
UN] vn:s1 llAD NACIONAL AUTONOtlA DE Hl:Xl co 

FACULTAD DE Clt:NCJAS 

ESTUl>IO Dt:: LA PKOI' AGACl ON llE LOS KA 'iOS COStll COS EN EL 

MEDI o I NTU!PLANETAKI o 

T E S l S 

llllE f'AF:A OUTENE~ EL m~A!IO !J[ F ISICO 

f'RESENTA 

GUSTAVO SAULES ESTKADA 

HEXICO D.F. 1 <:J88 



UNAM – Dirección General de Bibliotecas Tesis 

Digitales Restricciones de uso  

  

DERECHOS RESERVADOS © PROHIBIDA 

SU REPRODUCCIÓN TOTAL O PARCIAL  

Todo el material contenido en esta tesis está 

protegido por la Ley Federal del Derecho de 

Autor (LFDA) de los Estados Unidos 

Mexicanos (México).  

El uso de imágenes, fragmentos de videos, y 

demás material que sea objeto de protección 

de los derechos de autor, será exclusivamente 

para fines educativos e informativos y deberá 

citar la fuente donde la obtuvo mencionando el 

autor o autores. Cualquier uso distinto como el 

lucro, reproducción, edición o modificación, 

será perseguido y sancionado por el respectivo 

titular de los Derechos de Autor.  

 



l NTRODUCCI ON 

1. EL SOi. 

1. 1 1 NTU!l OR SOLAR 

l . l . 1 i\ llCl.LO .:::oLAJ..: 

1. 1. ¿ t:'.Of'i .• \ ~:.\!JI ATI \',\ 

1 . 1 . ~i t:'.Ui\ A CO'.'i \'ECTI \'A 

1. 2 ATMOSt'D~A SOi.AJ: 

1 . ;¿. 1 FOTO,:..'FEl:A 

1 . ;¿. 2 cr:u~IO:'ITl~A 

1 . ;¿. :j COJ..:O!' A ;:.·oL.-\J..: 

1 NllJC:t: 

1. 3 ACTl Vll>All SOi.AJ.: Y CAtll'OS tlAGNl:TI COS 

1 . ~i. l CA 'H'll 'IA(>i\ETI CO :'OL .\f: 

1. :~. ¿ f'L\\Cll.-\.~ ) f..: .. \r.:\GA~ ~llLM:l:.c-" 

11. VJENTO SOLAI<: Y CAMl'O MAGNl:TJ CO 1 NTEkl'LANl:TARlO CCtll) 

¿, 1 VIENTO SOLAJ.: 

2. 1. 1 ~lOfl[l.O 01: 11\ FL.lll110 

í.:. 1 ¿ U. \ l L'd U .'lit. -\f: U.''lo 1 t...\.:"~l.\ 

2. 2 CANl'O tlAGNLTl CO l NTl:l:l'LANl:TAl:J O 

2.2.1 COi\GELA~IJl'.:\'JO Lit: Ll:'iL:\ . .:. llE C . .\~11'0 MAl;"<ETJCO 

2. 2. 2 L':~·1·11:.-\L lll. .\f:l,llll~ILPl> 

2.2.:3 E.'.O:'lf;tlCllll:-\ ::.·Lt:TOl:J.\l. [l[l. Cll 

:!.. 3 1 RKEGU l.Al:J l>Alll:S tlAGNLTI CAS l:N U. NU>l O 1 NTnl'LANl:TM~l O 

2. ~I. 1 U\[l-\,::.· lll lif:O~L-\l;"\t:-:'J l t: \:': 

2. ~i. ~'. llL':-'CO!'TJNUHl:\[1[::' 

111. RALll ACI ON COStll CA 

3.1 RAYOS COSMlCOS GALACTJCOS 

::S. l. 1 CO~ll'll,::.·¡ Cll>i\ (>lll~llCA 

3. 1. ¿ E~r'ECH:o [)[ DEF:GL\ 

~~.l.::l ORJGEN 



3.2 RAYOS COSltlCOS SOLARES 

:·i.2.1 COHf"OSJClON ()llJHIC:A 

3.2.¿ E:::·1·i::cn:o DE ENU:UJA 

l V. PRO!' AGACI ON 111: RA ros COStll cos EN EL tlU>lO 1 NTD~l'LANl:TAJ.:1 o 

4.1 ECUAClON l>E fOKKER-PLANCK 

4.2 Af'ROXHIACJON I>HUSIVA l>I: LA ECUAClON 111~ FOKKEl!-l'LANCK 

4. 2. l n:N::-·o¡..: DI:: l> 1rus1 oN 

V. OBTENCION l>l:I. COEr!CIENTI~ l>E DIFllSION PARALELO AL CMl 

5. 1 Aí'ROXItlACION TEORI CA O CUASI LINEAL 

5. 2 Af'ROXlltACION íl:NOtll~NOLOGICA 

5. 3 tll:TOl>O NUHLRICO 

5.3.1 TECNICA DE LA DISTRIHUCION ESTACIONARIA 

5.3.2 HüDELO DEL CHl 

5.4. RESULTADOS 

5.4.1 ANALl::iE DE RESULTADOS 

Af'ENDlCE A 

EL HO\'Hllf::NTU ALEATORIO COMO UI' f'IWCESO [JlfllSI \'O 

APENDICE B 

Al'ENDICE C 

Il'TEGRACION DE TRAYECTORIAS 



INTRODUCCION 

El ob.ieti vo de es La t.es l s es hacer un estudio sobre la 

propagaci6n de pardculos car¡;adas en el medio interplanetario. En 

particular.se obtiene el coeficiente de difusion en el medio inter 

planetario a una dist.ancia de 0.51 Unidades Astronomicas. Para 

esto. se hace uso de una sim11lacion numer1ca de un p1·oceso dif'usi

vo. desarrollado por Moussas y Vald~s <1982). con datos del campo 

magn~t.ico int.erplanetar10 tornados por el sat~lite Hetios-2 para el 

d{a 88<28 de marzo> de 1976. Las partlculas utiliz~das en esta 

simulacion fuer·on prot.ones con 100 Mev. de energla. 

La tesis se divide e11 cinco part.es e• c.3pft.111os.los cuales se des 

criben, brevement.e. a cont.inuacion: 

Ya que el Sol es el ract.or det.erminant.e de las caract.er.i'st.icas 

del medio interplanetario.en el primer capitulo se hace un estudio 

general del Sol. dit'erenc1ando el interior de la at.mosf'era. En el

segundo ca pi t.u lo St? e:xpone el mode 1 o de un r luido para la e:xpan

si on del Vie11t.o Solar. r se muest.ra como est.(• t.ransport.a el campo 

magnét..ico solar. generaridr> r:-1 campo ma:;ne>t.1co interplanetario. En 

el tercer capi1ulCl sP d.1 tJ11 repasn dr: algur1ds dP las Cdl'dCte1·isLi

cas de la Radíacio11 Cc;sm1ca. t.ant.o galár:Uca como solar: a saber: 

composiciln qulmica y espect.1·0 de ener:;{a. El cuarto capítulo pla~ 

tea el problema de la propa:;aci0n de Ja Rarliacion Cosmica en el 

Viento Solar. y se deduce su ecuaci¿n de mov1mierito CEcuacion de 

Fokker-Planck). di~ndose una explicacit)n dsica de cada uno de los 

t.erminos que contiene. En est.e mismo ca pi tul o se muest.ra la natura 

leza del tensor de dil'usion. el c1Jal es consecuencia de la 

anisotropÍa en la dispersion de las part.f culas. 

Las dos principales apro:xirnaciones par·a obtener el coeficiente 

de difusion paralelo al campo ma:;netico int.erplanet.ario ci.:11). asl 

como el modelo del campo magnet.ico y el metodo numerico ut.ilizado 

en esta tesis. se desarrollan en el quinto capítulo. Aqu{ t.ambien 
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se muestran los resultados obtenidos por medio de la rutina 

num~rica. Para finalizar se anali=an los resultados, contrastando 

los obtenidos por la teoría Cuasi-lineal con los del m4todo num~r~ 

co y modelo de placas. 

Se incluyen tres ap~ndices: el primero muestra como un proceso 

aleatorio se puede estudiar desde un punto de vista difusivo. El 

segundo ap4ndice describe el razonamiento para obtener el factor -

anisotr¿pico de una distribuci¿n,cuando se observa desde distintos 
' ' ' sistemas de referencia. El ultimo apendice muestra el m~todo que 

se emplea para la integraci~n de la trayectoria de las partlculas. 
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I. [L SOL 

Desde el punto de vista fÍsito, el Sol es un inmenso laborat2 

rio con condiciones irreproducibles, en un laboratorio de la 

Tierra, de: temperatura, densidad, preEi¿n, campos magn4ticos,etc. 

En la tabla 1.1 se muestran algunas de las caracteristicas gene

rales del Sol. Todo esto hace que ocurran una gran diversidad de 

fen~menos r!sicos, haciendo del Sol un objeto de estudio muy inte-

resante. 

1. l I NTI:P.I OP. SOLAP. 

