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Resumen

El estudio se baso en el impacto de fulguraciones solares intensas sobre la ionésfera, utilizando datos de
rayos X del satélite GOES para su caracterizacién y registro temporal de la misma, registros magnéticos
obtenidos del Observatorio Geofisico de Trelew, y del célculo del contenido total electrénico vertical (vTEC)
obtenido mediante las observaciones GPS de la estacion mas cercana al Observatorio, que se encuentra en la
localidad de Rawson y de otras dos estaciones, que son las que se encuentran en las localidades de La Plata y
Cérdoba. Una fulguracién es una condicion tinica de laboratorio, en donde se genera una sobreirradiacion por
parte del sol que afectard inevitablemente a la atmdsfera terrestre. Se puede interpretar su efecto sobre la alta
atmoésfera y el campo magnético, destacando que los resultados obtenidos permiten identificar ciertos patrones
en el comportamiento de la ionosfera y el campo geomagnético, subrayando la complejidad de estos fenémenos
y sus implicaciones para la meteorologia espacial. El objetivo central es explorar cémo las rapidas variaciones
en la radiacién solar, provocadas por estas fulguraciones, afectan la atmosfera terrestre, especialmente la
iondsfera y el campo magnético, teniendo en cuenta la ubicacién del observatorio mencionado.

El anélisis tuvo en cuenta las recomendaciones del Servicio Internacional de Indices Geomagnéticos (ISGI)
para identificar el grado de perturbacion del momento en el que ocurrié cada evento, también se realizé una
inspeccion visual y la implementacion de filtros para seleccionar las trazas mas representativas del vTEC.
También se emplearon distintos tipos de ajustes, para analizar el aumento significativo tanto en el valor del
campo magnético como en el valor del vYTEC producto de las fulguraciones; y la posterior disminucion de
dichos valores.

A partir de este andlisis, se podra determinar si los valores mdximos de respuesta, tanto para el campo
geomagnético como para el YTEC, ocurrieron después del pico en X o si coincidieron temporalmente. También
se podra concluir qué tan relevante es el dngulo cenital solar en la significancia del efecto de la fulguracién
sobre el YTEC, independientemente de su intensidad. Ademds, se identificard qué perfil ajusté mejor al
decaimiento de dvTEC, y que tan relacionado estd esto con la hora del dia en el que sucede cada evento.

Finalmente, se especulard sobre la morfologia de cada evento a partir de la velocidad de cambio de svTEC.
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1. Introduccién

El presente trabajo se enfocd en la seleccion y andlisis de fulguraciones solares intensas, y como estas
afectan a la iondsfera y campo magnético terrestre, utilizando datos de rayos X proporcionados por el satélite
GOES y registros magnéticos obtenidos en el Observatorio Geofisico de Trelew, ademads de utilizar los va-
lores calculados del vTEC (contenido total electrénico vertical) a partir de las observaciones GPS (Global
Positioning Satellite) obtenidas por 3 estaciones cercanas al observatorio mencionado, las cuales se ubican
en las localidades de Rawson, La Plata y Cérdoba, siendo la estacion de Rawson la méds cercana. La eleccién
de dicho observatorio se debid a que la Tesis se encuentra bajo el marco del ” Programa de fortalecimiento y
difusién de la ciencia en las dependencias de la Facultad para Estudiantes de la FCAG (Facultad de Ciencias
Astronémicas y Geofisicas)”, donde el Observatorio Geofisico de Trelew forma parte de las dependencias de
la FCAG.

Para abordar dicho estudio se analizé cémo estos eventos episddicos alteran las condiciones del plasma
ionosférico, modificando la conductividad ionosférica y por ende el patréon de corriente, afectando asi el
campo magnético terrestre. Especificamente, se busca identificar y analizar las fulguraciones més intensas
y estudiar su impacto en la atmdsfera ionizada, utilizando un enfoque integral que considere parametros
solares, interplanetarios, ionosféricos y geomagnéticos. Adem4s, se pretende adaptar herramientas numéricas
para comprender las senales que describen las variabilidades espacio-temporales de estos fenémenos. Dado,
el lugar sobre la superficie terrestre a analizar, el efecto de las fulguraciones solares sobre la iondsfera y el
campo geomagnético es en latitudes medias. Para ello, se han seleccionado dos fulguraciones pertenecientes
al ciclo solar 23, que cumplen con los requerimientos necesarios para el andlisis, los cuales se explicitaran en
la Metodologia.

Estos eventos tienen un impacto significativo en la ionizacién de las capas mas bajas de la indsfera, por
lo que a su vez puede influir en su densidad electrénica y en la variabilidad del campo geomagnético. Por
lo tanto, el estudio de las fulguraciones solares es un gran aporte para la fisica espacial, ya que contribuye
a mejorar los modelos y pronésticos en el ambito de la meteorologia espacial. De esta manera, comprender
estas interacciones es crucial para predecir y mitigar posibles efectos adversos en sistemas tecnolégicos, como
los sistemas de navegacion, redes eléctricas y de comunicacién.

Los datos magnéticos del Observatorio Geofisico de Trelew se obtuvieron en la pagina web de INTER-
MAGNET, donde estos datos fueron calculados por el magnetémetro de dicho observatorio. Mientras que los
valores del vTEC fueron calculados a partir de las observaciones registradas por las estaciones GNSS ubica-
das en estos lugares, La Plata, Cordoba y Rawson, que se encuentran en regiones cercanas al observatorio
mencionado.

Durante las fulguraciones solares estudiadas, tanto el campo magnético como el vYTEC experimentaron
incrementos significativos en cuestién de minutos, seguido de un decaimiento, y es en torno a estos efectos

donde se llevé acabo el andlisis. Dentro de los métodos aplicados para el andlisis podemos destacar las
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recomendaciones sugeridas por el ISGI para determinar si los eventos surgieron en un denominado ”dia
tranquilo”, ademads de inspecciones y andlisis visuales.

Luego, se aplicé un ajuste tanto al decaimiento de la variabilidad del campo geomagnético como al de
la variabilidad del el v TEC para determinar sus coeficientes de decaimiento. En particular, sobre v TEC se
probaron dos tipos de ajustes (perfil a, vinculado al coeficiente de recombinacién y el perfil 8, vinculado al
coeficiente de attachment) para identificar el coeficiente que mejor represente su decaimiento. También, sobre
ovTEC, se calculé su variabilidad temporal.

Bésicamente, la tesis quedd estructurada de la siguiente manera:

Introduccién, donde se present6 de forma breve y general los principales contenidos abordados a lo largo
del trabajo.

Marco tedrico, donde se abord6 informacién general sobre tres temas principales. Comenzando por las
fulguraciones solares, se analizan su definicién, cémo se forman, los fenémenos asociados, la influencia del
campo magnético solar en estos eventos, los distintos tipos de clasificacién y las consecuencias que pueden
generar en nuestro planeta, por ejemplo, las tormentas geomagnéticas. Luego, el campo geomagnético, donde
se describen sus caracteristicas generales, la magnitud en la superficie, como esta conformado, su generacién,
la definicién de sus componentes magnéticas, asi como los objetivos de las estaciones geomagnéticas y las
definiciones de dia tranquilo y de los indices planetarios. Finalmente, la iondsfera, donde se describen sus
caracteristicas generales, su composicién, las diferentes subcapas, cémo se forman sus constituyentes, y el
papel que desempena en la propagacion de ondas de radio y, por ende, en las comunicaciones.

Metodologia, donde se detallé paso a paso la seleccién de las dos fulguraciones solares a estudiar, junto
con la descripcion de los métodos empleados, considerando la estacién de Trelew, su ubicacién, el momento
del afno y el rango horario. Ademds, se explica detalladamente cémo se obtuvieron los datos magnéticos y
los datos del vTec, asi como el proceso de analisis de estos datos, incluyendo el detalle de las expresiones
utilizadas.

Resultados y andlisis, donde se presentan en detalle los resultados y el andlisis (descrito en la metodologia)
de la fulguracién solar del 13 de diciembre de 2001, incluyendo graficos para cada etapa del andlisis y cuadros
comparativos. También se realizé un analisis similar para la fulguracién del 4 de noviembre de 2003.

Conclusiones, donde luego de analizar los resultados obtenidos, se pudo identificar patrones clave en el
impacto de las fulguraciones solares sobre la iondsfera y el campo magnético terrestre. Ademds, al ajustar
los datos con los distintos perfiles y calcular su velocidad de cambio, las diferencias observadas entre ambos
eventos subrayan la complejidad de estos fenémenos y la importancia de un enfoque integrado para su
interpretacién.

Finalmente, se presentan los trabajos a futuro, los cuales consisten en iniciativas y estudios que podréan
desarrollarse a partir de los resultados obtenidos y en el andlisis realizado en esta tesis, como mejorar la

cobertura de las fulguraciones, tanto temporal como espacialmente.
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2. Marco tedrico

2.1. Fulguraciones solares

Una fulguracion solar (Hargreaves [1992]) (solar flare) o erupcién solar es un intenso flujo de radiacién
que proviene de la liberacién de energia magnética la cual se asocia a las manchas solares. La actividad solar
se ve constantemente afectada por la actividad de su campo magnético, el cual sufre la inversion de sus polos
aprox. cada 11 afios (diciembre 1990, diciembre 2001, diciembre 2012, diciembre 2023, etc). Ademds, presenta
cambios ciclicos en la cantidad de manchas solares que se ven en su fotdsfera y también en el flujo de la
radiacién solar registrada en la ventana de los 10.7 cm. Estas cantidades se utilizan como indicadores para el
nivel de actividad solar, ya sea alta (picos o valores maximos) o baja (valles o valores minimos). La cantidad
de energia liberada es equivalente a millones de bombas nucleares explotando todas al mismo tiempo. Se ven
como zonas brillantes en el Sol y pueden durar de minutos a horas. El material se calienta a varios millones
de grados en solo minutos y se emite radiacion a través de practicamente todo el espectro electromagnético.
Este evento libera fotones (o luz) en casi todas las longitudes de onda del espectro aunque las principales
formas de observarlo son en X y en el dptico (Bai and Sturrock [1989]). En el lado iluminado de la Tierra, la
fuente dominante de ionizacién es la radiacion solar UV. Es por ello que las fulguraciones solares son eventos
unicos para analizar la respuesta de la atmoésfera ionizada a las perturbaciones de corta escala de tiempo en
la radiacién solar. Algunas fulguraciones solares (en su mayorfa mds fuertes) pueden lanzar enormes nubes de
plasma solar al espacio que llamamos eyeccién de masa coronal. Cuando una eyeccién de masa coronal llega a
la Tierra, puede causar una tormenta geomagnética y mostrar auroras intensas. En sintesis las fulguraciones
solares emiten rayos ultravioleta lejanos junto con rayos X suaves y duros que penetran més profundamente
en la atmdsfera, ionizando temporalmente la regiones mds profundas (es decir de menor altura).

Las fulguraciones solares, se clasifican de acuerdo al brillo de rayos X emitido en el rango de longitud de
onda de 1 a 8 Angstroms (Bai and Sturrock [1989]). De esta manera existen cinco diferentes clases: Clase A,
Clase B, Clase C, Clase M y Clase X. En una subseccién aparte describiremos con mas detalle la clasificacién

de las fulguraciones.
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Figura 1: Fulguraciones de una intensidad considerable, M5, X2 y X6, entre el 12 y 14 de julio del 2000.
Fuente: SolarMonitor
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Las fulguraciones solares a menudo se asocian con otros fenémenos solares, como las manchas solares (ver
figura 2) y las prominencias solares. Las manchas solares son regiones oscuras y mas frias en la superficie
del Sol que son causadas por una intensa actividad magnética. Mientras que la superficie del Sol estd a una
temperatura de aproximadamente 5778 K (5504,85°C), las manchas solares estdn a una temperatura de entre
1500 K a 2000 K (1226,85°C a 1726,85°C), esto se debe a que la intensa actividad magnética provoca que
el proceso convectivo se detenga, por lo que el material caliente de abajo no asciende (Stix [2002]). Una
mancha solar puede llegar a tener un didmetro de hasta 12000 kilémetros (casi tan grande como el didmetro
de nuestro planeta), pero un grupo de manchas solares puede alcanzar los 120000 kildmetros de extensién. Las
prominencias solares (Apushkinskij et al. [1996]) son grandes estructuras de plasma en bucle que se extienden
hacia afuera desde la superficie del Sol.

Por otro lado tenemos que el sol constantemente se encuentra emitiendo plasma, lo que se conoce como
el viento solar, que consiste en una corriente de particulas cargadas que fluye hacia afuera desde el Sol en
todas las direcciones, cuando aparece alguna fulguracion este viento puede pasar de una velocidad media de
400 km/seg a 1000 km/seg. La aparicién de fulguraciones solares afecta a la dindmica de la atmdsfera solar

y del viento solar (Mann et al. [1989]).

Figura 2: Manchas solares captadas el 29/3/2001 a las 01:36 UT (Fuente. SOHO (ESA/NASA)) (izquierda).
Mancha solar capturada por el observatorio solar Big Bear en California (derecha).

2.1.1. Campo magnético solar

Las erupciones solares son causadas principalmente por la interaccién entre el campo magnético y el
plasma en la atmdsfera del Sol. El campo magnético del Sol es generado por el movimiento de particulas
cargadas dentro del interior solar, es decir, el Sol es un fluido en rotacién, por lo tanto generard su campo
gracias este efecto dinamo (Piddington [1983]). En el caso de nuestra estrella, tiene un campo magnético
sumamente grande y complejo, el promedio del campo del Sol es de aproximadamente 1 Gauss (100000 nT),
casi dos veces mds fuerte que el campo magnético promedio de la superficie de la Tierra (de aproximadamente

0.5 Gauss, teniendo en cuenta que este varia entre los 0.25 y 0.65 Gauss). Debido a que la superficie del
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Sol es aproximadamente 12000 veces mas grande que la superficie terrestre, la influencia general del campo
magnético del Sol es inmensamente grande. De hecho, el campo magnético del Sol se extiende largas distancias
en el espacio, mas alld del planeta mas lejano, Neptuno, incluso interactuando con cuerpos transneptunianos.
Esta extensién del campo magnético del Sol se conoce como Campo Magnético Interplanetario (Interplanetary
Magnetic Field, IMF) (Arghavani et al. [1985]). El viento solar lleva al Campo Magnético Interplanetario hacia
los planetas y mas alld. Por lo que el viento solar y el Campo Magnético Interplanetario interactiian con el
campo magnético de nuestro planeta. En general, el campo magnético del Sol tiene una forma bésica parecida
a la del campo de la Tierra, o parecida al campo de un simple imdn de barra. Sin embargo, superpuestos
sobre este campo bdsico (llamado un campo dipolo), hay una serie de campos locales mucho més complejos,
que varian con el tiempo. Los lugares en donde el campo magnético del Sol es especialmente fuerte se llaman
regiones activas (Hagyard et al. [1984]), y con frecuencia producen manchas solares. El campo magnético local
alrededor de una gran mancha solar puede ser tan fuerte que supera ampliamente los 1000 Gauss (100000000
nT), mucho mayor que el campo promedio del Sol.

El Sol se encuentra en estado de plasma, que es basicamente gas a unas temperaturas muy altas. Y al ser
“gaseoso” hace que no toda la estrella rote a la misma velocidad, haciendo que en el ecuador la velocidad sea
mucho mayor debido a la conservacién del momento angular. Este movimiento diferencial (el cual podemos
ver en la figura 3) es el principal causante de las variaciones de su campo magnético. El Ecuador del Sol
tarda 25 dias en dar una vuelta completa, en comparacion con los 35 dias que tarda en latitudes mas polares
(esto lo podemos ver en la figura 4). Ya que el Ecuador se estd moviendo més rdpido que otras zonas, esto

hace que las lineas de campo se entrelacen entre si a lo largo del tiempo.

Star Afted 1 iotation Mgy ] (00T Afted 3 notations. Altet inany rotations

Figura 3: La rotacién del campo magnético del Sol. Fuente: NASA/ IBEX.

El campo magnético solar cambia constantemente y puede retorcerse y enredarse en ciertas regiones,
creando dreas de intensa actividad magnética (Hagyard et al. [1984]). Cuando las lineas del campo magnético
se entrelazan (esto hace que el Sol se comporte como una gigante dinamo magnética), pueden someterse a
un proceso llamado reconexiéon magnética. Esto se da cuando las lineas del campo magnético se rompen y
se vuelven a conectar, liberando una gran cantidad de energia en el proceso. Esta energia se convierte en
energia cinética, calienta el plasma circundante acelerando las particulas cargadas y generando una intensa

radiacién a través del espectro electromagnético.
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El Sol
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Figura 4: Rotaciéon del Sol. Fuente: Planetario Galileo Galilei - Buenos Aires

La liberacién de energia durante una fulguracion solar es proporcional a la cantidad de energia magnética
almacenada en las lineas de campo magnético retorcidas. Cuanto més retorcido y estresado esté el campo
magnético, mas poderosa sera la fulguracion.

La intensidad del campo magnético va disminuyendo segin nos alejamos de su superficie. Esta disminucién
es de manera inversamente proporcional al cubo de la distancia, por lo que en la Tierra este valor teéricamente
deberia rondar los 0.01 nT. Sin embargo, varias mediciones han demostrado que la intensidad es 100 veces
mayor que la predicha tedricamente. Esto se debe a la accién del plasma que se encuentra en el medio

interplanetario, que es capaz de inducir corrientes eléctricas que generan a su vez campos magnéticos.

Figura 5: Las lineas de una simulacién computarizada del campo magnético de la corona solar muestran parte
de la complejidad del campo magnético del Sol. Los colores en la superficie del Sol muestran la intensidad del
campo magnético (amarillo es mas intenso). Fuente: Randy M. Russell, astrofisico e ingeniero aeroespacial.
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2.1.2. Clasificacion de Fulguraciones

Las fulguraciones solares se clasifican como A, B, C, M o X segin el flujo mdximo (en watt por metro
cuadrado, W/m?2) (Bruevich [2020]) de 1 a 8 Angstroms de rayos X cerca de la Tierra, medido por los
instrumentos a bordo del Satélite GOES que se encuentra en érbita geoestacionaria sobre el Océano Pacifico.
Segun su morfologia, a las fulguraciones también se las puede clasificar en compactas, 2 patas (2 cintas), 3
patas (3 cintas) y 4 patas (4 cintas).

