tir regiones donde localmente la resistividad resulta importante, y las lineas de campo
magnético pueden reconectarse cambiando su topologia.

El rompimiento y la reconexién de lineas de campo permite una enorme liberacion
de energia. Se cree que la reconexion juega un rol fundamental en la eyeccion transitoria

de masa solar, cuya manifestacién en el medio interplanetario puede ser observada como
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nubes magnéticas (e.g., Priest (1982)). Es interesante notar que una propiedad local puede
tener un efecto global, por ejemplo puede cambiar la topologia global de B y desestabilizar

las estructuras magnéticas altamente conductoras.

2.3. Invariantes fisicos

Los sistemas MHD ideales satisfacen leyes de conservacion global (e.g, Biskamp
(1997)), es decir que presentan cantidades que se conservan en sistemas cerrados. El flujo
magnético a través de superficies materiales (/) y la Helicidad magnética (H) son canti-
dades conservadas en el marco de la MHD ideal.

En el contexto particular de las nubes magnéticas, la importancia de estos invariantes
es principalmente debido a que las NMs transportan Helicidad y flujo magnético desde
su origen solar y durante su viaje en el medio interplanetario. Asi, por ejemplo a partir
de estimaciones de Helicidad en la corona (e.g., Démoulin et al. (2002a,b), Nindos et al.
(2003)) y estudios de Helicidad en nubes magnéticas (Dasso et al. (2003b), Ruzmaikin
et al. (2003), Leamon et al. (2004), Dasso et al. (2005b), Gulisano et al. (2005a,b)), es
posible relacionar la liberacion de Helicidad en regiones activas con el contenido de Heli-
cidad de sus contrapartes interplanetarias (Mandrini et al. (2005), Luoni et al. (2005)). En

esta Tesis estudiaremos en detalle los Flujos y la Helicidad magnética en NMs.

2.3.1. Conservacion del flujo magnético

El flujo magnético F' a través de una superficie S(¢) (encerrada por una curva C(t))

que se mueve con el plasma), se define como la integral:

F:/E.d§ (2.15)
S
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donde S tiene la direccién de la normal a la superficie. Su derivada total respecto del
tiempo es:
dF = / até.d§+/ E.d§_/ 0, B.dS + ]{E.(ﬁx di), (2.16)
5(t) 9:S(t) S5(t) c
donde el altimo término se obtuvo aplicando la propiedad ciclica del producto mixto y el
teorema de Stokes. Reemplazando en la ecuacién (2.16) el término 0, B por la ecuacion de

induccién, ecuacion (2.9)), se obtiene:

4 I
dF = —n-" ¢ J.dl (2.17)
¢ Jc

Entonces el flujo magnético se conserva si 7 = 0 (MHD ideal).

Esto significa que en MHD ideal, el campo magnético y el fluido se mueven juntos, y
ambos campos evolucionan de la misma manera. El campo magnético se encuentra ’con-
gelado’ al fluido (ver e.g., Biskamp (1997)), y el flujo magnético (/') que atraviesa una

superficie encerrada por una curva material resulta una constante de movimiento.

2.3.2. Helicidad magnética

La Helicidad magnética (/) es una medida del grado de complejidad estructural del
campo magnético. H estéd relacionada con la conectividad y enroscado de las lineas de
campo de la configuracion, es decir, con su topologia. Esta magnitud cuantifica distintos
aspectos de una estructura magnética dada, como la torsion del campo, el nimero de nudos
entre lineas de campo, el retorcimiento de las lineas, la conexién entre tubos de flujo, etc.
La Helicidad magnética se observa en el viento solar en todas las escalas, desde 1 UA
hasta tamanos tan pequefos como el radio de giro de un proton térmico (Smith (2000)).

Esté definida por la siguiente expresion:

H = A.-B dx

Vol
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Aesel potencial vector asociado a B tal que,
B=VxA (2.18)

Esta definicién de H tiene significado fisico s6lo cuando el campo magnético estd com-
pletamente contenido dentro del volumen Vol (esto es cuando en cualquier punto de la
superficie S que rodea al volumen, la componente normal del campo, B,, = B ., se hace
cero). Esto es asi porque el potencial vector estd definido a menos de una transforma-
cion de medida (o gauge) y, por lo tanto, H es un invariante de medida o gauge sélo
cuando B estd contenido en Vol. Si se elige otro pontencial vector A equivalente a A,

A — A = A+ Vk, laHelicidad H a partir de A resulta:

H =H+ /(K;é).dg
s
Para los casos en que 7.8 no se anula en S (como puede suceder en los extremos de
los tubos de flujo interplanetarios que permanecen anclados al Sol), puede definirse una
Helicidad magnética relativa (Berger (1999)) que resulta invariante de medida o gauge
y que se obtiene de sustraer la Helicidad de un campo de referencia (B,. £) que tenga la

misma distribucion que B.n sobre la superficie S. De esta manera se puede definir una

Helicidad relativa H, = H — [, , A, f.ére rd?z, que resulta ser independiente de medida.

H, H+/m§.ﬁd$—/ Emf.émfd%—/ﬂémfﬁds
S Vol

S

- H,— / #(Byey — B).dS = H, (2.19)
S

De aqui en més en el resto de esta Tesis se entenderd que la Helicidad calculada es la

Helicidad relativa que llamamos H para simplificar la notacion.

2.3.3. Régimen de relajacion

Un modo principal en sistemas MHD para propagar ondas es el modo de Alfvén, cuya

velocidad es va = B/+/4mp (ver por ejemplo, Biskamp (1997)).
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La energia del sistema (F/ = fVol %ﬁd?’x + fVol ”25’” d37) es un invariante en MHD
ideal. El estado que minimiza la energia, manteniendo H constante, es el estado lineal
libre de fuerzas (f = aé, con « constante) de acuerdo al teorema de Woltjer (1958).

Un sistema MHD no ideal, puede desarrollar turbulencia. En sistemas turbulentos es
muy importante considerar la distribucién de energia en distintas escalas espaciales. La
turbulencia en MHD-3D permite el flujo de energia entre escalas, en particular si se inyecta
energia en escalas grandes, ésta fluye hacia escalas pequefias donde finalmente se disipa.
Este proceso se denomina cascada directa.

En MHD-3D Ia Helicidad magnética presenta una cascada inversa hacia pequefios &
(donde k£ ~ 1/\ es la inversa del tamafio de las estructuras de tamafio \ en el espacio real).
Entonces H fluye desde estructuras chicas a estructuras grandes.

En el espacio de Fourier, el término disipativo de la ecuacion (2.9) se escribe como
nV2§ — nk?By. Con lo cual este término disipativo resulta mds importante para va-
lores grandes de k. Asi, dado que H se acumulard en escalas grandes, la disipacion de
H es inhibida y por lo tanto se conserva mejor. Esta cascada inversa induce decaimientos
selectivos (seleccion del invariante que decae més lento). La hipétesis de Taylor (Taylor
(1974)), que indica que en el limite de baja resistividad un plasma confinado en paredes
perfectamente conductoras, H puede ser considerada constante.

La disipacion de H estd directamente asociada con la intensidad de B y de J, y con
el alineamiento relativo entre B y J, dado que la disipacion de H esta dada por (e.g.,
Biskamp (1997)):

dH 1 -~
— = / ~J.B dx. (2.20)
dt Vol g

La intensidad de J se incrementa en hojas de corriente asociadas con reconexion
magnética. En estas regiones ademads, la conectividad de las lineas de campo magnético se

ve alterada, y es posible la variacion de la topologia global de la configuracién de B.
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Por estos motivos, en principio uno podria preguntarse si /1 se conserva durante el pro-
ceso de reconexion. La respuesta fue dada por Berger (1984), que mostré que la cantidad
disipada de H es despreciable en el caso de reconexidn ripida transitoria, como ocurre
en muchos sistemas fisicos (e.g, la corona solar, el viento solar, las nubes magnéticas, las
magnetosferas planetarias, ver por ejemplo Gurnett and Bhattacharjee (2005)). Parte de
la respuesta se basa en que las hojas de corriente asociadas con la reconexion son muy
pequenas respecto del volumen total ocupado por el fluido. Por otra parte, la reconexion
entre 2 tubos de flujo es progresiva, transformando paso a paso parte de la Helicidad ini-
cial asociada con la conectividad global removida, en Helicidad asociada con nueva torsién
adicional, que nutre de estructura interna a las lineas de campo, que pueden asi ser consid-
eradas como pequeiios tubos de flujo con torsién (ver Berger and Field (1984) y para una
revision ver Biskamp (2000) y Dasso (2009)).

Los canales mds probables para la liberacion de Helicidad en la corona son el viento
solar (Berger and Ruzmaikin (2000)) y las eyecciones coronales de masa (Ruzmaikin et al.
(2003)).

Debido a que las nubes magnéticas son estructuras turbulentas con baja disipacion, que
llevan consigo importantes cantidades de Helicidad magnética desde su origen coronal, es
una hipdtesis razonable suponer que estos sistemas relajen a configuraciones cercanas a

las libres de fuerza lineal.

2.4. Ecuaciones MHD aplicadas a nubes magnéticas

El sistema de ecuaciones MHD presentado en las secciones previas, junto con condi-
ciones iniciales y de contorno apropiadas, determina los campos magnético y de veloci-
dades en funcion de la posicion y el tiempo. Sin embargo, veremos de inmediato que

nuestro objeto de estudio, las nubes magnéticas, pueden ser relativamente bien descriptas
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como objetos cuasi-estaticos para un observador en reposo en el centro de masa de la nube.
A partir de los valores de las magnitudes tipicas en NMs a 1 UA (Lepping et al. (2003)), se
estima la importancia relativa de cada uno de los términos de la ecuaciéon de movimiento
que acopla el campo de velocidades con el magnético, obteniéndose:

| 45] ~ 107 km /s>

o=V P| ~ 10"%km/s’

2 = = —
o=V ()| ~ |47 (B.V) B ~ 107%km/s”
|A§solar‘ ~ 10_6km/52

Asi, la estructura magnética de una NM responde inicamente a fuerzas magnéticas, a
lo sumo corregida por la presioén del plasma. En el referencial propio a la nube satisface
generalmente la siguiente ecuacion magnetoestatica (en un sistema de referencia solidario

con la nube, la configuracion del campo magnético no depende del tiempo):
Jx Bjc—VP=0. (2.21)

Cuando la presion del plasma es despreciable frente a la presion magnética se trata de
una configuracion libre de fuerzas, debido a que la auto fuerza del campo magnético se
anula, ya que el gradiente de la presion magnética se balancea con la tension de las lineas

magnéticas curvadas. Una configuracion magnética libre de fuerzas satisface:

(VxB)x B=0 (2.22)
y entonces satisface:
4 =g = — —
T J=V xB=aB (2.23)
c

donde « es una funcién escalar y J resulta asi paralela a B en cada punto.
Si se toma la divergencia de la ecuacién (2.23), como la divergencia de un rotor es siempre
cero, se obtiene

V.(V x B)=a(V.B)+ B.Va =0
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de lo que resulta

BNVa=0 (2.24)

Como Va es perpedicular a la superficie de « constante, la ecuacion anterior muestra que
las lineas de campo magnético corresponden a superficies de « constante. Cuando o no

depende de las coordenadas espaciales, si se toma el rotor de la ecuacién (2.23), resulta
(V2+a*)B =0 (2.25)

que es la ecuacion de Helmholtz, la cual tiene soluciones analiticas para distintas simetrias
espaciales. La solucion para configuraciones con simetria cilindrica fue hallada por Lundquist
(1950).

Las nubes magnéticas tienen una configuracion magnética que puede ser considerada a
primera aproximacion como helicoidal con simetria cilindrica local (e.g., Burlaga (1988),
Lepping et al. (1990), Farrugia et al. (1995), Hidalgo et al. (2000, 2002)). Las coordenadas
naturales para la descripcion de estas estructuras son entonces cilindricas (p, ¢, 7).

El campo que caracteriza la configuracion puede expresarse como:

~

B(p) = By(p)d + By(p)p (2.26)

Asi, expresiones para Flujos magnéticos y Helicidad pueden ser calculados como inte-
grales en un volumen cilindrico de longitud infinitesimal J, y radio R. Los flujos se pueden
integrar en la seccion axial (Fz en la superficie con normal Z, integracién en p y gfg como
puede observarse en la Figura 2.1 donde se muestra sombreada el drea de integracion) o
azimutal ([, en la superficie con normal (ZS, integracién en p y Z, como se puede observar

en la Figura 2.2, donde se muestra sombreada el drea de integracion). Las expresiones
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Superficie perpendicular
al eje de simetria ( Z ) de
la nube.
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Figura 2.1: Esquema del corte transversal de un tubo de flujo cilindrico.
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Ny

Corte longitudinal de la
nube, la superficie tiene

> 0o al eje de simetria de la
nube como uno de sus
lados.

il \
K

Figura 2.2: Esquema del corte longitudinal de un tubo de flujo cilindrico.
correspondientes son:
R
Fy=2n / B (p)pdp (2.27)
0

R R
0 0

R R
0H = (5047r/ AyBypdp = H = L47r/ Ay Bypdp
0 0

(2.29)

donde el lado de la derecha para Fy y H, supone simetria de traslacion y una longitud total
L para el cilindro. En el caso de la Helicidad, el campo de referencia que se utiliza para el
calculo estd en la direccién 2 y depende de p, B, (p)Z . Este campo representa un campo
con lineas sin torsion y, por lo tanto, con Helicidad nula, es decir un campo potencial

(V x B.(p)Z =0 — By(p)Z = V¥, donde U es una funcién escalar).
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2.5. Modelado de estructuras de equilibrio

Aunque las NMs se estudian desde hace mas de 25 afios, ain no hay acuerdo acerca
de su configuracion magnética detallada. Esto se debe principalmetne a que los datos que
se obtienen in situ por las sondas espaciales corresponden s6lo a un corte unidimensional
a lo largo de su trayectoria y, por ello, es necesario utilizar hip6tesis para poder inferir la
estructura tridimensional de las NMs a partir de las observaciones in situ.

Una configuracién magnética cilindrica con un campo libre de fuerzas lineal, también
llamado modelo de Lundquist (Lundquist (1950)), fue propuesto por primera vez para ser
utilizado en nubes magnéticas por Goldstein (1983). Este modelo es considerado como una
buena aproximacion para la distribucién del campo magnético en NMs por varios autores
(e.g., Burlaga and Behannon (1982), Lepping et al. (1990), Burlaga (1995), Burlaga et al.
(1998), Lynch et al. (2003), Dasso et al. (2005b), Lynch et al. (2005), Gulisano et al.
(2005b), Dasso et al. (2006)). Sin embargo también se han utilizado otros modelos para
describir sus estructuras magnéticas. Algunos autores toman una forma cilindrica para la
nube, pero consideran un campo libre de fuerzas no lineal (Farrugia et al. (1999)).

Hidalgo et al. (2000, 2002) y Cid et al. (2002) propusieron diferentes modelos no libres
de fuerzas (ver secciones 2.5.3 y 2.5.4). También se han aplicado modelos no cilindri-
cos estaticos a nubes magnéticas (e.g., Hu and Sonnerup (2001), Vandas and Romashets
(2003), Hu and Dasgupta (2005)).

Algunos autores también han modelado las NMs utilizando modelos no estéticos (Van-
das and Romashets (2002), Vandas et al. (2002), Nakwacki et al. (2008)). Algunos de estos
modelos describen la seccion transversal al eje de simetria como un circulo considerando
sOlo expansion radial (ver e.g., Farrugia et al. (1993), Osherovich et al. (1993), Farrugia

et al. (1997), Shimazu and Marubashi (2000)), otros incluyen expansion en ambas direc-
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ciones radial y axial (ver e.g., Shimazu and Vandas (2002), Berdichevsky et al. (2003)).
Hay también algunos modelos para los cuales la nube tiene una forma eliptica en expan-
sién (Hidalgo (2003)).

Otros autores describen las NMs como estructuras en equilibrio, s6lo suponiendo una
simetria de traslacion a lo largo del eje principal, (e.g., Liu et al. (2008)) es decir re-
solviendo una ecuacién de Grad-Shafranov, (e.g., Bellan (2006)). A pesar de que este
método prevee libertad para la forma magnética de la seccion perpendicular al eje, las re-
construcciones realizadas a partir de observaciones presentan estructuras casi cilindricas,

con apartamientos significativos s6lo hacia su periferia.

2.5.1. Modelo libre de fuerzas lineal

En el modelo cilindrico libre de fuerzas lineal (LU), la presion magnética resulta ba-
lanceada con la tensién magnética de las lineas de campo tal que V x B = aB con «
constante. Esta configuracion es de particular importancia ya que corresponde al estado
cilindrico preferencial al cual un plasma turbulento tiende a relajar (estado con menor H
para una energia dada, ver Seccién 2.3), y puede describirse con una expresion analitica.

Las soluciones a la ecuacion (2.23) con simetria axial corresponden a las autofunciones

del operador rotor y resultan (Lundquist (1950)):

B,=0 (2.30)
B, = ByJi(ap) (2.31)
By = ByJo(ap) (2.32)

Donde Jy y J; son las funciones de Bessel de primera especie de orden 0 y 1, respectiva-

mente. La distribucion de torsion de las lineas de campo magnético por unidad de longitud
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(7), esta dada por:

_dé _ By _ Nilap)

=2 _ D _ , 233
dZ  pBz  pJo(ap) 233

7(p)

donde /2y By cuantifican la torsién de las lineas de campo y la intensidad del campo
magnético, ambos en el eje del cilindro respectivamente. En este modelo puede elegirse el
potencial vector como:

A= (2.34)

Q|

La solucién de Lundquist desde p = 0 hasta el primer cero de J; es generalmente suficiente
para describir la seccion de la NM observada por una sonda (e.g., Burlaga et al. (1981),
Burlaga (1988), Lepping et al. (1990)). Sin embargo, existen algunas nubes que resultan
ser mejor descriptas usando la solucidon de Lundquist ligeramente mas alla del primer cero
de Jy (como mostraron Vandas and Geranios (2001)).

Usando las ecuaciones (2.30 - 2.32), las expresiones para Flujos y Helicidad (ver e.g.,

Dasso et al. (2003b, 2005b)) resultan:

Fy = %TRBOJI(QR) (2.35)
F, = %[1 — Jo(aR)] (2.36)
H= %B§R2[Jf(oz}%) — Jo(aR)Jy(aR)) (2.37)

donde R es el radio y L la longitud del cilindro que representa la nube.

2.5.2. Campo libre de fuerzas con torsion uniforme

El modelo libre de fuerzas con torsién uniforme (GH), es una configuracién que fue
estudiada por primera vez por Gold and Hoyle (1960) en el contexto de tubos de flujo
en la superficie solar. También se utiliza GH para modelar tubos de flujo interplanetarios

(ver Farrugia et al. (1999), Dasso et al. (2003b)). En esta configuracion la torsién de una
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linea de campo determinada alrededor del eje principal del cilindro es independiente de p,

entonces el angulo de avance de la linea de campo respecto del eje (¢) crece con Z tal que

j—? = % = 79 = b (con b constante). Resolviendo la ecuacién (2.23) el campo resulta:
By
By = —— 2.38
2T 14122 (2.38)
Boop
By =—— 2.39
A T8 p? (2.39)
y el potencial vector:
- Bobp By 5
A= 27 In(1+b°p*)¢ — %ln(l +b20*)Z (2.40)
Las expresiones para los Flujos y Helicidad resultan:
Bomin(1 2102
F, — Dol ;FR ") (2.41)
7o
LB
Fy = ?Ooln(l + R%*7%) (2.42)
L B?
H = 27;030 [in(1 + 72R?)]? (2.43)

2.5.3. Campo no libre de fuerzas con densidades de corriente cons-
tantes

Esta configuraciéon de campo no libre fuerzas con corrientes constantes (HI), utilizado
por Hidalgo et al. (2000) para modelar nubes magnéticas, supone una densidad de corriente

constante axial y otra azimutal tal que:
J=Jyp+Js 7 (2.44)

donde Jy y Jz son constantes.
A partir de utilizar estas expresiones para la densidad de corriente en la ley de Ampere,

el campo magnético resulta:

By = By(1 — 4 Jyp/(cBy)) (2.45)
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By =2mJzp (2.46)

donde c es la velocidad de la luz, By es el campo maximo en el centro de la nube.

La torsion de las lineas magnéticas por unidad de longitud est4 dada por:

27TJZ 1
= 2.47
) = By T dmJup/(cBy) 2.47)
Un posible potencial vector es:
- BypdnJyp® -~ B A
A= 2Pl Gy 2P 2y (2.48)
2 3¢ 2
donde 1y = 27.J/(cBy) es la torsién en el eje.
Los Flujos y la Helicidad magnética pueden obtenerse como:
ByrR? 8rJyR
Fy = 3 — 2.49
d 3 [ (¢By) ) (2.49)
LwR%J
Fy =110 (2.50)
c
L2 1
_ L2y 2.51)

~ (cBo) 1 —4dnJyR/(cBy)

En este modelo, B tiene tres grados de libertad Jy,J7 y By. Dado que la componente
By es casi nula en los bordes de la NM y para mantener solo dos grados de libertad, para
poder comparar con los modelos LU y GH, se considera el caso en que Bz(p = R) = 0.

Con esta condicion los pardmetros quedan:

By = 4nJyR/c (2.52)
y
Jz
_ 2.53
T 72R (2.53)

y la torsion de las lineas de campo queda:

To

= (2.54)
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El campo se escribe entonces como:

Bz = Bo(1 — p/R) (2.55)
By = Bytop (2.56)
y las magnitudes globales:
Fy= B"gR2 2.57)
F, = L&)TTORQ (2.58)
H = %Bg}%‘*m (2.59)

2.5.4. Campo no libre de fuerzas con densidad de corriente poloidal
lineal y densidad de corriente axial constante

Este modelo (CI) corresponde a una configuracion donde la densidad de corriente es
tal que: J(p) = Tpo + J,Z, donde Ty .J; son constantes.