Aun cuando las regiones internas del Sol no se puedan obser

var dir~ctarnente, se puede, sin embargo construir un modelo razon~ 
. . ' 

ble en base a datos generales y analisis teorices. Esta limitaci6n 

se salvara (tal ve=l cuando las observaciones de los neutrinos 

solares sean rn~s precisas, ¿cuando los datos que aporte la helio

sismolog{a sean suficientes. 

Las suposiciones que se hacen para la construccion del modelo 

son: 

al El Sol es esfericarnente sim~trico y esta en equilibrio 

hidrost~tico radial. 
' b) La tasa de produccion de energia en el interior es igual a 

la tasa de radiacion en la superficie (conservacibn de la 

enerda). 

cJ Uniformidad de los elementos oulrnicos que lo componen des

de que se formo, y el material del centro no se mezcla con 

el de la superficie. 
' Con estas suposiciones. el modelo del interior solar consistira 

b~sicarnente: de un nucleo, una zona radiativa y otra convectiva. 

En la figura 1.1 se muestra un diagrama del Sol, tanto de su in

terior corno de su atrnbsfera (que veremos m~s adelante). 
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~~~~~~~~~~~~~~--=T~A~B~L~A'-'-1~·~1~~~~~-~~~~-~~~~-~~~-

Edad 
' Diametro 

Masa 

Densidad: 

DA Ji.~Uih.._~-~ ___ _ 

it . 7i: 1 C!; años 

1.39r.10'km 

1.99x10:t•kg 

Luminosidad 

campo magnetico: 

superficie 

manchas 

1-2 gauss 

10¡-1o'gauss 

NÚclec• 

Fotosfera 

Cromosfera 

160 gr/cm· 

10.;gr/cm: 

10- 1 2 gr/cmj 

Ciclo de actividad 

Temperatura: 

NÚcleo 

Fc·t¿·sfera 

Cromé.sfera 

6050 ~K 

4500-5¡:10 4 ~K 

1-3: 10~ ''K Corona 

'' 

:.On.s 1e 
':'l'flnr!'c·:-er.ci n. 

ndiatht> 

;~'lr¡;!! !..1~·.,:-.9.~!!. 
;e: !'\.u1~er. 

l•JC :ear 

H.';r·•·' 

·x,,. 

Jco:. ro.•• 

Solar 

"'''" 

' Figura 1.1 Diagrama esquematice del Sol 
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1 . 1 . 1 NUC:Ll:O SOLAP. 

El interior del Sol tiene un n~cleo con un radio comprendido 

entre 0.2 y 0.25 radios solares 1R~). Es en este sitio donde las -

condiciones de alta temperatura y densidad 1v~ase la tabla 1.1) 

son propicias para la generaci¿n de las reacciones termonucleares 

que proveen de energía al Sol. El mecanismo b~sico de estas 

reacciones es la producci¿n tliberaci~n) de energ{a a trav~s de la 

fusi¿n del hidr¿geno en helio. 

Se conocen dos series de reacciones qui:: 

solar: 

producen la 1 energia 

al El cicle· dE:: Betl1f.':: o del carbono <Brandt, 1964), el cual 

produce tan solo el 13 de la energía. 

bJ La cadena prot¿n-prot¿n lSturrock, 1986). Este ciclo es el 

m~s importante en la producci¿n de la energ{a, ya que de 

~l se obtiene aprox. el 993. 

1.1.2 ZONA P.ADIATIVA 

En esta re~!0n la encrg{3 liberada en el n~cle~ es transportª 

da hacia la superficie por radiacion; sin embargo, como consecuen

cia de la alta densidad de la ~ona. la radiaci¿n sufre continuas 

absorciones y emisiones, disminuyendo gradualmente su energia: pr! 
' mero esta en forma de rayos gamma (producto de las reacciones nu -

clearesl, luego se transforma en rayos X. despu~s en radiaci¿n ul

travioleta, hasta emerger de la superficie solar como radiacion vi 
' sible e infrarroja. Esta continua absorcion y reemision provoca 

que las capas inferiores se calienten mas que las superiores: es 

asi que a una distancia de aproximadamente 0.85 R:, la temperatura 

sea menor que 10! :K (v~ase la figura 1.21.Con este alto gradiente 

de temperatura el medio se vuelve inestable y el transporte de 

energ{a se realiza ahora por conveccion. 
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1.1.3 ZONA CONVECTJVA 

Esta region tiene un grosor de aprox. 0.2 R: abajo de la 

Fot~sfera,y esta constituida por celdas de conveccion que transpo[ 

tan la energ{a hacia la superficie en forma an~loga a las burbujas 

en un recipiente con agua hirviendo. El proceso convectivo ocurre 

de acuerdo al siguiente ra:::c•namie:nlo: ( Brandt, 196:, J 

Considerese un elemento de volumen del material solar (burbuja), 

el cual sufre un peque~o desplazamiento hacia arriba: de tal forma 

que si su gradiente de temperatura adiab~tico es menor que el gra-

diente de temperatura d"'l medie>: I~ 1 < l~l 1 , entonces la 
, i•..JI 1 cd Id!-¡ o.d' 

burbuja se encuentra mas caliente que el medio, en su movimiento -

hacia arriba. Adem~s como supusimos equilibrio hidrostatico, esto 

significa que: :(burbuja) < ;(medio), donde ;=densidad. 

Por lo tanto se produce la fuerza de f lotacion que provoca que 

la burbuja continue subiendo. Este proceso se mantiene hasta que -

la burbuja alcanza una altura donde se ha enfriado lo suficiente -

para que su densidad sea mayor que la del medio, hundiendose nuev! 

mente hacia el interior del Sol. 

La region convertiva terminH en f0rm~ de fr~nuloE solareE, los 

cuales son la parte superior de las celdas conve~~ivas y penetran

hasta aprox. 180 ~m en la Fot¿sfera. Los gr~nuloe solares tienen 

un di~metro entre 250 y 2000 Km, y un tiempop de vida media de -

entre 7 a 10 min. Superpuesto a este patr¿n granular, existe otro, 

que constituye la llamada supergranulaci¿n, cuyas dimensiones son 

del orden de 3:1o=Km y profundidades de hasta 1o'Km bajo la super

ficie. 
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Figura 1.2 - Perfil de la temperatura solar. 

1.2 ATMOSrEP.A SOLAP. 

La atmosfera solar esta compuesta Rºr tres regiones distintas: 

la Fot6sfera 6 superficie solar, de la cual recibÍrnos practicamen

te toda la emisi6n 6ptica del Sol; la Crom6sfera, una regi6n inho

rnogenea que no se encuentra en equilibrio terrnodin~mico; y la 

Corona, la cual se mantiene en expansion continua. 

En la figura 1.1 se encuentra un perfil esquern~tico de estas 

zonas. 

1.2.1 fOTOSfEP.A 

Esta capa tiene un espesor de apro:ümadarnente 300 Km y E13' con 

sidera en en equilibrio radiad veo, lo cual significa que el inter-
' cambio de energía entre las capas fotosfericas s.e realiza por ra--

, 
diacic•n. El nombre de esta capa quiere decir "Esfera de luz", el 

cual es consecuencia de la alta ernision en el visible. 
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1.2.2 CP.OHOSff.P.A 

Esta es la siguiente capa de la atmosfera solar, se extiende 

hasta una altura de aproximadamente lO"Km sobre la superficie del 

Sol. Su nombre proviene del Griego y significa "Esfera de cc•lor" , 

como consecuencia del color rojo producido por la linea de emisi¿n 

m~s intensa del Hidr¿geno local (lÍnea H~. primera de Salmer, 6563 

~ ). 

Los primeros 1o'Km de la cromosfera son uní formes, pero a 

mayores alturas la regi¿n se vuelve inhomog~nea, ya que contiene 

muchos y peque~os chorros de gas cromosferico, relativamente den-
.¡ r. ¡ · • 

sos y fríos !TwlO ·K, Ne~10 · 1cm 1, y con velocidades de aprox. 

30 Km/seg . A estos chorros se les llama EspÍculas, tienen una 

vida media de entre 10 a 15 min. 

Uno de los grandes problemas de la Física solar se produce aqui, 

en la Crom¿sfera; en el dominio de la temperatura: 

En la figura 1.2 se observa que en lo mas alto de la Fotosfera 

la temperatura es del orden de 5 ... ic•· ·:·~: y contin~a disminuyendo 

hasta casi 45(1(1 ._. K. Des¡:·u~s de este mini me•. la temperatura aumi;::nta 

hasta alcanzar ,10' 'K en unos cuantos cientos de kil¿metros. Este 

alto gradiente de temperatura e5 un problema aun no entendido. 

A mayores alturas la temperatura sigue aumE:ntando, pero mas len-

tamente, lleg¿,ndo ¿, , 1. S! H.1' · K. Esto es ya dentro del dominio 

de la Corona solar, donde se mantiene casi constante. 