Los de Clase A y B son muy pequenos y no muy interesantes. Los de Clase C son pequefios y tienen
pocas consecuencias notables sobre la Tierra. Los de Clase M son de tamano mediano, con consecuencias mas
fuertes sobre nuestro planeta que los de Clase C; pueden causar breves apagones de radio que afectan las
regiones polares de la Tierra. Las tormentas de radiacion menores a veces siguen a una llamarada de Clase M.
Los de Clase X son grandes, teniendo consecuencias mucho mayores sobre la Tierra; son eventos importantes
que pueden desencadenar apagones de radio en todo el planeta y tormentas de radiacién de larga duracion.

La siguiente tabla nos muestra las diferentes clases de fulguraciones solares:

Clase | W/m? entre 1 y 8 Angstroms
<1077
100°7<10°°
107 < 107"
107" < 1071
> 1071

<= Q) |
IVI{IVIIV

Cuadro 1: Clasificacién de los flares.

Cada clase de rayos X es logaritmica (Reep et al. [2013]), siendo cada clase 10 veces més fuerte que la
anterior, y dentro de cada categoria va del 1 al 9 (Schrijver and Siscoe [2010]). Por ejemplo: Bl a B9, C1 a
C9, etc. Originalmente las clases estaban limitadas a C, M y X. A medida que los instrumentos se volvieron
mas sofisticados con el tiempo, se pudieron observar fulguraciones méas pequefias que estaban etiquetadas
como A y B. Siguiendo por esta linea, Y y Z deberian seguir a X si se detectara alguna fulguraciéon mayor a
X9, sin embargo no se ha usado de esta manera. En cambio, los cientificos continuaron con la clase X para

etiquetar llamaradas muy grandes (por ejemplo, la X40 del 4 de noviembre de 2003).

Clase Ay B
Las clases A y B (Tanaka [1987]) son la clase mds baja de fulguraciones solares. Son muy comunes y no
muy interesantes. El flujo de fondo (cantidad de radiacién emitida cuando no hay llamaradas) a menudo estd

en el rango B durante el maximo solar y en el rango A durante el minimo solar.
Clase C

Las fulguraciones solares de clase C (Bai and Sturrock [1989]) son erupciones solares menores que tienen

poco o ningun efecto en la Tierra. Solo las erupciones solares de clase C de larga duracién podrian producir
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Figura 6: Una llamarada solar de clase X. Fuente: Observatorio de Dindmica Solar de la NASA.

una eyecciéon de masa coronal, pero generalmente son lentas, débiles y rara vez causan una perturbacién

geomagnética significativa en la Tierra.

Clase M

Las fulguraciones solares de clase M son lo que llamamos llamaradas solares medianas y grandes. Causan
apagones de radio pequefios (durante el dia en la regién iluminada de la Tierra), a moderados (durante el
dia en la regién iluminada). Las fuertes erupciones solares de clase M de larga duracién son probablemente
candidatas para lanzar una eyeccién de masa coronal. Si la erupcién solar ocurre cerca del centro del disco
solar que mira hacia la Tierra y lanza una eyeccidon de masa coronal hacia nuestro planeta, existe una alta
probabilidad de que la tormenta geomagnética resultante sea lo suficientemente fuerte como para ver auroras

en latitudes medias.

Clase X

Las fulguraciones solares de clase X son las mds grandes y fuertes de todas. En promedio, las erupciones
solares de esta magnitud ocurren unas 10 veces al ano y son mds comunes durante el méximo solar que
durante el minimo solar. Durante este tipo de erupcién solar se producen apagones de radio de fuertes a
extremos en el lado luminoso de la Tierra. Podria causar una tormenta de radiacion solar fuerte y duradera,
liberando una importante eyeccién de masa coronal que puede causar una tormenta geomagnética de severa
o incluso extrema.

Teniendo en cuenta lo mencionado anteriormente, ;cémo se clasifican los flares por encima de X9? En
lugar de recibir una nueva letra, se continta con la X y estas erupciones solares a menudo se denominan
erupciones solares de clase Super X”. Sin embargo, las erupciones solares que alcanzan o incluso superan la
clase X10 son muy raras y ocurren muy pocas veces (a veces ninguna) durante un ciclo solar. Se sabe que las
eyecciones de masa coronal, que pueden ser lanzadas por tales erupciones solares, pueden causar problemas
con nuestra tecnologia moderna, como con los satélites y las lineas eléctricas.

Algo a tener en cuenta con las llamaradas de clase siper X es que una llamarada solar X20 no es 10 veces
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mas fuerte que una llamarada solar X10. Una erupcion solar X10 equivale a un flujo de rayos X de 0,001

2 en la longitud de onda de 1 a 8

Watt/m?2, mientras que una erupcién solar X20 equivale a 0,002 Watt/m
Angstrom.

Se estimé que la fulguracién solar mas grande jamads registrada, desde que los satélites comenzaron a
medirla en 1976, fue una fulguracién solar X40 (Kaufmann et al. [2012]) que ocurrid el 4 de noviembre de
2003 durante el Ciclo Solar 23 (dicha fulguracién se analizard con mds detalles en otra subseccién en la
presente tesis). Un analisis posterior de los datos disponibles arrojé un flujo méaximo estimado de X40, sin
embargo, hay cientificos que piensan que esta erupcion solar fue incluso méds fuerte que X40. Lo bueno para
nosotros fue que el grupo de manchas solares que produjo esta fulguracién ya habia rotado gran parte del
disco solar que mira hacia la Tierra, de lo contrario, como las manchas solares estdn asociadas a las eyecciones
de masa de coronal (CME), estas eyecciones tienen una alta probabilidad de dirigirse hacia nuestro planeta,
provocando fuertes tormentas geomagnéticas, lo que serfa una problema, ya que podrian generar apagones
de radio, afectar las redes eléctricas, provocar a los astronautas una mayor exposicion a la radiacién, ete. Si
el grupo de manchas solares ya ha rotado y no esta frente a la Tierra, la CME resultante de la fulguracién
solar probablemente no estard dirigida hacia la Tierra, disminuyendo el riesgo de estos impactos.

La llamarada solar més enérgica de la que se tenga registro fue el denominado evento Carrington que
ocurri6 el 1 de septiembre de 1859. La energfa liberada durante el Evento Carrington (Carrington [1859])
no se ha medido directamente, ya que ocurrié mucho antes de que tuviéramos la tecnologia necesaria para
realizar mediciones precisas de las explosiones solares. Sin embargo, los cientificos han realizado estimaciones
basadas en los efectos observados en la Tierra y en modelos tedricos de eventos solares similares. Se estima
que el Evento Carrington liberé una cantidad extremadamente grande de energia, posiblemente comparable
a varias miles de millones de bombas nucleares, aunque estas estimaciones pueden variar considerablemente
dependiendo de los modelos utilizados y los datos disponibles. El evento Carrington causé fuertes exhibiciones
aurorales y causé estragos en los sistemas telegrificos. Algunos modelos estiman que si una tormenta solar
de esta magnitud ocurriera hoy en dia causaria interrupciones eléctricas generalizadas, apagones y danos
debido a interrupciones prolongadas de la red eléctrica, como asi también las telecomunicaciones se verian

sumamente afectadas.

Segiin su morfologia

A las fulguraciones también se las puede clasificar segin su morfologfa (Tang [1985]). Las fulguraciones
compactas, también llamadas de una pata o una cinta, se observan como fuentes concentradas en una Unica
regién de emisién brillante, lo que sugiere que la reconexién magnética, responsable de liberar energia, ocurre
de manera localizada en un pequefio volumen del campo magnético, y se limitan a una pequena drea cerca
de una sola pata de un bucle magnético. Las de dos patas estdn asociadas a bucles magnéticos méds grandes
y se extienden sobre dreas mds amplias, donde se observan dos regiones brillantes, conocidas como " patas”,

conectadas por un arco o bucle magnético brillante. También se puede encontrar fulguraciones de tres y hasta
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de cuatro patas, pero son mucho menos frecuentes y mas complejas.

2.1.3. Apagones de radio

Las rafagas de rayos X y radiacién ultravioleta extrema que se emiten durante los flares pueden causar
problemas con las transmisiones de radio de alta frecuencia (HF) (NOAA [b]) en el lado iluminado de la
Tierra y son més intensas en lugares donde el Sol estd directamente sobre la cabeza. La comunicacién de
radio de alta frecuencia (HF) (3-30 MHz) se ve principalmente afectada durante estos eventos, aunque el
desvanecimiento y la recepcién disminuida pueden extenderse a frecuencia muy alta (VHF) (30-300 MHz) y
frecuencias mas altas.

Estos apagones de radio son el resultado de un aumento en la densidad electronica de la ionosfera inferior
(capa D) durante una llamarada solar, lo que genera un gran aumento en la cantidad de energla que las ondas
de radio pierden cuando pasan a través de esta capa. Este proceso impide que las ondas de radio alcancen
las capas mucho maés altas E, F1 y F2, donde estas senales de radio normalmente se refractan y rebotan de
vuelta a la Tierra.

Los apagones de radio causados por las llamaradas solares son los eventos de clima espacial mas comunes
que afectan al planeta. Los eventos menores ocurren aproximadamente 2000 veces en cada ciclo solar. La
emisién electromagnética producida durante las llamaradas viaja a la velocidad de la luz, tardando poco més
de 8 minutos en viajar desde el Sol hasta la Tierra. Este tipo de apagones de radio pueden durar desde varios
minutos hasta varias horas, dependiendo de la duracién de la llamarada solar. Por lo que la severidad de un

apagén de radio depende de la intensidad de la llamarada solar.

Clase y flujo de rayos X del GOES | Frecuencia mas alta afectada
M1,0 (107°) I5MH:z
M50 (5% 10°°) 20M H =
X1,0 (1071 25M H =
X50 (5101 30MH:z

Cuadro 2: Frecuencias que afectan los distintos tipos de flares.

La NOAA utiliza un sistema de cinco niveles, llamado escala R (NOAA [a]), para indicar la gravedad de
un apagén de radio relacionado con rayos X. Esta escala va desde R1 para un apagén de radio menor hasta
R5 para un apagoén de radio extremo, siendo R1 el nivel mas bajo y R5 el nivel més alto. Cada nivel R tiene
asociado un cierto brillo de rayos X. Esto varia desde R1 para un flujo de rayos X de M1 hasta R5 para un

flujo de rayos X de X20.

R —escala | Descripcion | Umbral de rayos X del GOES por clase y flujo Frecuencia media
R1 Menor M1 (1075) 2000 por ciclo
R2 Moderado M5 (5% 10°7) 350 por ciclo
R3 Fuerte X1(10°%) 175 por ciclo
| R4 Importante X10 (1073) 8 por ciclo |
| R5 Extremo X20 (2% 10°3) Menos de 1 por ciclo |

Cuadro 3: Tabla de R-Escala.
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2.1.4. Otros efectos

Si bien las erupciones solares afectan principalmente a los sistemas tecnoldgicos de la Tierra, también
pueden tener efectos directos en el cuerpo humano. El aumento de la radiacion solar durante una erupcién
solar puede suponer un riesgo para los astronautas en el espacio, ya que estan expuestos a niveles méds altos
de radiacién. Esta exposicién a la radiacién puede aumentar el riesgo de cdncer (Cucinotta et al. [2006]) y
otros problemas de salud a largo plazo.

Las erupciones solares pueden aumentar la temperatura de la Tierra, pero de forma leve. La energia
liberada durante estos eventos calienta la atmdsfera superior, causando su expansién y un ligero incremento
en la temperatura. Sin embargo, este efecto es minimo comparado con factores mas importantes como los

gases de efecto invernadero..

2.2. Campo geomagnético
2.2.1. Caracteristicas generales

El campo geomagnético, también llamado campo magnético terrestre, es el campo generado por nuestro
planeta que abarca desde el nicleo hasta el espacio, donde interactiia con el viento solar. La magnitud del
campo, en la superficie, oscila entre los 25000nT y 65000nT (0.25G a 0.65G). El campo magnético terrestre
se divide en 2 partes, el campo interno y el campo externo (Hide and Roberts [1961]). El campo de ori-
gen interno (Parkinson [1983]), que representa alrededor del 90 % del campo geomagnético, viene dado por
la superposicién del campo geomagnético principal (creado por el geodinamo) y los campos de induccién
magnética aportados por las estructuras geoldgicas que contienen materiales ferromagnéticos y otros aso-
clados (campo cortical). La teorfa del dinamo (Elsasser [1956]) nos habla del proceso mediante el cual un
fluido giratorio, convectivo y conductor de electricidad actiia para generar y mantener un campo magnético.
Esta teoria se utiliza para explicar la presencia de campos magnéticos de duracién andmala en los cuerpos
astrofisicos. Para el caso de nuestro planeta lo definimos como un proceso de geodinamo. El fluido conductor
en el geodinamo es hierro y niquel liquido en el nucleo externo, es decir, este material fundido al entrar en
movimiento genera electricidad, como una dinamo autoinducida, y, como bien sabemos por las ecuaciones de
Maxwell, al generar electricidad generard el campo magnético principal. El campo de origen externo, que es
s6lo una pequena fracciéon del campo total, se origina por las corrientes ionosféricas y magnetosféricas. Las
corrientes ionosféricas (Kelley [2009]) se generan por el movimiento de particulas cargadas en la iondsfera,
que producen campos magnéticos adicionales. Dichas corrientes estdn influenciadas por la radiacion solar y
los efectos de la rotacién de la Tierra. Las corrientes que se forman en la frontera exterior de la magnetodsfera
(Kivelson and Russell [1995]) se deben a la interaccién con el viento solar, donde se crean campos magnéticos
que se superponen al campo interno de la Tierra. Por lo que el campo externo es de origen solar. Dicho

campo sufre cambios radpidos provocados por las oscilaciones de las mareas y por las corrientes de particulas
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cargadas procedentes del Sol. Ademds de las mareas ionosféricas (Hunsucker and Hargreaves [2002]) y sus os-
cilaciones, el campo externo también es alterado por fenémenos como las corrientes de anillo (Stening [1969]),
que circulan alrededor del ecuador magnético, y las corrientes de Birkeland (Potemra [1985]), que conectan
la magnetésfera con la iondsfera en las regiones polares. Durante eventos de alta actividad solar, como las
fulguraciones solares o las eyecciones de masa coronal (CME), la radiacién adicional impacta la magnetosfera
terrestre, generando perturbaciones que se manifiestan significativamente en el campo externo. Estas altera-
ciones se las puede observar midiendo el campo desde la superficie. Ademas, dichas perturbaciones pueden

afectar nuestra tecnologia, incluyendo sistemas de navegacién, comunicaciones por radio y redes eléctricas.

2.2.2. Elementos geomagnéticos

Matemdticamente, a un campo magnético lo podemos definir como un vector, al definir un sistema de
referencia, vamos a poder definir las distintas componentes del mismo. Para el caso de la Tierra, se considera
un sistema de referencia local situado en el lugar donde estamos determinando el valor del campo, por lo que
los elementos geomagnéticos (Campbell [1997]) pueden designarse como X, Y (donde a su vez, X e Y van a
dar lugar a la componente H), Z. Estas componentes del campo apuntan al Norte geogréfico, al Este y hacia
el centro de la Tierra, respectivamente, ver figura 7.

A partir de dichas componentes surge la definicién de dos dngulos, D e I. La declinacién D es el dngulo
que se forma entre la direccién del norte geografico y el norte geomagnético (donde apunta la componente
H). La inclinacién I es el dngulo que forma la componente horizontal con el campo total F.

Simplemente con trigonometria podemos entablar las siguientes relaciones entre las componentes:

X = Hcos(D), Y = Hsen(D) (1)
F=VX2+Y24+ 22 (2)
— = tan(]) (3)

Figura 7: Esquema donde se muestran los elementos geomagnéticos: Campo total (F), componente horizontal
(H), vertical (Z), al Norte (X), al Este (Y ), dngulo de inclinacién (I) y de declinacién (D).
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2.2.3. Estacion geomagnética

El objetivo de los observatorios geomagnéticos (Parkinson [1983]) es registrar en forma continua y a lo
largo de grandes perfodos de tiempo, las variaciones temporales de campo geomagnético y mantener la calidad
de los estandares de las mediciones. Para asegurar que se cumplan los requerimientos de precision, se pide que
se registre al menos con una precisién de 0.1nT. Para asegurar esto en variaciones de pequena amplitud hace
falta realizar mediciones independientes con instrumentos que permitan hacer determinaciones absolutas para
periddicamente calibrar el registro de los instrumentos. Una de las tareas globales de la red de observatorios
es monitorear el comportamiento de la variacién secular y de los fendmenos de origen externo que son de

especial interés.

2.2.4. Dia tranquilo

El registro diario de las variaciones del campo magnético en cualquier punto de la Tierra muestra mu-
chos cambios irregulares que refieren a la superposicién de una gran cantidad de componentes espectrales.
Corrientes en la parte alta de la atmosfera y magnetdsfera se identifican como las fuentes de algunas de estas
variaciones. En base a esto vemos que hay dias en los que estos cambios abruptos son menos comunes y el
registro muestra una curva mas suave. Bdsicamente, podemos decir que aquellos dias en los que hay una
menor perturbacion magnética se los conoce como dfas calmos o tranquilos (Campbell [1997]). Las estaciones
que determinan si un dia se encuentra o no perturbado (dfa tranquilo), estdn ubicadas en latitudes medias.
Cuando estas estaciones no se encuentren influenciadas por el electrojet auroral (Kamide and Akasofu [1976])
se dice que las condiciones son geomagnéticamente quietas. En cuanto a la definicion de dias internacionales
calmos, por convencién son los 5 dias de mas calma de cada mes, pudiendo encontrarse alguno de ellos no

tan calmos o medianamente perturbados, conforme al indice K.

2.2.5. Indices planetarios

Los {ndices geomagnéticos (Parkinson [1983]) son mediciones de la actividad geomagnética que tiene lugar
en intervalos de tiempo de algunas horas. Estos cuantifican las variaciones, causadas por perturbaciones que
crean corrientes irregulares en la iondsfera y magnetdsfera. Una gran variedad de indices han sido usados
en distintos momentos con diferentes propésitos. Los indicadores de actividad geomagnética cominmente

empleados son los indices K, A, y DST, calculados y distribuidos por el GFZ.