En este modelo, utilizado por Cid et al. (2002) para modelar NMs, el campo magnético
que resulta de resolver la ecuacién de Ampere con estas dependencias para las densidades

de corriente es:

Bz = Bo(1 — p*27Y/(cBy)) (2.60)
By = 2mJzp/c (2.61)

La torsién del campo magnético por unidad de longitud resulta:

27TJZ 1
= 2.62
7(r) cBy 1 —27Yp?/(cBy) (2.62)
siendo la torsion en el eje:
2mJ
7 = 02 (2.63)

CB()
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Un posible potencial vector es:

i Bop a¥p® ~  Jymp

)¢ —

_ A 2.64
( 2 2c c ( )

Las expresiones para los Flujos y la Helicidad:

T 2
Fy = BorR2[1 — L1 (2.65)
CBO
F,=LrJzR?/c (2.66)
LJ,;m?ByR* 27T R?
H= 1— 2.67
c [ 3cBy ] ( )

Por las mismas razones expuestas en la Subseccion precedente es ttil considerar 5, nulo

en el borde de la nube y mantener solo dos grados de libertad en el modelo. En este caso

se tienen:
21T R?
By== (2.68)
c
Jz
To = TR = Jz/By (2.69)
Con lo cual en términos de By y 79, la configuracién del campo puede escribirse:
Bz = By(1 — p*/R?) (2.70)
By = Botop (2.71)
y ademas:
Fy; = BynrR?/2 (2.72)
F, = LByoR?/2 (2.73)
L
H= %Bng“ (2.74)

Asi, para los 4 modelos expuestos se obtienen los campos y las magnitudes globales en
términos de dos parametros libres: { By y 7y}, haciendo posible una comparacién entre

ellos de una forma mas directa, como se desarrollard en el proximo Capitulo.



Capitulo 3

Nubes magnéticas a 1 unidad
astronomica

En la primera parte de este Capitulo se revisan y desarrollan conceptos y métodos de
andlisis que se usardn para estudiar el escenario fisico de nuestro interés. Luego se presen-
tan resultados originales de nuestro estudio de NMs observadas a una unidad astronémica
del Sol. Se detallan aspectos del modelado de su estructura magnética, de su orientacion,
y su velocidad de traslacion. Se describe el método que se usa para comparar las observa-
ciones del plasma y campo magnético con los diferentes modelos fisicos detallados en la
Seccidén 2.5,y se presentan diferentes alternativas para calcular cantidades fisicas globales
como la Helicidad y Flujos magnéticos.

Primero introducimos las propiedades de las NMs a 1 unidad astronémica del Sol
(1AU) y los datos analizados en este Capitulo (los instrumentos y satélites de detallan en
el Apéndice). En las dos Secciones siguientes se define y se describe el sistema de re-
ferencia propio de las NMs (Seccion 3.2) y las ecuaciones basicas del modelado (Seccion
3.3), luego establecemos las nociones elementales de las técnicas aplicadas (Seccién 3.4
y Seccion 3.5) y ademds se introduce un método propio para realizar estimaciones de
cantidades fisicas dentro de las NMs, sin utilizar hipétesis detalladas sobre la estructura

magnética de las nubes, solo involucrando observaciones directas (Secciéon 3.6).

27
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En la Seccion siguiente se presentan resultados propios del andlisis para un evento
detallado (Seccién 3.7) y finalmente nuestros resultados estadisticos (Seccién 3.8) con-

siderando una muestra de 20 nubes magnéticas.

3.1. Caracteristicas generales

Las nubes magnéticas (NMs) que se observan en el viento solar son estructuras tran-
sitorias de plasma, y corresponden a la manifestacion interplanetaria de las eyecciones
de masa coronal (EMCs) que transportan material y campo magnético desde el Sol hacia
el espacio interplanetario (Cane et al. (1998), Webb et al. (2000), Cane and Richardson
(2003)). Estas estructuras magnéticas pueden ser identificadas usando observaciones in
situ del campo magnético y del plasma en la helidsfera.

El niimero de EMCs expulsadas por el Sol depende de la fase del ciclo solar. Alrededor
de 3.5 son eyectadas por dia durante el maximo solar, mientras que 0.2 son eyectadas por
dia durante el minimo solar. La masa eyectada en cada evento puede alcanzar valores tales
como 10 — 10 g (Gosling (1990), Gosling (1997)).

El término 'nube magnética’ (NM) fue acuiiado por Burlaga (Burlaga et al. (1981)).
Las NMs son estructuras magnéticas coherentes con campo magnético mas intenso que el
del viento solar. En general las NMs poseen un nivel de fluctuaciones menor al del viento
solar usual y tienen propiedades diferentes (Dasso et al. (2003a)), viajan en el viento solar
y modifican sus propiedades de gran y pequefia escala. Las méas rapidas son precedidas por
ondas de choques interplanetarios transitorios que pueden acelerar particulas (Klein and
Burlaga (1982)).

En el interior de las NMs se puede observar la presencia de flujos paralelos o anti-
paralelos (a las lineas de campo magnético) de protones supratérmicos con energias desde

unos pocos KeVs hasta del orden de 1 MeV (Gosling et al. (1981), Galvin et al. (1987),
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Marsden et al. (1987)), y de flujos paralelos o antiparalelos de electrones supratérmicos
con energias del orden de 80-1000 eVs (Montgomery et al. (1974), Bame et al. (1981),
Gosling et al. (1987)). La presencia de estos flujos a lo largo de las lineas de campo se
considera generalmente como un indicador de lineas de campo magnético conectadas con
el Sol incluso mientras la NM estd en el entorno terrestre (Gosling et al. (1987), Larson
et al. (1997)). En el viento solar usual, las particulas supratérmicas s6lo viajan desde el
Sol hacia el medio interplanetario.

La temperatura de los protones en la direccion paralela al campo magnético T// es ma-
yor que la temperatura de los protones en la direccién perpendicular al campo T_L (Zwickl
et al. (1983), Gosling et al. (1987), Galvin et al. (1987)) y la poblacion de electrones
muestra una tendencia similar pero con menores anisotropias.

La abundancia de particulas alfa respecto de la densidad de protones (1n,/np0t) €S
muy variable en las NMs. Mientras que en el viento solar es aproximadamente ~ (.04,
en las NMs se tiene n,/n,.o¢ >> 0.04 con algunos casos en los que se han observado
abundancias tan altas que llegan al 20 % (Galvin et al. (1987)). También se han observado
aumentos ocasionales de poblaciones i6nicas minoritarias, cuyo enriquecimiento sugiere
que el plasma dentro de las nubes se origind en la baja corona (Galvin et al. (1987)). Al-
gunas NMs se han asociado con la desaparicion de filamentos solares (Marubashi (1997)).

Dado que los filamentos solares consisten en plasma denso embebido en campos mag-
néticos con estructura helicoidal, la asociacion de las NMs con las erupciones de los fila-
mentos solares ha conducido al modelado de las primeras como tubos de flujo magnético
con torsion (Bothmer and Schwenn (1994)). Esta configuracion es muy distinta a la del
viento solar tipico, que tiene la estructura de la espiral de Parker (Parker (1958)).

Las caracteristicas globales que definen una NM, basadas en observaciones in situ,

también ponen en evidencia una estructura de tubo magnético helicoidal (Burlaga et al.
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Tierra

Figura 3.1: Esquema de la estructura global de una NM, con lineas rayadas se indica que
los extremos pueden estar anclados en el Sol. Modificado de Burlaga et al. (1990).
(1981), Burlaga (1995)), en la Figura 3.1 se observa un esquema de la estructura magnética
global de una NM, con lineas rayadas se indica que los extremos de la NM pueden estar
anclados en el Sol. Un criterio usado en la literatura para definir una NM resulta en re-
querir: a) un aumento de la intensidad del campo magnético interno respecto del medio
que la rodea, b) una rotacion coherente del vector campo magnético, la direccion del cam-
po magnético rota suavemente en un angulo grande (~ 180°) durante un intervalo tem-
poral largo (durante ~ 1 dia), c) la temperatura de los protones en la nube es menor que
la temperatura tipica en el viento solar (Gosling (1990), Richardson and Cane (1995)).
Las tres propiedades deben satisfacerse para que el evento pueda ser considerado una NM
(i.e. cuando alguna de estas caracteristicas se encuentra en forma aislada, el evento no se
clasifica como NM).

La estructura tipica que presenta una nube al ser observada in situ por una sonda in-

cluye una vaina (o funda) que la precede, y que resulta de la acumulacién del material
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del viento solar, que se acumula debido a un efecto similar al de una miquina que recoge
nieve. Luego se observa la nube propiamente dicha, y después viento solar perturbado, en

forma similar a la estela que deja una embarcacidn que viaja a gran velocidad en el agua.

3.1.1. Identificacion de los bordes

Si bien no existe un consenso general en cuanto a la identificacion de los bordes de
las nubes magnéticas, éstos pueden ser identificados buscando aquellas regiones donde
el campo magnético es mds intenso que el del viento solar usual, y el cociente entre la
presion térmica de protones y la presion magnética (3, beta de protones del plasma) es
menor que 1 (ver Seccién 2.1, ecuacién (2.6)). Valores tipicos de 3, ~ 0.1 — 0.4 (Lepping
et al. (2003), Dasso et al. (2001)).

Asi, para identificar los bordes de las NMs se busca la transicion a regiones con bajo
3, baja temperatura de protones respecto de la ambiente, ademds de otros indicadores
como discontinuidades en la densidad de plasma. Los bordes pueden presentar grandes
irregularidades dadas por la interaccion de la nube con el viento solar, y asi muchas veces

no es sencillo hallarlos con precisién.

3.1.2. Objetivos y metodologia de estudio

Un camino natural para estudiar la evolucion de las NMs es comenzar por entender
y caracterizar sus propiedades de base cuando las observamos durante tiempos menores
que su tiempo tipico evolutivo, y asi estudiarlas como objetos estaticos. Para ello elegimos
estudiar un conjunto de NMs en el viento solar del entorno terrestre, en particular en el
punto Lagrangiano L1 a 1 unidad astronémica del Sol, durante un minimo solar. Esto nos
permite disponer de una muestra estadisticamente significativa, y estudiarlas en un entorno

de viento solar calmo, con lo cual efectos andmalos de la interaccion con el ambiente se
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minimizan.

La preguntas principales que queremos contestar en este Capitulo involucran cudn bien
determinadas estan la Helicidad magnética (1) y los flujos magnéticos (f; y Fy,) en NMs
(Ver Capitulo 2, Seccién 2.3), cuanto depende su estimacion del modelo utilizado, cuan-
tificar cudles son las principales fuentes de error en su estimacion, y como se compara la
distribucién de estas cantidades al considerar diferentes eventos, respecto de las incertezas
asociadas con las estimaciones para un evento dado (Gulisano et al. (2005b)).

En un trabajo previo se estudi6 la Helicidad magnética contenida en un tinico tubo de flujo,
utilizando 3 modelos diferentes Dasso et al. (2003b), y se encontr6 que para ese evento, la
Helicidad estd relativamente bien determinada al variar los modelos estudiados. Sin embar-
go el estudio presentado en esta Tesis es el primero en realizar esta comparacion en forma

sistemdtica, ya que previo a nuestro andlisis no habia resultados estadisticos comparativos.

Debido a que para contestar estas preguntas es necesario realizar un estudio detallado
y minucioso de cada nube, determinar su orientacion y modelar su estructura magnética,
optamos por considerar en primer lugar 8 casos (observados por la sonda Wind, ver
Apéndice), entre el 22 de Agosto de 1995 y 12 de Octubre de 1997 e identificados por
el equipo cientifico de Wind (Lepping et al. (1995),
http://lepmfi.gsfc.nasa.gov/mfi/mag_cloud_publ.html), que fueron seleccionados por su
muy buena calidad.

Para este conjunto exploramos 4 modelos fisicos (Dasso et al. (2005b)). Luego am-
pliamos la muestra a 20 nubes con calidades diversas (observadas por Wind entre el 22 de
Agosto de 1995y el 7 de noviembre de 1997), para poder ampliar el significado estadistico

de nuestro resultado.
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3.2. Marco de referencia solidario a la nube magnética

Las observaciones in situ de campo magnético y de velocidades estin dadas en el
sistema Geocéntrico Solar Ecliptico (GSE), un sistema cartesiano con origen en la Tierra.
El eje Xese apunta desde la Tierra hacia el Sol, el eje Zase s perpendicular al plano
de la ecliptica y se halla orientado hacia el polo norte terrestre y finalmente el eje T
completa la terna derecha.

Para estudiar NMs, objetos macroscOpicos con orientacion local, es conveniente definir
un sistema de coordenadas vinculado a la nube al cual llamamos ’sistema nube’. Existe
suficiente evidencia empirica (e.g., Burlaga et al. (1981), Lepping et al. (1990), Bothmer
and Schwenn (1998), Berdichevsky et al. (2003), Liu et al. (2008)) para considerar que las
NMs son estructuras magnéticas con simetria de traslacion a lo largo de un eje.

Otra direccion que queremos distinguir es aquella que resulta de la trayectoria rec-
tilinea que realiza la sonda espacial que atraviesa la NM. Asi, para definir un sistema de
referencia solidario a la NM usamos la siguiente convencion: Znube se elige como el eje
de simetria y tal que la componente Zuve del campo magnético en el centro de la nube
sea positiva, es decir Bz, > 0. Como la velocidad de la nube estd principalmente
en la direccion Sol-Tierra y es mucho mayor que la velocidad del satélite, el cual puede
asi suponerse en reposo durante el tiempo de observacion, la trayectoria del satélite en el
sistema de referencia de la nube define una direccion fija tsat. Se toma Ynube en la direc-
cion Znube X tgat y Xnube de forma de completar los elementos de la base de terna derecha
ortonormal (Xnube, Ynube, Znube). Asi, Bxnubes Bynubes Bznube SON las componentes de B

en esta nueva base.

El sistema nube es especialmente conveniente cuando el parametro de impacto, p (dis-
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tancia de minimo acercamiento entre el satélite y el eje de la NM) es pequefio comparado
con el tamafio de la NM. En particular, para p = 0 y una NM descripta con una configu-

racion magnética cilindrica, B (p) = B.(p)z + B¢(p)([5, se tiene X, upe = Py Yiube = 10)

cuando la sonda abandona la estructura (ver Figura 3.2).

En las proximas secciones se relacionan los sistemas referenciales GSE con el propio
de la nube mediante matrices de rotacion, especificindose como son y en que orden se

aplican las rotaciones necesarias.

3.3. Rotaciones para orientar la nube

3.3.1. Trayectoria de la sonda

La velocidad del plasma en el medio interplanetario es radial respecto del Sol, asi cuan-
do lo observamos en el entorno terrestre, este plasma fluye con velocidad V= —Vvsf( GSE-
Por lo tanto desde el referencial de la nube magnética una sonda aproximadamente en re-
poso en la helidsfera viaja con direccién toat = XGSE. Asi, la trayectoria del satélite

(7 st (1)) respecto del eje de la nube puede ser aproximada con la recta:
T oat(t) = d(t) Xosp + D 3.1)

donde d(t) se elige cero cuando la sonda se encuentra a la minima distancia del eje de la
NM. Debido a que consideramos simetria de traslacion en Zrubes puede elegirse sin pérdida
de generalidad Z,,,. = 0 en el punto donde la posicién (?) del observador alcance la
minima distancia respecto del eje (pardmetro de impacto), tal que: pz,upe = 0. Por cons-
truccion se tiene que pxpupe = 0,y entonces: p = (0, pypupe, 0).

Nuestra convencion implica que cuando el observador se acerca al eje de simetria, d(t) es

negativa y cuando se aleja es d(t) > 0:
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At
d(t) = =Ves 5+ Vis(t — t0) (3.2)
con
At =ty — to (3.3)

donde 7, es el momento en que el observador ingresa a la estructura y ¢ ¢;, €l momento
en que la abandona.

Para una estructura espacialmente simétrica respecto del eje y sin evolucion dindmica
(i.e. una estructura estdtica), el momento en el cual se satisface el pardmetro de impacto
corresponde a:

At

3.3.2. Rotacion al ’Sistema Nube’

Con el objetivo de encontrar la orientacion del eje de simetria de la nube, se de-
fine el angulo de latitud (#), formado entre el plano de la ecliptica y el eje de la nube
0 € [—90°,90°], y el angulo de longitud (¢), formado entre la proyeccién del eje de la
nube sobre el plano de la ecliptica y la direccion Tierra-Sol (XGSE), medido en sentido
antihorario y con ¢ € [0°,360°]. Estos dngulos determinan la orientacion de la nube.

Si bien dados los angulos 0 y ¢, el eje Znube queda determinado en GSE, para determi-
nar la transformacién completa que vincula la base GSE con la base cartesiana propia de
la nube, es necesario tener en cuenta la rotacion definida por 6 y ¢ junto con otra rotacién
adicional (R,) en el plano perpendicular al eje de la nube. Esta rotacién R, involucra un

angulo adicional ~y. Asi, la relacion entre los versores de los sistemas nube y GSE resulta:

):(nube ):(GSE o )?GSE
}A/nube = Ry Ry }A/GSE =R }A/GSE (3.5)

nube ZGSE ZGSE
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donde:
o sinfcos¢ sinfsing —cos6
Ry = —sin ¢ cos ¢ 0 (3.6)
cosfcos¢p cosfsing sin6
y
o cosy siny 0
Ry = | —siny cosvy 0 (3.7
0 0 1
Dado que ffmbe = Anube X tsut y que toat = XGSE, Ynube 1 XGSE y entonces se elige
~ tal que satisfaga X as E.Ynube = 0, lo cual implica que:
XGSE.Ynube = —sinysinf#cos ¢ — cosysingp = 0 (3.8)
Asi,
fany = sin y _ —sin'qb _ —Fangb (3.9)
cosy  cos¢sinf sin ¢

Por lo tanto, en las siguientes expresiones -y satisface la ecuacién (3.9).

En la Figura 3.2 puede observarse un esquema idealizado del corte transversal de una
nube junto con la proyeccion de la trayectoria del observador en el plano (X,upe, Yoube)

Usando nuevamente las ecuaciones (3.6) y (3.7) para los cambios de base y la ecuacion
(3.1) para la posicién de la sonda, podemos expresar 7, (t) en la base solidaria a la nube:

—_ 5

7 sat(t) = d(t)[(cosysin 0 cos ¢ — sin vy sin ¢) X upe+ .
+ (COS 0 cos gb) Anube] + pYnubeY/nube

3.3.3. Trayectoria de la sonda en estructuras cilindricas

Las observaciones in situ indican que las nubes magnéticas pueden ser descriptas lo-

calmente como tubos de flujo cilindricos, con seccién aproximadamente circular (ver por



37

Ynube
/————-\?M/ﬁsat
Tierra o 5l
Py nube p(t() p<tf) Xnube

Figura 3.2: Figura del corte transversal de la nube

ejemplo, Lepping et al. (1990), Farrugia et al. (1995) y el trabajo mas reciente de Liu
et al. (2008)). Es posible entonces relacionar el sistema cartesiano solidario a la nube
a un sistema de coordenadas polares. El radio de coordenadas polares p(t) en el plano
(Xube, Ynube) asociado con la posicion de la sonda (ver Figura 3.2 y ecuaciones ( 3.6) y
(3.7)) esta dado por :

p( ) X?Lube + Ynube (311)

\/d(t)2(cos ysinf cos ¢ — sinysin @) + pi, ..

La relacion para los versores del satélite respecto de los versores propios de la nube es:

,asat = COS ¢sat (t)Xnube + sin ¢sat (t)f/nube (312)
qgsat = —sin ¢sat (t)Xnube + cos ¢sat (t)ynube (313)

donde, de la ecuacién (3.11), y a partir de la Figura 3.2 resulta:

: Yonube (t) p
S1n = =
gbsat lp(t)] \/ (to)?(cos y sin 0 cos p—sin v sin ¢)2+p
COS ¢ P, S () d(t)(cos~ sin 6 cos p—sin v sin ¢)
sat lp(®)] \/ (t0)?(cos y sin @ cos p—sin 7y sin ¢)2+p?

2

(3.14)
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Ademas, dado que:

At
d(to) = ~Viu (3.15)
especializando p a tiempo %, se obtiene:
p(to) = R = \/d(t0)2(sin 62 cos ¢ + sin ¢?)2 + p2. .. (3.16)

Teniendo en cuenta las ecuaciones ( 3.15) y ( 3.16):

2/ R? —p?
At=— r (3.17)
Vs (sin” 6 cos? ¢ + sin® ¢)
Con lo cual p(t) puede expresarse:
p(t) = \/ d(to)2(sin? § cos? ¢ + sin® ¢)2 + p? (3.18)

p(t) = \/((‘/;JSTAt)2 — V2AH(t — to) + V2(t — t9)?)(sin? @ cos? ¢ + sin? ¢)2 + p2

(3.19)
Esta ecuacion (3.19) es muy importante, ya que veremos en la Secciéon 3.3.4 que permi-
tird expresar p(t) en funcién de cantidades que van a poder estimarse a partir de observa-

ciones de NMs.

3.3.4. Campo magnético observado por la sonda

Para una estructura magnética con simetria cilindrica, el campo observado a tiempo ¢

por la sonda sera:

B(t) = B2(p(t)) Zuabe + Bo(p()) duar(t) (3.20)

Si se sustituye la ecuacion (3.13) en la ecuacion (3.20), se tiene:
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A ~ ~

?(t) = Bz (p(t)) Znube + Bp(p(t)) oS dsar(t)Ynuve + By(p(t)) sin @sar (£) Xpupe  (3.21)

Aplicando las rotaciones de las ecuaciones (3.6) y (3.7) a la ecuacion (3.21), se puede
encontrar una expresion clave para vincular las observaciones de las series temporales
del campo magnético que provee la sonda a lo largo de la trayectoria en la base GSE,
con el campo magnético en el sistema propio de la nube. Asi, las observaciones pueden
compararse con los modelos dados en el Capitulo 2 Seccién 2.5, dado el campo magnético

de la NM (B¢g§ + BZZnube). El campo observado sera:

B ous(t) = [Bz(p(1))(cos f cos ) —
By(p(t)) sin ¢gqai(t)(cosysinf cos ¢ — sinysin ¢)+
By(p(t)) coS Pyt (t)(— sin -y sin @ cos ¢ — cos y sin )| Xgsp+
+ [Bz(p(t))(cos 8 sin ¢)—
(3.22)
By(p(t)) sin ¢sqae(t)(cos v sin 6 sin ¢ + sin -y cos ¢)+
By (p(t)) €S ¢y (t)(— sin y sin 0 sin ¢ + cos 7y cos ¢)]Yasp+
+ [Bz(p(t)) sin @ + By(p(t)) sin ¢sqt(t) (cos y cos )+

By(p(t)) cos ¢sar(t)(siny cosb)] Zase

3.4. Orientacion de nubes magnéticas con método de va-
rianza minima

3.4.1. Explicacion del método

El método de varianza minima (VM) es una técnica que permite hallar la orientacién

espacial de estructuras tridimensionales en el espacio, a partir del andlisis de observaciones
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in situ en un punto. Ha sido usado extensamente para hallar la orientacion de estructuras
en el medio interplanetario (Sonnerup and Cahill (1967), Burlaga and Behannon (1982)).
Es un método utilizado desde los comienzos de la exploracion espacial (Sonnerup
and Cahill (1967)). Ha sido aplicado para orientar frentes de choque, discontinuidades
(Sonnerup and Scheible (1998)) y nubes magnéticas (e.g., ver apéndice de Bothmer and
Schwenn (1998), Lepping et al. (1990), Farrugia et al. (1999), Dasso et al. (2003b), Gulisano
et al. (2005b)). Este método provee una muy buena estimacion de la orientacion de la NM
si el parametro de impacto es pequefio comparado con el tamaifio de la NM vy si la estruc-

tura magnética antes y después de alcanzar p es suficientemente simétrica (ver Capitulo 4).