1.2.3 COP.ONA SOLAP. 

La Corona solar se inicia, esencialmente, entre la region 

alta de las EspÍculas y se extiende a 
. 

traves del medie• 

interplanetario. 
' ' La emision optica de la Corona contiene tres componentes: 

al Emisi~n continua; debido a la dispersion Thomson de la luz 
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' fotosferica al interactuar con los electrones de la Corona 

bl Emisi~n producida por la difracci¿n de la luz solar por 

las partículas s¿lidas !polvo) del espacio entre el Sol y 

la Tieri·a. 

c) La tercera componente es la suma de todas las lÍneas de 

emision discretas. Originalmente este espectro se penso 

emitido por el elemento "Coronium", pero posteriormente se 

encontr¿ que correspe>r1dian a lineas "prohibidas" de espec-

tros de metales altamente ionizados. 

Sin embargo, la emision mas intensa de la Corona se encuentra en 

el dominio de los rayos X y en el ultravioleta (XUVJ, pero las ob-

servaciones se deben realizar desde el espacio, ya que estas 

emisiones no atraviesan la atmosfera terrestre. 

Como consecuencia de la alta temperatura de la Corona (-1.5110 1 

ºKl y de su alta conductividad t¿rmica: la energia t¿rmica dismin~ 

ye mas lentamente que la energía gravitacional, llegando eventual

mente a superarla. As! pues, el Sol no puede contener a su Corona 

encontrandose esta en permanente estado de expansi¿n. A este flujo 

de materia se le denomine. "Vier1to ::'olar". E.n el ca~·itulc- 11 se 

trata con mas detalle este flujo supers0nico. 

1 . 3 ACTI VI flAD SOLAR Y CAMPOS HAGNI:TI COS 

Las caracteristicas del Sol que se han expuesto en este 

cap{tulo, son t.i'.picas cuando ~ste est~ en minima actividad solar 

<Sol quieto). Sin embargo; el Sol incrementa su actividad continu~ 

mente hasta llegar a un maximo 1Sol activo), para despu~s retornar 

al mÍnimc· de actividad. Al peric·dc· entre dc•s minimeis consecutivos 

se le liama "Ciclo solar", el cual es en promedio de 11 años. 

La actividad solar esta relacionada con regiones activas, las 

que a su vez se asocian con: manchas solares, r~fagas, prominenci-
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as, faculas, playas, etc. Todos estos fenomenos son manifestacion-

es del Sol en actividad. 

1 . 3. 1 CAMPO KAGHCTI CO SOLAP. 

1 

Subfotosfericamente, en la zona convectiva, es donde se 

genera el campo magn~tico solar, el cual esta compuesto por dos t! 

pos de estructuras: 

al Campos de gran escala {Babcock, 1955) 

Esta estructura tiene dos aspectos: 

il Un campo magnetico general de caracter dipolar, con 

polaridad opuesta en los polos, la cual cambia de si~ 

no cada 11 a~os aproximadamente. En la superficie 

solar este campo es del orden de 1 gauss. 

iiJ Regiones magneticas bipolares y unipolares. Estas re-

giones se encuentran asociadas a las manchas solares. 

bl Campos magneticos de peque~a escala 1Harvey, 1971,1974; 

Stenflo, 1971; ... l. Esta estructura se manifiesta en la 

red fotosf~rica y crcmosf~rica. y est~ asociada a la gran~ 

lacion y supergranulaci6n. 

Debido a que las lineas del campo magnetice general se encuen-

tran "congeladas" (v~as.E: la st::c.c.i¿•n 2.2.1, ah{ se muestran las CO!l 

diciones de congelamiento! bajo la Fot¿sfera, y a la rotaci6n dif~ . 
rencial del Sol: Babcoc~ 119611 propuso que el campo magnetice po-

loidal solar se transforma en un campo toroidal, principalmente en 

las zonas ecuatoriales, durante medio ciclo solar. Recuperando su 

forma, pero con polaridad opuesta, en el otro medio ciclo. Es este 

campo toroidal el que al emerger a la Fotosfera forma las regiones 

activas del Sol. 

En la siguiente seccion se estudiarán brevemente algunas rnanifes 

taciones del Sol en actividad. 
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1 . 3. 2 MANCHAS Y P.11.n.GAS SOLAP.[5 

Las manchas solares son 'P'2queinas' regic·nes c·scuras del Sc·l, 

llegan a alcanzar hasta 5zlOJKm de di¿metro y el campo magn~tico 

en ellas puede llegar hasta 'ººº gauss. Esto inhibe la ascencion 

del flujo de calor y luz, produciendo una disminuci¿n local de la 

temperatura (por eso se ven oscuras), que puede disminuir hasta 

casi 1500 ºK con respecto a su medio. 

Las manchas aparecen generalmente en grupos: ( Brandt, 196L,) 

al Grupos unipolares l~J; aqu{se tienen manchas aisladas o 

grupos con la misma polaridad, con las manchas de la otra 

polaridad muy lejanas. 

b) Grupos b{polares IGJ. En estos grupos el campo emergente 

de unas manchas se cierra en otras, con polaridad opuesta, 

en una region cercana. 

cJ Grupos complejos (~l. En estos grupos tenemos una gran can 

tidad de manchas de de los dos tipos anteriores. 

Otra manifestaci¿n de la actividad solar son las Rafagas, enor -

mes explosiones que suelen durar desde minutos hasta una hora o 

m~s y que pueden emitir en es8 tiempo tanta energia come· 10=°Kwh. 

Las Rafagas solares pueden observarse con lu= de ciertas lineas 

espectrales, siendo la l{nea H~ la que produce mejores resultados. 

Existe controversia sobre la secuencia de procesos r{sicos que 

ocurren durante una R¿faga, principalmente en como se genera y li

bera la energia. Lo que si se sabe es que las R¿fagas aparecen en 
' conexion con los grupos ~ de manchas solares (Zdenek, 1976). 

En la figura 1.3 se muestra un modelo simplificado del desarro-

llo de una R~faga: Considerese un grupo de manchas de diferente 

polaridad (regi~n al; debido al movimiento de las partes internas 

del Sol, el conjunto de manchas se aproxima, y las li~eas de campo 

magn~tico se juntan en la region 1 . Por lo tanto ' la energia es 
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producida como consecuencia de la compresion y/o aniquilaci¿n del 

campo magnetice. Durante este proceso el medio es calentado y se -

generan campos el~ctricos que aceleran las particulas cargadas en 

ambas direcciones de la regi¿n de compresi~n. emitiendo radiacibn 

electromagnetica dentro de un amplio rango de longitudes de ondas. 

Si las partículas que son aceleradas en direccibn contraria al

Sol encuentran regiones de campo abierto lfig.1.3 regi¿n 3,41 en-

tonces escapan y se observan en el espacio interplanetario como 
, 1 

Radiacion Cosmica solar. Esta radiacion corpuscular se estudia con 

m~s detalle en el cap{tulo III. 
' ' ' Regresando a la emision de radiacion electromagnetica por la 

R~faga, se encuentra que cubre un amplio rango de longitudes de 

onda: en casos extremos desde 0.002 ~ !2:10- 11 cm. 6.lmev J, hasta 
' 1 m~s de 10 Km llO¡cm, 30 }:hz l. Esta radiacion puede ser emision 

continua en algunas partes del espectro, emision discreta en otras 

o bien combinacion de ambas. 

/ 

!j --~·-""'·-.. .' 
./,,..· -... 1 Í 

1 I 

¡ l /~-\., . ~ 
--·~ ~. 

S N 

o. !. • .... , 
'· 

figura 1.3 - Diagrama simplificado del desarrollo de una 

R~faga solar. 
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II. VIENTO SOLAR Y CAMPO KAGIIT:TICO INTERPLANETARIO 

2.l VIEKfO SOLAR 

La primera idea acerca de la existencia del Viento Solar fu~ 

propuesta por Bierman en 1954, cuando observaba los cometas; segun 

~l. el Sol debÍa emitir una radiaci¿n corpuscular gue ejercería 

presi6n sobre los cometas.dando Jugar a Ja formaci6n de las colas. 
' En 1957 Chapman propone una Corona solar que se extiende a traves 

' del espacio interplanetario,en equilibrio hidrostatico y simetric! 

mente esf~rica. Este modelo sin embargo, predice. para grandes di! 

tancias helioc~ntricas,un alto valor de la presion !entre otros r~ 

sultados). el cual no es ccmparaLle con la presion conjunta del 

campo magn4tico interplanetario, del gas interestelar y de los Ra

yos c6smicos. 

Parker en 1958 considero que probablemente la Corona Solar no 

est~ en completo equilibrio hidrost~tico a grandes distancias he-
1 ' ' liocentricas. El propone una Corona esfericamente simetrica, pero 

en expansi6n estacionaria. Esta idea de Parker constituye lo que 

ahora se llama: el modelo de un fluido para el Viento Solar. 

2.1.1 MODELO DE UN fLUIDO PAP.A EL VIEtITO SOLAP. 

En e!te modelo se considera al Viento Solar como un fluido de 

un solo tipo de particulas, a pesar de que ahora sabemos que esta . 
compuesto de vario clases;supondremos por lo tanto que estas se e~ 

cuentran en equilibrio termico('I. 