Indice K,: Este indice magnético (NOAA [c]) es un indicador que cuantifica el comportamiento del campo
geomagnético a escala planetaria en un instante dado. El indice K, se obtiene calculando un valor promedio
de los indices K normalizados de 13 observatorios situados entre 44° y 60° de latitud (tanto norte como sur).
El indice K mide la actividad geomagnética de forma local, es decir, en una 1inica estacion geomagnética. Este
indice se calcula dividiendo el magnetograma diario en 8 intervalos de 3 horas, durante los cuales se mide la

maxima variacién de las componentes H y D. La mayor de estas variaciones en cada intervalo proporciona el
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indice K. A cada intervalo de 3 horas se le asigna un valor de K entre 0 y 9, el cual depende de la latitud, dado

que las perturbaciones geomagnéticas tienden a ser mayores en observatorios cercanos a las zonas aurorales.

Indice DST (Disturbance storm time): El indice Dst se utiliza para clasificar las tormentas geo-
magnéticas y analizar la intensidad de la corriente anillo (sistema de corrientes magnetosféricas (Brathwaite
and Rostoker [1981])), excluyendo los efectos de las corrientes aurorales y del electrojet ecuatorial (Stening
[1969]) (sistemas de corrientes ionosféricas). Este indice se calcula utilizando los datos de cuatro estaciones
distribuidas en latitudes medias (solo una de ellas se encuentra en el hemisferio sur) lo que ayuda a minimizar
la influencia de las corrientes aurorales y del electrojet ecuatorial. El cédlculo del Dst se basa en la variacién
de la componente horizontal del campo magnético registrada en cada estacion, teniendo en cuenta también
la latitud geomagnética de cada una. En resumen, el indice Dst se obtiene a partir del promedio de las

perturbaciones en la componente horizontal del campo magnético en las 4 estaciones.

Indice A: Este indice mide la actividad geomagnética en una escala lineal, con valores en nanoteslas

(nT). El indice A diario es el promedio de los ocho valores K, convertidos a una escala lineal.

Indice A,: Similar al indice A, pero es un promedio ponderado de los indices A de varias estaciones
geomagnéticas distribuidas globalmente. Por lo que podemos decir que tanto el indice A como el A, se

derivan del K.

2.2.6. Tormenta geomagnética

Las tormentas geomagnéticas (Gonzalez et al. [1994]) son producidas por las fulguraciones, ya que, tal
y como mencionamos, estos liberan grandes cantidades de energia en forma de radiacién electromagnética y
particulas cargadas en el espacio. Este material que se desprende del Sol puede alcanzar nuestro planeta, es
decir, el viento solar y el Campo Magnético Interplanetario interactiian con el campo magnético de nuestro

planeta, provocando alteraciones del mismo y afectando nuestra tecnologia.

Etapas de la tormenta:

Flare: La tormenta comienza con una erupcién en la superficie del Sol, también llamadas fulguracién

solar (flare).

Eyecciéon de masa coronal: Durante una erupcién solar, también puede ocurrir una eyecciéon de masa
coronal, que es una expulsion de una gran nube con particulas cargadas desde la corona solar hacia el espacio.
Estas eyecciones pueden contener miles de millones de toneladas de material solar y viajan a velocidades de

varios cientos de kilémetros por segundo.
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Llegada del viento solar a la Tierra: Las particulas cargadas y el plasma de la eyeccion de masa
coronal viajan por el espacio en forma de viento solar. Cuando estas particulas alcanzan la magnetosfera de
la Tierra, interactian con el campo magnético del planeta, produciendo fluctuaciones y distorsiones en la

magnetosfera.

Figura 8: Una Imagen de una Eyecciéon de Masa Coronal saliendo del Sol. Bdsicamente, estas eyecciones son
enormes burbujas de plasma rodeadas por el campo magnético del Sol que ha estado alimentdandolas durante
varios minutos o incluso horas. La nube de particulas cargadas que viajen en direccién a la Tierra puede
interactuar con la magnetosfera, y causar infinidad de efectos como interferencias en las radios o fallos de
sistemas muy sofisticados o las Auroras Boreales. Fuente ESA/NASA.

La escala de la intensidad de las tormentas geomagnéticas cominmente usada, fue desarrollada por la Ad-
ministracién Nacional Ocednica y Atmosférica de Estados Unidos (NOAA [a]). Esta escala presenta 5 rangos,
segun las fluctuaciones y distorsiones que pueda causar en la magnetosfera. Ademas, en SpaceWeatherLive

se detallan los indices K, asociados a cada tipo de tormenta. De menor a mayor:

G1 - menor: actividad geomagnética leve, se registran pocas o ninguna afectacién en la Tierra, se pueden
observar auroras en los polos. El indice K, asociado a este tipo de tormenta es K, = 5, incluyendo 5- y 5+

(que equivalen a 4.67 y 5.33 respectivamente)

G2 - moderada: actividad geomagnética mesurada. Se pueden registrar desperfectos en sistemas de
energia y satélites y auroras sobre latitudes altas. El indice K, asociado a este tipo de tormenta es K, = 6,

incluyendo 6- y 6+ (que equivalen a 5.67 y 6.33 respectivamente)
G3 - fuerte: actividad geomagnética considerable. Se pueden registrar anomalias en los sistemas de

energia y de comunicacion. Las auroras pueden ser visibles en latitudes més bajas de lo normal. El indice K,

asociado a este tipo de tormenta es K, = 7, incluyendo 7- y 7+ (que equivalen a 6.67 y 7.33 respectivamente)
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G4 - severa: actividad geomagnética activa. Se registran importantes desperfectos en sistemas energéti-
cos, de comunicacién y satélites. Las auroras visibles son en latitudes medias. El indice K, asociado a este

tipo de tormenta es K, = 8, incluyendo 8-, 8+ y 9- (que equivalen a 7.67, 8.33 y 8.67 respectivamente)

G5 - extrema: gran actividad geomagnética. Posibles apagones en sistemas eléctricos y de comunicacién.
Auroras visibles a latitudes inusualmente bajas, incluso en regiones cercanas al ecuador. El indice K, asociado

a este tipo de tormenta es K, = 9.

Ademds, dentro de la misma escala, también existe GO (SpaceWeatherLive), el cual indica las condiciones
por debajo del nivel de una tormenta. Los indices K, asociados a GO van de K, = 0 a K, = 4.33. Hasta K, =
2.33 (2+) se establece la tranquilidad absoluta, para un K, entre 3- y 34+ (2.67, 3 y 3.33) hay inestabilidad,

para un K, entre 4 y 4+ (3.67, 4 y 4.33) se empieza a evidenciar clerta actividad.

2.3. Ionésfera
2.3.1. Caracteristicas generales

Si bien la atmdsfera tiene un comportamiento eléctricamente neutro, es decir, no presenta una carga neta
positiva ni una carga neta negativa. Alrededor de los 50 km comienza a encontrarse mayores concentraciones
de iones (4tomos y moléculas que han ganado o perdido uno o mds electrones) y electrones libres, a esta region
se la llama iondsfera (Donahue [1968]), debido a la ionizacién que ocurre alli. Por lo que la iondsfera se extiende
desde, aproximadamente, los 50 kilémetros sobre la superficie de la Tierra hasta altitudes de alrededor de 965
kilémetros (siempre como referencia la superficie terrestre). Esta capa se compone principalmente por iones y
electrones, estos son producidos tanto por la radiacién solar como por la radiacion cosmica. Estas particulas
cargadas interactian con la radiacién solar, creando capas ionizadas, conformando un plasma, que pueden
reflejar las ondas de radio. La iondsfera se caracteriza por su perfil de densidad electrénica con la altura (ver
figura 9), el cual se encuentra estratificado en subcapas debido a la combinacién de la variedad de especies
atémicas con la altura y la penetracién de los agentes ionizantes (como los rayos césmicos y la radiacién solar).
Estas subcapas se denominan con letras, como D, E y F de acuerdo a su contenido electrénico, y debido a
esto, las subcapas son variables en funcién de la posicién de la Tierra respecto al Sol (traslacién, rotacion,
horas diurnas, horas nocturnas, actividad solar como presencia de manchas solares, etc). Estas capas tienen
la capacidad de reflejar y refractar ondas electromagnéticas de diferentes frecuencias, como por ejemplo las

utilizadas en telecomunicaciones.
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Figura 9: Perfil de densidad electrénico con la altura, durante horas diurnas y nocturnas (Hargreaves [1992]).

La iondsfera juega un papel crucial en la propagacion de las ondas de radio de alta frecuencia (HF) (Bora
[2017]), ya que puede reflejarlas y refractarlas. Esto permite la comunicacién de larga distancia, debido que
las ondas de radio pueden ser reflejadas de vuelta a la Tierra desde la iondsfera, permitiendo que las senales
alcancen regiones distantes del planeta (ver figura 10). Ademds, la iondsfera también desempefia un papel
importante en la proteccién de la Tierra de la radiacién solar nociva al absorber una cantidad significativa

de la radiacién ultravioleta del Sol.

ITonosfera

Figura 10: Reflexién de ondas de radio en la iondsfera. Fuente: Phirosiberia.

Caracteristicas clave de la iondsfera:

Ionizacién constante: La ionosfera se encuentra en un estado de ionizaciéon permanente debido a la
radiacién solar (Kelley [2009]). Los dtomos se disocian formando iones, lo que provoca variaciones extremas

en la temperatura de los gases, que pueden oscilar entre aproximadamente -70 °C y 1.500 °C (ver figura 11).
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Excelente conductora de electricidad: La baja densidad de los gases en la iondsfera permite que
los electrones se muevan mas libremente. Esto la convierte en una excelente conductora de electricidad,

facilitando la propagaciéon de ondas de radio y television.

Subdivisiones: La iondsfera se divide en varias capas: D, E, F1 y F2. Las capas més bajas (D y E) son
ideales para las ondas de radio de baja frecuencia, mientras que las capas mds altas (F1 y F2) reflejan las
ondas de radio con frecuencias mayores. Ademads, en la regién E de la ionésfera ocurre un fenémeno conocido
como variacién geomagnética solar tranquila (Sq) (Torta [2000]). Este fendmeno corresponde a la variacién
diurna regular del campo geomagnético, causada por corrientes eléctricas generadas en la iondsfera debido a
la radiacién solar. La Sq es méas notable en latitudes cercanas al ecuador magnético y varia con la hora local,

la estacion del ano y la actividad solar.

Fenémenos luminicos: En la iondsfera, también se producen las auroras polares, que son consecuencia
directa del influjo de los vientos solares sobre la Tierra. Estas particulas atrapadas por el campo magnético

generan uno de los fenémenos luminicos mas impresionantes del mundo.

Thermosphere
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2
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Figura 11: Perfil tipico de temperatura a latitudes medias (Kelley [2009]).
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2.3.2. Ionésfera a latitudes medias

La ionosfera se forma por la ionizacién de gases atmosféricos como N2, O2 y O. En latitudes medias
(Hargreaves [1992]) (y bajas), la energfa necesaria para ionizar esos gases proviene de la radiacién solar en
las partes extremas del espectro ultravioleta (EUV) y de rayos X. Una vez formados, los iones y electrones
tienden a recombinarse y reaccionar con otras especies gaseosas para producir otros iones. Se produce as{ un
equilibrio dindmico en el que la concentracién neta de electrones libres (conocida como densidad electrénica)
depende de la velocidad relativa de los procesos de produccién y pérdida. En términos generales, la tasa de

cambio de la densidad electrénica se expresa mediante la ecuacién de continuidad:

S =q-L-V (N9 (4)

Donde q es la tasa de produccién, L la tasa de pérdida de electrones, y V - (Nv) expresa la pérdida de
electrones por movimiento, siendo v su velocidad media de deriva.

Si bien es necesario profundizar en los procesos especificos para entender completamente la formacion de
la iondésfera, es posible obtener una comprension significativa a partir de consideraciones fisicas generales, sin
adentrarse en los detalles fotoquimicos. Este es el enfoque de la aeronomia fisica.

La tasa de produccién depende de 4 términos, n: Eficiencia de ionizacién; o: Seccién transversal de
absorcién de la radiacion; I: Intensidad de la radiacién ionizante; n: Concentracién de dtomos o moléculas

capaces de ser ionizadas por I, de la siguiente manera:

q = nonl (5)

Para la funcién de produccién Chapman (para més detalles ver libro Hargreaves [1992]) se asumen las
siguientes consideraciones:

-La atmdsfera estd compuesta con una sola especie, distribuida exponencialmente con una altura de escala
constante.

-No hay variaciones horizontales en la atmosfera.

-La radiacion solar se absorbe proporcionalmente a la concentracion de particulas.

-El coeficiente de absorcién (o) es constante, suponiendo radiacién monocromadtica.

En la forma normalizada de la funcién de produccion de Chapman se introduce el dangulo cenital solar

(x), quedando de la siguiente manera:

q=gmoEXP(1 —Z —sec(x)e ) (6)

Donde Z es una altura reducida, Z = (h - h,,0)/ H, donde H es la altura de escala, h,,q es la altura de

la méxima tasa de produccion y q,,g es la producciéon maxima de ionizacién ideal, se da cuando el Sol esta
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directamente sobre la vertical del lugar (x = 0, es decir, el Sol estd en el cenit).
Luego se busca el mdximo de la funcién Chapman (q,,) para un x arbitrario, para esto se diferencia a q
respecto de Z, se iguala a cero y se llega a Z = In(sec x). Ese valor se reemplaza en la expresion (6), teniendo

en cuenta ciertas identidades trigonométricas se llega a:

Gm = Gmo cos(x) (7)

Donde q,, es la producciéon maxima de ionizacién para un angulo cenital solar x arbitrario, que tiene en
cuenta la inclinacién de los rayos solares al atravesar la atmosfera.
Por lo tanto podemos ver como la tasa de produccién estd estrechamente vinculada con el angulo cenital

solar.

En cuanto a la tasa de pérdida de electrones L, primero se asume que los electrones se recombinan
directamente con iones positivos y que no hay iones negativos presentes, por lo que la tasa de pérdida de
electrones es L = a/N2, donde N es la densidad electrénica y o es el coeficiente de recombinacién. Ahora bien,
si nos preocupamos particularmente por la pérdida de electrones, entonces la adhesion a particulas neutras
para formar iones negativos puede considerarse como otro tipo de proceso de pérdida de electrones, de hecho,
este proceso se convierte en el tipo dominante en niveles algo mas altos de la ionosfera, por lo que la tasa de
pérdida de electrones es L = SN, donde [ es el coeficiente de attachment. Por lo tanto se pueden considerar
dos tipos de pérdidas de electrones, una por recombinacion y otra por attachment, dependiendo la altura a
la que se produzca. El cambio de régimen en el proceso de pérdida se produce a una altura cercana a la base

de la capa F.

Reduced height, z

= ! TE—
oM o0z [V | o2 05 1
Qlz)me

Figura 12: Funcién de produccién Chapman (Hargreaves [1992]).
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2.4. Efecto de una fulguracion sobre el campo geomagnético

El efecto de fulguracién solar geomagnética (del ingles geomagnetoc solar flare effect, gsfe) (Meza et al.
[2009]) se refiere al aumento del campo geomagnético en todo el hemisferio diurno de la Tierra, el cual se
manifiesta como fluctuaciones de campo que comienzan con un rapido aumento hasta alcanzar una intensidad
maxima, seguido de una disminucién lenta y constante. Este fendmeno fue inicialmente denominado “crochet”
(Chapman [1961]).

La ionosfera juega un papel crucial en este proceso, ya que absorbe la radiacion ultravioleta lejana y los
rayos X (con longitudes de onda de 1 a 1000 A), lo que resulta en un aumento desigual de la densidad de
ionizacion a diferentes altitudes. Esto incrementa la conductividad en la ionosfera inferior, especificamente
en las regiones D y E. Las corrientes responsables del gsfe dependen de varios factores, como el movimiento
térmico y de marea del aire, el campo magnético terrestre a altitudes ionosféricas y la distribucién de la con-
ductividad (Sabben [1961]), creando un sistema de corrientes independiente del Sq (Volland and Taubenheim
[1958]).

El gsfe resulta de un aumento temporal en la radiacién ionizante solar, sin cambios en el campo eléctrico
(Rastogi [1998]). Es importante destacar que el efecto estd influenciado significativamente por la produccién
adicional de electrones generada por la intensidad de la radiacién de las fulguraciones solares. El gran cuidado
en la limpieza de los datos y en el valor de referencia de tranquilidad que debemos tener en este procedimiento
radica en que el gsfe puede ser dificil de distinguir de otros fenémenos geomagnéticos, como los producidos por
corrientes terrestres, el inicio repentino de tormentas, subtormentas y vientos neutros, debido a las similitudes

en sus variaciones geomagnéticas.

2.5. Efecto de una fulguracion sobre la ionésfera

La irradiancia solar aumenta rapidamente durante las fulguraciones solares, con un factor de incremento
de aproximadamente 10 a 100 en los rayos X suaves (0,1-10 nm) y de aproximadamente 2 a 10 en los flujos
del ultravioleta extremo (EUV, 10-121,6 nm). Estos aumentos suelen alcanzar su mdximo en un lapso de 10
a 30 minutos. El aumento de la irradiacién de rayos X blandos y EUV incrementa rdpidamente la ionizacién
en la alta atmdsfera. Esto provoca perturbaciones en el sistema de la termdsfera y la iondsfera. Estudios
anteriores mostraron que los efectos de la fulguracion solar en el sistema de Termosfera-iondsfera dependen
de la ubicacién de la fulguracién en el disco solar (por ejemplo, L. et al. [2010]), as{ como de las caracter{sticas
de la fulguracion, incluidos los tiempos de aumento y disminucién de la fulguracién (por ejemplo, L. et al.

[2011]).

El efecto de una fulguracién solar sobre la ionosfera, conocido como Ionospheric Solar Flare Effect (isfe),
se estudia a través de la variacién en los datos del contenido vertical total de electrones (6vTEC) obtenidos
mediante GPS. El isfe altera el comportamiento del ¥ TEC, provocando un aumento repentino en el contenido

total de electrones (TEC), cuya magnitud depende de la intensidad y localizacién de la fulguracién solar, as{
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como de la ubicacién de la estacion GPS (Liu et al. [2006]).