Las observaciones del campo magnético realizadas por el satélite resultan discretas,
— . — —
con B™ (m =1,2,3,..., M) el campo observado en el tiempo t": B™ = B (t") .
La técnica de varianza minima aplicada a la serie vectorial de observaciones provee la
. ., N P . . ., . . - N .
direcciéon n en la cual se minimiza la desviacion cuadritica media de B.n (recorriendo
todas las direcciones posibles) y ademas provee las direcciones de variacién méaxima e

—
intermedia. La variacion del campo B en una direccion genérica n puede definirse como:

— —

0: =< (B.h— < B > .7n)*> (3.23)
donde el valor medio de una cantidad X estd dado por: < X >= (1/M)> M X y
donde la minimizacion se realiza variando la direccién 7 bajo la restriccién |n|? = 1.

Esta minimizacién puede realizarse usando el método de los multiplicadores de La-

grange, con A el multiplicador en el siguiente sistema de ecuaciones:

0
gnc (@ = Al =1) = 0 (3.24)
3,
G (@ = Ml = 1) =0 (3.25)
i((ﬂ—A(m\?—n) = 0 (3.26)
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Donde las derivadas parciales se efectian respecto de las componentes del vector normal

n. El sistema de ecuaciones precedente puede escribirse en forma matricial como:
3
o’n, = § Mun, = An, (3.27)
v=1

donde los subindices i, v = 1, 2,3 denotan las componentes ortogonales de la base por
ejemplo (XGSE, ?GSE, ZGSE) y M,, =< B,B, > — < B, >< B, > es la matriz
de varianza, la cual es simétrica con autovalores reales {\;, Ao, A3}, y con autovectores
{ Vl, Vg, 173} ortogonales entre si, que representan las direcciones de minima, intermedia y
maxima variacion del campo magnético a lo largo de dichas direcciones. Los autovalores

2

proveen la varianza o“ correspondiente a cada una de estas direcciones (Sonnerup and

Scheible (1998)).
La matriz de transformacion para pasar al sistema de coordenadas local (sistema nube)
se construye con los autovectores {Vl, VQ, Vg,}, ordenados como vectores columna. Asi, la

matriz de rotacién es T, tal que:
T = {V{,V§,Vi}

donde el simbolo ! significa trasponer los autovectores. Y entonces el vector campo magnético

observado (ﬁobs), escrito en la base hallada por VM, que denotamos ?V M Se escribe:

—

— —
By =T B ops (328)

3.4.2. Varianza minima aplicada a nubes magnéticas

Cuando la sonda observa una nube cilindrica, si el parametro de impacto es chico, las

— —
observaciones del campo magnético (5™) son tales que B, .. ~ 0, existe una gran

m

Znube? con

— —
variacion coherente de BY, ,. y una variacién coherente intermedia para B

valores bajos en el borde de la nube pasando por su maximo valor en el eje y volviendo a
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Figura 3.3: Esquema idealizado de la proyeccion de las lineas de campo magnético que
se observarian durante el pasaje de una nube magnética en el plano de observacion del
satélite, adaptado de Bothmer and Schwenn (1998)

disminuir en el otro borde, como puede observarse en la Figura 3.3.

Asi, este ordenamiento natural esperado en las varianzas de gran escala, permite usar el

método VM y obtener como resultado las componentes del campo magnético en las coor-

denadas locales. Asi, para observaciones dadas en la base GSE, se tiene:
— — ——
Bruwe ~ By =T Bgse (3.29)

La técnica de VM aplicada a la serie temporal de observaciones del campo magnético

puede estimar bastante bien la orientacion del eje de la nube cuando la distancia entre el
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eje y la trayectoria de la nave espacial en la nube magnética (el pardmetro de impacto, p)
es bajo respecto del radio de la nube, (ver e.g., Klein and Burlaga (1982), Bothmer and

Schwenn (1998), Gulisano et al. (2005b), Gulisano et al. (2007)).

3.4.3. Ventajas de la utilizacion del método

Esta técnica tiene dos grandes ventajas respecto de técnicas més sofisticadas también
utilizadas para hallar la orientacion de una nube magnética: (1) es relativamente facil de
aplicar y (2) realiza un ndmero pequeiio de hipétesis sobre la configuracién magnética.
Desafortunadamente cuando p es significativo, la estimacion dada por VM ya no es precisa
y provee una orientacion que se desvia de la real.

En el Capitulo 4 presentamos un estudio cuantitativo de los errores cometidos por
este método, para lo cual se usan nubes ideales con simetria cilindrica y configuracién
magnética libre de fuerzas. Las diferencias entre la direccion real del eje de la nube y
aquella obtenida con el método VM fue presentada en Gulisano et al. (2007). Se encon-
tré que esta diferencia entre dngulos es menor que 10 % para p/R < 0.3%, y se con-
cluy6 que es conveniente aplicar el método a la serie temporal de las observaciones del
campo magnético normalizado (ver Seccion 4.2.2).

Algunos autores utilizan la técnica de VM para determinar la orientaciéon de NMs
(Klein and Burlaga (1982), Bothmer and Schwenn (1998), Farrugia et al. (1999), Xiao
et al. (2004), Gulisano et al. (2005b)). Otros autores usan VM para obtener una aproxi-
macién de primer orden para la orientacién de la NM. Luego usan esta estimacion (o se-
milla), como pardmetros de entrada para realizar ajustes de diversos modelos propuestos
para el campo magnético a los datos observados. Estos métodos necesitan hipdtesis adi-
cionales para construir un modelo magnético (e.g., Shimazu and Marubashi (2000), Mulli-

gan and Russell (2001), Hidalgo et al. (2002), Cid et al. (2002), Hu and Sonnerup (2002),
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Lynch et al. (2003), Hidalgo (2003), Gulisano et al. (2005b)).

Como contrapartida, VM, s6lo requiere una varianza bien ordenada de gran escala del
campo magnético en las tres direcciones espaciales. Varias de estas diferentes técnicas se
han comparado usando las salidas de simulaciones numéricas en NMs Riley et al. (2004b).
Estos autores encontraron que para valores pequeios del parametro de impacto estas técni-
cas proveen orientaciones que difieren de las reales en ~ 10° — 30° en el dngulo de latitud
del eje de la NM y en ~ 10° en el dngulo de longitud, sin embargo cuando p crece, las
diferentes técnicas difieren significativamente entre si, y ninguna de ellas logra recuperar

los parametros de las nubes simuladas.

3.4.4. Comparacion con modelos de campo magnético

En esta Seccion se explica el procedimiento para realizar el ajuste de los distintos
modelos de configuraciones magnéticas discutidos en la Seccidén 2.5 a las observaciones
magnéticas.

A partir de la velocidad media del plasma en la nube y utilizando la orientacion del
eje, se estima el radio R de la nube (ver ecuacién (3.19)). También se asocia cada tiempo
de observacion ¢ con la distancia correspondiente desde el satélite al eje de la nube (p™),
relacionando de esta manera las observaciones del campo magnético dentro de la nube con
la distancia al eje, es decir E)obs( p).

Definimos una funcién residual (x?) comparando las observaciones §Obs (t) con los
valores esperados segtin el modelo propuesto, §modelo(p(t)), para cada uno de los 4 mo-
delos descriptos en el Capitulo 2, Seccién 2.5: {LU, GH, HI y CI}.

Dado que el modelo esta dado en el ’sistema nube’, y las observaciones en GSE, u-

samos el método de VM para realizar la transformacion y poder realizar la comparacion
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de las componentes en la misma base. Esa funcién residual resulta:

M

X2 - Z[(BXobs - -BXmodelo)2 + (BYobs - BYmodelo)2 + (BZobs - BZmodelo>2]- (330)

m=1
Minimizamos y? mediante un ajuste no lineal estdndar utilizando una rutina (que
fue programada como parte del desarrollo de este trabajo de Tesis) del tipo Levenberg-
Marquardt (Press et al. (1992)) ajustando los pardmetros de los modelos By y 7o (Ver

Capitulo 2, Seccién 2.5).

3.5. Analisis de nubes magnéticas mediante ajuste simultaneo

Como una alternativa al método de la Seccién 3.4, la configuracién magnética de
las NMs pueden ser estudiadas ajustando los pardmetros fisicos (By y 7p) del modelo
propuesto, simultineamente con los pardmetros geométricos (¢, ¢, p/R). La dificultad
de esta técnica reside en el gran nimero de pardmetros libres a ajustar (5) durante la
minimizacion. Sin embargo, considerando cuidados especiales para no encontrar minimos
locales no deseados de la funcional a minimizar, este método tiene la ventaja de hallar una
estimacion de p/ R, que no puede ser cuantificada directamente con el método de varianza
minima, excepto con andlisis detallados de las componentes de § (ver Seccion 4.2.9).

El procedimiento propuesto en esta Seccion consiste entonces en minimizar la ecuacion
(3.30) pero ahora la orientacién (6 y ¢) y el pardmetro de impacto (p) no estén fijados co-
mo en el caso anterior sino que son libres y resultan del proceso de ajuste simultdneo (AS).
Cuando se utiliza este procedimiento ajustando al modelo LU, se indica con la sigla AS.

Para realizar la minimizacion, se utiliza una rutina del tipo Levenberg-Marquardt (Press
et al. (1992)) que fue desarrollada durante esta Tesis. Se explor6 también la estabilidad de
los cédigos y su sensibilidad frente a distintos limites de variacién de cada uno de los

parametros.
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3.6. Meétodo directo

Si se aplica el método de varianza minima para orientar las estructuras y se considera
la hipétesis de simetria cilindrica local para la estructura magnética, es posible calcular los
Flujos F, y F}, y la Helicidad magnética relativa /1, directamente a partir de las observa-
ciones (Método Directo, MD) sin mediar ningtin modelo en particular (ver Secciones 3.6.1
a 3.6.3). La ventaja de este tipo de estimaciones reside en la minima cantidad de suposi-
ciones necesarias para realizar el calculo (simetria cilindrica local y p << R). Ademas,
en el caso en que el pardmetro de impacto no es nulo, la correccion para los Flujos y la
Helicidad es ~ (p/R)? por lo tanto una incerteza del 10 % en p/R introduce un error de

s6loun 1 % en los Flujos y la Helicidad (Dasso et al. (2006)).

3.6.1. Estimacion del Flujo magnético axial

Con los datos de la serie temporal del campo magnético B = ﬁ( p(t™)) en el sistema

local de la nube, es posible calcular el Flujo parcial F,(p) integrando numéricamente la
ecuacion (2.27).

Primero se calcula esta integral usando el método de trapecios acumulados, a partir
de los datos observados en la primera mitad del cilindro, p(t") € (—R,0), trayectoria
que corresponde al satélite entrando a la nube (Flc,trante). Luego se realiza la integracion
numérica para la segunda mitad (0, R) cuando el satélite sobrepasa el eje de la nube y
va abandonando la estructura (F.,zente). D€ €sta manera se obtienen valores acumulados

finales entrantes y salientes, y puede calcularse el promedio de ambos:

(erntrante + Fzsaliente)

onbs - 9

(3.31)
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3.6.2. Estimacion del Flujo magnético azimutal

El flujo magnético a través de la cara lateral del cilindro (Flujo azimutal, ver Seccién
2.4, ecuacion (2.28), Figura 2.2), se puede calcular directamente integrando numérica-

mente las observaciones de B, (t) = By(p(t)):

P
Fy(p) = L/ By(p")dp' (3.32)
0
En forma similar a lo realizado para estimar £, se obtienen los Flujos totales con p = R,
F¢entrante y F¢saliente y su PmmediO:

(Fd)entrante + F¢saliente)
2

Fyobs = (3.33)

3.6.3. Estimacion de la Helicidad magnética relativa

La componente azimutal del vector potencial, A4(p), correspondiente a un campo con
simetria cilindrica puede ser reescrita en funcién del flujo parcial F,(p) a través de una
superficie perpendicular al eje de la nube (Dasso et al. (2005b)):

1 F.(p)

)
Ao = [ 0B = 5 (3.34)

y por lo tanto, la Helicidad magnética relativa (ver Seccién 2.3.2) puede ser calculada

como una integral de B, pesada con el Flujo acumulado (Dasso et al. (2005b)):

R R
H=2r [ Ao Baloindp =21 | B)E () (335)

Esta integral puede calcularse numéricamente a partir de las observaciones de B, y (y
el Flujo acumulado F) y B,. Asi, se pueden obtener valores de Heptrante Y Hatiente> Y

ademds se puede calcular el promedio de ambos: H s = (Hentrante + Hsatiente) /2-
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3.7. Analisis detallado de un evento de estudio

3.7.1. Evento observado en 18 — 19 octubre 1995 a 1 UA

En esta Seccion se presenta un andlisis detallado que usa métodos desarrollados en
Secciones previas, aplicadas a la nube magnética observada el 18 — 19 de Octubre de
1995. En la Seccidn 3.8 se presentan resultados del mismo tipo de analisis a una muestra
de 20 eventos.

Los datos de plasma y campo magnético obtenidos por Wind indican que la nube se
encuentra con el satélite a las ~ 19:00 TU del 18 de octubre de 1995 (Lepping et al.
(1997)). Varios autores (por ejemplo Lepping et al. (1997), Janoo et al. (1998), Collier
et al. (2001)), han tomado como borde final ~ 23 TU, del 19 de octubre de 1995, que es

muy similar al borde elegido por nosotros ~ 24 TU.

3.7.2. [Estimacion de la longitud del eje de la nube magnética

Es necesario hallar una manera de estimar la longitud (L) de la NM puesto que £}, y
H dependen de L (ver ecuaciones (2.28) y (2.29)). En general, L puede estimarse a primer
orden como L ~ 2 UA, utilizando la hipétesis de conectividad de la nube con el Sol por
ambos extremos (tomando asi una longitud total igual al doble de la distancia Sol-Tierra).

En el caso de esta nube particular, los estudios realizados por Collier et al. (2001)
encuentra flujos bidireccionales de electrones (Ver Seccion 3.1) lo cual indica conectivi-
dad con el Sol. Si ademds se tiene en cuenta la curvatura del eje principal (como puede

observarse en el esquema de la Figura 3.1) la longitud puede estimarse como L ~ 2.4 UA.

3.7.3. Analisis de la orientacion con varianza minima

H
Se aplica el método de VM a observaciones de B para este evento, y se obtiene la

orientacién del eje de la NM, resultando: 6 = —13,7° y ¢ = 286, 9°. Se trata entonces de
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Cuadro 3.1: Orientacion y radio obtenidas para la nube 18 - 19 oct. 1995 por diferentes
autores

Autor 0 10) R (UA)
Gulisano et al. | -13.7 | 286.9 | 0.140
Lepping etal. | -12 291 0.135
Hidalgoetal. | -16 282 0.130

una nube con su eje casi recostado sobre el plano de la ecliptica, ligeramente apuntando
hacia abajo y hacia el oeste solar.

El radio de la estructura resulta R= 14x 10~2 UA. La orientacién, el diametro y los
parametros fisicos también fueron determinados por Lepping et al. (1997) para este evento
bajo la hipétesis de un modelo libre de fuerzas lineal y por Hidalgo et al. (2002) bajo la
hipétesis de un modelo de corriente constante no libre de fuerzas (ver Secciéon 2.5), siendo
ambas estimaciones consistentes con nuestros resultados, como puede observarse en el
Cuadro 3.1, donde se detallan las orientaciones y radios obtenidos. Se observan a lo sumo
diferencias de ~ 2° en la determinacién de 6 y ~ 4° en la determinacién de ¢ y ~ 7%
para la determinacion del radio.

En la Figura 3.4 se muestran las componentes observadas del campo magnético en las
coordenadas provistas por la sonda (GSE) con una cadencia temporal de 3 segundos, con
lineas de trazos verticales se indican el comienzo y fin de la estructura.

En la Figura 3.5 se muestran las componentes del campo magnético en las coorde-
nadas nube, una vez aplicada la rotacién usando el método de varianza minima, donde
puede notarse la mayor varianza del campo By 4. (segundo panel), la varianza interme-
dia de Bz, e (tercer panel) y la varianza mas baja dada por By, (primer panel), como
es de esperarse para un caso cercano al ideal mostrado en la Figura 3.3. También se mues-

tra (ultimo panel) el médulo del campo, donde se observa el aumento de su intensidad
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Figura 3.4: Campo magnético (nT) observado por la sonda Wind a 1 UA, se muestran las
componentes en la base GSE y se indica con lineas de trazos verticales el comienzo y fin
de la estructura, el tiempo se mide en horas a partir de la fecha y hora indicadas en Tiempo
Universal (TU).
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Figura 3.5: Campo magnético (nT) observado por la sonda Wind a 1 UA, se muestran las
componentes en la base local (’sistema nube’) y se indica con lineas de trazos verticales el
comienzo y fin de la estructura.

dentro de la nube, respecto del viento solar ambiente.

3.7.4. Comparacion del campo observado con diferentes modelos

Para filtrar las fluctuaciones de escala pequefia y analizar la estructura magnética de
gran escala se suavizan los datos, que originalmene tienen una cadencia temporal de 3
segundos, de tal forma que se obtienen 100 puntos por cada serie temporal. Para ello se
programo un cédigo para realizar el suavizado lineal a primeros vecinos mediante un filtro,

que permite interpolar entre los datos originales de forma tal que el error cuadratico medio
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entre ellos y sus valores originales se vea minimizado (haciendo uso del comando interp
de matlab).

Una vez rotada la estructura (usando VM), se ajustaron los parametros libres de cada
uno de los cuatro modelos descriptos en la Seccion 2.5, los resultados se muestran en el
Cuadro 3.2, donde se observa que la determinacién de B, difiere a lo sumo en ~ 2.5 nT
variando los modelos.

La mayor diferencia en la determinacion de 7y corresponde al modelo GH (que propor-
ciona el mayor valor) y al modelo HI (que proporciona el menor valor). Este ordenamiento
en los valores de 7 se observa también en el resto de las nubes analizadas (ver Seccion
3.8).

A partir de reemplazar los pardmetros obtenidos en las expresiones tedricas de [z, I,
y H para cada uno de los 4 modelos (ver Seccion 2.5) se realizan estimaciones para estas
cantidades. Los resultados se muestran en el Cuadro 3.3. Puede observarse que el ma-
yor apartamiento de los valores obtenidos para los cuatro modelos respecto del promedio
corresponde a: ~ 20 % para F, ~ 13 % para F, y ~ 26 % para H.

La fuente solar de este evento estd localizada en la regién activa (AR) NOAA 7912
(van Driel-Gesztelyi et al. (2000)). Es posible modelar el campo magnético en la region
coronal fuente, extrapolando la componente del campo fotosférico observado a lo largo
de la linea de visidn, bajo la hipdtesis de una configuraciéon coronal de campo lineal li-
bre de fuerzas (ver por ejemplo Alissandrakis (1981), Mandrini et al. (1996), Demoulin
et al. (1997)). Los magnetogramas de campo fotosférico a lo largo de la linea de visién
se usan como condicién de contorno y el valor del pardmetro libre del campo coronal se
determina mediante el ajuste de las lineas de campo suponiendo que estos son paralelos a
los lazos observados en rayos X (emision que puede ser interpretada como indicador de la

distribucién de masa coronal).
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Cuadro 3.2: Parametros fisicos (B, ) obtenidos mediante el procedimiento explicado en
la Secciéon 3.4.4 para los modelos de Lundquist (LU), Gold-Hoyle (GH), Hidalgo et al.
(HI), Cid et al. (CI) y de (Bo,m0, p/R.0,¢, y p) obtenido mediante el procedimiento de
ajuste simultdneo (AS) explicado en la Seccién 3.5.

Parametro | LU GH HI CI AS
By (nT) 243 | 25.8 | 23.3 18.6 | 24.8
0 (AUDH | 10.0 13.8 | 8.2 103 | 9.1

p (AD) - - _ _ 0.015
»/R - - - - -0.107
6° 137 | -137 | -137 | 137 | -14.6
%° 286.9 | 286.9 | 286.9 | 286.9 | 287.9

A partir de modelar la configuraciéon de campo magnético coronal y de usar apropiadas
expresiones para la Helicidad magnética, (Luoni et al. (2005)) estima la variacion de la
Helicidad coronal, antes y después de la eyeccion de esta nube. El valor obtenido fue
AH,, ~ +4.5x 10* Mx2. Utilizando el modelo LU y los pardmetros ajustados para esta
nube se calcul6 la Helicidad en la NM que resulta Hyy; = +9.4x 102 Mx2. El buen
acuerdo de AH,,, con Hyj; permite validar nuestro método de célculo de las cantidades
fisicas contenidas en tubos de flujo magnético en el viento solar.

El signo de la Helicidad puede obtenerse sin necesidad de utilizar ningiin modelo, ya
que puede deducirse a partir del comportamiento global de las componentes del campo.
Para una estructura helicoidal ideal con Helicidad positiva (es decir giro dextrégiro cuando
se avanza a lo largo de las lineas de campo del centro de la nube) un satélite que atraviese
la nube con pardmetro de impacto nulo observard By nube < 0 desde que ingresa a la nube
hasta que alcanza el eje de la misma, mientras que By nube tendrd el signo contrario des-
pués de sobrepasar el eje, en acuerdo con el evento estudiado en esta Seccion (ver segundo
panel de la Figura 3.5). Por el contrario, para un tubo con Helicidad negativa (levégiro) la

sonda observard Bynube > 0 desde que ingresa a la estructura hasta alcanzar el eje de la
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Cuadro 3.3: Magnitudes globales ([, I, H) obtenidas reemplazando los parametros
fisicos (By,7p) del Cuadro 3.2 en las ecuaciones para las magnitudes globales de la Seccion
2.5. También se presentan resultados de las magnitudes globales entrantes y salientes y el
promedio para el procedimiento directo (MD) explicado en la Seccién 3.6.