Si suponemos un flujo estacionario, radial, no considerando los 

efectos del campo magn~tico y, una simetr{a esf~rica;entonces, las 

ecuaciones hidrodin~micas para la conservaci¿n de la masa Y del mQ 

mento son: (S.J. Schwarts ,1985J 

t• ¡.-Por equilibrio t~rmico se entiende que las velocidades de las 

distintas especies tienen la misma distribucion Maxwelliana. 
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du 
ºar 

donde: p = densidad de masa 

u = velocidad radial 

o 

1 dP GM· 
p ar - -r= 

P la presiin total del fluido 

r la distancia helioc¿ntrica 

2.1 

2.2 

Supondremos por simplicidad que la ecuacion para la conservacibn 

de la energ{a se puede representar por una relaci~n politr¿pica 

entre la presi~n y la densjdad: 

d 1 •• p· C< ., 
ar~ ,_ ) 

donde a = indice politropito. 

o 2.3 

Si a = 5/3, la ecuaci¿n 2.3 se conoce como ecuacion de estado 

Estas ecuaciones 12.1,2.2 y 2.3) las podemos integrar directame~ 

te y obtener: 

.:·ur' = cte. 

1 u· ... ·:t P 
•' ;:1-l ,: 

GM: 
T 

= o::t"'°. = E 2.5 

La segunda ecuao::ion (2.SJ. representa el teorema de Bernoulli 

(Landau ,1959), entonces E es igual a la energ{a por unidad de 

masa que transporta el Viento Solar. 

Utilizando los resultados anteriores, podemos rearreglar la 
' ecuacion para la conservacion del momento (eq.2.2) ,en una que inv2 

lucre el numero de Mach M = u:/(e<P..:- 1
)

1
'', el cual es la raz¿n de 

la velocidad del flujo a la velocidad del sonido en ese medio.Des-

pu~s de algo de ~lgebra se tiene: 

2 r : 1 r 
r [<ei-1JM'+2j [1-

C( -1 
4 ( c1-l) 

IGM:/rJ 2.6 E+lGMo/r) 
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' En esta ~ltima ecuaci¿n, para 5,¡3 ( o ( 1 el primer parente-

sis del lado derecho es positivo, y el segundo pasa por cero para 
' ' alguna r. llamada radio critico r,. Facilmente se encuentra que 

este radio es : 

r 3 (5/3-ctl GM~ 
e = 4 o-1 -r- 2.7 

Es importante hacer notar que al tomar el Índice politrbpico o, 

entre 5/3 y l, estamos considerando un proceso entre adiab~tico e 

isot~rmico. 
1 

El hecho de que el lado derecho de la ecuacion 2.6 pase por cero 

para r = re implica que el lado izquierdo de esta misma ecuacion 

tambien pasa por cero. Esto significa que M' pasa por un maximo o 

mÍnimo local o que es un punto de inflexion, adem~s se puede dar 

el caso en que W =1 y ~·=O. El c·:·njunto de sc.1uciones(tc•pc.l~gi-
Gr 

cas) de esta ecuacion se encuentran en la figura 2.1. 

Sin embargo. la soluci¿n que resuelve el problema del Viento So-

lar debe satisfacer las siguientes condiciones de frontera: 

al La velocidad del Viento Solar es subs~nica cuando sale 

del Sol; 11" < 1 para r=Ro. 

bJ A g1 e:.r1dE:s dü·.tc:1ndc.s helie>c~ntricas la pre:sion tiende a 

cero; P-~O cuando r-•~. 

El conjunto de soluciones que cumplen estos requisitos, inician 

en forma subs¿nica y pasan a supers¿nica a partir del radio criti

co 1v~ase la fig.2.11. TÍpicamente el radio cr!tico se localiza en 

r ~::.R, .. 
' El modelo de Parker o de un fluido, predijo la necesidad de un 

Viento Solar supers¿nico,lo cual fu~ posteriormente confirmado por 

las observa•:ione: IK•)valevs¡;i, 1971; ... , ! . Este modelo describe 

grosso modo el comportamiento del Viento Solar y explica satisfac-

toriamente muchos de los fenomenos observados. Pero hay una gran 

cantidad de refinamientos que se le deben hacer, los cuale vuelven 

el problema del Viento Solar altamente complejo. 
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Fig.2.1 .-Forma de las soluciones para la relacion 2.6 

en termines del cuadrado del n~mero de Mach. La lÍnea-
' continua corresponde a las condiciones del Viento -

se.lar. (tomadc· de Brandt, 1970) 

Algunos de estos refinamientos tienen que ver con la caracteris

tica de fluido ioniz~do del Viento Solar, el cual es ignorado en 

la teor!a de Parker. A continuaci¿n se listan los diversos refina

mientos que se consideran m~s importantes: 

iJ Fuerzas adicionales, como: viscocidad,movimientos rotacio

nales,presi¿n de radiaci¿n,etc. 

iil Ecuaci6n de energ{a m~s realista, con una ley adecuada 

para la conducci6n de calor, con t~rminos no lineales; ca

lentamiento adicional debido a la disipaci6n de ondas, 
' iiiJ Como la presion no es isotropica, se debe representar p0r 

un tenscr. 

iv) Ecuaciones para dos fluidos: uno para protones y otro para 

electrones, considerando sus propias temperaturas. 

v) Considerar geometrias no esf~ricas, ... 
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2.1. 2 [L VIENTO SOLAP. COHO P~ASKA 

1 

El Viento Solar esta compuesto, en promedio, por 95% de iones 
' de hidrogeno1protones),4% de iones de helio, y un 1% de diferentes 

iones positivos de otros elementos; m¿s una cantidad casi igual de 

electrones libres lHirshberg J., 19751. Por lo que se satisface 

una de las condiciones para caracterizar como plasma al Viento So-

lar; este es el de cuasineutralidad. 

Algunas caracterlsticas de plasma del Viento Solar se muestran 

en la tabla 2.1. 

Tf..EL.t: 2. 1 

Parametros de plasma para el Viento Solar 

tomados a lUA 11.:5::10.:.mJ,Feldman et al, 1977 

' Parametrc• 

Densidad 

Velocidad 

Frecuencia ciclotron: 

iones 

electrones 

Frecuencia de colisiones 

Radio de Larmor: 

iones 

electrones 

Longitud de Debye 

Trayectoria libre media 
' Num-::rc· de Debye 

Campo magnetico ¡s¡ 

- 17 -

Valor 

5/cm·· 

300-800 Km/seg 

0.5 rad/seg 

10:. rad/seg 

6ral0 ·rad/seg 

60 Km 

1 Km 

10 mts 

0.6 UA 

5:: 10; 

6x 1 e,-: gauss 



Estas caracteristicas del Viento Solar indifan que es un plasma, 
, ' 

Y aun mas, un plasma sin colisiones. Sin embargo aqui y a lo largo 

del cap{tulo se le tratar~ b~sicamente como un fluido; pero para 

aproximar un gas o un plasma como fluido es necesario que haya 

frecuentes colisiones, comparadas con la frecuencia de oscilaci¿n 

del plasma, que provoquen que las partículas se muevan en una 

direcci¿n preferencial. 

Esta aparente contradiccion se resuelve recordendo que el Viento 

Solar transporta, debido a su alta conductividad el~ctrica, al cam 

po magn~tico solarlv~ase secc.2.21, y este produce el efecto para 

que el Viento Solar pueda ser aproximado como fluido. 

2, 2 CAMPO HAGNETI CO 1 ITTEP.PLAHETAP.l O 

Como consecuencia de que el Viento Solar posee una conducti

vidad el~ctrica extremadamente alta, el campo magn~tico solar y 

en particular el camp~ fot0sferico, es transportado hacia afuera 

por el Viento Solar 1se dice que el campo esta congelado en el Vi

ento Solar>; para asi formar el Campo Magn~tico Interplanetario 

(CMI l. 

A continuaci¿n se expondr~ el razonamiento de donde se deduce la 

consecuencia del congelamiento y arrastre de las lineas de campo 

magnetico. 

2. 2. 1 COHGELAKI EIITO DE LAS LINEAS DE CAMPO KAGHETI CO 

Considerese un flujo estacionario de iones, neutro, con con

ductividad el~ctrica e infinita. movi¿ndose con velocidad u y en 

presencia de un campo magn~tico B. 
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Entonces, a partir de las ecuaciones de Ma~well: 

•xE 1 C- B 
e .:'t 

í' >~B 
4n 

c J 

':' 'B o 
1 

(notese que despreciamos la corriente de desplazamiento, 

ya que U<<c , con u=juil 

y la ley de Ohmm generalizada: 

J = E + U>'.B/c e• 

Se tiene que: 

~D = 7:.:(u,cB)+ ~8+7(';'•8) 
~t 4na 

donde: E= Campo electrice. 

B= Campo magnetice. 

J= Densidad de corriente. 

c= Velocidad de la luz. 

a= Conductividad el~ctrica. 