Desde la década de 1970, el contenido total de electrones (TEC) ha sido objeto de extensas investigaciones,
en gran parte debido al avance de la tecnologia en el lanzamiento de satélites, permitiendo un estudio mas
detallado de la iondsfera. El TEC representa la integral de la densidad electrénica (N) a lo largo de una
columna vertical (o a lo largo de una linea de visidn entre un satélite y un receptor en tierra). Se expresa
en unidades de electrones por metro cuadrado (¢~ /m?). Estas investigaciones se basaban en mediciones
obtenidas mediante radiobalizas VHF instaladas en satélites geoestacionarios y en observaciones de dispersién

incoherente.

Los principales problemas de las investigaciones que se llevaban a cabo durante gran parte del siglo pasado,
recafan sobre el hecho de que no existian métodos de seguimiento global y continuo de las perturbaciones
ionosféricas, sumado a una baja resolucién espacio-temporal.

El Sistema de Posicionamiento Global (GPS) es una herramienta geodésica madura y ampliamente uti-
lizada en diversas aplicaciones tecnoldgicas y cientificas. Su uso en estaciones permanentes de seguimiento,
gestionadas por el Servicio Internacional GPS (IGS), ha sido fundamental para la investigacién ionosférica,
permitiendo una cobertura global constante y de bajo costo. Las investigaciones en este campo han empleado
el GPS para medir el contenido total de electrones (TEC) en la ionosfera, un pardametro clave en el estudio
del clima espacial ionosférico (Aarons et al. [1997], Ho et al. [1998], Jakowski et al. [1999], Afraimovich et al.
[2000] y Meza et al. [2005]).

La observacion del contenido total de electrones a lo largo de una linea inclinada entre el satélite y el
receptor (STEC), con GPS, ha sido especialmente valiosa para comprender fenémenos como las tormentas
geomagnéticas, las fulguraciones solares y su impacto en las comunicaciones y la navegacién. En estudios
anteriores, como el de Zhang et al. [2002], se analizé cémo las fulguraciones solares afectan al sTEC. Se
observé que la variacién del vTEC depende de factores como la latitud, la longitud y el dangulo cenital
solar del punto subionosférico, y que estas respuestas no son simétricas, siendo generalmente menores por la

manana que por la tarde.

En este trabajo en particular, los valores de vTEC fueron procesados en el Laboratorio de Meteorologia
espacial, Atmodsfera terrestre, Geodesia, Geodindmica, disenio de Instrumental y Astrometria (MAGGIA)
siguiendo los lineamientos de Meza et al. [2022]. Para tal fin, se empleé el software Bernese GNSS versién
5.2 (Dach et al. [2015]), utilizando los modelos recomendados por el Servicio Internacional de Rotacién de
la Tierra y Sistemas de Referencia (IERS) (Petit and Luzum [2010]). Se aplicaron correcciones por carga de
mareas ocednicas, siguiendo a Letellier [2004], junto con desplazamientos por carga de mareas atmosféricas
proporcionados por van Dam and Ray [2010] y correcciones absolutas del centro de fase para satélites y
receptores, segun lo emitido por el IGS.

El software Bernese GNSS fue modificado para obtener el observable del retraso del cédigo de fase ionosféri-
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co (il.aer ver ecuacién 9), junto con la latitud geogréfica y la longitud fija al sol del punto de perforacién
lonosférica, la distancia cenital (z'), el 4ngulo de acimut y el tiempo para cada satélite en cada estacién GNSS.

La iondsfera se aproxima mediante una sola capa de grosor infinitesimal con un sTEC equivalente, ubicada
a 450 km sobre la superficie terrestre. El punto de interseccién de la linea receptor-satélite con la capa
ionosférica se denomina punto de perforacién ionosférico. Se utiliza un factor de oblicuidad (1/ cos z') para
mapear V'TEC en STEC (ver ecuacién 8); siendo 2z’ la distancia cenital de la trayectoria inclinada en el punto

de perforacién ionosférico.

sSTEC = . : vTEC (8)

0s 2/

El observable de retraso de codigo ionosférico se modela utilizando un sesgo dependiente del arco, ¢4rc, que
considera el sesgo interfrecuencia del receptor y del satélite, ademds del término de ambigiiedad. Siguiendo a

(Ciraolo et al. [2007]) y (Meza et al. [2009]), la ecuacién de observacién puede escribirse como:

zI,arc =sTEC + 6arc + € (9)

Donde [_,I‘arc est4d en TECu (10'6 electrones/m?2). Se calculan soluciones diarias para estimar el sesgo
dependiente del arco, que posteriormente se elimina de Lj 4r. para obtener sTEC y vTEC mediante las

ecuaciones (9) y (8), respectivamente.
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3. Metodologia

Para llevar a cabo la investigacion, en primera instancia, se seleccionaron las fulguraciones sobre las cuales
se hard el estudio. Cabe destacar que lo que se analiz6 fue el efecto de la radiacién extra producida por las
fulguraciones sobre la iondsfera y el campo geomagnético, donde dicha radiacién extra tarda entre 8 a 8.5
minutos en llegar a la Tierra. En esta investigacién en particular se buscd trabajar con fulguraciones clase
X, que se hayan dado durante el ciclo solar 23 (teniendo en cuenta que este abarca desde agosto de 1996
a diciembre de 2007), y a la vez que sean relevantes para la estacién de Trelew, es decir, que la distancia
entre el punto subionosférico sobre la estacién y el punto subsolar sea lo méds pequeno posible, lo cual se da
durante los meses de verano o préximos al solsticio. Ademds, otra de las condiciones que se tuvo en cuenta
para la eleccion de las fulguraciones es que estas hayan sucedido durante un periodo de tranquilidad o de

perturbacion moderada, de manera de identificar claramente el evento y asi poder estudiarlo.

3.1. Locacién espacio-temporal

La estacién elegida para llevar a cabo el trabajo fue la estacion que se encuentra ubicada en el Observatorio
Geoffsico de Trelew (Chubut, Argentina). En base a esta estacién como referente es que se elabora la estrategia
para llevar a cabo el andlisis de las fulguraciones. Dicha estacién se encuentra a una latitud de 43°15°12”S y
una longitud de 65°18°34”W. Como se buscaron fulguraciones que sean relevantes para la estacién escogida,
los meses que se tuvieron en cuenta fueron aquellos que se encuentran en verano o préximos al solsticio, es
decir, se tuvo en cuenta los meses de noviembre a febrero. ; Por qué elegimos estos meses?, bueno la respuesta
recae en el hecho de que durante estos meses la radiacion solar es mayor sobre el hemisferio sur, que es donde
se encuentra nuestra estacion escogida. También se tuvo en cuenta la hora local. Debido a que nuestro estudio
consiste en como afecta a la iondsfera y campo magnético, la variacion abrupta del flujo solar; es necesario que
las mediciones utilizadas se encuentren ubicadas en un entorno cercano de la coordenada subsolar, es decir,
dirigida hacia el sol. Por ende el horario escogido fue de 14 a 20 UTC, teniendo en cuanta que la longitud de

Trelew es de 65°18 34" W, por lo que fue de 10 a 16 hora local.
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Figura 13: Ubicacién e iluminacién de la Tierra durante el solsticio de verano y equinoccio de otono,
respectivamente (para el hemisferio sur).

3.2. Seleccién de las fulguraciones a estudiar

Finalmente después de un profundo analisis, las fulguraciones seleccionadas fueron las del 13 diciembre
de 2001 (clase X6.2 a las 14:20 hs, en UTC) y la del 4 de noviembre de 2003 (clase X40 a las 19:29 hs, en
UTC).

Para la caracterizacién general de ambos eventos, se consultaron los datos en NOAA [f], donde se presentan
reportes anuales. Cada reporte incluye informacién sobre las fulguraciones registradas durante ese ano. En
cada fila del reporte se detalla el evento correspondiente, con la primera columna mostrando el nimero
de identificacién, que incluye la fecha. Las siguientes tres columnas presentan la hora de inicio, la hora de
finalizacién y la hora del pico maximo. A continuacién, se incluyen la localizacién heliografica y el brillo,
seguidos por la clasificacién de rayos X, el satélite que registré el evento y, finalmente, la regién activa
asociada (nimero de regién activa NOAA).

Ademés, se incluyeron las coordenadas geograficas de las estaciones GNSS, junto con los angulos cenitales
solares correspondientes a la hora del pico maximo de cada evento. También se incluyé un grafico de rayos X
para cada evento. Los datos en rayos X se obtuvieron de GOES-SolarData, recopilados por el satélite GOES,
y se presentan en archivos de tipo .fits, donde se encuentran los datos del flujo en dos canales: uno para la
longitud de onda entre 1y 8 A, y el segundo para la longitud de onda entre 0.5 y 4 A. Ademds, se presenta
el dato temporal, el cual estd en segundos. Con estos datos, se procedid a graficar ambos eventos en rayos X

utilizando un cédigo en Python (ver cédigo A.1).

29



Nahuel Aguirre

3.3. Caracterizacion de los dias de los eventos

Para este andlisis nos enfocamos, en primera instancia, en la fulguracion del 2001, donde se describié en
detalle el procedimiento utilizado para el andlisis de su efecto sobre la iondsfera y el campo geomagnético,
luego en la fulguracién del 2003 el mecanismo implementado fue el mismo; por lo tanto solo se mostraron los
resultados obtenidos.

La eleccion se basé en todo 1o mencionado anteriormente, ya que cumple con las condiciones de intensidad
(clase X), cumple con la época del ano (entre noviembre y febrero), cumple con el momento del dia (entre
las 14 y 20 UTC), y ademds satisface la condicién de que se haya dado en un denominado “dia tranquilo” o
"moderadamente perturbado”. Con respecto a esto ultimo, los dias tranquilos se analizaron de 3 maneras a
grandes rasgos. En primera instancia se los buscé directamente utilizando el for Geomagnetism de Kyoto.

En segunda instancia se los buscé utilizando los indices K, los cuales fueron calculados y distribuidos en
el GFZ-Postdam. Para determinar los dias calmos con estos pardmetros tenemos que tener en cuenta que los
datos se muestran de izquierda a derecha para cada dia del mes, los cuales se toman cada 3 horas, por ende
tendremos 8 por dia (tener en cuenta que se toman en UTC). Luego, con estos datos sacaremos 3 resultados,
la suma de los 8 datos diarios, la suma de los cuadrados de los 8 datos y el mayor de los 8 valores. Finalmente
se realiza un promedio simple de estos 3 valores, y nos quedamos con los valores mds pequenos como los
dias calmos, esto siguiendo las recomendaciones del ISGI (servicio internacional de indices geomagnéticos).
Ademss, dichas recomendaciones indican que los dfas en los que el indice K, supere el valor 3 en alguno de
los 8 intervalos, o el indice A, supere el valor 6, se considerardn como medianamente perturbados.

Por 1ltimo, en lo que respecta a este andlisis, se hizo una inspeccion visual sobre los registros diarios de la
componente horizontal (H) del campo geomagnético en la estacion de Trelew para los meses que involucran
a los eventos estudiados. Para llevar esto a cabo, los datos se buscaron y descargaron del sitio web de la red
INTERMAGNET.

A la hora de realizar la inspeccién visual del registro diario del campo, se buscé que el campo responda

lo més suave posible, es decir, que no se vea tan ruidoso.

3.4. Deteccion de las fulguraciones sobre el campo geomagnético

Los datos magnéticos para llevar a cabo el andlisis sobre el campo geomagnético, se obtuvieron a partir
del sitio web de la red INTERMAGNET (tal y como los obtuvimos para la inspeccién visual diaria de la
componente H durante el mes de diciembre de 2001 y el mes de noviembre de 2003). Se buscaron los datos
para los dias 13 de diciembre de 2001 y 4 de noviembre de 2003. Los datos descargados se presentan a lo largo
de 7 columnas de la siguiente manera: Fecha (afio/mes/d{a) Hora (hay que tener en cuenta que los datos
estdn tomados cada un minuto) Dia del afio Valor de la componente X Valor de la componente Y Valor de la
componente Z Valor de la componente F. Con estos datos se analizaron las componentes X, Y, Z y F, gréficos
de por medio. En dichos gréficos se buscé observar un cambio brusco sobre el valor del campo en el horario en

el que se produce un evento de fulguracién. A partir de alli, se analiz6 el valor de dichos cambios, el tiempo
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que tardaron en alcanzar el pico, como as{ también cuanto tardaron en recomponerse dichos valores.

Luego se enfocd el andlisis, en las mismas componentes, sobre los instantes previos y posteriores a los
efectos de las fulguraciones. La longitud de dichos instantes es arbitraria, pero se suelen tomar en el orden
de los 30 minutos cada uno. De esta manera se observaron mejor los cambios bruscos sobre los valores del
campo. Ademads sobre estos datos se realizé un ajuste polinémico de grado bajo, ya que de esta manera se
ve de forma muy aproximada como hubiese sido el valor del campo si las fulguraciones no se hubiesen dado,
para confirmar esto, también se realizé una diferencia entre los valores del campo y el de los ajustes.

Luego se tomd el intervalo temporal en el que sucedieron las fulguraciones, esto para realizar una diferencia
entre los valores de las componentes y los ajustes mencionados, de esta manera se observo la variacién entre
los valores reales (producto de los eventos) y los valores que hubiesen tenido en caso de que no se hubiesen
dado los eventos.

Finalmente se realizd un ajuste exponencial, dado por la siguiente expresién (11), mediante minimos
cuadrados (ver cddigo A.2) sobre la variacién del campo F, toméndolo a partir del pico méximo, es decir,
se ajustd el decaimiento. La variacion del campo F se obtuvo a partir de considerar las variaciones de las
demés componentes, es decir, a partir de la siguiente expresién (12), tal y como se realizé en el trabajo de

investigacién Meza et al. [2009].

Se plantea la siguiente ecuacion diferencial:

3
& _ _KF (10)
dt

Se resolvi6 dicha ecuacién diferencial, donde en términos de la variacién de f (6F) queda de la siguiente

manera.

SF(t) = By - e~ K(te—to) (11)

Donde By es la amplitud, K es el coeficiente de decaimiento, tq es el tiempo inicial para el cual comienza

el decaimiento y tj. representa los tiempos a partir de tg.

La variacién del campo se obtiene con la siguiente expresion:

SF = /(6X)2 + (3Y)2 + (62)2 (12)

3.5. Deteccion de las fulguraciones sobre la ionésfera

Mediante mediciones de los sistemas de posicionamiento global satelital (del ingles Global Navigation
Satellite Sistem, GNSS), es posible conseguir la evolucién temporal de la variacién del contenido electrénico

total ionosférico, SyTEC (Meza et al. [2009]), as{ como su tasa de variacién, alrededor del punto subsolar en
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diferentes dngulos cenitales solares. En este trabajo en particular y dada la época en la que suceden las dos

fulguraciones analizadas, solo la constelacién GPS fue analizada.

Los datos del v¥TEC se obtuvieron a lo largo de una amplia gama de satélites sobre 3 estaciones (La Plata,
Coérdoba, Rawson). Dichos datos se presentan distribuidos en un archivo de la siguiente manera: Nimero de
satélite Fecha juliana (DDDD.[fraccion del dfa]) sTEC Longitud en [?] Latitud en [?] Elevacién en [°] .000
VvTEC. Ademss, se calculd el angulo cenital solar para cada estacién durante el momento del pico méaximo de
cada evento. Este cdlculo se realiz6 utilizando la herramienta SolarGeometryCalculator proporcionada por el
NOAA. De esta manera, se obtuvo una estimacién precisa de la distancia de cada estacién al punto subsolar
en el instante en que cada evento alcanzd su méaximo.

Una vez obtenidos los datos se pasd a analizar los datos del vTEC, gréficos de por medio. Teniendo en
cuenta que el dia juliano se corresponde con el dia de los eventos, y cada dato fue tomado cada 30 segundos,
por lo que se convirtié la parte fraccional del dia juliano a la hora del dia en UTC. Al graficar, en primera
instancia, se vio cuales son los satélites que registraron en el momento de los eventos, por lo que se descartaron
aquellas trazas que estaban fuera del rango temporal de interés. Como segunda medida se decidié aplicar
otro filtro, en el cual se tuvo en cuenta la elevacidn de los satélites (respecto de cada estacién en cuestion),
donde se buscé que estén lo més cerca posible de la vertical del lugar, ya que cuando se realiza la conversién
del sSTEC y se escribe en términos del vTEC, lo cual llamamos funcién de mapeo (ver ecuacién 8), se tiene
una aproximacion muy burda, que es colapsar a la iondsfera en una capa muy delgada a 450 kilémetros sobre
la superficie, y dicha funcién de mapeo comete un menor error cuanto més cerca esté de la vertical del lugar.
Ademads, teniendo en cuenta que cuanto mas cerca estén de la vertical del lugar se tendran menos datos, por
lo que se busco un equilibrio entre ambas cuestiones, es decir, que estén lo mas cerca de la vertical del lugar
y a la vez con una buena cobertura temporal.

Una vez graficadas las trazas, se procedié a analizarlas de forma similar a como se realizé el anilisis
sobre los datos magnéticos. Como primera medida se buscé observar un aumento brusco en el valor del
VTEC en el momento en que suceden las fulguraciones. Una vez identificados estos momentos, se analizd
dicho aumento, es decir, el valor de estos aumentos en TECu (Total Electron Content Unit, donde un TECu
equivale a 106 electrones/m?), el tiempo que tardaron en alcanzar el pico, como asf también cuanto tardaron
en recomponerse estos valores.

Posteriormente se tomaron los instantes previos y posteriores a los eventos (nuevamente la longitud
temporal de estos instantes es arbitraria, pero por lo general se encuentran en el orden de 15 a 30 minutos),
de esta manera aislamos el efecto de las fulguraciones sobre el Y'TEC, por lo que se procedi6 a realizar un
ajuste polindmico de bajo grado sobre las trazas de cada estacion. De esta manera se aprecid, de forma muy
aproximada, el valor que hubiese tenido el ¥TEC en caso de que las fulguraciones no se hubiesen originado.
Esto se corrobord a partir de realizar una diferencia entre los valores reales y los del ajuste.