Magnitud Fisica LU |GH |HI |CI | AS | MD
F.(10*' M) 1114 [1.0]12]13]12
erntrante 1.2
Fzsaliente 1.2
Fy(102"MzUA™) |31 [ 3.1 [40]40 32|44
F¢entrante 4.3
F¢saliente 4.5
HA0PMz?UA Y [ 39 |46 [58]66 |54 |57
Hentrante 65
Hsaliente 7.2

misma y luego cambiara de signo.

En la Figura 3.6 puede observarse el grafico de la componente B nube en funcién de
la componente Bynube (hodograma), del campo magnético suavizado a 100 puntos. Las
3 primeros observaciones (cuando el satélite empieza a observar la estructura) se sefialan
con asteriscos y las ultimas 3 observaciones se indican con rombos. Los valores de las
componentes del campo magnético observado se indican con circulos pequefios. Puede
observarse para este evento, que §Ob$ desarrolla una rotacion coherente de poco mds
de 180°. Este sentido de rotacién corresponde a un helicoide con Helicidad positiva, ya
que Bynube comienza con valores negativos y finaliza con valores positivos. El compor-
tamiento de las componentes del campo es el que se esperaria segun las proyecciones en
el plano perpendicular al pasaje del satélite en el esquema ideal de la Figura 3.3.

La Figura 3.7 presenta la serie temporal By nube observada (sefialado con circulos)
y la reconstruccién de esta componente del campo segin el ajuste con cada uno de los
cuatro modelos estudiados. Con linea llena se indica el modelo LU, con linea de puntos el

modelo GH, con asteriscos el modelo HI y con signos + el modelo CI (ver Secciéon 2.5).
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Figura 3.6: Hodograma mostrando la rotacién coherente del campo magnético (nT)
suavizado a 100 puntos. Con asteriscos se muestran las 3 primeras observaciones de la
rotacion, con rombos las tltimas 3. Las observaciones se seflalan con circulos. Esta nube
presenta una Helicidad positiva.
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BY nube (NT)
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Tiempo luego del18-0ct—1995 19:00:00 (Horas en TU)

Figura 3.7: Componente By nube del campo magnético (nT) suavizado a 100 puntos para
el evento. Los circulos muestran el campo observado. La linea llena, la linea de puntos, los
asteriscos y los signos + corresponden a los modelos LU, GH, HI y CI, respectivamente.
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Figura 3.8: Componente Bznube del campo magnético (nT) suavizado a 100 puntos. Los
circulos muestran el campo observado. La linea llena, la linea de puntos, los asteriscos y
los signos + corresponden a los modelos de LU, GH, HI y CI, respectivamente.
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Puede observarse que el valor absoluto de la componente de By nube es subestimada
por los dos modelos libres de fuerzas (LU y GH) cerca de los bordes de la nube, mientras
que los datos en el centro de la nube son mejor ajustados por estos dos modelos. Esto
indica que o bien, en la periferia de la nube, la tensién magnética resulta mayor que la
predicha por estos modelos, o bien la curvatura de las lineas de campo en esta region se
apartan de la estructura circular con el radio global R de la nube.

La Figura 3.8 muestra Bznube observada y los modelos ajustados (utilizando la mis-
ma convencion que en la Figura 3.7). En la Figura 3.8 se observa que para este evento,
Bznube cerca del centro de la nube es sobrestimado por los modelos LU, GH y HI pero
todos los modelos acordaron bien con las observaciones cerca de los bordes. Esto indica
que en esta nube la fuerza de presion cerca del centro es menor que la predicha por estos
modelos de equilibrio, indicando una posible fuente de Energia libre para desarrollar una

evolucion dinamica (ver Seccién 5.3).

3.7.5. Analisis con ’Ajuste Simultaneo’

Como método alternativo al detallado en la Seccién previa, se realiza un ajuste si-
multdneo a las observaciones de todos los pardmetros libres del modelo LU, tanto geo-
métricos como fisicos (AS), como se detalla en la Secciéon 3.5. Los resultados se mues-
tran en la dltima columna del Cuadro 3.2. En cuanto a la orientacién puede observarse una
diferencia de sélo ~ 1° en la determinacién tanto de § como de ¢, respecto del método de
VM, una diferencia muy baja, que se debe a que el pardmetro de impacto es bajo para esta
nube. Los pardmetros fisicos obtenidos con AS varian en menos de un 10 % respecto a los
obtenidos usando la orientacién dada con VM y el modelo LU.

En la Figura 3.9 puede observarse la componente B nube observada (linea llena) y el

ajuste (linea de puntos) en funcidn de la distancia al eje (p). El pardmetro de impacto es



59

0 0.05 0.1

Figura 3.9: observaciones de B,nube (nT) (linea llena) en funcién de la distancia al eje p
(UA) junto con el ajuste AS (linea de puntos).



60

25

15

10

BY nube

_10 -

-15

-20

0 0.05 0.1

Figura 3.10: Idem Figura 3.9 pero mostrando la componente Bynube (nT) del campo
magnético dentro de la nube.

pequeiio (p = —0.0147 UA), y en la Figura se indica la regién de la nube que no puede
ser observada por la sonda (p < |p|) entre las lineas verticales de trazos.

El ajuste es muy bueno cerca de los bordes de la estructura, mientras que cerca del
centro presenta apartamiento como ocurre cuando se utiliza VM y el modelo LU (ver
Seccion 3.7.4).

La Figura 3.10 muestra la componente Bynube (linea llena) y el ajuste (linea de
puntos) en funcién de la distancia al eje (p). A diferencia de la componente Bznube, el
ajuste resulta muy bueno cerca del centro, mientras que se aparta un poco en los bordes.

También presenta buen acuerdo con los resultados cuando se usa VM y se modela con LU,
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Figura 3.11: Flujo magnético F, acumulado (Mx) entrante y saliente a partir de la inte-
gracion numérica del campo observado, con linea vertical se indica el borde de la NM.

validando los resultados de la Seccién 3.7.4.

3.7.6. Analisis con "Método Directo’

En esta Seccion se presentan resultados de aplicar el método MD (descripto en la
Seccién 3.6) al evento del 18 — 19 de Octubre de 1995. Se estiman los Flujos magnéticos
y la Helicidad magnética relativa entrantes y salientes mediante la integracién numérica
del campo, a partir de lo explicado en las Secciones 3.6.1, 3.6.2,y 3.6.3.

En la Figura 3.11 se muestra el flujo acumulado F..,;-qnie (Iinea llena) y los valores
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Figura 3.12: Flujo magnético F; por unidad de longitud acumulado (MxU A~! en el mismo

formato que para la Figura 3.11.
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Figura 3.13: Idem que las Figuras 3.11 y 3.12 para la Helicidad magnética relativa por

unidad de longitud (Mx2U A~1).
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de Fsaiiente (linea rayada), donde puede observarse un muy buen acuerdo entre los valores
para F.(p) entrante y F(p) saliente entre el centro de la nube hasta aproximadamente un
radio de ~ R/3, luego existe una ligera asimetria y los valores vuelven a ser un poco mas
similares en el borde del cilindro, donde se observa un cambio abrupto en la pendiente
para ambas ramas.

La Figura 3.12 muestra el flujo azimutal acumulado por unidad de longitud en el
mismo formato que la Figura 3.11. Nuevamente puede observarse un cambio muy notorio
de pendiente en p = R, lo cual confirma nuestra hipétesis sobre la ubicacioén del borde
de la estructura magnética helicoidal. En la Figura puede observarse ademas una pequena
asimetria en las ramas entrante y saliente .

Se integra ademéas numéricamente la ecuacion (3.35) para obtener Helicidad magnética
directamente desde las observaciones. En la Figura 3.13 se muestran la Helicidad magnética
entrante y saliente, donde se observa un comportamiento similar en ambas ramas. Al igual
que en las Figuras anteriores también existe un cambio en la pendiente en la rama entrante
cuando p ~ R.

El anélisis conjunto de estas tres Figuras indica que la hipétesis de estructura cilindrica
representa mejor la estructura central de esta nube.

Este tipo de andlisis (en particular las discontinuidades en las pendientes que se obser-
van en los bordes) es de gran utilidad para mejorar las estimaciones del comienzo y final
de las helicoides, y consecuentemente permite mejorar las estimaciones de las propias

cantidades globales contenidas en las nubes (Fz, Iy, H).
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Cuadro 3.4: Lista de eventos. Se muestran los bordes de las nubes, (tiempos de comienzo
y fin), orientaciones (latitud y longitud, ver Secciéon 3.3.2), estimacion del radio (ver
Seccion 3.3.3) y signo de la Helicidad.

#Evento Comienzo Fin 6° ¢°> R (107?UA) Signo H
1 22-08-1995 22:00 23-08-1995 19:00 -22,7 271,2 9,1 +
2 18-10-1995 19:00  20-10-1995 00:00 -13,7 2869 13,7 +
3 16-12-1995 05:00 16-12-199522:00 -12,1 51,2 6,5 -
4 27-05-1996 15:00 29-08-1996 07:00 -2,3 1322 13,2 ;
5 01-07-1996 17:00 02-07-1996 09:00 3,0 105,1 6,5 -
6 07-08-1996 13:00 08-08-1996 10:00 -64,6 292.4 8,6 +
7 24-12-1996 03:00 25-12-1996 10:00 50,9 80,3 13,0 +
8 10-01-1997 05:00 11-01-1997 02:00 -18,1 2444 10,1 +
9 21-04-1997 15:00 23-04-1997 07:00 16,6 3333 8,9 +
10 15-05-1997 09:00 16-05-1997 01:00 -15,9 111,9 8.4 -
1 16-05-1997 07:00  16-05-1997 14:00 -30,3 303,0 3,6 ;
12 09-06-1997 02:00 09-06-1997 23:00 -17,8 238,1 8,2 +
13 19-06-1997 05:06  19-06-1997 17:54 -61,0 216,8 4,7 +
14 15-07-1997 06:00 16-07-1997 01:00 -63,8 124,6 8,2 -
15 03-08-1997 14:00 04-08-1997 01:00 -11,5 31,5 32 ;
16 18-09-1997 00:00 20-09-1997 12:00 60,1 203.,5 20,5 +
17 21-09-1997 22:00 22-09-1997 18:00 72,1 163,5 9,9 -
18 01-10-1997 16:00 02-10-1997 23:00 35,3 127,8 14,8 -
19 10-10-1997 23:00 12-10-1997 00:00 -15,0 256,9 12,0 +
20 07-11-1997 05:48 08-11-1997 04:18 -5,2 225,7 8,4 +
3.8. Resultados del analisis de una muestra de 20 nubes

magnéticas

En esta Seccion se presentan los resultados obtenidos al aplicar los procedimientos

descriptos en las Secciones 3.4 (VM), 3.5 (AS),y 3.6 (MD) a los eventos que se detallan

en el Cuadro 3.4.

En el Cuadro 3.4 se detallan los eventos estudiados y las orientaciones obtenidas por

el método de varianza minima, junto con las estimaciones para los radios y el signo de

la Helicidad. Como puede observarse hay practicamente la misma cantidad de nubes con

Helicidad positiva (11/20), que con Helicidad negativa (9/20). El radio promedio de las
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nubes observadas en nuestro trabajo resulta (0.096 £ 0.040) UA.

3.8.1. Comparacion de la orientacion obtenida mediante varianza mini-
ma y ’Ajuste Simultaneo’

Aplicamos VM ajustando el modelo LU a todas las nubes del Cuadro 3.4, para las
mismas nubes se realizé el procedimiento AS. Se compararon los resultados obtenidos
con ambos métodos para los dngulos de orientacién de la nube (0 y ¢) se obtuvo que en
promedio varian tal que < |A¢| >=21.28°y < |Af| >=9.11°.

En la Figura 3.14 se muestra la diferencia de los valores 6 y ¢, obtenidos cuando
se utiliza el procedimiento VM y el procedimiento AS, en funcién del valor absoluto del
pardmetro de impacto sobre el radio calculados con AS, los valores hallados implican que
considerar un parametro de impacto no nulo afecta similarmente las estimaciones de ¢ y

6 con estos dos métodos.

3.8.2. Analisis de los parametros fisicos Bj y 7

Se ajustan cuatro modelos (ver Seccién 2.5) a las observaciones de campo magnético
de las nubes listadas en el Cuadro 3.4 mediante el procedimiento descripto en la Seccién
3.4.

La Figura 3.15 muestra los valores ajustados de B, para todos los eventos. Se observa
que, en general, el modelo CI tiende a dar menores valores de B, (en 13 de las 20 nubes),
mientras que el modelo HI presenta los mayores valores (también en 13 de las 20 nubes).
La dispersion en By cuando se usan los modelos libres de fuerzas (LU y GH) es mucho
menor que para los modelos no libres de fuerzas. También notamos que la variacién de B
para diferentes eventos es generalmente mayor que la dispersion de B para un dado evento
cuando son considerados los cuatro modelos. El valor medio para By resulta (12.5 £ 4.5)

nT.
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Figura 3.14: Diferencia en los angulos de orientacion obtenidos de aplicar el procedimien-
to descripto en la Secciéon 3.4 respecto del obtenido al aplicar la técnica descripta en la
Seccién 3.5 para el modelo LU, como funcién del valor absoluto del pardmetro de impacto
sobre el radio calculado usando AS. En el panel superior se muestra Af y en el inferior

Ab.
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Figura 3.15: Intensidad de campo magnético maxima en el eje de la nube, B, (nT), ajusta-
do para los 4 modelos, para los 20 eventos analizados, (los simbolos *, tridngulos, cuadra-
dos y +), corresponden a los modelos LU, GH, HI y CI respectivamente.
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Figura 3.16: valor absoluto de la torsién por unidad de longitud, |75| en UA™!, de las lineas
de campo magnético en el entorno del eje de las NMs. Calculada para los 4 modelos y las
20 nubes estudiadas. Cada simbolo corresponde a un modelo como en la Figura 3.15.
La torsion del modelo GH se indica ademds con linea de puntos y rayas y da los valores
mayores. El modelo HI se lo marca con linea rayada para enfatizar que corresponde a los
valores menores.
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Estos resultados pueden explicarse teniendo en cuenta que el perfil de campo para la
componente Bznube en el modelo HI es extremadamente pronunciado en el centro (tiene
un perfil triangular), mientras que en general los perfiles observados no presentan este
tipo de singularidades (los gradientes tienden a suavizarse), con lo cual la fuerza debido
a la presion magnética observada en el centro de la nube es en general menor que la que
predice este modelo. En cuanto al modelo CI, es més similar a los perfiles observados en
la componente Bznube.

En la Figura 3.16 se presentan los valores absolutos de la torsion de las lineas de
campo magnético |7y en el entorno del eje de la NM. En esta Figura el modelo GH pre-
senta los mayores valores de |7| para todas las nubes analizadas y el modelo HI presenta
los menores valores. Mientras que |7y| en los modelos LU y CI no muestran un orden
particular. El valor medio de || resulta (15.2 4+ 11.9) x UA™L.

En el caso de GH el modelo predice una torsién constante en toda la NM, mientras que
en el resto de los modelos la torsion crece en forma monétona a medida que se llega a la
periferia de la nube 7(p = R) > 7(p = 0), y es por ello que los valores para el modelo

GH en el eje, son mayores que para los otros modelos.

3.8.3. Flujos y Helicidad para diferentes equilibrios

A partir de los parametros fisicos de los cuatro modelos ajustados (ver Seccién 2.5)
se calculan F, y Fy y H.

El valor medio obtenido (variando los modelos) para | F, | resulta: (4.04-0.6) x 10*°Mx.
En general, el valor de | F,| se ordena de mayor a menor de la siguiente forma: GH, LU, CI,
y HI. Los tnicos casos que se apartan significativamente de este orden son los eventos #14
y #16, como se observa en la Figura 3.17. Este comportamiento general es consistente

con el comportamiento de Bz (p) en la parte central de la nube ejemplificada en la Figura
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Figura 3.17: valor absoluto del flujo transversal, | F,| en unidades de 10*°Mx. Los aster-
iscos, los tridngulos, los cuadrados y los signos +, corresponden a los modelos LU, GH,
HI y CI, respectivamente.
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Figura 3.18: valor absoluto del flujo azimutal por unidad de longitud, |Fj|/L en 10*'Mx
UA ! utilizando la misma convencién que para la Figura 3.17.
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3.8.

En general, los valores de |F}| para los modelos libres de fuerza y los no libres de
fuerza coinciden entre si, como puede observarse en la Figura 3.18. Esto se debe a la
similitud del comportamiento de B,(p) para estos dos tipos de modelos. El valor medio
para los valores de | Fy| (por unidad de longitud L) variando los modelos resulta: (11.5 £
1.7)x10%° Mx UA~L.

Varios estudios han analizado las propiedades estadisticas de las NMs utilizando mo-
delos cilindricos (e.g., Lepping et al. (1990), Zhao et al. (2001)). De los valores promedios
obtenidos de estos dos estudios estadisticos, y suponiendo una configuracion cilindrica
libre de fuerzas lineal, y un tamafio axial para las nubes L = 0.5 UA, Green et al. (2002) y
van Driel-Gesztelyi et al. (2003) estimaron que el contenido tipico de Helicidad magnética
en nubes es del orden de ~ 2 x 10%*2 Mx2. Sin embargo antes de nuestro trabajo no
se habian realizado estudios estadisticos que cuantificaran la Helicidad magnética con
diferentes modelos. La Figura 3.19 muestra el valor absoluto de la Helicidad magnética
relativa |H| por unidad de longitud para los distintos modelos y eventos. En tubos de
flujo cilindricos, y para un dado flujo magnético axial se tiene que a mayores valores del
campo azimutal (proporcional a 7(p ~ R)) en la periferia del tubo, habrd mayor Helicidad
magnética (ya que la configuracion magnética global estd mas enlazada).

Dado que, excepto en el modelo GH, 7 crece con p, esperamos como se observa,
una tendencia a menores valores de |H| en este modelo. Los valores de |H| mds bajos
corresponden entonces al modelo GH (13 nubes) y al modelo HI (7 nubes). El modelo CI
presenta los mayores valores para |H| en 13 de las nubes y el modelo LU en los otros 7
eventos.

Con el fin de comparar la variabilidad de nuestras estimaciones de [ a partir de dife-

rentes modelos, respecto de la diferencia de H al cambiar de evento, realizamos el si-
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Figura 3.19: valor absoluto de la Helicidad magnética relativa por unidad de longitud
(|H|/L) en unidades de 10**Mx? UA~. Los simbolos (como en la Figura 3.17) muestran

|H|/L calculados para los 4 modelos.
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guiente calculo.
Para un dado evento (/) calculamos el promedio de | H | de los cuatro modelos (;) como:
o’ = %Zi:l |H]

. . . .. LT 1 20 j
Asf, la Helicidad tipica de nuestra muestra resulta: H = 55 ) i1 |H|7.

Un estimador de la dispersion de H7 (para el evento /) al cambiar de modelo puede ser

calculado como \/ : SL L (|H|} — H7)? y asi un estimador global en nuestra muestra de

la dispersion de H debido a cambiar de modelo resulta:

20 4 ; :
AHumoactos = 5 2 =1 \/i > ([HI] — HI)?,

Por otro lado, un estimador de la dispersion dada por considerar los diferentes eventos

€s:

AHuenton = £/ 35 S0, () — H)2

Encontramos que la variabilidad de H, cuando se cambia de modelo (AH,,ode105 ~
10** Mx2 UA~!) es mucho menor que su variacién cuando se cambia de evento (A Hepentos ~
10%2 Mx? UA™Y). Es decir que AH,0de105 ~ 0.1A Heyenios, por lo tanto es mas importante
la variacion de H cuando se cambia de evento, que cuando para un evento dado se realizan
estimaciones con diferentes modelos. En este sentido, / es una magnitud que depende
muy poco de los modelos analizados y podemos considerar que nuestro método permite
hacer estimaciones vélidas de H.

Realizamos estudios equivalentes al efectuado para H, pero analizando Fz y Fj; hal-
lamos resultados similares, con lo cual F; y I, también estdn bien determinadas.

La robustez de las estimaciones realizadas en esta Tesis se ven reforzadas por el tra-
bajo de Nakwacki et al. (2008), donde se muestra que las estimaciones de H, Iy y F}
considerando expansion autosimilar no difieren en mds de un 25 % de las estimaciones
usando modelos estaticos.

La comparacion de estos invariantes ideales MHD (F, I, y H) en NMs con sus
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contrapartes solares permite conectar ambos fendmenos (e.g., Harra et al. (2011)), como
se puso de manifiesto en el estudio detallado de la nube del 18 — 19 de octubre de 1995
(ver Secciéon 3.7) y ademads es un muy buen punto de partida para estudiar procesos en el

Sol a partir de lo hallado en NMs y para estudiar NMs a partir de observaciones solares.

3.8.4. Flujos y Helicidad variando distintas técnicas de ajuste

Para poder comparar las diferencias que se obtienen al utilizar diferentes procedimien-
tos para el célculo de las magnitudes globales, se toma el modelo LU y se aplican las
técnidas detalladas en las Secciones 3.4y 3.5 a todos los eventos del Cuadro 3.4.

En las Figuras 3.20y 3.21 se muestran los resultados de la diferencia relativa para el
valor absoluto de F, y de F} respectivamente, entre los valores obtenidos por los proce-
dimientos de aplicar VM y ajustar al modelo LU y el procedimiento de aplicar AS (como
se explico en las Secciones 3.4y 3.5), en funcién del valor absoluto del parametro de
impacto sobre el radio calculado usando AS.

Analizando el caso de la diferencia relativa del flujo | F,| para valores de p < 0.35R la
variacion es menor que 15 %.

Se observa que en el caso de la diferencia relativa de |F},| para valores p < 0.55R la
correccion es a lo sumo de 20 %, mientras que si p < 0.25R la variacién es menor a un
5% (Gulisano et al. (2005a)).