Como~ es infinita, y ~·B=0, los dos ~ltimos t~rminos de esta 

ecuacion se anulan, por lo tanto: 

B 
IT = :: _., l m·:B ! 2.8 

Esta ecuacion expresa el hecho de que las lÍneas de campo estan 

congeladas en el plasma. Veamos esto con m~s detalle: 

Integrando la ecuacibn 2.8 sobre una superficie 5 obtenemos: 

fr.; e1 ( 
J lrr j•dS = J'.>:(u.>:Bl•dS 

;. ..... 

A partir de la ley de Ohmm generalizada: 

E = -uxB/c 

y usanndo el teorema de Stokes se tiene; 

d .. 
at tt) 
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Pero si el circuito se mueve con el fluido(~5
1

J, entonces E
0

=0 

Por lo tanto: 

As{ que las lineas de campo se mueven con el fluido. 

2.2.2 [SPIRAL DE ARO.UIKEDCS 

Como consecuencia del transporte de las lineas de campo mag-

n4tico por el Viento Solar; si el Sol no rotara, el campo magn~ti-

co tendr{a una configuraci¿n radial en el espacio interplanetario. 

Sin embargo; debid¿ a la rotaci6n solar, Parker (1958aJ dedujo 

que las l{neas de campo, inicialmente radiales hasta r=b, deberían 

seguir una espiral "Arquimediana", la cual esta dada en forma 

explicita, en un sistema de coordenadas esferico, por las siguien

tes ecuaciones: 

r=ut+b 

donde el sistema de coordenadas tr.~.~I tiene: 

&=O en el eje de rotaci¿n solar. 

w:= la longitud de la linea de campo para r=b. 

y: u= velocidad del Viento Solar. 

~=velocidad angular promedio del Sol;~=2.7xl0- 1 rad/seg. 

r= distancia helioc~ntrica. 

En el plano ecuatorial (,el plano de la ecl{ptica) la forma de 

esta espiral se muestra en la figura 2.2. 

Las componentes del campo magn~tico se obtienen a partir de la 

conservaci6n del flujo de campo (;•Bl=O: 

Br =Be- l b/r)' 

B:t=B: (b/rl' (,"";r/u)Sen(!jl 

8-~=0 

con Ba=Blb,~o.aJ 

El ángulo que hace la linea de campo con la dirección radial es: 

-i·=tan- 1 
( B.:p/Br) . 
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A la altura de la ¿rbita de la tierra e! del orden de t ~ 45º, 

para una velocidad del Viento Solar de u=400 Km/seg. 

fig.2.2 1 ' Lineas de campo magnetico interplanetario, formando 

en la eclÍptica el patron de Espiral Arquimediana. 

2. 2. 3 ESTRUCTIJP.A SECTOR! AL DEL CKI 

Se ha observado en el plano de la eclÍptica, a distancias 

helioc~ntricas de v lUA, que el campo magn~tico interplanetario -

exhibe una estructura sectorial cuasiestacionaria que corrota con 

el Sol (Wilcox y Ness, 1965) ,donde la direcci~n del campo se alte~ 

na de un sector a otro: 

Breo, sector negativo 

Br>O, sector positivo (el siguiente). 

Tambi~n se han observado unas hojas neutras, muy delgadas, las 

cuales son los limites que separan los sectores. 
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1 

Ahluwlia y Dessler (1962) predijeron estas caracteristicas del 

CMI, la interpretaci6n que le dieron fue que: el campo magn~tico 

consiste de tubo! de flujo que nacen en la Fot~sfera y se extien-

den en el espacio interplanetario como consecuencia del arrastre 

del Viento Solar. Cada tubo de flujo estarla rodeado de una super

ficie neutra muy estable. 
' Pero en 1973 Shultz, entre otros, propuso que el campo magnetice 

solar y su extensi6n a traves del Viento Solar, puede representar

se como el arrastre de las lineas de campo de un dipolo inclinado 
1 

un angulo a con respecto al eje de rotacion solar. 

El campo producido pc·r este dipolo es: (Ouenby, 1984) 

• r r · .. sen ( .; ) , r n ri' 1 
B=B:{b/rJ'[er - .. u "J[1-2sp-t7 +oSen(lj) - ~))]j 

donde: S(X)= la funci6n escalo~ de Heaveside. 

u= velocidad del Viento Solar. 

e,= vector unitario radial. 

Y la hoja neutra, que representa la frontera entre el campo 
' interplane:tario "interno y externc•" {V~ase la figura 2.3) esta 

dada po:•r: 

En este modelo los sectores magnetices son consecuencia de 

cruzar la hoja neutra. 

En base a los datos de los Pioneros 11 y 10 y de los sat~lites 

Helios, se ha encontrado que ) varia con el ciclo solar y que la 

amplitud de la hoja de corriente es menor de 0.3 UA 1Smith et al 

1978; Jokipii y Kopriva, 1979). 

En la figura 2.3 se muestra una representacion de la hoja de 

corriente para una ~=15i ,vista por un observador colocado a 30
2 

' arriba del ecuador auna distancia de 50 UA. Notese que por encima 

de esta hoja el campo tiene una cierta polaridad y por debajo tie

ne la polaridad opuesta. 
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fig.2.3 Representacion de la hoja de corriente vista por 

un observador colocado a 30°arriba del ecuador a 

una distancia de 50 UA. 

2.3 IP.P.EGULAP.IDADES KAGNLTICAS EN EL Hr:DIO INTEP.PLANLTAP.10 

Superpuestas a la configuraci¿n del CMI, se encuentran una -

gran cantidad de irregularidades de distintos tipos, generadas por 

turbulencias e inestabilidades en la Corona y en el medio interpl! 

netario IColeman, 1967; Hollweg. 1975). Muchas de es"tas 

inestabilidades han sido identificadas como ondas hidrornagn~ticas 

(Coleman, 1966,1967), las cuales sc·n respeor1sables de la dispersibn 

que experimentan las partlculas cargadas que se propagan en el 
' Viento Solar, motivando que esta propagacion se convier"ta en un 

proceso difusivo 1v~ase capitulo IV). 
' En esta seccion se presentaran este tipo de ondas y mas adelante 

se describen las discontinuidades. 
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2.3.1 ONDAS HIDROHAGHLTICAS 

Debido a que el Viento Solar es un plasma con conductividad 

el~ctrica muy alta (supondremos infinita), sin colisiones y que 

transporta un campo magn~tico; las ecuaciones que describen su com 

portamiento son las de un fluido hidromagn~tico: 1Landau, 19591 

La conservacion del momento 

:- u ,. - . l_p ·- B' B/'· :T + lu• •,:u = ;• + t· :>< J:» "'"" 2.9 

La conservacion de la masa 

·=· ::· + - • ( - u) - Q 
?ít . l- ·' - 2.10 

donde: u=velocidad del Viento Solar. 

p=densida1j. 

P=presion del fluido. 

La ecuaci¿n que muestra el hecho de que las lineas de campo mag

n~tico estan congeladas en el Viento Solar 1secc. 2.2.ll 

2.11 

donde: B=campo magnetice 

Para tener completo el sistema de ecuaciones, necesitarnos una 

m~s. ~sta es la ecuaci¿n de conservaci¿n de la energla. La rnayorla 

de los tratamientos sobre ondas en el Viento Solar consideran que 

las perturbaciones son adiab~ticas ¿ isot~rmicas. Entonces la ecuª 

cibn de energ{a se puede representar por una ecuaci¿n de estado: 

P~· - ·:=cte. 

donde: y=S/3 (caso adiab~ticoJ. 
' ":'=l (caso isotermicc•J. 

2.12 

Si de alguna forma se producen variaciones de los valores en 

equilibrio de los parametros: B, ~. P, u; de tal forma que: 

donde: 9,, 

' 

B=B,:-+b, P::P~+p, ,:-=;·: ... ,:-
1

, u=ú+u 

; correeponden a los valores en equilibrio de los 
" 

parámetros respectivos. 



b, p, ;·
1 

, u son las variaciones. 

Entonces, sustituyendo lo anterior en las ecuaciones del fluido 

hidromagn~tico 12.9, 2.10, 2.11 y 2.121, y despreciando t~rminos 

de segundo orden en las variar.iones, se tiene: 

:Z. ,.: 1 + p o (; • u) =0 
·;<t 

~tu=-(S.~/¡:> )í'P -(Bc·x(h:b)l/4n,:> 
... o t .:. 

2 .13 

donde: Sc-=(-.P:/;· J 1 
. ":• 

es la velocidad del sonido en el medio no 

perturbadc•. 

Debido a que las perturbaciones se propagan en forma de ondas de 

frecuencia ~ !Boyd & Sanderson, 1969), supondremos que las soluciQ 

nes del sistema 2.1] son del tipo e· !k•r-~t! es decir ondas planas 

armonicas con vector de onda~ y frecuencia ~. 

Entonces el sistema 2 .1.3 se transforn1a en: 

-·,.b = kr (u:.:B: / \e,:· ! = ; ~ ( l:' U ) 

2 .14 

De la primera ecuacion del grupo anterior se encuentra que b es 

perpendicular a k ibikl; por lo t~nto, si escogernos un sistema de 

referencia cuyo eje Z tenga la direcci~n de k, y el plano X-Y defi 

nido por los vectores k y e,. \V~ase la figura 2.4J 

\e 
\ 

\ 

r------.... ~ 
Figura 2.4 
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En este sistema los vectores: k. b y o, adquieren la siguiente 

forma: k= (Y. , O, O) 

b= (O, b¡· , bz ) 

Bo:: ( Bo x , Be )',O) . 