Luego se dejé de lado los instantes previos y posteriores, y se tomd el intervalo temporal de las fulgura-
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ciones, de esta manera se observé la diferencia que hubo entre los valores que hubiese tenido el vTEC (por
medio del ajuste) con los valores reales producto de los eventos.

Una vez observada la variacién, se procedié a realizar distintos tipos de ajustes (perfil a y perfil 8) por
medio de minimos cuadrados (ver cédigo A.3) sobre el decaimiento de dicha variacién y de esta manera se vio
que tipo de perfil ajusta mejor a dicho decaimiento. El anélisis sobre el decaimiento se llevé a cabo a partir
de los ajustes, donde dichos ajustes surgen de la ecuacién de continuidad (ver ecuacién 13), la cual expresa
la tasa de cambio de la densidad electrénica, que fue usada para obtener el coeficiente de decaimiento de la

SvTEC (Chapman and Bartels [1940]).

dN
dt

—Kl—L—V-(N?) (13)

Donde % es la tasa de cambio de la densidad electrénica, Kl es la tasa de produccién debida a la
lonizacién por radiacidn solar, L es la tasa de pérdida de electrones, y V - (N©) representa la pérdida de
electrones debido al movimiento.

En primera instancia el andlisis sobre el decaimiento se llevé a cabo con el denominado perfil «, por lo
que el término L de la ecuacién (13) se lo reescribe como alN?, que representa la tasa de pérdida debido a
la recombinacién que se da principalmente en las capas D y E (hasta los 140 kilémetros aproximadamente),
donde a' es el coeficiente de recombinacion. Ademads, considerando que durante la fase de recuperacién los
términos Kl y V - (Nv) son despreciados, esto se debe a que durante esta fase de recuperacién, es decir,
durante la etapa de decaimiento ya pasd la méaxima fotoionizacion, por lo que los valores buscan volver a
la normalidad ya que no se tiene el exceso de radiacion, es decir, ya no hay maés produccién, ya no hay
mads fotones extras que incidan en la iondsfera. Ademds, durante el decaimiento, la radiacién que se tiene es
la misma que la radiacion de fondo, por lo que al comparar ambas situaciones, con exceso y sin exceso de
radiacién, los fenémenos de transporte que se dan en ese intervalo podemos asumir que son similares a los
que ya existian. Por lo tanto la ecuacién nos quedd de la siguiente manera:

dN a

_dt = —aiN-~ (14)

Donde observamos que la tasa de cambio de la densidad electrénica es proporcional a la densidad electroni-
ca al cuadrado. Como dvTEC es la integral de la diferencia de la densidad electrénica con la altura, la expresién

(14) la podemos reescribir en términos de la §vTEC de la siguiente manera:

QoAb —advTEC? (15)
dt
Resolviendo la ecuacién diferencial (15):
oWTE
SUTEC(t) = vTECh (16)

1+ a-vTECy(ty — tg)
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A la expresion (16) se la denomind perfil a. Donde en este caso a « se lo considera constante y representa

el coeficiente de decaimiento de v TEC.

Por otro lado se planted otro andlisis sobre el decaimiento a partir de un denominado perfil 3, el cual
se considera por un proceso de attachment (o adhesién) que se da en las capas mds altas de la iondsfera.
De dicho proceso se tiene que la tasa de cambio de la densidad electréonica en lugar de ser proporcional a
la densidad electrénica al cuadrado, es proporcional a la densidad electrénica, por lo que el término L de la
ecuacién (13) se lo reescribe como 8N, donde § es el coeficiente de attachment. Ya que en este caso los otros
dos términos de la ecuaciéon de continuidad también se desprecian, por los mismos motivos explicados en el

perfil a. la ecuacion queda de la siguiente manera:

dN

= — _BN 1
dt g (17)

Se reescribid la ecuacion diferencial (17) en términos de v TEC y se resolvid, resultando de la siguiente

manera.

SUTEC(t) = UTECy - e At —t0) (18)

A la expresién (18) se la denomindé perfil 8. Donde en este caso a 8 se lo considera constante y representa

el coeficiente de decaimiento de v TEC.

Surge la pregunta ;Por qué se plantean 2 analisis distintos sobre el decaimiento de v TEC? La respuesta
radica en el hecho de que el contenido total electrénico vertical (vTEC), es justamente un integrado vertical,
si bien el analisis de cada uno de ellos se llevé a cabo por separado para ver cual resulta mds representativo
durante los procesos de decaimiento, la iondsfera es un todo. Ambos mecanismos, por recombinacién y por
attachment, estan presentes durante una fulguracion. Por lo que en principio no se sabe a que altura se tiene
la mayor pérdida de electrones, si en las capas mds bajas (D o E) o a mayor altura (gracias a los mecanismos
de transporte). Pero si se sabe que el ajuste por el perfil a representa de mejor manera a la pérdida de
electrones por recombinacién en capas bajas, mientras que el perfil 8 lo hace para capas més altas donde
predomina la pérdida de electrones por attachment, ademas, en este caso la recomposicion tarda mas tiempo
en llevarse a cabo debido a la menor densidad de constituyentes en esas capas, por lo que la transicién entre
ambos perfiles se da alrededor de los 140 Km de altura. Por este motivo se propusieron ambos modelos y de

esta manera se observé cual representa mejor a los datos del decaimiento.

Para finalizar la investigacién, se calculd la variacién temporal de Sv TEC, es decir, la velocidad de cambio,

de manera de comprender mejor como transcurre la incorporacion de ese adicional de radiacién en la iondsfera.
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4. Resultados y analisis

4.1. Determinacion de los dias tranquilos para los meses de diciembre y noviem-

bre de 2001 y 2003 respectivamente

Se describira en detalle el procedimiento para el mes de diciembre de 2001, mientras que para el mes de
noviembre de 2003 se hizo el mismo procedimiento pero solo se mostrara la conclusion.
De acuerdo a lo descrito en la subseccién 3.3, los dias de mas tranquilidad para el mes de noviembre de

2001 de acuerdo a for Geomagnetism de Kyoto fueron:

910111320228 14267

Mientras que siguiendo las recomendaciones del ISGI, a partir de los indices K,, calculados por el GFZ-
Postdam, se calcularon los dias més tranquilos. Dichos valores se muestran a continuacion:

Dl'as| Hara 00:00| Hara 00:03| Hara DG:OG| Hara 09:00' Hara lZ:OUI Hara ]5:00' Hara lS:OUI Hara 21:00 |suma ‘ Suma de los (uadmdus‘ Maximo | Pramedio

1 0.67 0.67 167 2 2.67 2.67 1 1.67 1202 257 2.67 13.80

2 1 0 1 1.23 24 2| 1.23 1 966 145 2 872

3 0.23 167 0.67 123 2.23 2! 3.23 3.23 14939 36.7 3.23 18.24

4 3 233 167 223 3 1.67 3 2 19 474 3 2313

5 4 2.67 123 2.23 2| 2 2.67 2 19 43.5 4 24.17

5 3 167 2 3 233 267 2.67 3 2034 535 3 2561

& 2.23 123 0.67 1 2.23 2.67 1 1.67 12 25 2.67 13.56

8 313 133 167 167 2] 1 0.67 067 1234 243 323 13.32

g 0.23 0.67 0 123 0.67 ¢} 0.23 167 5 5.67 1.67 4.11
10 033 033 1 0.67 1.67 0.67 0.67 133 667 7.12 1.67 515
1 0.67 1 0.67 0.67 1 1 1.67 1.67 8135 9.92 1.67 6.65
12 2 2323 233 3323 222 232 < 3 2065 548 333 26.26
2l 2 167 1 0.23 1 1 [¢] [¢] 7 5.9 2 6.20
14 0 067 0 1 2 1.67 2 2 93¢ 16.2 2 9.18
15 2.23 3 2 2.23 3 167 1 2.23 17.66 42.1 3 20.92
16 2.67 323 3.23 2.23 2.23 1.67 167 1.23 1866 47.5 3.2 23.16
17 267 367 3 3] 333 367 3 167 2401 749 367 34.19
18 3467 2 2 2.23 2.67 2 1 1.67 17.34 418 3.67 20.94
19 < 233 2 2.67 1 167 2133 133 1633 365 3 1861
20 1 0 1 133 2 133 1 167 933 133 2 821
21 033 2 233 2.67 233 367 4 367 21 €5 4 3000
22 3 3 233 233 2 0.67 2 0.67 16 378 3 1893
23 133 2 133 2.67 1.67 2 1 2 14 265 2467 14.29
29 2 333 467 4.33 423 433 3 267 2366 109 4.67 47.44
285 267 233 167 2.67 1.67 2 1 3 17.01 3533 3 19.77
25 233 067 067 1 1 167 233 233 12 22 233 12.11
27 233 1 1 133 1.67 2 267 167 1367 259 2467 14.08
28 067 0 167 133 2 1 1 2 967 15 2 8.29
29 167 4 233 2.67 233 233 2 267 20 533 4 2577
30 333 467 333 2 233 233 4 4.67 2666 96.7 4.67 4268
31 313 333 2 133 133 3 367 42199 68.2 4 3140

Cuadro 4: Tabla con los indices K, del mes de diciembre de 2001, en UTC.

De acuerdo a lo mencionado anteriormente, los dias de més tranquilidad para el mes de diciembre de 2001,
seglin este andlisis (ver cuadro 4), fueron el 9, 10, 13, 11, 20, 2 y 28. Podemos ver como en cada intervalo del

13 de diciembre, el indice K, no supera el valor de 3 y el A, no supera el valor 6.

Finalmente se procedi6 con el andlisis visual de la componente H para todos los dias del mes de diciembre

de 2001. De esta manera, se concluy6 que los 5 dias de mas tranquilidad en la estacién de Trelew, en términos
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de este andlisis, fueron el 9, 11, 13, 22 y 27, tal y como se ve en la figura 14. Donde podemos observar los

dias del 1 al 31 de diciembre, de izquierda a derecha y de arriba a abajo.

FAnle oz
e

B

slpiiess
S

Figura 14: Registros diarios del campo magnético durante el mes de diciembre de 2001 en la estacién de
Trelew.

Finalmente, conforme a las 3 instancias de andlisis, concluimos que la fulguracion del 13 de diciembre de
2001 se dio durante un dia tranquilo, ademas al ver el cuadro 4 se aprecia que el indice k, no supera el valor
2 en cada uno de los intervalos a lo largo de ese dia, por lo que, deberiamos de poder observar sus efectos
sobre el campo geomagnético.

Para la fulguracion del 4 de noviembre de 2003 se llevé a cabo exactamente el mismo andlisis. Del analisis

cabe destacar que los indices K, para cada intervalo de ese dfa fueron:

336.3372.6723.33 2.67

Se observa que, en los intervalos de 6 a 9 hs y de 9 a 12 hs, los indices K, indican tormenta. Sin embargo

a partir de alli los valores descienden a los que se puede considerar tranquilo-inestables (recordando que este
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evento se dio durante el séptimo intervalo), por lo que se procedid con su anélisis.

4.2. Caracteristicas generales de ambos eventos

Fulguraciéon del 13 de diciembre del 2001: Esta fulguracién tuvo lugar en un denominado dia
tranquilo. De acuerdo al reporte del NOAA [d], esta fulguracion es de tipo 3B en la clasificacién Ha, es decir,
un evento de gran tamano y alto brillo, lo que sugiere que fue una fulguracién intensa con grandes cantidades
de energia liberada. Estaba ubicado en N16 E09 en la region 9733 de la Administraciéon Nacional Ocednica y
Atmosférica (NOAA). La region fue calificada como FU, lo que significa que tiene varios centros eruptivos y
dos regiones brillantes que identifican a las fulguraciones de "dos patas”. Mientras que el GOES, que observa
en un rango de energfa entre 1 y 8 A, dio la siguiente informacién: una fulguracién comienza a las 14:20
UT, alcanza su médximo a las 14:30 UT y termina a las 14:35 UT segun los Datos Geofisicos Solares, donde
los datos se reportan cada 5 min. Las coordenadas reportadas son N16 E09 y la clasificacion en X es X6.2

(intensidad 6,2 x 1071 W/m?), ver figura 15.

Fulguracion del 4 de noviembre del 2003: Esta fulguracién tuvo lugar en un denominado dia media-
namente perturbado. De acuerdo al reporte del NOAA [e], esta fulguracién es de tipo 3B en la clasificacién
Ha, es decir, un evento de gran tamano y alto brillo, lo que sugiere que fue una fulguracion intensa con
grandes cantidades de energia liberada. Estaba ubicado en S19 W58 en la regién 10486 de la Administracién
Nacional Ocednica y Atmosférica (NOAA). La region fue calificada como FZ, lo que significa que tiene varios
centros eruptivos y con la umbra de la mancha solar cubierta por la fulguraciéon. Mientras que el GOES,
dio la siguiente informacién: una fulguracién comienza a las 19:29 UT, alcanza su méximo a las 19:50 UT
y termina a las 20:06 UT segun los Datos Geofisicos Solares. Las coordenadas reportadas son S19 W58 y
la clasificacién en X es X40 (intensidad 4 x 1073 W/m?), cabe aclarar que los instrumentos del satélite se
saturaron por lo que los datos de forma fehaciente solo se midieron hasta los 1,75 x 10~% W/m? (ver figura

15), sin embargo diversos estudios y simulaciones establecieron que la fulguracién fue de X40.

Hora de Hora de pico Hora de Valor pico Inicio Maximo  Finalizacion
Fecha inicio UTC  max UTC finalizacion UTC max en X hora local hora local hora local
1341272001 14:20 14:30 14:35 X 6.2 10:20 10:20 10:25

Cuadro 5: Datos de cada fulguracién en UTC y hora local para la estaciéon geomagnética de Trelew.
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X-ray Flux Data from GOES (Dec 13, 2001, 10:00-20:00)

—— Channel 1 (1-8 &)

—— Channel 2 (0.5-4 &)
0.0006 1

0.0005

0.0004 1

0.0003

Flux {Watts/m2)
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0.0001 A

0.0000
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X-ray Flux Data from GOES (Dec 13, 2001, 14:00-24:00)

0.00175 - —— Channel 1 (1-8 A)
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0.00025 7

0.00000 ﬁ

Time (hours)
Figura 15: Evolucién temporal del flujo de rayos X solares observados por el satélite GOES el 13 de diciembre

de 2001 (arriba) y el 4 de noviembre de 2003 (abajo), en la banda de paso de 1 a 8 Angstrém (azul) y de 0.5
a 4 Angstrom (rojo).
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4.3. Analisis sobre la fulguracién del 13 de diciembre de 2001

En esta subseccién se abarcd el andlisis bien detallado sobre la fulguracién del 13 de diciembre de 2001.

Mientras que el andlisis sobre la fulguracion del 4 de noviembre de 2003 se llev6 a cabo en otra subseccién.

4.3.1. Respuesta del campo geomagnético ante la fulguracion

Podemos observar en la figura 16 cémo la intensidad del campo geomagnético aumenta conforme pasan
las horas, alcanzando un pico maximo de 26412.45 nT a las 09:44. Posteriormente, comienza un descenso
gradual hasta llegar a 26383.7 nT a las 14:20, lo cual corresponde a un comportamiento esperado. Este
descenso contintia de manera estable hasta las 14:24, momento en el que se registra un valor de 26383.8
nT, es decir, una variacion minima de apenas 0.1 nT en 4 minutos. Esta "normalidad” puede confirmarse
mediante la observacién de los dias previos. Sin embargo, a partir de las 14:24, la intensidad del campo
magnético comienza a aumentar nuevamente de manera paulatina en un periodo muy breve, alcanzando los
26388.8 nT en solo 6 minutos (14:30). Este valor corresponde al pico mdximo durante el intervalo de la
fulguracion. Después de este aumento, la intensidad vuelve a descender, llegando a un minimo de 26377.6 n'T
a las 14:43, el punto mas bajo registrado ese dia.

En resumen, en tan solo 6 minutos se produjo un aumento de 5 nT. Durante este breve intervalo, podemos
observar claramente el efecto de la fulguracién, en el que un descenso gradual cambia de tendencia hacia un
aumento brusco, seguido de un nuevo descenso a medida que los efectos de la fulguracién solar comienzan a

disiparse.

Campo Magnético para el dia del flare

26410 4

26405 4

26400 +

26395 +

26390 4

Campo magnético F [nT]

26385 1

26380 +

T
0 6 12 18 24
Tiempo en UTC [hs]

Figura 16: Registro del campo magnético F del 13 de diciembre de 2001 en la estacién de Trelew.
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En cuanto a las componentes X, Y, Z, podemos realizar las siguientes observaciones:

Componente X: El comportamiento de la componente X (ver figura 17) del campo es muy similar al
del campo F. En el caso del efecto de la fulguracién, también sigue un patrén similar, comenzando a las 14:24
con un valor de 19471 nT y finalizando a las 14:31 con un valor de 19488 nT. Esto representa un aumento
de 17 nT en 7 minutos. Posteriormente, la componente X desciende gradualmente hasta alcanzar 19474 nT
a las 14:43, momento en el que vuelve a un comportamiento "normal”, lo que indica la disipacién del efecto

de la fulguracion.

Componente Y: En esta componente (ver figura 18), no se aprecia el efecto del evento de manera tan
clara como en la componente X. Al inicio del dia, el campo presenta una tendencia descendente hasta el
mediodia, alcanzando un minimo de 1576.5 nT. A partir de este punto, la tendencia cambia drésticamente a
un ascenso sostenido, llegando a 1651 nT pasadas las 17:00. Sin embargo, a las 14:26, dentro de esta tendencia
alcista, se observa un leve descenso temporal (un ”pull back”), donde el campo pasa de 1612 nT a 1608 nT
a las 14:30, es decir, una disminucién de 4 nT en 4 minutos. Tras este pequeno descenso, el campo vuelve a

aumentar siguiendo su tendencia principal.

Componente Z: En la componente Z (ver figura 19), el efecto de la fulguracién no es tan evidente
como en las otras dos componentes. Desde el inicio del dia hasta las 10:00, el valor del campo se mantiene
relativamente constante en torno a -17760 nT. A partir de ese momento, comienza a aumentar con una
tendencia ascendente marcada, la cual se extiende hasta pasadas las 16:00. A diferencia de la componente
Y, no se observan ”pull backs.®® esta tendencia. Alrededor de las 14:24, coincidiendo con la fulguracion, la
pendiente del aumento se acentia significativamente, casi alcanzando la verticalidad. El valor pasa de -17730

nT a las 14:24 a -17717 nT a las 14:33, lo que implica un incremento de 13 nT en solo 9 minutos.