Enla Figura 3.22 se muestra la diferencia relativa del valor absoluto de // en la misma
forma que en las Figuras 3.20y 3.21. Cuando p < 0.55R la correccién a H es de ~ 35 %
para un dado evento, mientras que cuando p < 0.30R esta variacion resulta menor que el
10 %. Esto sugeriria que para valores bajos de p la correccién no es muy importante pero
para valores mayores si deberia ser tomada en cuenta.

En términos generales concluimos que las incertezas de las variaciones de las magni-
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Figura 3.20: Diferencia relativa de | F,| entre los valores obtenidos por los procedimientos
descriptos en las secciones 3.4y 3.5 usando el modelo LU para ambos casos, en fun-
cién del valor absoluto del pardmetro de impacto en unidades del radio calculado por el
procedimiento AS.
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Figura 3.21: Diferencia relativa de |F},| por unidad de longitud calculados de la misma
manera que en la Figura 3.20.
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Figura 3.22: Idem que las Figuras 3.20 y 3.21 pero para la diferencia relativa de |H | por
unidad de longitud.
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tudes globales resultan menores o del orden de ~ 20 % para p/ R < 0.3. Sin embargo estas

correcciones son importantes cuando los parametros de impacto son altos (p/R > 0.5).

3.8.5. Flujos y Helicidad con "Método Directo’

En esta Seccidn se presentan los resultados obtenidos de aplicar el procedimiento des-
cripto en la Seccion 3.6, y calcular asi las magnitudes globales usando el Método Directo,
para cada evento del Cuadro 3.4.

En la Figura 3.23 se presentan los valores de Flenirantes Frsatiente ¥ d€ Fhops =
(Fentrante + Fsaiente) /2 para cada nube (ver Seccion 3.6.1). El valor medio de | F | es
de: (4.0x 10%° £ 0.6 x 10%°) Mx.

Asimismo se calcula Fjyqs (ver Seccion 3.6.2) como puede observarse en la Figura
3.24, donde se presentan los valores para Fycpirantes Fosatiente Y Fpobs = (Fentrante +
Fsatiente)/2 para las 20 nubes estudiadas. El valor medio de | Fiy.| por unidad de longitud
resultante es: (12.6 x 10%° £ 2.1 x 10%°) Mx UA L.

En la Figura 3.25 se muestra la Helicidad relativa por unidad de longitud para los
eventos estudiados (Hops = (Hentrante + Hsatiente)/2), como se explica en la Seccién
3.6.3. El valor medio de | H | por unidad de longitud resulta (8.4 x 104! 4-2.9 x 10*!) Mx?
UA~L.

Como se desprende de estas tres Figuras, en la mayoria de los casos existe un gran
acuerdo entre los valores entrantes y salientes obtenidos. La diferencia relativa para valores
entrantes y salientes de los flujos y la Helicidad es menor que ~ 1/2 para mas de la mitad
del conjunto de nubes estudiadas.

Si las nubes magnéticas tuvieran simetria (entrante / saliente) cuando son expulsadas
del Sol, los resultados de este analisis muestran que el nivel de simetria (entrante / saliente)

decrece como consecuencia de su interaccion con el viento solar circundante. Sin embargo,
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Figura 3.23: Flujo magnético F, en unidades de 10**Mx calculados para los 20 eventos
estudiados, con circulos unidos por linea llena se muestra el valor promedio, con tridngulos
orientados hacia la derecha se muestran los valores de Fl.,sante Y hacia la izquierda los
valores de Flqqiiente-
un estudio detallado de cada evento nos permite concluir que, en forma similar al caso
particular presentado (ver Seccién 3.7), para la mayoria de las nubes estudiadas (15/20),
la parte interna de la nube (hasta ~ R/3) permanece aproximadamente simétrica.

Una conclusién importante que resulta del anélisis realizado en este Capitulo es que

determinar con precision la orientacion de la NM es un aspecto crucial para cuantificar sus

propiedades.
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Figura 3.24: Idem que la Figura 3.23 pero para el Flujo magnético Iy, por unidad de
longitud en unidades de 10*°Mx UA L,
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Figura 3.25: Helicidad magneética relativa por unidad de longitud H en unidades de
10*'Mx? UA~!, calculados para los mismos eventos de las Figuras 3.23 y 3.24, y uti-
lizando las mismas convenciones.



Capitulo 4

Mejora en la orientacion espacial de las
nubes magnéticas

En este Capitulo cuantificamos errores sistematicos que se comenten cuando se estima
la orientacion de las NMs con el método de VM (ver Seccién 3.4), cuando el pardmetro de
impacto p no es despreciable. Por ello se simula un conjunto de nubes sintéticas (NSs) con
simetria cilindrica local y una configuracion de campo magnético libre de fuerzas lineal
(modelo LU, Lundquist (1950)). Las NSs tienen diferentes orientaciones espaciales y se
simulan trayectorias de la sonda que las observa con diferentes valores de p. Realizamos
un estudio de las NSs emuladas, usando el método de VM de manera similar a cuando
se analizan observaciones reales realizadas por satélites. De esta forma encontramos la
orientacion y los pardmetros del modelo LU que mejor ajustan a nuestros datos sintéticos.
Luego comparamos los resultados de éste andlisis con los valores usados para generar
las nubes sintéticas. Esto nos permite estimar los errores sistematicos del método, que se
cometen sobre estimaciones de orientaciones y magnitudes globales, (I, Fy, y H).

En la Secciéon 4.1 explicamos como generamos las nubes sintéticas. En la Seccién
4.2 comparamos cantidades que corresponden a los eventos simulados con aquellos que
se obtienen con las técnicas usadas y cuantificamos los errores sistematicos al calcular las

magnitudes globales, y presentamos un método para estimar p.

83
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4.1. Nubes sintéticas

4.1.1. Simulacion de la estructura

Se genera un conjunto de nubes magnéticas sintéticas con la configuracion magnética
del modelo LU (ver Seccién 2.5), luego se simula la serie temporal que corresponde a las

observaciones realizadas por el satélite:
ﬁ A ~
B (t) - BOJO(ap(t))Znube + B[)Jl(ap(t))gb(t)sat? (41)

donde ¢(t).q se define en la ecuacién (3.13).

Los pardmetros de entrada para este modelo son : By = 20 nT, a=2.4/R (es decir
que elegimos los bordes de las nubes en coincidencia con el primer cero de la funcién de
Bessel de orden cero) y el radio R = 0.1 UA. Elegimos la velocidad para la nube, V' = 300
km/s.

Una vez fijada la estructura magnética y la velocidad, el conjunto de diferentes nubes
sintéticas se genera tomando diferentes valores para p y diferentes orientaciones del eje de
las NSs con respecto al sistema de coordenadas GSE.

Se exploran entonces valores de p/R desde 0 hasta 0.9 y los siguientes conjuntos de
orientaciones:

(0,9) = (45,90), (60,80), (70,90), (80, 105), (89, 120), es decir, el eje de las NSs desde
45° hasta casi paralelo al Zgsp y ~ perpendicular a la linea Sol-Tierra.

(0,9) = (5,200), (30, 180) es decir, el eje de las NSs casi sobre el plano de la ecliptica y
en la direccién Sol-Tierra.

(0,0) = (0,90), (10, 270) es decir, el eje de las NSs casi sobre la ecliptica y perpendicular
a la direccion Sol-Tierra.

Finalmente una NS con (¢, ¢) = (10, 130), es decir con eje casi sobre la ecliptica y for-

mando ~ 45° respecto de la linea Sol-Tierra.
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4.2. Simulacion de observaciones ’in situ’ por una sonda

A partir de discretizar la variable temporal ™, generamos las series temporales dis-
cretas B = E(tm) en componentes GSE, las cuales emulan las observaciones de un
satélite.

Luego aplicamos la técnica de varianza minima a las NSs generadas (ver Seccioén 3.4),
en particular a los vectores de campo normalizado (?m — B / |§m|)

Calculamos las orientaciones de las NMs: la latitud (6y5,) y la longitud (¢y /). Para
casos con p nulo, se obtienen exactamente las orientaciones correctas, mientras que para
p no nulo se obtienen orientaciones diferentes. A partir de la orientacion y usando V'
y At, reemplazando la ecuacién (3.15)) en la ecuacién (3.16)), estimamos el radio (R)
asumiendo pardmetro de impacto nulo, ya que en observaciones de nubes reales serd a

priori desconocido.

4.2.1. ;Autovalores como indicadores de la calidad de la orientacion?

Siscoe and Suey (1972) propusieron un criterio para determinar la anisotropia de una
serie vectorial normalizada dada ©'™, calculando los autovalores (\) y autovectores de la
matriz G;; =< v; v; >. Para un conjunto de 100 vectores, como el que usamos en nuestro
caso, encontraron un criterio de significancia para determinar si el conjunto presenta direc-
ciones espaciales significativamente bien distinguidas. Este criterio es A /Aine < 0.72'y
Amaz [ Ning > 1.37.

En la literatura era usual la utilizacién del cociente de autovalores provisto por VM
como un indicador de la calidad de la orientacién obtenida en NMs (e.g., Farrugia et al.
(1999), Xiao et al. (2004) entre otros). En esta Seccidén estudiamos si estos indicadores son
verdaderamente suficientes para determinar la calidad de la orientacién cuando se aplica

VM para hallar la orientacion de NMs .
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Para las series vectoriales correspondientes al campo magnético de las nubes magnéticas
ﬁ 7z . z . .
(b ™), el método de varianza minima encuentra los autovalores y autovectores de la matriz

M;; =< b; b; > — < b; >< bj > (ver Seccion 3.4).
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p/R p/R

Figura 4.1: Izquierda: Panel superior (inferior): El cociente entre los autovalores minimo
e intermedio (médximo e intermedio) obtenidos por VM (usando M/;;) para el conjunto de
NSs generadas en funcién del pardmetro de impacto en unidades del radio.

Derecha: Panel superior (inferior): muestran los cocientes pero ahora usando la matriz
G, para el conjunto de NSs generadas.

En el panel superior de la izquierda de la Figura 4.1 se muestra el cociente entre los
autovalores minimo e intermedio (méximo e intermedio mostrado en el panel inferior)
obtenidos por VM para el conjunto de NSs generadas en funcién de p/R. Estos cocientes
de autovalores no dependen de las orientaciones de las nubes como es de esperar, ya que
los autovalores son invariantes frente a rotaciones. El valor de \,,;, permanece por debajo

de 5 x 107*\;,;, mientras que \,,q, permanece por encima de 5\ ;.

En los paneles de la derecha (superior, inferior) de la Figura 4.1 se muestran los
é
cocientes pero ahora usando la matriz G;;, donde se toma U™ = b ™ para el conjunto de

NSs generadas, (como hacen Siscoe and Suey (1972)).
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Es de destacar que el criterio de Siscoe y Suey se satisface muy bien para valores
grandes de p/ R, y la separacion de autovalores se vuelve atin mayor para valores crecientes
de p/R. Sin embargo, esto s6lo asegura direcciones de varianza bien distinguidas, pero no
mide la calidad de la aproximacion del eje de la NM que provee VM. Asi, el criterio
de Siscoe y Suey para hallar series vectoriales anisétropas es solamente una condicién
necesaria, lejos de ser suficiente para una buena determinacién de la orientacion de las

nubes magnéticas.

4.2.2. Comparacion con las orientaciones esperadas para las nubes

Una buena determinacién de la orientacion del eje principal de la nube magnética es
importante para obtener una buena estimacion del tamafio de la nube y consecuentemente
de la cantidades MHD (ver Seccién 4.2.9).

En la Figura 4.2 mostramos el dngulo 7 entre el verdadero eje de la nube (Znube) y
el obtenido mediante VM (ZVM), en funcién de p/R. Puede observarse que 7 (i. e., el
error sistematico que se comete al estimar la orientacion del eje usando VM) crece con
p/R. Para p/R ~ 0.2, obtenemos 7 ~ 2° y cuando p/R alcanza el valor extremo de
~ 0.9, obtenemos 1 ~ 18°. Para observaciones reales, los casos con p/R ~ 0.9 se verdn
mads afectados por la deformacién de la estructura en la periferia de la nube, consecuencia
de la interaccién entre la nube magnética y el viento solar (ver, por ejemplo Dasso et al.
(2005a)), con una consecuente configuracion diferente de la descripta con el modelo ideal
usado en nuestro conjunto de NSs.

El d4ngulo de desviacion 7 esta bien representado por una curva cuadratica (Figura 4.2).
Vale la pena notar que esta desviacion en la orientacion de la NM no es evidente desde los
cocientes de autovalores (Figura 4.1) discutida en la Secciéon 4.2.1. A pesar que la técnica

de VM encuentra direcciones bien distinguidaas (minima, mdxima e intermedia) cuando
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Figura 4.2: Angulo 7 entre el eje de la nube generada (Znube) y el obtenido de aplicar
VM (O) como funcién de p en unidades del radio. La curva continua muestra la curva de
regresion cuadratica.
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p/ R no es pequeiia, esas direcciones no corresponden a Xnube, Ynube, Znube.

Puesto que en principio hay autores (Klein and Burlaga (1982), Bothmer and Schwenn
(1998), Farrugia et al. (1999), Xiao et al. (2004)) que utilizan el método de VM para
orientar las estructuras utilizando el campo sin normalizar (ﬁ), también comparamos los
resultados de aplicar VM a B (sin normalizar), con aquellos que provienen de aplicar VM
a ?(t) (normalizados) y encontramos peores orientaciones (n ~ 20° para p/R ~ 0.5
y n ~ 35° para p/R ~ 0.9) cuando se usa B. Concluimos asi que para tener mejores
estimaciones para la orientacion del eje es conveniente aplicar la técnica de VM a las
series temporales normalizadas b (1).

En la Figura 4.3 (Figura 4.4) mostramos la desviacion obtenida para los angulos 6 (¢),
como A = -0y (Ap = ¢p—py ). A pesar de que 1 es el dngulo con mayor significado
intrinseco, mostramos desviaciones en 0 y ¢ (ademds de la desviacion 7), ya que éstos se
usan frecuentemente en la literatura para dar la orientacién de las nubes magnéticas.

Existe una tendencia general a obtener mayores desviaciones en ¢ que en 6, especial-
mente cuando |f| es grande (este efecto es originado en el uso de coordenadas esféricas
cerca de valores donde ¢ es singular: en los dos polos).

Como se espera, |Af| y |Ap| se incrementan a medida que p crece, pero con un com-
portamiento diferente para diferentes orientaciones de las nubes, que se cuantifican en las
Figuras 4.3y 4.4. Para todas las nubes magnéticas sintéticas 6y, < 6, es decir que VM
tiende a dar menores valores de dngulos de latitud a medida que p crece.

Cuando el eje de la nube estd cerca del plano de la ecliptica y es perpendicular a la
direccién Sol-Tierra, # estd muy bien determinada incluso para grandes valores de p (ver
simbolos <1y o en la Figura 4.3). Sin embargo las nubes con sus ejes casi perpendiculares
a la ecliptica (ver simbolos: x (6 = 89), >(6 = 80), O(¢ = 70), y +(6 = 60) en la Figura

4.3) o casi paralelos a la direccion Sol-Tierra (ver simbolos: & (¢ = 180), x (¢ = 200) en
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la Figura 4.3) dan los mayores errores.

Para las nubes con sus ejes orientados cerca de la direccion Sol-Tierra y bajas latitudes
¢ estd bien determinado atn para grandes valores de p (ver simbolo: [ (¢ = 180) en la
Figura 4.4). Para valores crecientes de latitud, los errores en ¢ tienden a ser mayores (ver

simbolos: +(6 = 60), (0 = 70), (6 = 80), y x (0 = 89) en la Figura 4.4).

4.2.3. Estimacion del parametro de impacto

Una vez obtenida la orientacién de las NSs con el método de VM, se aplica el mis-
mo tratamiento descripto en la Seccién 3.4.4 a la serie sintética ﬁv (). En particular,
se ajustan los pardmetros fisicos del modelo LU a las componententes del campo ?V M
(Gulisano et al. (2007)), utilizando un ajuste no lineal por cuadrados minimos (Press et al.

(1992)), como se describe en la Seccién 3.4.

4.2.4. Estimacion de < Byx,,,, >

Cuando un satélite atraviesa la estructura con p = 0 la componente observada del
campo en la direccion Xy, serd nula (By,,,, = 0). En el caso en que p ~ R (pasando
por el borde de la estructura), se espera Bx,,,, ~ By. Para los casos intermedios entonces,
la proyeccién de EV M sobre la direccién Xy, darda como resultado un valor medio no
nulo (ver Figura 3.2).

En el panel superior de la Figura 4.5 se muestra | < Bx,,,, > |/Bova en funcién
de p/R, junto con la regresion cuadrdtica que mejor ajusta a los puntos. La desviacién
es mayor cuando p se incrementa. Esta desviacion puede usarse para estimar cuantitativa-
mente el pardmetro de impacto mediante el valor medido de Ab, = | < Bx,,,, > |/Bovu,

usando la aproximacion:

p~ R\/Ab,/1.6 (4.2)
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Figura 4.5: Panel superior: | < Bx,,,, > |/Bov . Panel intermedio: ABy = By — Boy ur-
Panel Inferior: valor absoluto del dngulo de rotaciéon del vector campo magnético en el
plano de méxima varianza (|7yy,|). Todas las cantidades se grafican en funcién de p en

unidades del radio. También se agregan las curvas de regresion cuadréticas.
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Figura 4.6: Ry ), en unidades del radio de las nubes sintéticas R (= 0.1 AU) como fun-
cién de p/R. La linea sélida corresponde a /(1 — (p/R)?). Los simbolos dados son los
mismos de la Figura 4.3.
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Figura 4.7: a;py como funcion de p/ R. La linea a rayas corresponde al valor utilizado para
generar las nubes sintéticas (o = 24AU ). Los simbolos para las diferentes orientaciones
estdn dados como en la Figura 4.3. La linea s6lida muestra a=24 AU~ //(1 — (p/R)?).
El panel izquierdo muestra el conjunto completo de nubes, mientras que el panel derecho
muestra un acercamiento.
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Figura 4.8: Diferencia entre el valor real y el estimado (usando VM) de la Helicidad
magnética, dividida por el valor real, AF,/F, = (F, — FY™)/F,, en funcién de p/R.
Los simbolos para las diferentes orientaciones se presentan como en la Figura 4.3. La
linea sélida corresponde a V"M calculada con los valores para By y « usados para generar

las NSs, By(= 20nT) y a(=24 AU™'), pero considerando el radio /(R? — p?).
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Figura 4.9: Idem que la Figura 4.8 pero para los valores de F.
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Figura 4.10: Analogamente que para las Figuras 4.8 y 4.9 pero para los valores de H.
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(ver pardmetros ajustados en el panel superior de la Figura 4.5).

4.2.5. Estimacion de By,

La intensidad del campo magnético Byy s, que se calcula ajustando al modelo LU,
también se verd afectada por el error introducido por VM en la orientacion del eje. El
panel medio de la Figura 4.5 muestra la diferencia ABy = By — By ;. También hallamos
una dependencia cuadrdtica con p/R. La diferencia en la intensidad del campo puede ser
significativa, por ejemplo ~ 50 % para p/ R = 0.5, ya que la sonda recorre un camino lejos

del centro de la nube.

4.2.6. Rotacion coherente

La magnitud de la rotacion coherente del campo magnético observado entre el instante
inicial (Z) y final (¢ ;) corresponde al dngulo -, que resulta entre la proyeccion de B (to) en
el plano de maxima varianza (Bz,,,,, By, ,,) Y la proyeccion de B (t7) en el mismo plano.
Cuando el parametro de impacto es nulo, se espera una rotacion coherente de 180° puesto
que al entrar a la estructura el campo es todo azimutal en una direccién y al salir de ella
también todo azimutal pero apuntando en la direccién opuesta. Cuando p # 0 la rotacion
observada por las componentes, serd menor. Para cuantificar este efecto analizamos el
angulo . En el panel inferior de la Figura 4.5 puede observarse que |y| disminuye a
medida que p/ R crece. Asi, encontramos que el dngulo || varia desde 180° (para p = 0)
hasta ~ 120° en el caso extremo cuando p = 0.9R (es decir, cuando el satélite cruza la

nube cerca de la periferia).

4.2.7. Estimacion del Radio

Cuando p = 0, la determinacion del radio no se verd afectada. Sin embargo cuan-

do p # 0 el radio que se estima serd menor (R’ ~ /R? — p? < R, ver esquema de
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la Figura 3.2). La Figura 4.6 muestra el radio estimado usando la orientacion dada por
VM en unidades del radio simulado (R = 0.1 UA) en funcién de p/R. Se cuantifican
asi la subestimacion del radio real usando Ry, cuando p # 0. La linea sélida en esta
Figura corresponde a /(1 — (p/R)?), el valor que hubiese sido obtenido para las orienta-
ciones correctas definidas, pero con la (tinica) desviacién dada cuando la subestimacién
del tamafio estd dada por el valor finito de p. Esto introduce un error en el radio de la
nube menor que el 30 % para p/R < 0.7. Como se espera, los dnicos casos que tienen
variaciones significativas en los radios estimados debido a errores en las orientaciones
son aquellos donde el eje de la nube estd casi paralelo a la direccion Sol-Tierra: simbolos

o(6 = 10°,¢ = 130°), @ (6 = 30°, ¢ = 180°), y * (6 = 5°, ¢ = 200°).
4.2.8. Estimacion de oy

Las diferencias en la determinacién de avy -y, se presentan en la Figura 4.7. Como es-
peramos, el valor o = 24 AU~ (usado para todas las nubes sintéticas) se recupera cuando
p/R = 0. La linea sélida representa a = 24AU!/ W que corresponde al
valor de « que cancela Jy(«R) para el radio subestimado \/m . Con excepcion de
las mismas 3 nubes magnéticas que dan los mayores errores en [? (ejes orientados cerca
de la direccién Sol-Tierra), los valores que se obtienen de « difieren de @ = 24AU!
basicamente debido a la subestimacion del radio.

El panel derecho de la Figura 4.7 muestra una ampliacion del panel izquierdo en la
region de interés y alli se puede ver que, excluyendo los 3 casos mencionados antes, existe

una pequeiia tendencia a cancelar este efecto, ya que los valores ajustados de « estan entre

a=24AU'y a =24AU1/ /(1 — (p/R)?).
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4.2.9. Magnitudes globales

A partir de los pardmetros ajustados calculamos [, Iy y H. Debido a los errores
sistemdticos en la determinacion del radio y de los pardmetros fisicos, como se ha discutido
en las Secciones previas, es de esperarse también errores sistematicos en la determinacién
de las magnitudes globales.