' Tomando en cuenta lo anterior, y eliminando p
1 

del sistema 2.14, 

éste se transforma en: 

Vbz=-Uz(Bc-x) 
t.. B VUz=-z¡1;,,( ox) 

o 

Vb;·=Ux ( B: ;•)-u:· ( Bo x J 

vu.,=-S::. (8.- x ¡ 
1 ~p.... • 

~o 

. s~. b .. 
u lv--=-:=- tB:··d 

V· <rn,;i C• 

.. donde v=w/k, la velocidad de fase de las perturbaciones. 

2.15a 

2' 15b 

Se han separado estas ecuaciones en dos grupos, el primero de 

los cuales contiene solamente las variables b:, u, y el segundo, 

tan solo br. u,, ur. Esto significa que las perturbaciones de 

estos dos grupos de variables se propagan en forma independiente. 

Estudiemos ambos grupos por separado. 

Grupo :.::: . 15a. 

En este grupo, B•=IB:x,0,0) y b=(O,O,bzl por lo tanto B:- ..J.. b, 

( tambien B: il l:) es decir, las fluctuaciones son perpendiculares 

al campo, y la velocidad de propagaci¿n de estas perturbaciones se 

obtiene eliminando Uz del sistema, entonces; 

B.-.,. 
V·=~11; 

1·¡_ ü, 

' A esta velocidad se le llama velocidad de Alfven, y las ondas se 

conocen corno ondas de Alfv~n. 

La relaci~n de dispersi¿n para estas ondas es: 

'W/ki;=B~ 
' l 4n; 

0 
! 

de donde se.tiene que las las ondas son no-dispersivas, y su dire~ 

ci¿n de propagacibn es la misma direccibn de Be . 
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Debido a que las fluctuaciones de la velocidad luz J tienen la 
' misma dirección que las fluctuaciones del campo !bz l, se sigue, de 

' ' la ecuacion:w;
1

=:.:tl:•u)!sistema 2.141, que estas ondas son 

no-compresivas, esto es: "
1 

=O. 

En conclusi¿n, las ondas de Alfven son transversales, no-compre-
' sivas, no-dispersivas, y se propagan en la direccion del campo !Un 

caso general incluye propagacion a un ~ngulo con respecto al cam

po) causando oscilaciones. 1ver figura 2.51 

Un símil para estas ondas, son las ondas mecinicas en una cuerda 

donde la tensi~n se obtiene del campo magn¿tico. 

Grupo 2. lSb 

Si en este grupo formamos el determinante para las variables b:·, 

Ux, u:·; y lo igualamos a cero, se obtiene la ecuaci~n blcuadrada: 

' cuyas raices son: 

i ,.,. · s.: s .. ,s. 
V =- -'lS~+-·- + ... 1 

r ' ·1 l ~ 4rr -. t _:¡l"l -. . - .- ·: ,. : 

.,1 

; 1 
-' 

B:x~:, 
---1 
l 4r.; ) , 

Asi pues, tenemos dos nuevos tipos de ondas, el signo positivo -

corresponde a las masnetos¿nicas r~pidas, y el negativo a las mag-
' netosonicas lentas. 

Si B~i k , las ondas de Alfv~n y las magnetosonicas lentas se 

anulan, solo quedan las magnetosonicas r~pidas, las cuales se 

propagan a traves del campo con velocidad: 

V.=IS.:+B~/4n;_) 

Este tipo de ondas son compresivas; comprimen y rarifican las 

lineas de campo 1ver figura 2.5J. 
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¡. 

Figura 2.5 .-La figura <al muestra como las ondas de Alfv~n 

(k I' B:} se propagan en la di1·e.:ci0n del campo y 

producen oscilaciones en las lineas del campo. 

La figura (b) muestra como las ondas magneto

s~nicas rapidas ( 1:.LB; ! se pro¡:·agan a trav~s del 

campo, causando compresiones y rarefacciones. 

2.3.2 DISCONTINUIDADES 

' En esta seccion se clasificaran, en base a los trabajos de 

Hudson (196u,1970), los distintos tipos de discontinuidades en el 

Viento Solar. No se considerar~ la estructura detallada de las mi~ 

mas. 

Supondremos que podemos observar la densidad ; del plasma y su 

velocidad volum~trica V !relativa al sat~liteJ, tambien considera

remos que conocemos el campo magn~tico B y la presi¿n del plasma 

(en un sistema en reposo para el plasma). 

Si suponemos que la superficie de discontinuidad es infinita,que 

se mueve con velocidad U \relativa al sat~lite), y que tiene una 

normal n; entonces la ~nica componente de la velocidad con sentido 
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fisico sera U•n. 

Las condiciones de frontera y de conservaci6n, se obtienende las 

ecuaciones de Maxwell y del tensor de momento y energía. 1Landau, 

1959, 1962) 

Asi entonces: 
' la componente normal de B es continua 

B
1 

• n=B, • n=B.· . 

. . los sut.indices 1 ,¡ reflejan las condiciones antes y despues de 

la superficie. 

La conservacion de la masa: 

,'
1 

IV
1 

-Ul•n=.:; (V¡ -Ul=cte.=G 

G=flujo de masa a traves de la superficie. 

Si consideramos que el campo el~ctrico afuera de la superficie 

es el producido ~nicarnente por el flujo de plasma a trav~s del ca! 

po magn~tico, entonces la condici¿n: E, 
1 

=E, 

perficie) puede expresarse com~: 

B·(V
1
-V:l=G(B

1
/,:,- B.1: 

(1= tangente a la su-

Si ahora suponemos que el plasma no es vioscoso afuera de la 

superficie de discontinuidad. entonces el flujo de momento normal 

sera: 

,.B: -B' 1 
P .L¡ - P .L, + '· 1 !:> n ¡ J = -G ( l / .: 1 - l /.: : J + B ~. [ F 1 1 ¡ - P .L; } / B '. 

y el flujo de momento transversal: 

=G ,.V -Y ' 
.... 1 '· l t .1 

.. donde P ..1.· P11 son la presion perpendicular y paralela al campo 

respectivamente. 

A partir de estas relaciones, las discontinuidades se distinguen 

en : 
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al Discontinuidad de contacto; G=O, Bn=O 

En este tipo de discontinuidades no hay flujo de plasma a traves 

de la superficie, pero s{ hay una componente del campo rnagn~tico 

que la cruza. Como consecuencia de la difusi¿n del plasma a lo la[ 

go de las l!neas de campo, este tipo de discontinuidad no se obse[ 

van a la altura de la orbita de Ja Tierra. 

bl Discontinuidad tangencial; G=O. B· =O 

En este tipo de discontinuidad el flujo de plasma y el campo son 

tangenciales a la superficie. Generalmente se interpretan como las 

fronteras entre distintos tubos de flujo provenientes del Sol, los 

cuales pueden tener distinto origen y composicion. 

c) Discontinuida·j rotacion.:d; G=0,8"=0, :·
1 

=;·: (continua) 

Aqui tanto el plasma como el campo cruzan la superficie de dis

continuidad. Ademas en este caso, la componente tangencial del cam 

po rota en el plano de la discontinuidad y la diferencia de 

velocidades del plasma es igual a la diferencia de las correspondi 

entes velocidades de Alfv4n. 

d) Onda de choque; G=O, ~ 1 =;¡ (discontinua) 

En este cas·:. B
1 

, B. y n s.::•n coplanares. La direccion de: 

propagacion de la onda pude tener cualquier inclinacion con repec

to al campo. 
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111. PkllI ACJ Oll COSHI CA 

En lYl:l eJ cientifico Austriaccj Victor lless, mo~~tro que la ra 

d:iacion ionizante, rcsr•om-~ablc ch~ la rélpidn descar·ga de los elec-

troscopi os, proveni a de "arriba"; es decir de afuera de lfl 
. . 

atmo~~fern. A c:c:ta radiacic•r1, Mil.lH.an Ja bautizo con c1 nombre ele 

Rad1aci~n cbsmica. 

1.11 mayor parte d(" Ja H<Hlincion Cosmica que es detectada en la su 

peri ic1e de la THeTTil es r.oroducJ.da por lo interaccion con lil ;;t-· 

mo!;fcra tcrr·t!!::ln:, diJJ1dc· lu¡;¡;r a lo que r-:e conoce como radiacion 

co~m1ca t::(,cundana. /\ lil riltl1acion .incidente, J¡¡ q1ie lle¡;;; ;1 las 

capas aJta:::-. dce .la ;lt.mosfern, t::e le ltam;:1 Hoyos Co~;mico~~ pr·imdl':io~; 

(Rayos Cosmicos). 

De acur;rdo a sus itwntes los Hayo¡-; Cosmicos se dividen en: 

a) Hayos Cosmic0s ~~lactlcos to exLragalaclicos). 

b) Hayos CosmJcos solares o particulas energoticas. 