Luego, nos enfocamos en un instante previo y un instante posterior al evento para observar con mayor
detalle la variacidn del valor del campo durante el evento, tanto del campo total F (ver figura 20) como de
sus componentes X (ver figura 21), Y (ver figura 22) y Z (ver figura 23). Cada instante tiene una duracién
de entre 10 y 30 minutos. El instante previo abarca desde las 14:13 hasta las 14:23, excepto en el caso de la
componente Y, donde este intervalo abarca desde las 13:53 a 14:23. La reduccion en el intervalo previo para
X, Z y F se debe a la alta intermitencia y ruido presentes en los datos antes del evento, lo cual podria afectar
la precision de los ajustes.

Por otro lado, el instante posterior comprende desde las 14:44 hasta las 15:15, ya que a partir de las
14:44 se observa la recuperacién del campo, indicando que el efecto de la fulguracién ha desaparecido o estd

proximo a desaparecer. Sin embargo, para la componente Z, esta recuperacion parece comenzar unos minutos
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mas tarde, por lo que su intervalo posterior se establece entre las 14:52 y las 15:02.
Para hacer mas visible y clara la variacion del campo durante estos intervalos, se decidid realizar un ajuste
polindmico de bajo grado: ciibico para la componente Z y cuadritico para el campo total F y las componentes

XyY.

Componente X del campo Magnético para el dia del flare

19500 4

19430 4

19480 +

19470 4

19460 4

Componente X del campo [nT]

19450 4

19440 4

T T T
12 18 24
Tiempo en UTC [hs]

=
=1}

Figura 17: Registro de la componente X del campo magnético del 13 de diciembre de 2001 en la estacion de
Trelew.

Componente Y del campo Magnético para el dia del flare
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Figura 18: Registro de la componente Y del campo magnético del 13 de diciembre de 2001 en la estacion de
Trelew.
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componente Z del campo Magnético para el dia del flare
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Figura 19: Registro de la componente Z del campo magnético del 13 de diciembre de 2001 en la estacién de
Trelew.
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Figura 20: Ajuste del campo magnético F del 13 de diciembre de 2001 en la estacién de Trelew.

En la figura 24, podemos observar la diferencia entre los valores medidos del campo, junto con los de sus
componentes, y los ajustes polindmicos correspondientes. Se aprecia que los cuatro ajustes son muy buenos,

ya que las diferencias son pequenas. El ajuste para F presenta la mayor diferencia, alcanzando hasta 1.65 nT;
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Ajuste de la componente X
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Figura 21: Ajuste de la componente X del campo magnético del 13 de diciembre de 2001 en la estacién de
Trelew.
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Figura 22: Ajuste de la componente Y del campo magnético del 13 de diciembre de 2001 en la estacién de
Trelew.

sin embargo, esto no deja de ser un ajuste adecuado. Para las componentes, las diferencias médximas son de

0.6 nT para X, 1.1 nT para Y y 0.35 nT para Z. Por lo tanto, podemos afirmar que los ajustes aproximan
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Ajuste de la componente Z
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Figura 23: Ajuste de la componente Z del campo magnético del

Trelew.
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Figura 24: Variaciones entre los valores del campo (tanto total como sus componentes) y los ajustes realizados.

muy bien los valores reales del campo y a los de sus componentes.

Ademads, se observa que la diferencia en la componente X muestra una mayor dispersion en comparacién

con los otros tres ajustes. Esto se debe a lo mencionado anteriormente sobre el comportamiento ruidoso de

esta componente del campo.

Una vez comprobado que los ajustes representan de forma adecuada al campo y a sus componentes,
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podemos analizar la diferencia entre el valor del campo y el de sus componentes durante la fulguracion y el

ajuste correspondiente. Este ajuste representa, de manera muy aproximada, el valor que habrian tenido el

campo y sus componentes si la fulguracién no hubiese ocurrido.
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Figura 25: Valor del campo magnético y el ajuste durante la fulguracién (arriba). Diferencia entre ambos
(abajo). Tanto para el campo total (izquierda) como para la componente X (derecha).
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Figura 26: Valor del campo magnético y el ajuste durante la fulguracién (arriba). Diferencia entre ambos
(abajo). Tanto para la componente Y (izquierda) como para la componente Z (derecha).
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En las figuras 25 y 26, se aprecia como varian los valores del campo geomagnético y el de sus componentes
durante la fulguracion, generando valores significativamente diferentes a los que se habrian observado en

ausencia de este evento.

Variacion del Campo total F: La mayor variacién ocurre a las 14:29, alcanzando 8.2 nT. En el momento

del auge de la fulguracion, a las 14:30, la variacion es de 8 nT.

Variacion de la componente X: Registra su maxima variacion a las 14:30, con un valor de 16 nT. La

forma de la curva de esta componente es muy similar a la del campo total.

Variacion de la componente Y: La mayor variacion, en términos absolutos, ocurre a las 14:32, con un

valor de 6.1 nT. Cabe destacar que la mayoria de los valores de la variacién son negativas.

Variacion de la componente Z: Presenta su méaxima variacién también a las 14:32, con un valor de

8.6 nT. La curva de la variacion de Z tiene un comportamiento similar al de la variacién de Y, pero invertida.

Ajuste del decaimiento para la variacion del campo total F:

Para realizar este ajuste, se utilizé la variacién del campo total F, calculada mediante la expresién (12),
que considera las variaciones de las componentes X, Y y Z. Posteriormente, se ajusto su decaimiento utilizando
la funcién exponencial definida en (11).

En la variacidn obtenida (ver figura 27), el valor méximo registrado es de 18.3 nT a las 14:30 horas. A partir
de las 14:31 horas, se evidencia una clara caida exponencial que, al ajustarla con la funcién mencionada, resulta
en un coeficiente de decaimiento K = 0.137/min. Ademds, se observa que el campo tarda aproximadamente

20 minutos en recuperarse.
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Figura 27: Variacién del campo F (izquierda) y el ajuste del decaimiento (derecha).
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4.3.2. Analisis de la fulguracion sobre la ionésfera

Para realizar el analisis, se calculd el vYTEC a lo largo del dia juliano 52256, correspondiente al 13 de
diciembre de 2001, utilizando mediciones de 27 satélites registradas por 3 estaciones receptoras ubicadas en
La Plata, Cordoba y Rawson. Las muestras fueron tomadas cada 30 segundos. En un primer analisis de los
datos crudos, se observé que no todos los satélites registraron mediciones en el momento de la fulguracién, por
lo que se realiz6 un primer filtrado para identificar los satélites de interés. Un detalle relevante es que el efecto
de la fulguracion sobre la iondsfera comienza aproximadamente 4 minutos después de lo informado por el
GOES (14:20 UT). Durante el andlisis, se observé que el vTEC aumenta considerablemente en poco tiempo,
entre 6 y 6.5 minutos, desde el inicio del evento (14:24 UT) hasta alcanzar su valor mdximo (14:30.5 UT), lo
cual se corrobora en las tres estaciones. Ademsds, en el cuadro 6 se muestran las coordenadas geograficas de
cada estacién, junto con el dngulo cenital solar correspondiente a cada estaciéon durante el pico méaximo de

este primer evento.

La Plata (ver figura 28):

Satélite 15: Aumento de 10 TECu durante el intervalo mencionado.
Satélite 21: Aumento de 6 TECu durante el intervalo mencionado.
Satélite 3: Aumento de 5 TECu durante el intervalo mencionado.

Satélites 18 y 22: No registraron todo el evento, por lo que fueron descartados.

Cérdoba (ver figura 29):

Satélite 22: Aumento de 7 TECu durante el intervalo mencionado.

Satélite 21: Aumento de 5 TECu durante el intervalo mencionado.

Satélite 3: Aumento de 5 TECu durante el intervalo mencionado.

Satélites 15 y 31: No registraron todo el evento; el primero solo los primeros minutos y el segundo
unicamente el final, por lo que fueron descartados.

Satélite 18: Registro anémalo, con una disminucién de casi 4 TECu en un minuto y medio (de 79 TECu

a las 14:25:30 a 75.4 TECu a las 14:26:30), seguida de un aumento hasta 79 TECu a las 14:30.

Rawson (ver figura 30):

Satélite 22: Aumento de 7 TECu durante el intervalo mencionado. Sin embargo, presenta un
comportamiento particular, ya que entre las 14:25:30 y las 14:29:00 se salta 7 muestras (registraba cada
30 segundos) y deja de registrar a partir de las 14:29:00.

Satélite 3: Aumento de 7 TECu durante el intervalo mencionado.

Satélite 31: Aumento de 5 TECu durante el intervalo mencionado.

Satélite 18: Aumento de 5 TECu durante el intervalo mencionado.

Satélite 15: Aumento de 5 TECu durante el intervalo mencionado.
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Satélite 21: Aumento de 4 TECu durante el intervalo mencionado.

Angulo cenital Angulo cenital
Estaciones Latitud [*] Longitud [7] solar 1° evento [*] solar 2° evento [7]

laPlata 3495  57.9W 20 59
Cordoba 3145  642W 238 54
Rawson 433S  651W 295 55

Cuadro 6: Coordenadas geogrificas de las estaciones y el angulo cenital solar asociado al pico maximo de
cada fulguracion.

VTEC para La Plata

VTEC para La Plata

sat3

satls
satls
sat2l
sat22

80
150 1

100 70

50 4
60

1L
\

\
VTEC

50

[ 5 10 15 20
Hora

40 |

T T T T
14.0 14.5 15.0 15.5
Hora

Figura 28: Registro de vTEC de los 27 satélites sobre la estacién de La Plata, a la izquierda. Registro de
vTEC de los satélites que registraron la fulguracion, a la derecha.
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Figura 29: Registro de vTEC de los 27 satélites sobre la estacién de Coérdoba, a la izquierda. Registro de
vTEC de los satélites que registraron la fulguracion, a la derecha.
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Figura 30: Registro de vTEC de los 27 satélites sobre la estacién de Rawson, a la izquierda. Registro de
vTEC de los satélites que registraron la fulguracion, a la derecha.

Tal y como mencionamos anteriormente, en la primera instancia de analisis solo aplicamos un filtrado
para obtener los satélites que registraron el evento.

En esta segunda etapa de andlisis, aplicaremos un segundo filtro, considerando la elevacién de los satélites.
La elevacion es el angulo medido desde la horizontal hacia la vertical, es decir, el dngulo complementario al
cenit. La eleccién de la elevaciéon dependera del tipo de andlisis que se quiera realizar. A mayor elevacién (es

decir, que la distancia cenital sea mds cercana a la vertical del lugar), mejor serd la representacion de esa
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estacion. La razdén para tomar registros con una elevacion cercana a la vertical es que la funciéon de mapeo
comete un menor error cuanto mas cercano esté el angulo de elevacién a la vertical del lugar. De este modo,
los registros serdan més representativos de la iondsfera sobre la estacién en cuestion. En otras palabras, cuanto
menor sea el dngulo cenital (mayor elevacidn), mds representativa serd la traza respecto de la fulguracién
que se estd analizando en la estacion. Aunque también tengo que tener en cuenta que si la elevacion es muy
cercana a la vertical del lugar, probablemente no tendré muchos registros para analizar, es decir, no tendré
una cobertura temporal adecuada para analizar la fulguracién. Por ende hay que llevar el anélisis encontrando
un equilibrio en estas cuestiones. Ademas, cuanto mayor es la elevacién, menor es el error de la funcién de
mapeo, es decir es mas confiable el pasar del sSTEC a vTEC. Por ende vamos a considerar aquellos satélites
cuya elevacion sea mayor a 55°, de esta manera estard mas cerca del cenit y tendremos una buena cobertura
temporal. Ademads, al igual que como hicimos con el campo magnético, vamos a ver la variacién que hubo en
el YTEC entre un instante anterior y un instante posterior al evento (30 minutos para el instante previo, es
decir, desde las 13:54 hasta las 14:24, mientras que para el instante posterior va a depender del andlisis de
cada estacién, teniendo en cuenta que cada muestra fue tomada cada 30 segundos), y sobre ambos instantes

haremos un ajuste polindmico de bajo grado (cuadritico). Teniendo los siguientes resultados:

La Plata (ver figura 31):

En el caso de La Plata, el registro se redujo a 2 satélites que registraron el evento. Sin embargo, las
muestras para el satélite 15 solo llegaron hasta las 15:00 horas, y las muestras del satélite 21 comenzaron a
las 14:19 (ambos casos se deben al filtro de elevacién). No obstante, estos datos son suficientes para realizar
el ajuste. En cuanto al instante posterior, las muestras se tomaron desde las 14:56 hasta las 15:26, siendo el

satélite 21 quien registré todo ese intervalo de forma completa.
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Figura 31: Registro de v'TEC de los 2 satélites sobre la estacién de La Plata junto con el ajuste,
respectivamente.
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Cérdoba (ver figura 32):

En Coérdoba, el registro se redujo a 2 satélites que registraron el evento: el satélite 3 y el satélite 21. Ambos

satélites registraron de forma completa ambos intervalos previstos, siendo que el instante posterior abarca

desde las 15:16 hasta las 15:27, ya que la recuperacién se observa a partir de las 15:16.
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Figura 32: Registro de vTEC de los 2 satélites sobre la estacion de Cérdoba junto con el ajuste,
respectivamente.

Rawson (ver figura 33):

En Rawson, el registro se redujo a 4 satélites que registraron el evento; sin embargo, solo 2 de ellos

registraron ambos intervalos de forma completa: el satélite 3 y el satélite 21. En esta estacion, se observa

que la recuperacién del vTEC se da a partir de las 15:12, por lo que las muestras se tomaron a partir de ese

momento hasta las 15:27.
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Figura 33: Registro de vTEC de los 2 satélites sobre la estacion de Rawson junto con el ajuste,
respectivamente.
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Figura 34: Variacién entre el Y TEC y el ajuste para las 3 estaciones, Cérdoba y La Plata (arriba) y Rawson
(abajo).

En la figura 34, se puede observar la diferencia entre el valor del contenido total electrénico vertical
(vTEC) para las tres estaciones (Cérdoba, La Plata y Rawson) y el ajuste realizado. En las tres estaciones,
las variaciones entre el ¥TEC observado y el ajustado son minimas, lo que indica que los ajustes fueron muy
precisos. Incluso para el caso del ajuste con la mayor variacién (0.6 TECu), que corresponde al satélite 21 en
La Plata, el ajuste sigue siendo adecuado. En los demads casos, las diferencias son atin menores: 0.25 TECu

para el satélite 15 en La Plata, hasta 0.45 y 0.36 TECu para los satélites 3 y 21, respectivamente, en Cérdoba,
y hasta 0.4 y 0.2 TECu para los satélites 3 y 21, respectivamente, en Rawson. Por lo tanto, podemos concluir
que los ajustes representan muy bien los valores reales del vTEC.

Una vez confirmado que los ajustes reflejan adecuadamente el vTEC, podemos proceder a analizar la

diferencia entre el valor del vYTEC durante la fulguracién y el valor ajustado, el cual representa de manera

aproximada el vTEC que se habria tenido si la fulguracién no hubiese ocurrido.

En las figuras 35, 36 y 37, se observa la diferencia entre el ¥ TEC durante la fulguracion y el ajuste, ademéds

en el cuadro 8 se presentan las principales caracteristicas para cada estacién. Esto nos permite ver céomo la
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fulguracion afecta el vTEC, es decir, cuanto aumenta su valor en comparacion con el que habria tenido si el

evento no se hubiese originado.

La Plata (ver figura 35): La variacién médxima para el satélite 15 ocurre a las 14:31 horas y es de 7.5

TECu, mientras que para el satélite 21, a la misma hora, es de 3.8 TECu.

Cérdoba (ver figura 36): La variacién médxima para el satélite 3 se da a las 14:31 horas y es de 5.2

TECu, mientras que para el satélite 21, a la misma hora, es de 5.4 TECu, muy similares ambos valores.

Rawson (ver figura 37): La variacion méxima para el satélite 3 se da a las 14:31 horas y es de 5 TECu,

mientras que para el satélite 21, a la misma hora, es de 4.8 TECu, siendo también muy similares ambos

valores.
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Figura 35: Valor del vTEC y el ajuste durante la fulguracién (arriba). Diferencia entre ambos (abajo).
Tanto para el satélite 15 (izquierda) como para el satélite 21 (derecha).
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vTEC en Cordoba durante el flare

VwTEC en Cdrdoba durante el flare
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Figura 36: Valor del vTEC y el ajuste durante la fulguracién (arriba). Diferencia entre ambos (abajo).
Tanto para el satélite 3 (izquierda) como para el satélite 21 (derecha).
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Figura 37: Valor del vTEC y el ajuste durante la fulguracién (arriba). Diferencia entre ambos (abajo).
Tanto para el satélite 3 (izquierda) como para el satélite 21 (derecha).

Ajuste sobre el decaimiento para la variaciéon del vYTEC en las 3 estaciones:

Para ambos registros de cada estacién, se decidié que la recuperaciéon comenzd de forma clara a partir de

las 14:36 horas, es decir, que a partir de ese momento se tomé el ajuste para el decaimiento.

En primer lugar, el ajuste se llevé a cabo utilizando la expresién (16), que representa el perfil «, cuyos

resultados se muestran en la figura 38. Posteriormente, se realizé el ajuste con el perfil 8, utilizando la

expresion (18), cuyos resultados se presentan en la figura 39.
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Visualmente, se observa que el perfil 8 ajusta mejor que el perfil a para ambos registros de cada estacion.
Este resultado también se confirma mediante el MSE (ver cuadro 7), donde los valores son més bajos para el
ajuste con el perfil 8. Ademas, se puede comprobar que el decaimiento del vTEC es menor que el decaimiento

del campo (K = 0.137), aunque el decaimiento para ambos registros en La Plata es ligeramente inferior.