Con el fin de analizar estos errores, para cada nube se calculan F), (usando pardmetros
de las nubes sintéticas) y FV' (usando pardmetros ajustados usando orientaciones dadas
por VM). En forma equivalente se estiman F¢ y H.

o Fy—FYM

La Figura4.8 muestra AF,/F, = = Z y la Figura 4.9 muestra AF, /Fy = ——F7*—.
En la Figura 4.10 graficamos AH/H = % en funcion de p/R. En las tres Figuras
la linea sé6lida corresponde a las magnitudes calculadas con los valores sintéticos pero
considerando el radio trivialmente subestimado como /R2 — p2.

HVM subestima a H por dos razones: (1) la subestimacién del radio y (2) la desviacién
introducida en los valores ajustados de Byy s y ay . La subestimacion del radio puede
ser corregida parcialmente estimando el pardmetro de impacto (ver Secciéon 4.2.7).

A partir de estos resultados, concluimos que la razon principal para la subestimacién
de las cantidades globales es la disminucién de Ry, que puede ser corregido si se calcula
.

También notamos que para las tres cantidades globales, las mayores desviaciones

aparecen en nubes orientadas con sus ejes cerca de la direccion Sol-Tierra.

4.2.10. Otras consideraciones

Las nubes magnéticas pueden presentar sefiales de fuerte expansion (un efecto no con-
siderado en nuestro conjunto de nubes sintéticas) (e. g., Shimazu and Marubashi (2000),

Berdichevsky et al. (2003), Nakwacki et al. (2005), Nakwacki et al. (2006)). La principal
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fuente de error cuando se usa VM para nubes magnéticas en expansion es la introducida
por el fuerte decrecimiento de \§| en la serie temporal observada por el satélite, debido a
la expansion combinada con la conservacion del Flujo magnético (ver Seccién 2.3.1). Este
efecto puede ser corregido si se aplica VM a la serie normalizada del campo magnético,
como hacemos en nuestro estudio.

Mis atn, Dasso et al. (2007) compara la orientacién de una NM usando la técnica de
VM normalizada con otra técnica que tiene en cuenta la cancelacion del Flujo (Dasso et al.
(2006)). Resultando ambos métodos en muy buen acuerdo.

Otros efectos pueden introducir desviaciones en estimaciones de orientacion y tamafio
de nubes magnéticas. Algunos ejemplos son la desviacion de la simetria cilindrica, bor-
des de las NMs ambiguos, o la presencia de un nivel significativo de fluctuaciones en
el campo magnético. En cuanto al apartamiento de la simetria cilindrica, segin nuestros
resultados (ver Seccién 3.8.5) la parte interna de la nube (hasta ~ R/3 en nuestra mues-
tra) permanece significativamente simétrica, consistente con otros estudios que encuen-
tran los nucleos de las nubes simétricos y circulares (ver por ejemplo el trabajo reciente
de Liu et al. (2008)). En cuanto a las fluctuaciones del campo magnético, una de las ca-
racteristicas de las NMs (ver Seccion 3.1) es que su estructura magnética presenta un
nivel de fluctuaciones significativamente menor que la hallada en el viento solar usual, lo
cual valida nuestro enfoque. Finalmente los casos que presentan bordes ambiguos, pueden
generalmente resolverse analizando pardmetros adicionales del plasma (como por ejem-
plo analizar 3, temperatura de protones etc., ver Secciéon 3). Ademas, de acuerdo con lo
hallado en nuestro trabajo, las discontinuidades en los valores para las pendientes de las
magnitudes globales acumuladas estimadas con MD, pueden ser un buen indicador para

confirmar los bordes propuestos, como se muestra en la Seccién 3.7.6.



Capitulo 5

Evolucion dinamica de las nubes
magnéticas en el viento solar

Las nubes magnéticas interactian con su entorno durante su viaje en el viento solar
desde el Sol hasta la helidsfera externa. Dado que la presion del viento solar decrece a
medida que aumenta la distancia heliocéntrica, es esperable que las nubes magnéticas
se expandan. Esta expansion esperada se confirma a partir de observaciones, ya que la
velocidad del plasma observada in situ, tipicamente decrece en magnitud dentro de la
nube desde su frente hasta su final (i.e., el frente de la nube viaja més rapido que su parte
posterior). Por otro lado también se ha encontrado que el tamano de las NMs se incrementa
con la heliodistancia.

La expansion de las NMs tiene importantes consecuencias sobre el decaimiento de la
densidad de masa en las nubes (consecuencia de la conservacién de la masa) y sobre el
comportamiento de la intensidad del campo magnético (consecuencia de la conservacién
del Flujo magnético, ver Secciéon 2.3.1).

En este Capitulo intentaremos responder preguntas vinculadas con la evolucion dindmi-
ca de las NMs. En particular cémo evolucionan las magnitudes MHD globales (Flujos y
Helicidad magnética) en la helidsfera.

Luego se realiza una revision del decaimiento de la presion del viento solar, y se realiza
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una prediccion cuantitativa para la expansion global de las nubes.

También se realiza un estudio cuantitativo de la tasa de expansion local para las NMs,
revisando un andlisis tedrico basado en la hipétesis de una expansion autosimilar isétropa.
Luego se muestran nuestros resultados originales, que caracterizan el perfil de velocidades
observadas, y se propone un método para estimar cuantitativamente la tasa de expansion

local en NMS.

5.1. Evolucionde Fz, F, y H de 0.3 UA a 5.4 UA

Para estudiar nubes magnéticas en la helidsfera interna, en el rango de distancias al
Sol (D) entre 0.3 UA y 1 UA, utilizamos datos de los instrumentos de las sondas Helios
1y 2 (como se detalla en el Apéndice). Se analizan observaciones de las propiedades del
plasma (Rosenbauer et al. (1977)), en particular de la velocidad y densidad de protones
(Marsch et al. (1982)), y del vector campo magnético (Neubauer et al. (1977)), para series
temporales con cadencia temporal de 40 & 1 segundos.

Para el estudio en la helidsfera externa (1.5 UA < D < 5.4 UA), utilizamos datos de
los instrumentos de la sonda Ulysses (ver Apéndice), en particular mediciones del plasma
(Bame et al. (1992)) y campo magnético (Balogh et al. (1992), Stone et al. (1992)).

Las observaciones de campo magnético y de velocidades que se analizan en este
Capitulo son dadas en un sistema de coordenadas de terna derecha {R, T, N'}. Donde
R corresponde a la direccion Sol-Satélite apuntando desde el centro del Sol hacia la posi-
cién del Satélite, T, estd formado por el producto vectorial entre eje de rotacion solar y R
y yace en el plano ecuatorial solar, y N se obtiene del producto vectorial entre R y T.

Las NMs se expanden con la heliodistancia, sin embargo dada la baja disipacion del
sistema se espera que los invariantes ideales (ver Seccién 2.3) no decaigan durante su

evolucion.
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Figura 5.1: grafico doblelogaritmico del mddulo del Flujo axial (Mx) en funcién de la
heliodistancia D (UA). También se incluye el ajuste a una funcion lineal por cuadrados
minimos en trazo lleno.
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Figura 5.2: Idem que para la Figura 5.1 pero para el médulo del Flujo azimutal total (Mx).
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Figura 5.3: Idem que para las Figuras 5.1 y 5.2 pero mostrando la Helicidad magnética

relativa total

(Mx?).
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Analizamos las 47 NMs observadas entre 0.3 y 1 UA por las misiones Helios 1 y 2,
que fueron reportadas por Bothmer and Schwenn (1998), Liu et al. (2005) y Leitner et al.
(2007). A 1 UA analizamos 20 nubes observadas por la sonda Wind (como se sefial6 en
la Seccion 3.1). Estudiamos el conjunto de 48 nubes magnéticas observadas entre 1.5 y
5.4 UA por la sonda Ulysses (ver Apéndice), reportadas por los autores Malandraki et al.
(2001), Rodriguez et al. (2004), Riley et al. (2004a) y Rodriguez et al. (2008).

Aplicamos el método directo que fue explicado en la Seccién 3.6, a cada una de las
nubes estudiadas. Estimamos la longitud total de la nube magnética como L = 2D (i. e., se
hace la hipotesis de que las nubes se hallan conectadas con el Sol). Las Figuras 5.1y 5.2,
muestran los valores absolutos del flujo axial y azimutal en funcion de la heliodistancia
donde puede observarse una significativa dispersion. Esta dispersion podria representar la
diversidad de los valores de 7 y Iy, intrinsecos de cada nube, a una heliodistancia de
referencia. A pesar de la gran dispersion, puede verse una tendencia a decrecer con D.

En forma anéloga a las Figuras 5.1y 5.2, enla Figura 5.3 se observa el valor absoluto
de la Helicidad magnética en funcion de la heliodistancia, donde también los valores pre-
sentan una gran dispersion y puede verse una tendencia a decrecer en el rango observado.

Para cuantificar la disminucién de las magnitudes globales observadas con D, se rea-
liza el ajuste a una recta por cuadrados minimos (en escala doble logaritmica). Se obtiene
entonces la tasa de decrecimiento para cada una de las magnitudes:
|Fz| = (2.4 4 0.4)10%°(D/ Dy) ~0-54%015 Mx,
|Fy| = (2.3 £0.2)10%1(D/ D) 006010 M,
|H| = (6.2 4 1.4)10%2(D/ Dy) ~0-48+024 Mx2,

El Flujo axial decrece con mayor velocidad que el Flujo azimutal. La Helicidad magnética

decrece con una tasa similar que el Flujo axial. A pesar de que se espera que I, Fjy y H
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no decaigan, encontramos evidencia empirica que indica que F, y H decaen con tasas del
orden de ~ D~; mientras que la tasa de decaimiento encontrada para Fy es un orden de
magnitud menor.

El trabajo de Dasso et al. (2006) encontrd que debido a reconexion magnética de las ca-
pas exteriores de la NM con el ambiente se produce un ’pelado’ de la estructura magnética.
En aquel trabajo se hallaron estructuras fosiles que mostraron la evidencia de este proce-
s0, pero no se pudo distinguir si la remocién de Flujo magnético ocurre cerca de la corona
solar en las etapas iniciales de la nube, o bien es un proceso progresivo que se extiende al
viento solar. Si este "pelado’ fuera progresivo en el viento solar, entonces se esperaria una
disminucion significativa de F, con la heliodistancia. Sin embargo con nuestros resultados
encontramos que F; practicamente no disminuye, lo cual indica que este "pelado’ de la es-
tructura magnética es mas eficiente a heliodistancias menores a 0.3 UA. Por otra parte, las
Unicas hipétesis de nuestro método requieren de pardmetros de impacto bajos y simetria
cilindrica local de las estructuras (ver Seccién 3.6). El trabajo de Liu et al. (2008) muestra
la reconstruccion de la estructura magnética de una NM observada en el entorno terrestre,
a partir de un método que permite hallar su forma, y hallé que el nicleo de la misma per-
manece aproximadamente circular, mientras que en la periferia la seccion se deforma y
se torna oblada con su eje menor en la direccion Sol-Tierra (situaciéon que se ilustra en el
esquema de la Figura 5.4). La disminucién en F; y H puede ser explicada consistente-
mente con lo hallado por Liu et al. (2008): una estructura de nube que progresivamente en
las capas exteriores se torna oblada con su eje mayor perpendicular a la direccion radial
solar sera interpretada como una nube con seccion circular con radio igual al radio menor,
y asi subestimara el drea de la seccion de la NM y consecuentemente subestimard F; y

(ver Secciones 3.6.1y 3.6.3).
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Nube magnética con
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y capas exteriores obladas

Figura 5.4: Dibujo esquemadtico de la seccién de una NM con nicleo circular y capas
exteriores obladas, con el eje mayor perpendicular a la direccién Sol-Tierra.
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5.2. Evolucion global esperada

La causa principal de la expansion global de las NMs se debe a que viajan en un medio
donde la presion del ambiente (el viento solar) decrece muchos 6rdenes de magnitud desde
el entorno del Sol hasta la helidsfera externa. Otros efectos, como la sobre-presion interna,
la presencia de choques, asi como también la distribucién radial de la cantidad de torsién
dentro de la ristra de flujo, tienen una influencia mucho mas débil en la expansion.

Para estimar el comportamiento de la presion total en el viento, detallamos a con-
tinuaciéon como es la dependencia de la densidad de protones, la intensidad del campo
magnético y la temperatura en funcion de D.

De acuerdo con Mariani and Neubauer (1990), del ajuste a una ley de potencias para
las observaciones de la intensidad de campo magnético en la helidsfera interna: B =
Bo(D/Dy) "B, se obtiene una ley de decaimiento global con ng = 1.6 £0.1 (By = 3.8 £
0.2nT a Dy = 1AU) de las observaciones de Helios 1,y ng = 1.8 £ 0.1 (By = 3.3 £0.2
nT a Dy = 1AU) para observaciones de Helios 2.

Para la densidad de protones (N, = N, o(D/Dy) ") se ajustan Ny = 7+ 4 cm 3 a
1 UA (promediando viento solar lento y rdpido de acuerdo con Schwenn, 2006) y ny = 2
(que tedricamente corresponde también a la expansion en dos dimensiones para el viento
estacionario con velocidad radial constante).

Siguiendo a Schwenn (2006) y a Totten et al. (1995), es posible representar la depen-
dencia tipica de la temperatura de protones (7,,) con la heliodistancia D aproximadamente
como T}, = T}, o(D/Dy) "% conng, = 1.0£0.1 (T),p = (1.3£1.0) x 10°K a Dy, = 1UA).

Para la temperatura de los electrones (1, = T, o(D /D)~ "") utilizamos valores halla-
dos por Marsch et al. (1989), en particular usamos sus resultados para los rangos de ve-

locidades (300-500) km/s para representar mejor las condiciones tipicas del viento solar.
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Para el rango de velocidades de (300-400) km/s, Marsch et al. (1989) encontrd 7., =
(1.3 £ 0.4) x 10° Ky ny, = 0.5 £ 0.1, para el rango de velocidades (400-500) km/s,
T.o = (1.4 £ 04) x 10° Ky ny. = 0.4 £ 0.1. Entonces para los electrones nosotros
consideramos la temperatura media entre estos dos rangos de velocidades.

A partir de estos comportamientos tipicos, calculamos las presiones parciales (magnética,
cinética de protones y de electrones) que se muestran en la Figura 5.5. Desprecian-
do el pequefio efecto de las particulas «, la presion total del viento solar Pgyy resulta:
Psw = Pgp+ P, + P..

Proponemos y ajustamos una ley de potencias para la presion total (P ~ Py(D/Dgy) ")
considerando la suma de las presiones parciales. La suma de diferentes leyes de potencias
no es en general una ley de potencias, sin embargo en este caso nosotros encontramos una
presion total que es muy cercana a una ley de potencias puesto que las presiones de plasma

y magnética tienen exponentes similares. El exponente hallado es:
np = 2.91+0.31. (5.1)

Las ondas de Alfvén son modos normales en MHD, de gran importancia. Estas ondas
cumplen un rol activo en el plasma del medio interplanetario, y generalmente son el canal
mas importante para transportar perturbaciones magnéticas en este medio. Asi, es de es-
perar que una NM pueda adaptar su campo magnético si la velocidad de expansion resulta
menor que la velocidad con que se propagan las perturbaciones en el interior de su estruc-
tura. En nuestro conjunto de NMs, hallamos que la velocidad de expansion es menor que
la velocidad de Alfvén para el 83 % de los casos estudiados, en consistencia con resultados
previos (e. g., Klein and Burlaga (1982)).

Para condiciones de viento solar tipicas, a partir de resolver un problema de frontera

libre que considera que la estructura transita sucesivos estados de cuasi-equilibrio que re-
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sultan del balance entre presiones interna (borde de la NM) y externa (viento solar), puede
mostrarse que una estructura inicial libre de fuerzas sufrird una expansion aproximada-
mente autosimilar (Démoulin and Dasso (2009)).

En el caso particular de estructuras libres de fuerza lineal con simetria cilindrica local
donde el campo magnético viene dado por (ver Seccion 2.4): E(p) = By J1(210p)0 +
By Jo(270p) 2, planteamos un equilibrio aproximado en el borde (p = R) entre la presion
magnética en la NM (dado que en NMs 3 << 1, esta presion serd aproximadamente la

presion total) y la presidn total del viento solar:

B—g ~ Py(D/Dy)™ ™ (5.2)
8

A partir de requerir la conservacion del Flujo axial, se tiene que:

27TBQJ1 (2T0R)R2
F, = 53
27'0R ( )
despejando By de la ecuacién (5.3) y elevandolo al cuadrado se obtiene:
210 RF,
B2 = (——2-)*’R? 54
0 ( Jl (27’0R>27T ( )

Por otra parte, teniendo en cuenta que 27y R se mantiene constante durante su evolu-
cion, dado que Bz ~ 0 en el borde de la nube (ver Seccion 2.5.1), se tiene que Bg ~ R%.
Empiricamente se ha demostrado que es una buena aproximacién describir la evolucién
del tamano radial de la estructura R(D) como una ley de potencias R(D) = Ry(D/D)?
(e.g., Leitner et al. (2007), Bothmer and Schwenn (1998)) donde R, es el radio de refe-
rencia a distancia Dy. Incluyendo este comportamiento en la ecuacién (5.4) y planteando
el equilibrio con la presion del viento solar en la ecuacion (5.2), al igualar los exponentes

de (D/Dy) se obtiene que —4q = —np, es decir:

q=np/4 (5.5)
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Figura 5.5: Presion del viento solar (parcial y total) en funcién de la heliodistancia D. La
linea llena muestra una recta que corresponde a un ajuste de cuadrados minimos realizado
a la presion total (circulos).

Por lo tanto el exponente ¢ de la expansion se relaciona con el de la ley de potencias
del decrecimiento de la presion total ambiente en la cual viaja la nube. Reemplazando el

valor hallado de la ecuacién (5.1) en la ecuacion (5.5) se obtiene un valor esperado para la

expansion, que resulta independiente de la heliodistancia, y estd dado por:

g =np/4=0.73+0.08 (5.6)

5.3. Evolucion local autosimilar

La evolucion de una NM puede ser descripta con el modelo desarrollado por Démoulin
et al. (2008). En este modelo se describe la evolucion en términos de dos movimientos:
el de la posicion del centro de masas (C) respecto de un sistema de referencia fijo a la
heliésfera 7 (t) = D(t)V, y el de la expansién interna donde los elementos del magneto-
fluido se describen respecto del referencial del centro de masas. Proponiendo una ex-
pansion autosimilar para las ristras de flujo magnético a primer orden, la posicién de un

elemento del magnetofluido 7(¢) respecto del C puede escribirse como:
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7(t) = Trube(t) Lnube +Ynube (1) Unube +Znube (t) Znube = T0€(t) TnubeTY0€ () Unube +20€() Znube
(5.7)

Donde Z,upe (), Ynube(t), Znuve(t) son las coordenadas del elemento de magnetofluido

en el referencial del centro de masas a tiempo ¢, y donde x, Yo, 2o son las coordenadas de
su posicion a un tiempo de referencia t,. La funcién del tiempo e(t) provee la dependencia
temporal especifica para la evolucion autosimilar de la estructura que se aproxima a la
funcioén e(t) = (D(t)/Dy)' siendo Dy la distancia de referencia donde e = 1y [ resulta
ser la tasa de la expansion. El comportamiento para el tamafio de una estructura resulta

entonces una ley de potencias de la forma:
S = So(D/Dy) (5.8)

donde S es el tamafio de referencia a la distancia D).

Utilizando estas hipétesis y despreciando el movimiento del satélite durante el tiempo
de observacion de la nube magnética, el perfil de velocidades observado (V) en la direc-
cién de la velocidad del centro de masas Vc sera de la forma (una demostracién detallada
puede encontrarse en Démoulin et al. (2008)):

V2
Vo~ =Vo ot S 1(t — to) (5.9)
Dy

En esta ecuacion se ha despreciado la aceleracion (se considera que la mayor ace-
leracién de la nube ocurre muy cerca del Sol a distancias solares menores que 0.3 UA
(ver Démoulin et al. (2008)), y por lo tanto dD/dt = V, = cte. La pendiente del perfil
lineal de velocidades observado provee asi informacion de la tasa de expasion de la nube

magnética.
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Por lo tanto [, que es la tasa de expansién adimensional, es util para caracterizar la
evolucién de las nubes magnéticas en el viento solar, y puede ser calculada a partir de

observaciones in situ de la pendiente del perfil de velocidades.

5.4. Caracterizacion del perfil de velocidades

En esta Seccion caracterizamos el perfil de velocidades que se observa in situ, para
una muestra de eventos seleccionada de la literatura, y observada a diferentes distancias
del Sol.

En primer lugar, como primer paso de un proceso iterativo, elegimos los bordes para las
NMs observadas por los satélites Helios 1, Helios 2 y Ulysses, reportados en la literatura
por Bothmer and Schwenn (1998), Malandraki et al. (2001), Rodriguez et al. (2004), Riley
et al. (2004a), Liu et al. (2005), Leitner et al. (2007), y Rodriguez et al. (2008). Aplicamos
el método de varianza minima a la serie temporal normalizada del campo magnético ob-
servado en cada nube, para hallar el sistema local de referencia (ver Secciéon 3.4). Luego
analizamos las componentes del campo magnético en el sistema local, y redefinimos los
bordes de cada NM de acuerdo a la comparacién del comportamiento tipico esperado
con las observaciones, tanto para el campo axial como para el campo azimutal (ver Sec-
ciéon 3.4.2). En el referencial local de la nube es mas sencillo diferenciar el viento solar
y la nube. Entonces, se mueven los bordes tal que con los nuevos, los perfiles observa-
dos acuerdan con los esperados. Realizamos este procedimiento iterativamente para hallar
mejoras en las orientaciones, utilizando varias veces la técnica de varianza minima al cam-
po normalizado hasta lograr el comportamiento esperado dentro de la NM. Aplicamos este
procedimiento a todo el conjunto de NMs estudiadas.