/\ cont1nuac1on sr.: c:studiar·a11 la::c; pri11cip1:1h:s caracterLstic;:.s de 

amt>os tipo:; d'"" radiacion. 

:.:; . 1 .1 l.UKu(ISJ U UN OUl H.t CA 

La radiacion cosmica que llega (isotropicamenteJ a la altura 

de la orbita de la Tierra, esta compuesta de aproximadamente 98% 

de nucleos y ;;:% de electrones y posit.rc•nes. La componente nuclear 

y un 1 '}', de 1 o!; d.o:mas nucleos p1:sados. ( Sj mpi:or1 J./\. , 1 ~•él'.'. J 

~n la 1 ieura :;.1 se mueL:tran las abundanci.as de la compo11entc: nu 

cleonica, de¡,:dc: el llc:l10 hasta el Nitro¡:'.e110, medida:; a una UA, y 

comparadaf; con léJS abundancias en el !dst.ema solar. Las medidas 

esta11 normalizadas con respecto al silicio y fueron tomadas duran-
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te un minim0 de artividad c.0l3r<Camer0n. 1973; Sirn1-•s·:·n. 1978). 

A partir de esta figura se deduce que hav un exceso. en la radi~ 

ci~·n c·~·smica in·:i·'.lo:::nti::. ·'.li:: elem·::nt·:·s r .. : .. :·:· at-·und.:.ntes en el Univer-

tativas di:: la:: d·.:'1 l.lniversc .. .simr.·s·~n.19 7 ['J;tcdes- cc•m·~: Liti0 <Li>. 

Berilio r8e1. 20ro (801 v n~cleos entre Silicio v Fierro. La sobr~ 

nucleos secundario::. los cuales no se encuentran en las fuentes de 

los Rav0s C¿smic0s. va aue durante el proceso de nucleoslntesis 

estc·s elem-=r,tc·::: li¡::ei-.:·s sc·n d-=struidc·s. Lc•s nucle•:·s se.:undari0s. 

son pues. generados por la interaccibn de los Ravos Cosmicos con 

la materia interestelar. 

, •• 1 
! • 

~' r 
... ' Q ' 
~ ' OJ • r-
" : 
"' . 
~ ""r 
"' ! ,,, . 
~ 

.::·Ir 

r 
' r:r,r- u·~ ,i 
r 
' ¡ 

.~r .. 

• e 

' ' .. 

~,-!f_ -,-,-.-.-~-.. -... I': f' 'Z'C Z.i l•-hlE
NL.(¡_(l.;< CH!.G~E N .. t.'.SfF< 

Figura 3. 1 

Abundancias relativas je la com 
, 

ponente nuclear de la radiacion 

cc•smi·:a t H-:::4 N 1 • me·'.lidas a la 

altura de la ¿rb!ta de la Tie--
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:<. 1 . 2 f.SHCTP.O DE Ettr:P.GI A 

Lo~ Ravo~ C0Emjco~ Eon las partÍcul~~ maE enez·geti(~F de la -

naturale::a. ve, que su'?len al•:anzar enei·gÍaE: de hast¿, 1r,:·:ev1n. Le. 

distribuci0n en intensidades de este amplio rang0 de energias se -

representa mediante un espectro inte~ral de enerfia Ir •E l. medi

·:k en n:-'lseg-: ster· ! .o::-1 cual d-:::scribe el numer·=' relativc· d<:? r·ar -

titulas ren un lugar dad0J que tienen energia m~s grande que un¿, E 

dada. La intensidad se mid-::: en una direcci0n Particular rara un 

~ngul0 s¿lid0 particular tla unidad de intensidad es el numero de 

partículas aue cruzan una ~rea unitaria en un tiempo unitario den

tr0 de un ~ngul0 s¿lid0 unitari01. 

Scbre un amrli~ rangc de energias. el espectro se aproxima p0r 

una lev potencial: 

dc·nde 12 cc·nst:;nte V. des·:rit.e los niveles de in'ten¡;ida·j pc;ra •:ada 

tipo de particulas. v el exponente es la pendiente en cada punte 

I!=espectro diferencial. 

Este espectr0 diferencial representa el n~mer0 de particulas con , 
ener~ia entre E v E·dE. 

En la figura 3.2 se oresenta el espec'tro diferencial de energia 

para los n~cleos de: hidr~~eno. helio, carbono v fierro: medidos a 

una Unidad Ast10n¿mica durante un minimo de actividad s0lar. 

Esta figura muestra aue la forma del espectro es la misma para 

los distintos tip0s de nucleos. v para altas energias el espectro 

se puede representar por una ley potencial; donde la pendiente·· 

varia entre 2.5 v 2.7 para las distintas especies. 

Para extrapolar este espectro a bajas energ!as. es necesario to-
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mar en cuenta los efectos d~ m0dulacion Por el Vjento S0lar IFjs~. 

1979}. 

Como consecuencia de la interaccion de los Ravos Cosruicos con el 

medio interplanetario. v debido a que las propiedades electrodi-

namicas de este cambian. durante cada ciclo solar fJokipii. 1971: . 

.. l. el espectro de energ{a cambiara tambien a lo largo de cada e! 

10· ¡ 
.~ 

1Cf ! //:--.... , 

, •• ,,./ .. .Jl._-...: ··~ ...,•..Ji ....... • 
'º ·¡ . He :;.. ri. ·. \ 

,.. ·~ .. •. 
-¡· io • e _,,.··=-~ ."' ·, 
~ . \. -: \ 
~101, .... 1 \ ... 

" ,..(,, ' \ 'J 
"<. • ' 

! 10 ~¡ 
, 

a: 10 
E 

1o•l 

l 

Fe ""e \ :. H 
t. , ' t ~ .. 

• 1 :. 1 ·¡' -. ' \ ) 
,. 1, \ l 

• ~ 1 ~ 'l 
':" t \ 

' l• '· \ 
·., :¡ '\ i 
~. .. 

¡ ¡ 
• t '.\ .. 

1 J ¡ 
1 

1b1 .... ·w1·· ... 1o 1 • ~···ió ..... ~,o, ~ ··· 10• ;o· 
Kinetic ("er9r (J,,l!V/...,uc•eon) ,.., 

Figura 3.2 .-Espectro diferencial de energ{as pare 

distintas especies de Ravos Cosmicos. 

medidos a una UA. durante un mínimo 

solar. !Simpson. 19831 
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3. l . '.:' Ofn GEN DE LOS P.AYOS COSKl COS 

El origen de lN? F:,:,vc·S Co:·::mic(•!: e:: un ri-·:>t·lema ,:,un ne• re:-u-::1-

to. Hov en dÍa se ::,:,be que diver::o:: objetos ,:,strofÍsico::; como 1,:,:-

remanente:- de supernov,:,s. los nucleos activos de Galaxias.etc. pu~ 

den acelerar rarticul,:,s hasta energías muv altas. Sin embargo. lo:: 

proceso:- de aceleracion que han sido estudiados no explican en su 

tc•t=ilidad el es~ .. 2·:trc· (·t•s-::rveido de la radiaci~n cc0smica. qL1e pc·r -

otro lado se ha ~odificado al rropagarse la:: particulas en el 

m-::dio interestel2r. . 
Adicionalmente al espectro una teoria del origen de los Ravos 

C~smicos debe exDlicar tambien su composicibn guÍmica. la cual 

involucra los rrocesos originales de nucleosÍntesis v los cambios 

que experimentan al viajar desde sus fuentes hasta el Punto de ob-
. ' 

s--=rv~·:i·:·n en l~ ho::-li 1:
1sfera. 

3. :2 P.A YOS COSMI COS SOLAP..LS 

El S-::·l emite e:::r<·rad1::;men:e:. dure:nte la rafag:;E, f:'·5rticula;;

~nerg~tic5=-. la~ 1:u2lo:;s- .:.lc2n::;;-: en~rsio.: de ha~tE1 1(1.:m-=·v. L3 ma:·:i 

ma ene1·g{a de este~ part{culas es mas Dequefis que la ene1-~is 

es que. durante la maxirna intensidad. se encuentran fuertemente CQ 

limadas en la dire:cion del CMI. En la figura 3.3a se muestra un 

e\'entc· de ~·l··=·~cn~~ tiQic0. p;r5 el cu~l la ms>:im~ intEn~idsd. ql'E 

s0l0 d~ra unas h0raE. e2t~ correlacionada con un~ anis0tr0pia max1 

ma. Esto significa que durante este tiempo la direccion de arribo 

de las ~·Etrticula;;- e8t.a bien definida. En la fi gur& 3 . .3to so:: 

muestran las distribuciones angulares para este evento. Notese que 
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la Maxima intenEidad se 0bEerva en la direcci0n del campo fla 

flecha indica esta direcci~n). 

Figura 3.~ .-La fi~ura la• muestra la correlaci0n entre 

. . 
lar de los pr~t~ner deEde el maximo de in-

cion del CMI. 'Bieber et al. 19801 

? . '.:.: . l COMPOSI C:I ON (~Ul MI CA 

' Pera det12rminar la c0mp0sici0n quimica de les p2rticu}3:: ene!:_ 

' ~et:i:a~. e 1 as 

diversos estudies IMc G~ire et al. 1979. 1985: Cook et al. 1980. 