Analisis de la velocidad de cambio del jvTEC

Podemos observar en las figuras 40, 41 y 42 c¢émo la fulguracién afecta a la velocidad del svTEC para
ambos registros en cada estacién (ver cuadro 8). En todos los casos, se aprecia que tanto en el instante
previo como en el posterior al evento, la velocidad es relativamente baja y sigue una tendencia coherente.
Sin embargo, a partir de las 14:24, se produce un salto significativo en los valores, mostrando dos picos
separados por dos minutos. Es decir, se observa una aceleracién, seguida de una desaceleracién y luego una
nueva aceleracion, para finalmente desacelerar. Esto sugiere que podrian haber ocurrido dos eyecciones de
radiacién extra independientes. El primer pico se alcanza a las 14:27, y el segundo a las 14:29, siendo este
patrén consistente para los seis registros. El pico maximo de cada registro ronda los 1.5 TECu/min, excepto
para el satélite 15 de La Plata, donde alcanza un valor de 2.5 TECu/min. En cuanto al segundo pico, su valor
varfa entre 1 TECu/min y 1.25 TECu/min, con la excepcién del satélite 15 de La Plata, donde este alcanza

los 2 TECu/min.

Perfil B Perfil a
Esatciones N® de satélite B [1/min] MSE Esatciones N® de satélite o [1/min] MSE
15 0.106 0.12 15 0027 0.45
La Plata 21 0113 0.008 La Plata 21 0066 0.06
3 0.0415 0.03 3 0016 0.08
Cérdoba 21 0.0417 0.05 Cérdoba 21 0015 0.15
3 0077 0.005 3 0036 0.08
Rawsen 21 0.08 0.003 Rawsen 21 0.044 0.043

Cuadro 7: Cuadros comparativos entre los resultados del perfil 3 y el perfil .
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Ajuste par Minimos Cuadrados para el satélite 15 de La Plata con perfil a
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Figura 38: Ajuste por minimos cuadrados al decaimiento del §TIEC para todos los satélites de cada estacién
por medio del perfil a.

Velacidad de cambio (valores en TECu/min ¥ hara en UTC) Variacion

Estacicnes

La Plata

Cordoba

Rawson

Cuadro 8: Principales caracteristicas de la velocidad de cambio y de la variacién para los 6 registros.

N’ de salélite

15
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3
21
3
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Pico Max
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2
13
1.2

1.25
12
1.04

o6

14:27
14:27
14:27
14:27
14:27
14:27

14:29
14:29
14:29
14:29
14:29
14:29

7.5

38
5.2
54

S
4.4

14:31
14:31
14:31
14:31
14:31
14:31



Nahuel Aguirre
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Figura 39: Ajuste por minimos cuadrados al decaimiento del v TEC para todos los satélites de
por medio del perfil 5.

cada estacién
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Figura 40: Velocidad de cambio del §vTEC para los satélites 15 (izquierda) y 21 (derecha) sobre la estacion
de La Plata.
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Figura 41: Velocidad de cambio del 60 TEC para los satélites 3 (izquierda) y 21 (derecha) sobre la estacién
de Cérdoba.
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Figura 42: Velocidad de cambio del 6/ TEC para los satélites 3 (izquierda) y 21 (derecha) sobre la estacién
de Rawson.
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4.4. Analisis sobre la fulguracién del 4 de noviembre de 2003

El andlisis sobre esta fulguracién fue exactamente el mismo que se llevé a cabo sobre la fulguracién del

2001, con la diferencia que se muestran los resultados maés relevantes.

4.4.1. Respuesta del campo magnético ante la fulguracion

Podemos apreciar claramente el efecto de la fulguracién, tanto para el campo total F como para sus
componentes X, Y, Z (ver figura 43). La fulguracién comienza a las 19:29 horas en tiempo universal, sin
embargo el afecto comienza a ser notorio, tanto en el campo F como para sus componentes, a las 19:40 horas,
mientras que el pico maximo se alcanza a las 19:57. En esos 17 minutos el valor del campo F y el de sus
componentes aumentd considerablemente. 17 nT para F, 21 nT para X, 29 nT para Y, 3 nT para Z.

Luego se procedi6 con el ajuste (cuadritico) sobre los instantes previos y posteriores al efecto de la fulgu-
racién. Dichos instantes abarcan los intervalos de 19:31 hs a 19:40 hs y de 20:50 hs a 21:00 hs, respectivamente.
Al hacer la diferencia entre los valores reales y los de ajuste, se observé que los resultados no van més alla
de 1 nT, por lo que se concluyé que es un muy buen ajuste.

A partir del ajuste cuadrético se determiné la variacion tanto para F como para sus componentes, tal y
como se observa en la figura 44. Donde los valores maximos para cada variacién son de 12.85 nT para JF,
21.5 nT para 6X, 25.7 nT para dY, 7 nT para 6Z. Para las variaciones de F y de X sus respectivos valores
maximos se dieron a las 19:57 hs, mientras que para las variaciones de Y y de Z los méaximos se dieron a las
19:53 hs y a las 19:56 hs, respectivamente. Podemos observar que durante el decaimiento de cada componente
y de F, este no resulta ser suave como en el caso de la fulguracion de 2001. Se evidencia una perturbacién,
un efecto ondulatorio que altera el decaimiento. Es decir, la fulguracién tiene acoplada una senal espuria
que no puede ser aislada, posiblemente debido a que el evento ocurrié en un dia medianamente perturbado.
Esto podria estar relacionado, en parte, con una tormenta. Ademds, en rayos X se observa cémo, mientras la
fulguracion X40 estd finalizando (el flujo vuelve a un estado de normalidad), otras fulguraciones de tipo M
se acoplan a ella (ver figura 15), lo que contribuye a esta perturbacién.

Para calcular el ajuste sobre el decaimiento de la variacion de F, en primera instancia, se decidié usar
esta expresion (11) para obtener la variacién de F (al igual que con la fulguracidon de 2001), y a partir de esta
variacién se ajustd su decaimiento con la expresion exponencial (12), tal y como se puede ver en la figura 45.
Lamentablemente debido a la senal acoplada, que perturba el decaimiento, el ajuste también se vio afectado
y no se ve un ajuste tan bien representado como en el caso de la fulguracién del 2001, sin embargo, se puede
apreciar que tiene un decaimiento aproximadamente exponencial, donde el coeficiente de decaimiento es K =

0.054/min.
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Figura 43: Registro del campo magnético F' y sus componentes X, Y, Z correspondientes al 4 de noviembre
de 2003.
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Figura 44: Valor del campo F y sus componentes X, Y, Z, junto con el ajuste durante la fulguracién. Ademas
de la diferencia entre ambos.
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Variacion del campo total F
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Figura 45: Variacién del campo F (izquierda) y el ajuste sobre el decaimiento (derecha).

4.4.2. Analisis de la fulguracion sobre la ionésfera

En primera instancia se calculé el vTEC a lo largo de todo el dia juliano 52947, que corresponde al
4 de noviembre de 2003. Al igual que para la fulguracién de 2001 se tomaron las estaciones de La Plata,
Cérdoba y Rawson, cuyas coordenadas geogréficas se muestran en el cuadro 6, junto con el angulo cenital
solar correspondiente a cada estacion durante el pico maximo de este segudno evento.

El efecto de la fulguracion sobre los registros de todas las estaciones se observa a partir de las 19:40 (al
igual que el efecto sobre el campo magnético), tal y como vemos en la figura 46. Donde podemos ver el efecto
de la fulguracion sobre una serie de registros de vTEC por parte de los satélites que registraron en el momento
del evento. Se aprecia como el YTEC aumenta considerablemente en pocos minutos, sin embargo, para un
analisis més preciso se llevd a cabo un filtro. Dicho filtro tiene en cuenta la elevacion, la cual serd mayor a
los 55° (al igual que la fulguracidn del 2001). A partir de este filtro el registro se limita a 1 o 2 satélites, sin
embargo, el andlisis se llevard a cabo sobre un registro de cada estacién.

Luego se procedié a tomar los instantes previos y posteriores al evento para realizar un ajuste cuadratico
sobre esos instantes. Dichos instantes abarcan los intervalos de 19:26 horas a 19:40 horas y de 20:33 horas a
21 horas, respectivamente. Para determinar si el ajuste es acorde, se realizé una diferencia entre los valores
reales y los del ajuste, donde los valores maximos de estas diferencias no van mas alld de 0.6 TECu. Una vez
corroborado el ajuste, se toma el intervalo de tiempo donde se aprecia el efecto de la fulguracion y se lleva a
cabo la diferencia entre los valores reales durante la fulguracion y el ajuste, asi se obtuvieron las variaciones,
donde sus caracteristicas se las puede ver en la figura 47 y en el cuadro 9.

Sobre la variacién se decidié que la recuperacién comenzé a las 20:09 horas, es decir que a partir de ese
horario se tomo el ajuste para el decaimiento. En primera instancia, se llevd a cabo el ajuste utilizando el

perfil a (ver expresién 3), cuyos resultados se presentan en la figura 48. Posteriormente, se realizé el ajuste
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con el perfil 8 (ver expresién 10), cuyos resultados también se muestran en la figura 48. Visualmente, se
observa que el perfil 8 ajusta mejor que el perfil a para el satélite 20 en las tres estaciones analizadas. Esto se
confirma a partir del error cuadrédtico medio (MSE) (ver cuadro 10), donde los valores son consistentemente
menores para el perfil 8. Ademas, se puede corroborar que el decaimiento del vTEC, a diferencia del otro
evento, es mayor que el del campo (K = 0.054/min).

Finalmente se procedié a calcular la velocidad de cambio del dvTEC, donde sus caracteristicas también
las vemos en el cuadro 9 y en la figura 50. Para este caso, a diferencia del otro evento analizado, podemos
ver como tiene un solo maximo en los 3 registros, por lo que podemos decir que hay una unica fuente de

radiacion extra.

VvTEC para La Plata vTEC para Cérdoba

o satl o satl
satll

55.0

52.5 r——
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VvTEC para Rawson
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Figura 46: Registros de los satélites entre las 19 horas y 21 horas.
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Figura 47: Registros del satélite 20 de cada estacién durante la fulguracién, junto con el ajuste (arriba) y la
variacién del vTEC (abajo)

Variacion Velocidad de cambio
Estaciones N® de satélite  dvTec max Hora &vTec max Max [TECu/min] Hora pico max
La Plata 20 2.65 19:53 0.55 19:44
Cérdoba 20 3.85 19:55 0.67 19:44
Rawson 20 322 19:53 0.6 19:44

Cuadro 9: Caracteristicas de la variacién del vTEC y de la velocidad de cambio.
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Figura 48: Ajuste por minimos cuadrados al decaimiento del JvTEC para el satélite 20 con el perfil o
(izquierda) y el perfil 8 (derecha).

Esatciones
La Plata
Cdrdoba
Rawson

Perfil 8

N® de satélite {3 [1/min] MSE
20 0072 0.02
20 0.068 0.02
20 0077 0008

Perfil a
Esatciones N® de satélite  a [1/min] MSE
La Plata 20 0062
Cérdoba 20 0033
Rawson 20 0064

Cuadro 10: Cuadros comparativos entre los resultados del perfil 5 y el perfil a.
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Figura 49: Evolucién temporal del cambio relativo en Ne, rANe, en altitudes de 120, 160, 200, 240 y 280 km,
cuando se produce una fulguracién alrededor del amanecer (05 LT, SZA = 101.1°), durante el dfa (12 LT,
SZA = 42.7°), y atardecer (18 LT, SZA = 90.1°) en el equinoccio. Fuente Le et al. [2007]
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5.

Conclusiones

o Las fulguraciones seleccionadas fueron de gran intensidad y afectaron notablemente tanto a la iondsfera

como al campo geomagnético. En el caso del vTEC, se observé que los maximos de respuesta en las
tres estaciones ocurrieron posteriormente al pico registrado en X para el evento del 13 de diciembre
de 2001. Especificamente, el pico médximo en X se registrd a las 14:30, coincidiendo con el maximo del
campo geomagnético, mientras que los maximos del vTEC en las tres estaciones ocurrieron un minuto

después, a las 14:31.

Para el segundo evento, el 4 de noviembre de 2003, no se sabe con certeza cuindo se alcanzd el pico
maximo en X debido a la saturacién de los instrumentos encargados del registro. Sin embargo, se estima
que ocurri6 alrededor de las 19:53. En ese mismo horario se registraron los valores maximos del vTEC
en las estaciones de La Plata y Rawson, mientras que en Cérdoba el médximo se produjo a las 19:55.

Por otro lado, el campo geomagnético alcanzd su pico méximo a las 19:57.

Se podria pensar que cuanto mas intensa sea una fulguracién, mayor serd su efecto sobre el vTEC y el
campo geomagnético. Si bien esto ultimo se cumple, ya que se observé un mayor aumento del campo
para la fulguracion de clase X40, no ocurre lo mismo con el vTEC, donde el mayor incremento se
registré para la fulguracién de clase X6.2. Esto indica que, ademds de la intensidad de la fulguracion,
es necesario considerar otros factores, como la posicion del punto subsolar, que varia segin la época
del ano y la hora del dia, asi como las condiciones geomagnéticas del momento. En este caso, la clave
radica en el dangulo cenital solar: como se muestra en el cuadro 6, durante el pico méaximo del segundo
evento, los dngulos fueron significativamente mayor que en el primero, lo que implicé que las estaciones
estaban mds alejadas del punto subsolar. Esto explica la menor variaciéon del ¥ TEC en comparacién con
el primer evento. Como se indicé en la ecuacién (7), la tasa de produccién de ionizacién no solo depende
de la intensidad de la fulguracion, sino también del dngulo cenital solar; a mayor dngulo, menor tasa
de produccion y, por lo tanto, menor incremento en el YTEC. En resumen, cuanto més alejadas estén
las estaciones del punto subsolar, menos significativa serd la fotoionizacion y, en consecuencia, el efecto

de la fulguracién sobre el vTEC serd menor.

Al tener en cuenta lo que dice el articulo de Le et al. [2007], que en la regién F (por encima de los 200
km), el proceso de pérdida del ion dominante O+ por la reaccién de intercambio idn-dtomo es mucho
mads lento en comparacién con la recombinacién disociativa de los iones moleculares, 1o que provoca
una disminuciéon maés lenta del rANe en esta region, se observd que este comportamiento representd
mejor a los datos de ambos eventos analizados en este estudio. Esto sugiere que la mayor pérdida de
electrones en ambos casos ocurrié en capas superiores debido al mecanismo de attachment. Asimismo,
estos resultados son concordantes con lo senialado en el trabajo de Le et al. [2007], donde se muestra para
diferente hora local el cambio de la densidad electrénica a diferentes alturas durante una fulguracion

(ver figura 49): las capas mds afectadas por fulguraciones que ocurren durante horas de la mafiana
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local (como el evento del 13 de diciembre de 2001) y horas de la tarde local (como el evento del 4
de noviembre de 2003) son las capas superiores, especificamente las ubicadas a 160 y 200 kilémetros
de altura. Esto sugiere que el perfil 5 (el cual se comporta de manera proporcional a la densidad
electrénica, y no al cuadrado de la densidad electrénica), es el mds adecuado para describir los dos
eventos analizados. Ademsds, a diferencia del trabajo de Meza et al. [2009], se ajusté un perfil 5, por
consiguiente se recomendaria ajustar este tipo de perfil cuando las estaciones se encuentren ubicadas

en horas de la maflana o en horas de la tarde.

A partir del andlisis de la velocidad de cambio de la v TEC (ver Figuras 40, 41 y 42), se puede especular
que el evento del 13 de diciembre de 2001 present6 dos focos independientes de emisién de radiacién
adicional en el Sol, lo que sugiere una estructura morfoldgica de dos patas. Una razén podria ser que
la radiacion en Ha, que afecta més la produccion de electrones a baja altura, sea diferente para cada
una de las dos patas que conforman la fulguracién. Sin embargo, habria que realizar mas analisis de
este tipo para llegar a algo més concluyente. Siguiendo una analogia de este razonamiento, la velocidad
de cambio correspondiente a la §vTEC del evento del 4 de noviembre de 2003 (ver Figura 50) mostrd
un unico méaximo. No obstante, debido a su gran intensidad y complejidad, este andlisis no permite
confirmar si presenta una estructura morfoldgica compacta o simple, aunque si indica que estd asociado

a una Unica emisién preponderante.

Ademads, al comparar las velocidades de los picos méximos para cada evento, se observa que las velo-
cidades de los dos picos del evento de 2001 (en las tres estaciones, ver cuadro 8) son mayores que las
del pico del evento de 2003 en las mismas estaciones (ver cuadro 9). En particular, el primer pico del

evento de 2001 presenta valores que son hasta 3 o incluso 4 veces mayores que los registrados en 2003.

Trabajos a futuro

Este estudio podria ampliarse a fulguraciones de magnitud similar que ocurran en distintas horas del
dia, particularmente en el medio dia local. Al comparar los efectos de fulguraciones de magnitudes
similares ocurridas en la manana, tarde y medio dia, se podria investigar si los perfiles, a y 3, siguen
siendo representativos de los eventos a distintas horas del dia. Esto permitiria observar si la fase de
recuperacion en la iondsfera se ajusta mejor con el perfil a para fulguraciones solares ocurridas alrededor
del medio dfa local, como se sugiere en el trabajo de Le et al. [2007], el cual indica que las capas més

bajas de la iondsfera son las més afectadas por fulguraciones en ese intervalo temporal.

Otra posible extension de este trabajo seria realizar un andlisis similar en observatorios magnéticos
situados en otras latitudes. En particular, seria interesante realizar un estudio en el hemisferio Norte
utilizando observatorios que sean comparables a la estacién de Trelew en el hemisferio Sur, es decir,

alrededor de la misma longitud pero con latitud geomagnética opuesta. Este andlisis permitiria verificar

67



Nahuel Aguirre

si los efectos observados son consistentes en el punto opuesto a la estacion de Trelew, y si existen
diferencias muy marcadas con las variaciones en la respuesta de la iondsfera y el campo magnético a

fulguraciones solares dependiendo de la latitud y en particular dependiendo del hemisferio.

o Ademis de las lineas de investigacién mencionadas, el uso de técnicas de machine learning y deep lear-
ning ofrece un gran potencial para avanzar en el andlisis de fulguraciones solares. Se propone desarrollar
un clasificador semi-automdtico que permita identificar y categorizar fulguraciones solares con base en
sus caracteristicas, utilizando algoritmos como los drboles de decisién, K-means, y otras técnicas de
agrupamiento. Este clasificador podria ser entrenado con grandes volimenes de datos histéricos de
eventos solares, lo que permitiria mejorar la precisiéon en la identificacién de fulguraciones segin su

magnitud, hora del dia y otros parametros relevantes.

o Por otro lado, el uso de deep learning, a través de redes neuronales, podria llevar este enfoque un
paso mas alld al desarrollar un predictor de estos eventos. El modelo podria predecir la probabilidad
de ocurrencia y la intensidad de una fulguracion solar en funcién de datos actuales y pasados, lo cual
serfa sumamente 1til para mitigar los impactos de estos eventos. Tal predictor podria ser fundamental
para la prevencién de eyecciones de masa coronal y potenciales tormentas geomagnéticas, que tienen un
impacto significativo en la tecnologia y la salud humana. Un avance en este campo seria particularmente
importante para el desarrollo de infraestructuras espaciales, como estaciones espaciales y bases en la
Luna, donde la salud de los astronautas, los sistemas de comunicacion y las tecnologias serfan vulnerables
a una intensa radiacién solar producto de una fulguracién.