La mayoria de las NMs presenta mayor velocidad en el frente que en el borde posterior,

confirmando con nuestra muestra, que son estructuras en expansion en el viento solar.
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Figura 5.6: Perfil temporal de velocidades para las nubes observadas por la sonda Helios]1.
Se marca con linea azul el ajuste lineal y con un rombo la velocidad en el centro. En el
panel izquierdo se presenta un ejemplo de perfil no perturbado, para la nube observada a
partir del 06 de enero de 1975. En el panel derecho, ejemplo de perfil perturbado, para la
nube observada a partir del 29 de enero de 1977, puede observarse la fuerte perturbacién
en el borde posterior de la nube.

Alrededor de la mitad de las nubes estudiadas tienen un perfil de velocidades lineal bien
definido, mientras que en la otra mitad el perfil es lineal s6lo en una parte de la NM, que
generalmente incluye el centro.

Clasificamos el conjunto de nubes en dos grupos: a) uno que denominamos no pertur-
bado, para los casos en que el perfil de velocidades presenta una tendencia lineal en mas
del 75 % del tamano completo de la NM, y otro b) que denominamos perturbado, para los
casos en que esta condicion no se satisface. Encontramos casi tantos casos perturbados
como no perturbados.

Se ajusta una funcidn lineal al perfil temporal de velocidades V. (¢) mediante cuadra-
dos minimos, en un rango restringido a la parte en que las observaciones se comportan
linealmente con ¢.

El ajuste lineal se usa para definir las velocidades V 4just(t0) Y Vaajust(tfin) €n los

bordes de la NM a tiempo inicial (Zy) y final (¢7;,). Entonces la velocidad de expansion se
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Figura 5.7: Idem que la Figura 5.6 pero para nubes observadas por la sonda Ulysses. En
los paneles superiores se muestran perfiles no perturbados, en el panel superior izquier-
do la nube observada a partir del 15 de Octubre de 1996, para bajas heliolatitudes, en el
derecho la nube observada a partir del 9 de Junio de 1993, para heliolatitudes lejos de la
ecliptica. En los paneles inferiores se muestran perfiles marcadamente perturbados, en el
panel inferior izquierdo nube observada a partir del 15 de agosto de 1997, para heliolati-
tudes cercanas a la ecliptica y en el panel inferior derecho la nube observada a partir del
14 de noviembre de 2001 (a heliolatitudes ¢ > 25°). En color azul se indica el ajuste a una
recta. En verde se indica la parte ajustada del perfil.

define para cada nube como:

Avx = Vm,ajust@()) - Vm,ajust(tfin) . (510)

Para nubes no perturbadas, AV, es muy cercana a la diferencia de velocidades observadas
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Vi (to) — Vi (t fin)- En el caso de NMs perturbadas, este procedimiento minimiza los efectos
que introducen las perturbaciones que pueden propagar hacia el interior de la nube.

Pueden observarse ejemplos de nubes no perturbadas en la helidsfera interna (ver panel
izquierdo de la Figura 5.6), en la helidsfera externa para bajas latitudes 6 < 25° (en el
panel superior izquierdo de la Figura 5.7) y en la helisfera externa para latitudes altas 6 >
25° (en el panel superior derecho de la Figura 5.7). Estos perfiles observados muestran
claramente la tendencia lineal del perfil de velocidades, lo cual soporta la hipotesis de una
expansion autosimilar (ver Seccién 5.3).

En los ejemplos para nubes perturbadas pueden encontrarse varios casos donde el bor-
de posterior de la nube ha sido fuertemente afectado (por ejemplo panel derecho de la
(Figura 5.6) y casos donde tanto el frente como el borde posterior estdn fuertemente per-
turbados (no mostrado por brevedad).

Asi, a partir de la velocidad del centro de 1a NM (V,, velocidad de traslacion, ver Sec-

cién 5.3), de la estimacion de la pendiente de la recta que presenta el perfil de velocidades

~;)» dentro de la nube y del valor de la heliodistancia donde se observa la nube (D)

se puede calcular la tasa de expansion adimensional [ a partir del andlisis del perfil de

velocidades (ver ecuacién (5.9)) como:

[ AV D
At V2

(5.11)

En el proximo Capitulo mostraremos que la ecuacion (5.11) puede alcanzarse también
desde un anélisis heuristico, y realizaremos un andlisis detallado de la tasa de expansion

en NMs.



Capitulo 6

Cuantificacion de la tasa de expansion

En la primera parte de este Capitulo, analizamos la expansion de las NMs desde un
enfoque heuristico, sin realizar suposiciones sobre las causas de la expansion ni sobre su
forma funcional.

Las NMs lentas, con velocidades menores o del orden de 400 km/s en general tienen
tamafos pequefios, baja intensidad de campo magnético, y solo unas pocas presentan on-
das de choques o vainas en su frente (e. g., Tsurutani et al. (2004)). Los flujos rapidos que
empujan a las NMs por detrds pueden comprimir el campo magnético en su parte posterior
formando en algunos caso grandes estructuras denominadas regiones de confluencia por
interaccion merged interaction regions (e. g., Burlaga et al. (2003)). La interaccion entre
estos flujos y las NMs pueden afectar significativamente la estructura interna de las nubes
(e. g., como lo muestran las simulaciones numéricas de Xiong et al. (2007)).

Como hemos visto en el Capitulo previo, las diferencias entre las velocidades obser-
vadas en el frente y en la parte de atras (AV,,) fue utilizada frecuentemente para calificar
cudn importante es la expansién en una nube determinada. Valores de AV, grandes fa-
vorecen la presencia de choques rodeando la NM. A pesar de que la cantidad AV, es
un buen indicador de la variacion temporal del tamano global de la NM, esta cantidad no

expresa cuan importante es la expansion de un elemento del fluido, principalmente debido

120
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a que AV,;,s depende fuertemente del tamafio de la nube magnética. Por ejemplo la NM
observada por el satélite ACE a ~ 1 UA el 29 de octubre del 2004 (Mandrini et al. (2007))
esta formada por una ristra de flujo con un gran radio R ~ 0.17 UA, y un valor grande para
AVps (= 400 km s™1). Por lo tanto, a primera vista podria ser calificada como una NM en
rapida expansion. Sin embargo, si la misma NM hubiera reconectado la mayor parte de su
flujo con su ambiente en su viaje desde el Sol, como ha sido observado en algunos casos
(Dasso et al. (2006), Dasso et al. (2007)), de manera tal que el flujo remanente cerca de la
Tierra s6lo hubiera tenido un radio de solo 10~2 UA, este objeto hubiera presentado va-
lores AV, & 400/17 =~ 24 km s~ !, y habria sido calificada como una NM en expansion
lenta.

En forma mas general, es esperable que las ristras de flujo pequefias presenten AV,
pequeios, expectativa confirmada por las observaciones. Las NMs presentan un amplio
rango de tamafios, con radios desde algunas 0.1 UA hasta 10~2 UA (Feng et al. (2007);
Lynch et al. (2003)), y es necesario cuantificar su tasa de expansion independientemente
de su tamafo.

En la Seccién 6.1 introducimos un coeficiente de expansion adimensional (, a partir
de argumentos heuristicos, y analizamos la expansion de las NMs en la heliésfera interna,
mediante el computo de (. Encontramos un acuerdo excelente entre ( y el coeficiente [
(ver ecuacidn (5.11)), hallados a partir de dos caminos totalmente diferentes. Luego (Sec-
cion 6.2) se cuantifica la expansion para un conjunto de NMs observados en la helidstera

externa.

6.1. Analisis en la heliosfera interna

En esta Seccién presentamos una tasa de expansion adimensional ¢, encontrada a partir

de argumentos heuristicos y empiricos. Clasificamos las nubes magnéticas observadas por
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las sondas Helios 1 y 2 que fueron reportadas por Bothmer and Schwenn (1998), Liu et al.
(2005) y Leitner et al. (2007), de acuerdo a la calidad de las observaciones magnéticas y
de velocidades. Aquellas que presentan muchos huecos ("gaps’) en las mediciones son ex-
cluidas del siguiente anélisis, conservando aquellas que presentan calidades relativamente
buenas y son el conjunto mostrado en el Cuadro 6.1.

Como mencionamos al comienzo de este Capitulo, es esperable que AV, esté fuerte-
mente correlacionado con el tamano de la NM. El tamafio de una nube magnética es pro-
porcional a At = tg, — tgy a V.. La Figura 6.1.a muestra claramente una correlacion
positiva entre AV, y At. Mas aun, el ajuste lineal por cuadrados minimos para estas canti-
dades usando el conjunto completo de NMs responde a una recta que pasa por las cercanias
del origen. Esta correlacion afin puede removerse definiendo la cantidad AV, /At como
un nuevo estimador de la expansion. Esta cantidad también muestra, como es de esperar,
una correlacion positiva con V.. (Figura 6.1.b) pero a diferencia de la cantidad anterior,
la linea recta ajustada permanece lejos del origen. Sin embargo, su dependencia con V2
provee la linea recta ajustada que nuevamente pasa cerca del origen (Figura 6.1.c) por lo
que AV, /(AtV?) podria ser una cantidad que mide la expansién en forma independiente
del tamafio y velocidad de traslacion de la NM. Este andlisis de la correlacion empirica

sugiere que puede definirse una tasa de expansion adimensional (:
¢ = AV,/(AtV?) (©6.1)

Es notable que esta expresion hallada a partir de un andlisis heuristico, y en forma to-
talmente independiente de lo realizado en la Seccién 5.3, concuerda exactamente con
la ecuacion (5.11) que fue obtenida analiticamente a partir de modelar la evolucién ci-
nemadtica de una expansion autosimilar.

La tasa de expansion adimensional obtenida de aplicar la ecuacion (6.1) a las nubes
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Figura 6.1: Los paneles a-c muestran el analisis de correlacion entre diferentes indicadores
para la expansion de las NMs en funcidon de diferentes cantidades fisicas. Las NMs estan
separadas en dos grupos: perturbadas (en cuadrados) y no perturbadas (en circulos). Las
lineas rectas son el resultado del ajuste lineal por cuadrados minimos para NMs pertur-
badas (en lineas rayadas) y no perturbadas (linea llena delgada), y para ambas clases,
listadas en el Cuadro 6.1 (linea llena gruesa). AV, estd definida segun la ecuacion (5.10),
At = tg, — to, V. es la velocidad en el centro de la NM (o la velocidad donde la distancia
entre el centro de la NM vy la trayectoria del satélite es minima), y D es la distancia al
Sol. Los valores ajustados y los coeficientes de correlacidn obtenidos (7) se incluyen den-
tro de los graficos, considerando los diferentes grupos. Una correlacion mas significativa
estd presente para los casos no perturbados.

estudiadas en la heliésfera interna se detallan en el Cuadro 6.1. En la primer columna se

indica el satélite (Helios 1 o Helios 2), 7T . es el tiempo al cual se observa el centro de la
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Figura 6.2: Los paneles a-b muestran el andlisis de correlacion de la tasa de expansion
adimensional {) como funcién de parametros de la NM. Las nubes perturbadas y no per-
turbadas se representan como en la Figura 6.1.

NM. Las NMs se clasifican en perturbadas (P) y no perturbadas (N), ver Seccion 5.4.
Puede notarse que existen casi tantas nubes perturbadas (48 %) como no perturbadas en
nuestra muestra.

Las correlaciones encontradas entre AV, /At y V. y entre AV, /At y V? estdn pre-
sentes en ambos grupos de NMs, pero son mucho més fuertes para NMs no perturbadas
(Figura 6.1.b y Figura 6.1.c). Verificamos ademds que ¢ no depende de At, V., D o de
alguna combinacién de ellas. Las Figuras 6.2.a 'y 6.2.b muestran dos ejemplos de esta
exploracion. De hecho, las NMs no perturbadas casi no muestran correlacion mientras que
una correlacion débil persiste cuando se consideran las NMs perturbadas. La Figura 6.2.b,
también muestra que ain para nubes magnéticas lentas, la tasa de expansion adimensional

(¢) no se correlaciona con V.

6.1.1. Expansion de nubes no perturbadas

Las nubes magnéticas clasificadas como perturbadas presentan un comportamiento

diferente respecto del comportamiento de las nubes no perturbadas, cuando se analiza (
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Figura 6.3: Las nubes perturbadas y no perturbadas presentan un comportamiento mar-
cadamente diferente de ( en funcién de AV,. Las convenciones son las mismas que para
las Figuras 6.1y 6.2.
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Figura 6.4: Esquema de la posible evolucion del tamafio de las NMs con la heliodistan-
cia, mostrando la expansion global esperada (linea sélida gruesa), un ejemplo de nube
magnética no perturbada (linea sélida delgada) y de nube perturbada (linea rayada), ver
texto principal.
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como funcién de AV, (Figura 6.3). Mientras que para las NMs no perturbadas, las corre-
laciones han sido removidas, las perturbadas presentan valores de { bien correlacionados
con AV, (coeficiente de correlacion 0.79).

Para poder explicar las diferencias del comportamiento de ¢ para NMs perturbadas y
no perturbadas, es necesario tener en cuenta que la dependencia del tamafo de la nube
(S = V.At) con la heliodistancia D, es de la forma de la ecuacion (5.8), como ya fue
observado en varios estudios estadisticos, (e. g., Bothmer and Schwenn (1998), Wang
et al. (2005), Gulisano et al. (2010a)). En particular encontramos para nuestra muestra, un
exponente general m = 0.78£0.12 en la ley de potencias para el tamaio S. Ese exponente
difiere marcadamente en el caso de nubes no perturbadas m = 0.89 &£ 0.15 respecto del
hallado en nubes perturbadas m = 0.45 4 0.16.

Sila NM no es perturbada, es posible esperar que la evolucion de S siga una ley como
la de la ecuacion (5.8) incluso en tiempos cortos (i. e., del orden del dia, que corresponde al
tiempo de observacion de la nube). Asi, para nubes no perturbadas, es posible diferenciar

la ecuacion (5.8) en el tiempo para deducir la velocidad de expansion AV:
AV, — ~x ——~r~m—=1V,. (6.2)

Entonces, la tasa de expansion adimensional local observada (ecuacion (5.11)) resultara:

AV, D
Cnoperturbada = TtV_CQ ~m. (63)

Esto implica que ¢ serd independiente del tamafio, de la velocidad de la NM, de la
distancia al Sol y de AV, en pleno acuerdo con nuestros resultados (Figuras 6.2-6.3).
También implica que las mediciones del perfil de velocidad a través de una dada NM per-
miten estimar el exponente m. Ademas, los valores de m deducidos de nuestro estudio

estadistico del tamafio de las NMs en funcidon de la heliodistancia estan en acuerdo con
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el valor medio encontrado para ¢ en forma independiente del perfil de la velocidad (Figu-
ra 6.3, Cuadro 6.1), y también presenta buen acuerdo con los valores esperados para el
exponente con la hipétesis de un cuasi-equilibrio dado por el decaimiento de la presién

ambiente (ver ecuacion (5.6)).

6.1.2. Expansion de nubes perturbadas

En el caso de NMs perturbadas, la estimaciéon de ¢ con la ecuacién (6.1) resulta con
valor medio menor (¢ ~ m =~ 0.45) que el hallado considerando las NMs no perturbadas
(¢ = m ~ 0.8). Mds importante atin, ¢ presenta una mayor dispersion para el caso de
nubes perturbadas que para NMs no perturbadas (un factor ~ 4 veces mayor).

A priori, NMs perturbadas por flujos que tienden a comprimirlos deberian presentar
tasas de expansion menores que las de aquellas NMs que no son perturbadas. Esto es cierto
en promedio. Sin embargo, existe una fraccidn significativa (5/16) de NMs perturbadas
que se expanden mds rapido que la media de las nubes no perturbadas. El mayor valor
para ( se obtuvo para una NM perturbada. Més atn los valores de ( para NMs perturbadas
mantienen una buena correlaciéon con AV, en contraposicion al resultado obtenido para
NMs no perturbadas (Figura 6.3).

Para responder a la pregunta de porqué las nubes magnéticas perturbadas tienen estas
propiedades proponemos el siguiente mecanismo: Cuando una NM es empujada por un
flujo de viento solar rapido, la nube se comprime debido al flujo que empuja, por lo tanto su
tamafio se incrementa menos rapidamente que lo esperado segin la ecuacion (5.8). Si esta
interaccion es lo suficientemente fuerte, ésta puede incluso detener la expansion natural y
crear una NM en compresién como en los 3 casos presentes en el Cuadro 6.1, donde ¢ < 0.
Una vision esquemadtica de ese tipo de evolucién se puede observar en la Figura 6.4. Sin

embargo, esta interaccion con compresion no podrd durar un periodo de tiempo largo ya
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que el flujo incidente puede sobrepasar a la ristra de flujo por ambos flancos. A medida que
la presion total en la parte posterior decrece, la tasa de expansion crece. Més aun, luego
que la nube es ’liberada’ de la compresion su tasa de expansién puede incluso ser méas
rapida que la tipica para NMs no perturbadas ya que, la compresion previa ha provisto de
una presion interna ’adicional’, que es mayor que la presion del viento solar circundante,
y asi, la NM tiene una sobre-presion comparada con la del viento solar ambiente, que
produce una expansion mas rapida que la usual esperada (una sobre-expansion, ver Figura
6.4).

Dado que el efecto de interaccidon con flujos serd transitorio, en escalas espaciales
grandes, esperamos que el tamafio de nubes perturbadas siga la ecuacion (5.8), pero
no serd posible aplicar localmente esta ley a una dada NM. En particular, no se puede
diferenciar la ecuacion (5.8) en el tiempo para obtener una estimacion de la velocidad de
expansion local de una NM perturbada y por lo tanto no es posible escribir la ecuacién
(6.2). En lugar de esto, podemos usar la ecuacion (5.8) solamente para estimar un tamafio
aproximado S, y asf se tiene que:

; AV, D _Dy"D"™
perturbado — S ‘/C ~ So‘/c

AV, . (6.4)

La dependencia con D'=™ =~ D% es relativamente débil, pero estd presente (Figura 6.2.a).
¢ también tiene una dependencia con V., pero el rango de V. dentro del grupo de NMs
perturbadas de nuestra muestra es muy limitado para poder ser observada (Figura 6.2.b).
Para nubes perturbadas, ( refleja el comportamiento de la expansion local de la NM, y es
una medida de la importancia de los efectos de los flujos que la empujan (es decir, una
cuantificacion de la influencia de la interaccion entre la NM y el flujo en el ambiente y/o
de su historia reciente). Dado que las dependencias de ¢ con D*~™, con V. y con S son

débiles, ( estd fuertemente correlacionado con AV, presentando una tendencia lineal con
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Figura 6.5: Heliodistancia D en funcién del la heliolatitud 6 para las nubes observadas por
la sonda Ulysses en la heliosfera externa. En con asteriscos se sefialan aquellas NMs cuya
temperatura es mayor que la esperada para el VS usual (Wang et al. (2005)). Debido a la
trayectoria de la sonda, s6lo es explorada una curva en el espacio de pardmetros.

una pendiente positiva a, (perturbado = @AV, con a ~ D™ D™ /SyV..

6.2. Analisis en la heliosfera externa

En esta Seccién intentaremos responder si en la helidsfera externa las propiedades de
las NMs perturbadas y no perturbadas, son las mismas que en la helidsfera interna.
La eyeccion de NMs con diferentes velocidades favorece el proceso de fusion entre

eventos diferentes, y asi a distancias mayores que 1 UA comienzan a observarse estructuras
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Cuadro 6.1: Lista de eventos en la helidsfera interna. La primer columna indica el satélite
(Helios 1 o Helios 2), T, es el tiempo al cual se observa el centro de la NM. Las NMs
se clasifican en perturbadas (P) y no perturbadas (N). ( es el coeficiente de expansion
adimensional (ecuacién (5.11)). Los valores promedios e incertezas se muestran al final.

Sat T, clase ¢
d-m-y h:m (TU)

H1 07-Jan-197510:39 N 1.0

H1 04-Mar-197521:37 N 0.63

H1 02-2pr-197509:00 P -1.1

H1 05-Jul-1976 14:20 P 0.04

H1 30-Jan-1977 03:18 P 1.4

H1 31-Jan-1977 00:26 P 0.75

H1 20-Mar-1977 01:13 P 0.52

H1 09-Jun-1977 01:22 N 0.86

H1 09-Jun-1977 10:33 P 0.9

H1 28-Aug-1977 21:36 P 0.25

H1 26-Sep-1977 03:45 N 0.97

H1 01-Dec-197720:15 P -0.11

H1 03-Jan-1978 19:21 N 0.83

H1 16-Feb-1978 07:25 N 1.5

H1 02-Mar-1978 12:33 N 0.89

H1 30-Dec-1978 01:50 N 1.1

H1 28-Feb-1979 10:13 N 0.78

H1 03-Mar-1979 18:49 N 0.58

H1 28-May-1979 23:07 p -0.37

H1 01-Nov-1979 09:09 P 0.5

H1 22-Mar-198021:25 P 2.0

H1 10-Jun-1980 20:31 P -0.62

H1 20-Jun-1980 05:47 P 0.48

H1 23-Jun-1980 12:25 P 0.75

H1 27-Apr-1981 11:55 N 1.3

H1 11-May-198123:30 N 1.0

H1 27-May-1981 05:43 N 0.89

H1 19-Jun-1981 05:05 N 0.75

H2 06-Jan-1978 06:50 N 0.84

H2 30-Jan-1978 05:02 P 1.2

H2 07-Feb-1978 13:45 N 0.68

H2 17-Feb-1978 02:32 N 0.8

H2 24-Apr-1978 11:54 P 1.0

H1 todos | 0.66 £ 0.65

H1 P 0.39 + 0.81

H1 N 0.94 +0.25

H2 todos | 0.90 £+ 0.19

H2 P 1.09 +0.13

H2 N 0.77 + 0.08
ambos todos | 0.70 £ 0.61
ambos P 0.48 +0.79
ambos N 091 £0.23
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Cuadro 6.2: Lista de eventos en la helidsfera externa. La primer columna indica la he-
liolatitud 6. El resto de la tabla se presenta con el mismo formato que el Cuadro 6.1.

0 T clase ¢
d-m-y h:m (TU)
-20.26  16-Nov-199209:40 P 0.50
-32.44  11-Jun-199317:07 N 0.69
-22.14  03-Feb-199519:48 P 0.50
+24.27 16-0ct-1996 18:10 N 0.90
+18.53 10-Ene-1997 07:54 P 0.42
+10.50 26-May-1997 21:50 P 0.36
+06.08 17-Ago-1997 10:58 P 0.37
+05.38 30-Ago-1997 22:32 P 1.26
+01.53 14-Nov-1997 12:42 N 1.29
-05.67 10-2br-1998 08:05 P 0.54
-11.88  15-Ago-1998 08:49 P -0.18
-13.11  08-Sep-1998 22:08 N 1.08
-14.77  12-0ct-1998 06:18 N 0.88
-16.37 12-Nov-1998 18:58 P 1.18
-22.29  04-Mar-199920:53 P 1.05
-50.13  11-Mar-200021:27 N 0.78
-62.34  15-Jul-2000 16:57 N 1.14
-79.56  07-Dic-2000 00:57 N 1.69
-25.88 11-Abr-200115:42 N 1.32
+50.91 24-Jul-200109:56 N 0.58
+67.60 24-Ago-2001 18:02 P 0.48
+75.38 14-Nov-2001 23:34 P 0.67
+57.83 12-Feb-2002 12:53 P 0.06
+46.07 05-May-2002 15:30 N 1.57
+41.20 16-Jun-2002 12:11 N 0.73
+37.89  18-Jul-2002 06:59 P -0.0003
-17.23  31-Ene-200523:06 N 0.66
-43.51 19-Ene-2000 06:10 P -0.08
-06.17 20-Abr-1998 11:47 P -0.19
todos | 0.70 £ 0.50
P 0.43 +0.45
N 1.02 £ 0.36
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complejas denominadas merged interaction regions que resultan de la interaccion entre 2
o mas NMs. Estudiamos NMs observadas por la sonda Ulysses, y seleccionamos aque-
llas NMs sin interaccion con otra NM, para poder realizar un estudio comparativo con
la helidsfera interna. Al igual que en el caso de la helidsfera interna conservamos para
este andlisis s6lo aquellas NMs cuyos datos presentan calidades relativamente buenas. El
listado de los eventos estudiados se detalla en el Cuadro 6.2.

Se orientan las estructuras mediante el método de varianza minima aplicado a la se-
rie temporal normalizada del campo magnético observado para hallar el sistema local de
referencia y se revisan los bordes de las estructuras. Se calculan las tasas de expansion
adimensional (. Los resultados pueden observarse en el Cuadro 6.2.

En la Figura 6.5 se observa la heliodistancia en funcién de la heliolatitud para las
nubes observadas por la sonda Ulysses. Debido a la trayectoria de la sonda, solo se recorre
una parte del espacio de pardmetros. En esta misma Figura se marcan con asteriscos las
NMs que presentan temperaturas observadas mayores que las esperadas para el viento
solar usual, siguiendo las ecuaciones halladas para la temperatura por Wang et al. (2005).
Esta caracteristica se concentra en las nubes observadas a heliolatitudes |#] < 40°, y a
distancias > 4 UA, y podria ser consecuencia de un progresivo calentamiento mayor en
regiones cercanas a la hoja de corriente heliosférica, cerca de la ecliptica.

Se observa un 55 % de NMs a bajas heliolatitudes (|¢| < 25°) y consecuentemente
45 % a heliolatitudes altas (|#| > 25°) con lo cual encontramos practicamente casi tantas
nubes cercanas a la ecliptica como fuera de ella.

El ~ 69 % de las nubes NMs observadas cerca de la ecliptica (|#| < 25°) estan per-
turbadas (38 % del total), y un 31 % no perturbadas (17 % del total). Mientras que para
las observadas fuera de la ecliptica (|| > 25°), un ~ 62 % no esta perturbada (~ 28 %

del total) y el ~ 38 % estd perturbada (~ 17 % del total). Se observa entonces que cerca
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de la ecliptica hay mayor cantidad de nubes perturbadas, esto puede deberse a que se ven
mas afectadas por la complejidad del flujo del viento solar lento a bajas latitudes. Por el
contrario, la relativa uniformidad del viento rdpido a mayores latitudes seria la razén por
la cual la mayoria de las NMs son no perturbadas.

La dispersion de ¢ para las nubes no perturbadas es significativamente menor que para
las perturbadas (como en la helidsfera interna), resultando: Cpertyrbadas = 0.43 £0.45 y
Cnoperturbadas = 1.02 £ 0.36. La tasa de expansion general (considerando ambos tipos) es
de ¢ = 0.70+0.50. Para las nubes fuera de la ecliptica (0| > 25°) se tiene ( = 0.74+£0.57
y cerca de ella (|f| < 25°) ¢ = 0.66 + 0.46.

Para el conjunto combinado de las nubes estudiadas por las sondas Helios 1 y 2 y
Ulysses (0.3 a 5.4U A), se obtiene una tasa de expansién media de Cperturbado = 0.46+0.63
Y Cnoperturbado = 0.96 £ 0.29, dando entonces una tasa de expansion constistente con una
evolucién del tamafio de las NMs debido principalmente al decaimiento de la presion del

viento solar ambiente (ver ecuaciones (5.5) y (5.6)).



Capitulo 7

Conclusiones

A lo largo de esta Tesis se estudiaron estructuras helicoidales de la mesoescala, de
plasma magnetizado en la heliésfera, denominadas nubes magnéticas.

Si bien existen razones tedricas para esperar ciertas propiedades de los estados MHD
iniciales de las NMs (e.g., relajacion a estados con minima energia, para helicidad magnética
dada) su configuraciéon geométrica y sus estados evolutivos dependeran de los efectos de
la interaccién con su entorno sobre su propia dindmica. Por otro lado, las observaciones
in situ del campo magnético y del plasma en NMs realizadas por un satélite, a lo largo
de su trayectoria unidimensional a través de la nube, son insuficientes para reconstruir la
configuracion magnética tridimensional de estos objetos.

La cuantificacion de invariantes ideales globales en el marco de la MHD es de gran
relevancia para comprender la estructura y evolucion de NMs. Dado que cuando una NM
es eyectada desde el Sol, transporta campo magnético helicoidal desde la corona hacia
el medio interestelar, la cuantificacion de flujos y helicidad magnética es muy apropiada

entonces para estudiar la evoluciéon de NMs en la helidsfera.

En esta Tesis se desarrollaron técnicas y métodos originales para estudiar la estructura

magnética de las NMs, y de su evolucion. Se validaron estos métodos/técnicas a partir de
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simular numéricamente un conjunto de eventos sintéticos. Esto también permitié hallar
sus limitaciones e incertezas.

Se estudié una muestra de eventos observados a 1 UA del Sol, y se model6 localmente
su estructura magnética a partir de diferentes modelos con distintas configuraciones de
equilibrio MHD. Se cuantificaron invariantes MHD globales (£, I, y H) variando mode-
los y métodos de andlisis. Una de las técnicas desarrolladas e implementadas en esta Tesis
es un método directo, que estima invariantes sin suponer un modelo especifico para el
equilibrio de la estructura de la NM.

Mostramos que la cuantificacion de los invariantes depende significativamente de los
bordes elegidos para la nube, y que existe un brusco cambio de pendiente en estas can-
tidades en los bordes de la NM. Por una parte entonces la correcta determinacion del
comienzo y fin de la estructura, va a mejorar las estimaciones de las cantidades globales y
por otra parte, la discontinuidad en las pendientes de estas cantidades pueden servir como
indicadores para mejorar la determinacion de los bordes correctos de las NMs.

A pesar de que un problema esencial en Fisica Espacial es lograr determinar con
gran precision estructuras 3D en la heliosfera, logramos cuantificar la asimetria entrante-
saliente de la topologia magnética de las NMs, hallamos que el nicleo de las NMs (hasta
un tamafo de ~ R/3) permanece bdsicamente simétrico en la mayoria de los casos estu-
diados, y logramos determinar que los invariantes MHD (F., I, y H) estan bien determi-
nados, ya que las variaciones obtenidas variando los métodos y modelos usados resultan
mucho menores que la variabilidad de las cantidades estimadas para los diferentes eventos.

Estudiamos el sesgo introducido por la técnica de VM en la determinacién de la ori-
entacion y tamafio de las NMs y por la técnica AS sobre los modelos ajustados y esti-
macidn de sus invariantes MHD. Encontramos que una fuente de error importante al usar

ﬁ
VM en nubes con fuerte expansion proviene del gran decrecimiento de | B |. Pero propusi-
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mos como corregir este efecto: aplicar la técnica VM a la serie temporal normalizada del
campo.

Un criterio ampliamente utilizado en la literatura para validar la calidad de las orienta-
ciones de las NMs provistas por VM, radicaba en comparar los cocientes de autovalores de
la matriz de varianza (Siscoe and Suey (1972)). Si bien este criterio es un buen estimador
para determinar si un conjunto de vectores dados corresponde a una direccion espacial bi-
en distinguida, hemos mostrado por primera vez que este criterio no resulta correcto para
determinar la calidad de la orientacién hallada para la nube usando el método de VM.

Encontramos que una de las fuentes de mayor error para estimar las propiedades de las
NMs (al usar los diferentes métodos de andlisis) radica en una trayectoria de la sonda tal
que el pardmetro de impacto p (minima distancia de aproximacion entre la sonda y el eje
de la nube) no es despreciable. Este parametro es muy dificil de estimar con las técnicas
clasicas. Sin embargo, en esta Tesis mostramos que la desviacién de cero del valor medio
de la componente observada del campo en la direccién de la menor varianza (Bxy ),
puede utilizarse para estimar p. Esta estimacion de p nos permite a su vez mejorar la
estimacion del radio y consecuentemente, la estimacion de las cantidades globales, ya que
los invariantes son cantidades extensivas y en consecuencia dependen del tamafo.

Nuestros resultados muestran que el valor medio de estos invariantes ideales a 1 UA
del Sol, al variar los diferentes modelos y técnicas usadas, (es decir incluyendo ademads

los resultados obtenidos mediante MD), resultan |F,| = (4.0 + 0.7) x 10*°Mx,

Fy|/L =
(11.8 4 1.8) x 102°Mx UA~L, y |H|/L = (8.2 £ 2.8) x 10*'Mx2 UA~L,

Se realizé un estudio de la evolucidon dindmica de NMs en la helidsfera, desde 0.3 hasta
5.4 unidades astrondénomicas.

Nuestras estimaciones de F, realizadas a partir del método directo no dependen de la
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forma de la seccion transversal de la nube. Sin embargo, las estimaciones de [, suponen
una estructura cilindrica para la nube, de tal manera que si las NMs se deforman progresi-
vamente al alejarse del Sol tomando una forma ligeramente oblada (como indican algunos
autores, ver Seccidon 5.1, esquema en Figura 5.4), se esperara que incluso si el valor real
de F), se conserva, nuestras estimaciones indiquen un decaimiento de F’, con D, debido al
sesgo que resulta de apartarse de la hipdtesis de simetria circular.

A partir de calcular los invariantes en NMs a diferentes heliodistancias, hallamos un
decrecimiento significativo para F, y H (con similares tasas de decaimiento ~ D~1/2),
mientras que F4 permanece constante dentro de nuestras incertezas.

En trabajos previos se han observado eventos con estructuras fésiles que muestran
evidencia de un ’pelado’ del tubo magnético debido a reconexién (Dasso et al. (2006),
Dasso et al. (2007), Mostl et al. (2009)). Si este ’pelado’ ocurre durante su viaje en el
viento solar, se esperaria una disminucion progresiva de Iy, con D. Nuestro resultado (£
no decae) indica que la reconexion y remocion de Flujo por reconexion magnética entre la
NM vy su entorno, ocurriria cerca de la corona, y no en el viento solar.

A partir del estudio de los perfiles de velocidad de las NMs, encontramos dos subcon-
juntos claramente diferenciados, aquellos donde el perfil de velocidades presentaba una
tendencia lineal, que llamamos no perturbados y aquellos donde la mayor parte del per-
fil se hallaba distorsionado que llamamos perturbados (ver Seccién 5.4, ejemplos de las
Figuras 5.6y 5.7).

Del andlisis de las correlaciones entre las velocidades de expansion y diversas propiedades
de las NMs, definimos empiricamente un coeficiente de expansion adimensional, ¢, que
puede ser calculado a partir del perfil de velocidades observado ’in situ’ para una nube
dada. Para nubes no perturbadas, ( resulta ser independiente de otras caracteristicas de

las NMs (como por ejemplo del tamafio, de la intensidad de campo magnético o de la
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velocidad de traslacién). Mds ain, esta definicién empirica de ¢, que se obtiene al re-
mover la correlacion entre la tasa de expansion y otras cantidades observadas, resulta ser
exactamente la misma expresion analitica que la hallada a partir de argumentos tedricos,
considerando una expansion autosimilar (Démoulin et al. (2008)).

(Cudl es el origen de esta tasa de expansion, que es comun a las nubes no pertur-
badas?. El trabajo de Démoulin and Dasso (2009) vincula tedricamente la expansion de
las NMs con el decrecimiento de la presion del viento solar con D, concluyendo que la
tasa de expansion es igual a 1/4 del exponente del decaimiento de la presion, indepen-
dientemente de la estructura magnética de la ristra de flujo que forma la NM. En esta
Tesis, reanalizamos la variacion de la presion total del viento solar con la distancia al Sol,
y encontramos que Py, (D) = Py(D/Dy)~"P, connp = 2.91 £0.31. Asi, predecimos una
tasa de expansion de ¢ = 0.73 &£ 0.08, valor que esta en muy buen acuerdo con nuestros
calculos de ¢ obtenidos a partir del anélisis del perfil de velocidades de las nubes de la
muestra de NMs no pertubadas en la helidsfera interna (¢ = 0.9140.23) y en la heliésfera
externa (( = 1.02 £ 0.36). Este valor también estd en buen acuerdo con el exponente
m = 0.89 £ 0.15 que encontramos del andlisis de la evolucién del tamafio global de las
NMs S(D) ~ D™ para nubes no perturbadas. Nuestros resultados confirman asi que el
decaimiento de la presion del viento solar con D es la causa principal de la expansién de
las NMs.

Para las NMs perturbadas por flujos rdpidos encontramos que el valor medio de ¢
(¢ = 0.48+0.79) es significativamente menor que para nubes no perturbadas, y mostramos
asi que los flujos interactuantes tienen un efecto global en las NMs mas alld de la regién
donde los perfiles de velocidad se apartan significativamente del comportamiento lineal.
Una tasa de expansiéon menor es la consecuencia natural de la interacciéon de las NMs

con los flujos rédpidos. Mds sorprendentemente, encontramos NMs perturbadas que se ex-
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panden mas rapido que las NMs no perturbadas. Concluimos que estas NMs fueron obser-
vadas luego de la fase de interaccién principal con el flujo rapido, y entonces se expanden
mas rapido que lo usual debido a que, a medida que el flujo que empuja la NM también
la sobrepasa, y asi al finalizar su interaccion con el flujo externo, la NM tiende al tamafio
que hubiese alcanzado de no mediar esta interaccién. Debido a que fue comprimida pre-
viamente, se expande ahora mds rapido que lo usual para retornar al tamafio esperado en
esa posicion D.

Combinando ambos estudios en la helidsfera interna y externa (desde 0.3 hasta 5.4
UA), a partir del perfil de velocidades observado in situ se obtiene una tasa de expansion
de Cperturbado = 0.46 £ 0.63 'y Cpoperturbado = 0.96 £ 0.29, en buen acuerdo con la tasa
de expansion esperada debido al decrecimiento de la presion del viento solar, y con el
crecimiento del tamafio S(D).

Los resultados de esta Tesis ayudaron a mejorar significativamente el conocimiento de
la evolucién dindmica de las NMs en la heliosfera, a partir del estudio de invariantes MHD
y del andlisis de la tasa de expansion. Quedan sin embargo preguntas muy interesantes
para ser exploradas en el futuro como por ejemplo, ;Qué ocurre con la evolucién del
tamafio y de las magnitudes MHD globales para nubes mas alla de 5 UAs ? ;Coémo es
realmente la estructura magnética tridimensional de las NMs?. Observaciones utilizando
multiples satélites seguramente ayudardn en los préximos afios a responder preguntas atn

no respondidas sobre estos eventos tan importantes en la helidsfera.



Apéndice A

A.1. Instrumentos utilizados del satélite Wind

Una politica cientifica de la NASA (National Aeronautics and Space Administration)

es hacer publicos los datos y mediciones obtenidas por sus satélites a la comunidad cientifi-
ca. Algunos de los datos utilizados en esta Tesis estdn disponibles en la base de datos
CDAWeb (Coordinated Data Analysis Web, http://cdaweb.gsfc.nasa.gov).
Para llevar a cabo el estudio de nubes observadas a 1 UA del Sol, utilizamos datos me-
didos por los instrumentos de la sonda Wind (Lepping et al. (1995)). La sonda Wind fue
lanzada el 1 de noviembre de 1994 con el objetivo de proporcionar mediciones de campo
magnético, plasma y particulas energéticas para estudios de la magnetdsfera y del viento
solar en el entorno terrestre.

Los datos de campo magnético fueron obtenidos por el Magnetic Field Instrument
(MFI), magnetémetro de saturacion triaxial de flujo (Acuna et al. (1995)). Este instrumento
posee sensores de flujo que fueron desarrollados para detectar un amplio rango dindmico
de intensidad del campo magnético (Acuiia (1974)), el instrumento cuenta con un rango
de medicion desde 4 nT hasta £65536 nT para cada eje en 8 rangos discretos, con un
muestreo de hasta 44 vectores por segundo.

También utilizamos datos del instrumento Solar Wind Experiment (SWE) que mide

propiedades de iones y electrones en el viento solar (Ogilvie et al. (1995)). Este experi-
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mento reconstruye, a partir de las mediciones, la funcién de distribucion de los iones (des-
de 200 eV a 8.0 KeV) y de los electrones (desde 7 eV hasta 22 KeV) a partir de las cuales
se pueden estimar sus momentos y asi calcular por ejemplo la densidad de particulas, la
velocidad y temperatura del viento solar. Las mediciones de la funcion de distribucion
de velocidades tridimensional de los iones se realizan mediante dos analizadores elec-
trostéticos del tipo copa de Faraday, que caracterizan el flujo de particulas dentro en un

tiempo de rotacion de 3 segundos.

A.2. Instrumentos utilizados de los satélites Helios 1 y 2

El plano de la ecliptica de la helidsfera interna entre 0.3 UA y 1.0 UA fue explora-
da por las misiones alemanas Helios 1 y Helios 2 durante los 70’s, las cuales realizaron
mediciones in situ del plasma (Marsch et al. (1982)) y del campo magnético (Neubauer
et al. (1977)). Helios 1 fue lanzada el 10 de diciembre de 1974 y finaliz6é en 1980 tuvo un
perihelio de 0.31 UA. Helios 2 fue lanzada el 15 de enero de 1976 y finaliz6 en 1985. Su
perihelio fue de 0.29 UA. Ambos afelios fueron de ~ 1 UA.

El experimento de Plasma es responsabilidad del Max-Planck-Institut fur Physik und
Astrophysik de Munich. Consiste de cuatro instrumentos diferentes disefiados para inves-
tigar el plasma del viento solar y mide la velocidad de traslacion, densidad y temperaturas
de diferentes particulas. Estos pardmetros del viento solar se derivan de la medicién de
las funciones de distribucion de velocidades. Tres instrumentos analizan protones e iones
pesados con energias por unidad de carga entre 0.155 y 15.32 kV con resolucién angular
para ambas direcciones de incidencia.

El Institut fur Geophysik und Meteorologie der Universitat Braunschweig en Alema-
nia, the Goddard Space Flight Center en Maryland Estados Unidos, y el Istituto di Fisica,

Universitd di Rome en Italia, son los responsables de los magnetometros que miden la
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intensidad y direccion de los campos magnéticos en el entorno Solar. Estos campos se
extienden hacia el espacio en forma espiralada (Parker (1958)). Los experimentos de mag-
netometros de flujo (Forstersonden flux-gate magnetometer experiments) usan sensores
de flujo triaxiales ortogonales montados en un brazo que se extiende hasta 2 metros de
la sonda. El ancho de banda es de 4 Hz. Se usan dos rangos de mediciones con control

automadtico. Los rangos de sensibilidad se extienden desde —100 nT hasta +100 nT.

A.3. Instrumentos utilizados del satélite Ulysses

La helidsfera externa fue recorrida por varias sondas desde el nacimiento de la era es-
pacial. En nuestro estudio utilizamos datos de la sonda Ulysses desde 1.3 UA hasta 5.4 UA.
La sonda Ulysses (Bame et al. (1992)) es una mision conjunta de las agencias espaciales
europeas (ESA, European Space Agency) y norteamericana (NASA, National Aeronautics
and Space Administration) que fue lanzada el 6 de octubre de 1990 y finalizé el 30 de ju-
nio del 2009. Su trayectoria recorre latitudes heliosféricas que van desde unos 80° al norte
hasta unos 80° al sur del ecuador solar. Su distancia al Sol alcanza un maximo de 5.4 UA,
cerca de la 6rbita de Jupiter.

La distancia al Sol cuando la sonda esta sobre los polos solares es de ~ 2 UA.

El objetivo primario de Ulysses es explorar la helidsfera en tres dimensiones, caracter-
izdndola principalmente como funcién de la latitud solar y el tiempo (i.e. la etapa del ciclo
solar). Provee observaciones de la velocidad del viento solar, el campo magnético y el flu-
jo de rayos césmicos galacticos. También realiza observaciones del polvo interplanetario,
particulas energéticas solares y ondas de plasma.

El grupo de investigacion de campo magnético cuenta con dos clases diferentes de
magnetometros, uno de vector de helio (Vector Helium Magnetometer, VHM, Balogh et al.

(1992)) y un magnetémetro de flujo (Flux Gate Magnetometer, FGM, Stone et al. (1992)).
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Ambos son magnetometros de puerta de flujo triaxial, el primero vectorial y el segundo
escalar, que miden el campo magnético en la helidsfera y en la magnetésfera joviana desde
0.01 a 44000 nT. Tienen una resolucién de hasta 2 vectores por segundo.

El instrumento SWOOPS (Solar Wind observations Over the Poles of the Sun, Bame
et al. (1992)) mide datos de plasma protones, iones positivos y electrones, y estd com-
puesto por analizadores electrostiticos que miden iones desde 237 eV hasta 34.4 keV por
carga y electrones desde 1 a 860 eV por carga. Estd disefiado para caracterizar el flujo y

las condiciones internas del plasma en Is helidsfera.
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