Este tipo de herramientas no solo optimizaria los esfuerzos de prediccién, sino que también proporcio-
narfa informacion critica para la toma de decisiones en tiempo real, mejorando nuestra capacidad de
respuesta ante eventos solares extremos.

Este enfoque permitiria aplicar metodologias avanzadas para el andlisis y prediccién de eventos solares,
abriendo nuevas oportunidades tanto para la investigacién como para la implementacion de soluciones

tecnoldgicas en el ambito espacial y de comunicaciones.
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A. Descripcion de los codigos

A.1. Visualizaciéon de la Actividad Solar en Rayos X desde un Archivo FITS
para los dias 13 de dciembre de 2001 y 4 de noviembre de 2003

Este codigo procesa y visualiza datos de actividad solar en rayos X obtenidos del satélite GOES, utilizando
un archivo en formato FITS (cabe aclarar que este c6digo es para los datos del dia 13 de diciembre de
2001, para el dia 4 de noviembre de 2003 se realiza de forma anéloga). Se detallan las principales etapas y

componentes:

El codigo se ejecutd en el lenguaje de programacion Python. Para ejecutar dicho cédigo las librerias
necesarias fueron:

astropy.io.fits: Para abrir y manejar archivos FITS (Flexible Image Transport System), un formato
estdndar para datos astrondmicos.

matplotlib.pyplot: Para graficar los datos procesados..

numpy: Para realizar operaciones matemadticas y manipular arrays de datos.

Apertura e Inspeccion del Archivo FITS:
Archivo FITS: Contiene datos de rayos X medidos por el satélite GOES.

hdul.info(): Muestra informacién del contenido del archivo, incluyendo extensiones y dimensiones.

Acceso y Exploraciéon de Datos:
Se accede a la extension FLUXES que almacena los datos relevantes.

Nombres de columnas: Permiten identificar las variables disponibles, como TIME y FLUX

Inspeccién Inicial de los Datos:
Dimensiones de las columnas: Garantiza que los datos de tiempo y flujo sean consistentes.

Valores iniciales y finales de las columnas: Ayuda a verificar que los datos estén correctos.

Inspeccidén Inicial de los Datos: Se extraen los datos de tiempo y flujos en dos canales de longitud de

onda y se convierten las unidades de tiempo de segundos a horas.

Manejo de Valores Corruptos: Los valores menores a 0 en los flujos se consideran corruptos y se

identifican indices validos en ambos canales para asegurar consistencia en las dimensiones.

Filtrado de Datos por Intervalo de Tiempo: Filtra los datos para el rango especifico entre las 10:00

y 20:00 horas.
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Finalmente se realiza el grafico en ambas longitudes de onda

Resultados:
Flujos filtrados: Visualizacién de la actividad solar en rayos X para un intervalo de tiempo especifico.
Identificacion de valores corruptos: Garantiza la limpieza de datos.

Grafico: Permite analizar la magnitud del flujo para ambos canales de longitud de onda.

from astropy.io impert fits
import matplotlib.pyplot as plt

# abrir archivo FITS
hdul = fits.open('/content/drive/MyDrive/po182e011213,fits')
hdul.info{) # Inspeccianar el contenido

Filename: /content/drive/HMyDrive/goi1820811213.Fits

NO. Name ver Type cards Dimensions Format
8  PRIMARY 1 PrimaryHDU 25 ()
1 EDGES 1 BinTableHtu 18 1R X 1€ [4E]
2 FLUXES 1 BinTable:Du 31 1R x 2C [288@eD, 57600€]
2 STATUS 1 BinTableHDU 31 4R X 2€  [453E, 906E]

# acceder a la extensidn FLUXES
fluxes_data = hdul[2].data

# Expleorar los nombres de las columnas
print (fluxes_data.names)

['TIME', 'FLUX']

# Inspeccionar dimensiones de las columnas
print(“Shape of column 1 (time):", fluxes_data['TIME'].shape)
print(“Shape of column 2 (flux):®", fluxes_data['FLUX'].shape)

Figura 51: Cédigo para graficar el flujo solar en rayos X.

74



Nahuel Aguirre

# Revisar los primeros y (ltimos valores

print("Time (start):", fluxes_datal'TIME']([®][:10])
print{"Time (end):", fluxes_data['TIME®][@][-18:])
print{"Flux (start):", fluxes data['FLUX'][®][:18, B8])
print{"Flux (end):", fluxes_data['fFLUX®][@][-18:, @])

Shape of column 1 (time): (1, 28888)

Shape of Column 2 (flux): (1, 28804, 2)

Time (start): [ 8. 3. 6. 9. 12. 15. 18. 21. 24. 27.]

Time (end): [86378. 86373. &6376. 86379. 86382, 86385, 8638%, B6391. B6394. 86397.]
Flux (start): [2.8214522e-86 2.€214375e-06 2.8214277e-86 2.08214277e-66 2.8214081¢€-06
2.8214040e-06 2.8214072e-086 2.6214313e-06 2.06214313e-86 2.021422062-06)

Flux (end): [1.7953112e-©6 1.7953265e-06 1.7953264e-86 1.7953151e-06 1.7952990e-¢6
1.7952990e-€6 1.7952887e-06 1.7852729e-06 1.7952727e-@6 1.79529232-06]

# Extraer dates

time = fluxes_data['TIME'][8] # Eje de tiempo en sepundcs
flux_channel_1 = fluxes_data['FLUX'][2][:, 2] 4 canal 1 (1-8 A)
flux_channel_2 = fluxes_data['FLUX'][2][:, 1] 4 canal 2 (8.5-4 A)

# Convertir tiempa 3 horas
time_hcurs = time / 3606

import numpy as np

# Identificar 1los valores corruptos (menores a @)
corrupt_indices_1 = flux_channel_1 < @
corrupt_indices_2 = flux_channel_2 < &

print{f"corrupt indices in Channel 1: {np.sum(corrupt_indices_1)} values"}
print(f"corrupt indices in channel 2: {pp.sum(corrupt_indices_2)} values")

Corrupt indices in Channel 1: 123 values
Corrupt indices in Channel 2: 135 values

# Filtrar valores de tiempo y flujo para asegurar que coincidan en dimensiones
valid_indices_1 = flux_channel_1 >= &
valid_indices_2 = flux_channel_2 >= &

# Aseguramos que ambos conjuntos de indices sean vdlidos para el tiempo y ambos canales de flujo
valid_indices = valid_indices_1 & valid_indices_2

# Filtrar los datos validos

flux_channel_1_wvalid = flux_channel_1[valid_indices]
flux_channel_2_valid = flux_channel_2[valid_indices)
time_valid = time_hcurs([valid_indices]

# Definir intervalo de tiempo {en horas)
start_time = 1@ # 19:08 AM
end_time = 22 # 2:88 PM

# Crear mdscara para seleccionar datos dentro del intervalo de tiempe valido
time_mask = (time_valid >- start_time) & (time_valid <= end_time)

# aplicar méscara al tiempo y los flujos

time_filtered = time_valid[time_mask]
flux_channel_1_filtered = flux_channel_1_valid[time_mask]
flux_channel_2_filtered = flux_channel_2_valid[time_mask]

# Graficar los datos filtrados

plt. figure(figsize=(12, 6}

plt.plot(time_filtered, flux_channel i filtered, label="¢Channel 1 (1-8 4)", color="blue®“)
plt.plot(tine_filtered, flux_channel_2 filtered, label="channel 2 (@.5-4 A)", color="red")
plt.xlabel(*Time (hours)')

plt.ylabel( Flux {Watts/m2)')

plt.title{'X-ray Flux Data from GOES (Dec 13, 2061, 10:88-20:83)')

plt.legend()

plt.grid(True)

plt.show()

Figura 52: Codigo para graficar el flujo solar en rayos X.

75



Nahuel Aguirre

A.2. Ajuste por Minimos Cuadrados sobre el decaimiento de la variaciéon del
campo geomagnético

Este cédigo tiene como objetivo realizar un ajuste de minimos cuadrados a un conjunto de datos que re-
presentan el decaimiento de la variacién del campo geomagnético, utilizando un modelo exponencial. Ademas,
se calcula el error cuadratico medio (MSE) de dicho ajuste (cabe aclarar que solo se muestra el cédigo para
el evento del 2001, ya que para el evento del 2003 se lo realizé de forma andloga). A continuacién se detallan

las distintas secciones del cédigo:

El codigo se ejecutd en el lenguaje de programacién Julia. Para ejecutar dicho codigo los paquetes nece-
sarios fueron:

DelimitedFiles: Este paquete es necesario para leer el archivo de datos con readdlm.

Optim: Este paquete es necesario para realizar la optimizacidn de los pardmetros (funcién optimize).

PyPlot: Este paquete es necesario para crear los gréificos en el cédigo (funciones figure, subplot, plot).

Carga de los datos:

readdlm(”mcF.txt”): Se carga el archivo de texto con los datos que contienen informacién sobre el
tiempo y las variaciones de las componentes del campo geomagnético. Este archivo se lee como una matriz y
se almacena en la variable Datl.

Datl[:,1]: Extrae la primera columna del archivo que corresponde al tiempo (en formato UTC), y se
asigna a la variable t_t.

Datl[:,3], Datl[:,4], Datl[:,5]: Se extraen las variaciones de las tres componentes del campo geo-
magnético desde las columnas correspondientes (3, 4 y 5) y se calcula la magnitud de la variacién del campo
(vf), utilizando la férmula de la suma cuadratica de las tres componentes.

t e y: Se definen como los vectores que contienen los datos del tiempo y la variacién del campo magnético
a partir de la octava posicién del conjunto de datos, respectivamente.

x: Se ajusta el tiempo para que comience a partir de las 14:31 (en minutos), y se asigna a la variable x.

n: Se calcula la longitud del vector x, que corresponde al nimero de puntos de datos.

Definicion de la funcién de ajuste:

model(x, p): Se define la funcién que modela el comportamiento del decaimiento exponencial de la
variacion del campo geomagnético. Los pardmetros p son B0 y k, donde B0 es la amplitud y k es la constante
de decaimiento. Esta funcién devuelve el valor del modelo para cada valor de x (tiempo). La funcién de ajuste

viene dada por la expresién (11).

Definicién de la funcién de pérdida (Minimos cuadrados):
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loss(p): Se define la funcién objetivo, que calcula la diferencia cuadratica entre los datos observados (y)
y los valores ajustados por el modelo (model(x, p)). Esta funcién devuelve el error cuadritico medio (MSE).

El objetivo es minimizar esta funcién para encontrar los pardmetros éptimos p = [BO, k].

Optimizaciéon de los parametros:

pO0: Se definen los valores iniciales para los pardmetros B0 y k. Estos valores son utilizados como punto
de partida para la optimizacion.

optimize(loss, p0): Se llama a la funcién optimize del paquete Optim para minimizar la funcién de
pérdida definida previamente, utilizando los valores iniciales p0.

Optim.minimizer(result): Una vez completada la optimizacidn, se extraen los valores éptimos de los

parametros B0 y k desde el resultado de la optimizacién.

Calculo del MSE:
MSE: Se calcula el error cuadratico medio utilizando los pardmetros Optimos p-opt y se imprime el

resultado en la consola.
Por iltimo se generan los graficos
Resultados:
Parametros ajustados: Los pardmetros BO (amplitud) y k (constante de decaimiento) son optimizados

mediante el método de minimos cuadrados, y sus valores finales se imprimen en la consola.

MSE: El error cuadritico medio (MSE) se calcula para evaluar la calidad del ajuste.
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Datl = readdlm( F

t t = Dat1[:,1]

t = Dat1[:,1][8:end]

vf = sgrt.((Dat1[:,3]).”2 .+ (Dat1[:,4])."2 .+
y = vf[8:end]

b3 (t .- 14.51658132) .*68

length(x)

model (x, p)
Be, k =
et 0 .* exp.(-k .%x)

B
loss(p)
(sum((y .- model(x, p)).~2) ./n)

result - optimize(loss, p®)

r

p_opt = Optim.minimizer(result)

println(”"B8 = ", p_opt[1])

println(“K = ", p_opt[2])

# Calcular el MSE

MSE = loss(p_opt)

println("El error CJ_;FE;:gJ niedio es = ", MSE)

figure(5, figsize=(5, 4))

subplot(1,2,1)

plot(t_t, vf, ".", color="red", label="3ri:’IE' de F")
xlabel({ "Hora UTC")

ylabel("FF [nT]")

title("variaciffn del cam

legend(loc="best")

grid()

tight_layout(pad=2)

subplot(1,2,2)

plot(x, y, “.", color="red", label="Decaimiento")
plot(x, model(x, p_opt), color="blue", label="Ajuste")
xlabel("Minutos desde las 14:31")

ylabel("Decaimienta [nT]")

title("Aj

legend{loc="best")

grid()|

Figura 53: Cédigo para ajustar el decaimiento de la variacién del campo geomagnético mediante el método
de minimos cuadrados.

A.3. Ajuste por Minimos Cuadrados sobre el decaimiento del v TEC

Este codigo realiza un ajuste por minimos cuadrados al decaimiento de la variacion del contenido total
electrénico (§¥TEC) utilizando el perfil o y el perfil 8. Cabe aclarar que el cédigo que se muestra corresponde
con los datos de Rawson para el evento del 2001, se realiza de forma andloga para el resto de las estaciones
y para el evento del 2003. Ademas, para el caso del perfil 5 se realiza de forma andloga, pero cambiando la

funcién de ajuste por la expresion (18). Se detallan los pasos principales:
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El cédigo se ejecutd en el lenguaje de programacién Julia. Para ejecutar dicho codigo los paquetes nece-

sarios fueron:

DelimitedFiles: Este paquete es necesario para leer el archivo de datos con readdlm.
Optim: Este paquete es necesario para realizar la optimizacion de los pardmetros (funcién optimize)

PyPlot: Este paquete es necesario para crear los gréificos en el cédigo (funciones figure, subplot, plot).

Carga de los datos:

readdlm(”mcR.txt”): Se carga el archivo de texto con los datos que contienen informacién sobre el
tiempo y la variacion del vYTEC. Este archivo se lee como una matriz y se almacena en la variable Datl y se
separan en x e y.

x: Tiempo en minutos desde las 14:36.

y: Valores de la variacion del vTEC.

Definicion de la funcién de ajuste:
model(x, p): Se define la funcién que modela el comportamiento del decaimiento del v TEC. Los pardme-
tros p son VO y a, donde VO es la amplitud y a es la constante de decaimiento. Esta funcién devuelve el valor

del modelo para cada valor de x (tiempo). La funcién de ajuste es la expresién (16).

Definicién de la funcién de pérdida (Minimos cuadrados):
loss(p): Se define la funcién objetivo, que calcula la diferencia cuadratica entre los datos observados (y)
y los valores ajustados por el modelo (model(x, p)). Esta funcién devuelve el error cuadritico medio (MSE).

El objetivo es minimizar esta funcién para encontrar los pardmetros éptimos p = [VO, al.

Optimizacion de los parametros:

pO0: Se definen los valores iniciales para los parametros VO y a. Estos valores son utilizados como punto
de partida para la optimizacion.

optimize(loss, p0): Se llama a la funcién optimize del paquete Optim para minimizar la funcién de
pérdida definida previamente, utilizando los valores iniciales p0.

Optim.minimizer(result): Una vez completada la optimizacidn, se extraen los valores éptimos de los

pardmetros VO y a desde el resultado de la optimizacion.

Calculo del MSE:
MSE: Se calcula el error cuadratico medio utilizando los pardmetros Optimos p-opt y se imprime el

resultado en la consola.
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Por iultimo se generan los graficos

Resultados: Parametros ajustados: Los pardmetros VO (amplitud) y a (constante de decaimiento)
son optimizados mediante el método de minimos cuadrados, y sus valores finales se imprimen en la consola.
MSE: El error cuadritico medio (MSE) se calcula para evaluar la calidad del ajuste.

Grafico: El grafico visualiza el decaimiento observado y el ajuste del perfil a.
Cargo los datos

Datl = readdIm(“mcR.txt")

Dati[:,2]
length(x)

efinir la :ur'f‘ de ajuste, perfil
function model(x, ;;)
ve, a = p
return V@ ./(1 .+ a.* v8.*x)

1a ?nniﬁﬁr de ajuste
on model{x, @)

Vd, a = [

return V@ .*

tend

i erfiﬁﬂ objetive para minimizar
function loss(p)

return (sum((y .- model(x, p}}-~2) ./n)
end

‘alores iniciales |

pe - [6, 8.045]

# Optimizar los ’;'ELD;PJ:
result = optimize(loss, p@)

Obtener los
p_opt = Optim.minimizer(result)
println(“vTecd = ", p_opt[1])
println(“alfa = “, p_opt[2])

lcular el MSE
MSE = loss(p_opt)
println(“El error cnadrEﬁica medio es = ", MSE)

figure(6, figsize=(8, 6))

plot(x, y. “.", color="red", label="Decamiento")

plot(x, model(x, p_opt), color="blue”, label="Ajuste")

xlabel("Minutos desde las 14:36")

ylabel("Decaim [TECu]™)

title("Ajuste ﬂgnAmos Cuadrados para el sa’Eli’e 3 de Rawson con perfil B")
legend(loc="best")

grid()

Figura 54: Coédigo para ajustar el decaimiento de la variacién del §TEC mediante el método de minimos
cuadrados.
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