1984: ... 1. los cuales muestran aue hav grandes cam~ios en las abun 

En un esfuerzo por siEtematizar la informacion a este respecto. 
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estos datos pueden organj=arse. en primera aproximacion. conside--

varia de un event0 a 0tr0. que es funcion ' monc•t c•n¡; del numere· 

atomico Z tdesde Z=6~26J. Sin embargo esto aun n0 se ha estudiado 

profundamente. En tabla 3.1 se encuentra un patron de composi-

ci¿n tÍpico dado por Me Guire (19851. Las abundancias son con res

pect0 al 0xigeno. v las enerr!as var!an entre 10 v 47 mev/nuc. 

Atundancias de oarticulas solares. relativas al oxieeno 

Ne=O. l.?± C•. 01 

Mg=Cl.18±0. 01 

Si=O.lS:C•.01 

ESP!::CTP.0 llE F.tn:P.GJ A 

sat~lites Helios. La fi~ura 3.4a corresponde al evento del 3 de 

caso el indice espectral es de aproximadamente •=l.4 para las esp~ 

cies de H. He. C. 0. v Mg: mientras que para el Fe es de 2.0 

La figu:·:; 3. :·t ·:c•rro0-sv·nj"' al espec:tr·:> del eventc· del dia 21 •je 

junic· de 1~~(1 • ~·sr~ une dis!an~is helioc~ntrica de arrox. C1 .5 l'A. 

Aqui los valores del indice espectral son de 2.2 para el H. He. 

C, O v Mg: pero de 2.75 para el Fe. 
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IV. PP.OPAGACI ON DE P.AYOS COSKI C:OS EN EL HJ:DI O 1 ITTEP.PLANLTAP.l O 

¡,. 1 EC:UACI ON DE ron:EP. PLANC:t: 

Para obtener la ecuacion que describa el comportamiento de 

los Rayos C¿smicos en la heli~sfera, es necesario tornar en cuenta 

los siguientes conceptos: 

i) El Viento Solar fluye radialmente,desde el Sol.en todas di . 
recciones. "tram::portando"consigo el campo magnetice solar 

el cual como consecuencia de la rotaci¿n solar forma el 

patr~n espiral del CMI. 1ver capitulo IIJ 

ii) Por ser los Rayos C¿smicos partículas cargadas (capitulo 

Illl, interactuan con el CMI en el Viento Solar y tienden 

a seguir t dependiend·:· de su energia) las lÍneas de carnf•O. 

iiil En peque~as dimensiones , el CMI diversas 

irregularidades como son: ond~s. fluctuaciones y disconti

nujdades tver secci¿n 2.3 1. 
. ' 

iv) Las particulas de Ray2s Cosmicos son dispersadas, en su an 

gula de paso.por las irre[ularidades con magnitud espacial 

comparables a su radio de giro;produciendose un movimiento 

aleatorio, el cual constituye un proceso difusivo. En el 

apendice A se muestra como este movimiento aleatorio equi 

vale a un proceso difuEivo. 

Con estos conceptos en mente procedamos a encontrar la ecuaci6n 

deseada, utilizando los lineamientos tra=ados por Fisk (1979!. 

Sea U(>: , ;- , t 1 la funci~·n de distribuci~·n para la posici·:.n \ , en 

un tiempo t y una energ{a cinetica ~ ; tal que U(x ,7,tJdx es la 

prob&bilidad de encontrar a la particula entre x y x + dx con 
' . 

una energia ;- en un tiempo t. 
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Sea S el flujo diferencial de partículas, esto es.el n~mero neto 

de particulas de una energia dada que cruzan una ~rea unitaria nor 

mal a s en un tiempo unitario. 

Si s.r y u son medidos en un sistema fijo con respecto al Sol, 

entonces la ecuaci¿n de continuidad para el numero de partlculas, 

en el espacio de configuraci¿n y de energ{a es: 

+ 

En esta ecuacion, los térmi nc·s 

·~ 1 d:"U ·, 
::-7=" 1 Gt 1 
.... \. ·' 

= o 4.1 

, representan 

los flujos de partlculas y de energia en el espacio de x, y de :

respectivamente. Ya que el cambio de energia cinetica que 

experimentan los Rayos C¿smicos en su recorrido a trav~s del Vien

to Solar es producido por el trabajo que ~ste hace sobre ellos, 

Fisk (197~) propone: 

4.2 

donde: P presion diferencial de los Rayos Cosmicos. 

V = velocidad del Viento Solar. 

A partir de las observaciones de los Rayos C~smicos gal~cticos, 

se ha observado que estos exhiben peque~as anisotropÍas dentro 

del espacio interplan~tario (Le=niak et al ,1970), por lo que la 

presibn diferencial sera: 

donde e< = ;-+2:-.: 
~ , j ·' 

P= Ct/3 7"U 

energ{a en reposo 

4.3 

Como consecuencia de que la propagacibn de las partÍc~ 

las es un proceso difusivo; existe un flujo de estas, relativo al 

Viento Solar, que causa un cambio en la distribucion U, que en ge

neral depende de la energ{a. Esta difusibn produce, por lo tanto, 

un gradiente en u l~U!. que es directamente proporcional al flujo 

de Rayos cbsmicos. En un sistema fijo con respecto al Sol, existe 

adembs un flujo adicional ... 
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causado por el movimiento del Viento Solar que lleva consigo las 

irregularidades del CMI. Este flujo es debido al efecto 

Compton-Getting 1compton-Getting ,19351. En 1967 Gleason y Axford 

encontrar¿n una forma expl{cita para este flujo adicional: 

donde: c 

V 

cvu 
factor Compton-Getting 

velocidad del Viento Solar 

As{ pues, el flujo total de Rayos Cosmicos en un 

con respecto al Sol es: 

s = s.:. - •.:;u 

4.4 

' sistema fijo 

4.5 

donde: ~ = tensor de difusion, el cual depende de las caracteristi 

cas del medio (v~ase seccion ~.2.11. 

En el apendice B se encuentra que: !Forman, 19701 

· 1 1 ~ 1 -u¡ C=l -31J~;O: 4 .6 

Sustituyendo las ecuaciones:4.2,4.3,4.4,4.5 y 4.6 en 4.1 se 

obtiene: 

- :; . ·, 1 ,. ·=-
( VU ·' + -::; ºti' • V :;¡ 

., 
(:lTUJ J 4.7 

Oue es una ecuacion de Fokker-Planck, y representa la ecuacion 

b~sica que gobierna el transporte de los Rayos Cosmicos en la he

li¿sfera. En esta ecuaci¿n est~n presentes los tres mecanismos -

flsicos que act~an en la propagaci¿n de los Rayos C¿smicos en el 

medio interplanetario; estos son: mecanismo difusivo, convectivo y 

de enfriamiento adiabatico. A continua•: ion SE: describiran 

estos tres procesos físicos: 

al El mecanismo difusivo (;• ~;u) es producido por el movimi

ento aleatorio de los Rayos C~smicos despu~s de interacci

onar con las irregularidades magneticas (ap~ndice A) 

la naturaleza anisotropica de esta dispersión se 
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manifiesta en el tensor de difusi~n ~ (v~ase secc.4.2.11. 

bl El mecanismo convectivo 17• IVUJJ es producido por la expan 

si¿n del Viento Sola1· que tiende a "empujar" los Rayos 
' Cosmicos hacia afuera de la cavidad solar. 

cJ Para explicar el enfriamiento adiab~tico, considerese el 

siguiente modelo discutido por Fisk 11974). 

Imagine una serie de cascaras esf¿ricas, conc~ntricas e infinitª 

mente delgadas !figura 4.11; en untiempo dado estas cascaras se 

expanden con velocidad radial V , y las part!culas se encuentran 
1 

atrapadas entre dos cascaras consecutivas, La densidad entre capas 

sucesivas se incrementa radialmente pero permanece uniforme en 

cada capa particular. 

Figura 4.1 vl 

/ 
/ 

y 

Consid~rese ahora las particulas atrapadas ente dos cascaras su

cesivas (r
1
,r¡J, cc•n r

1
< r,, Las particulas que pasan a una capa 

interna ganan energia, ya que tienen colisiones de frente con esa 

capa. Pero las que pasan a una capa externa pierden energía, ya 
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que las colisiones son ahora por atras (direcciln antis~la1·>. Y 

como la superficie de la c~scara de radio r es mayor que la de 

radie• r
1 

• hay un mayor n~rnero de colisiones por atras que de 

frente, de aqu{ que las particulas se "enfrian"; esto es, el bal ,.,~ 
' ce neto de energia es negativo. 

, ' 1 

Notese que las particulas atrapadas entre cascaras consecutiVhr· 

son transportadas hacia afuera, debido a la expansi~n radial. P1"

sentandose el fen¿meno de convecci¿n. 

La analog{a entre este modelo y lo que pasa en el Viento Sola1· 

es di1·ecta; lc·s Ray·:·s Cosrnicos en el Viento Sc•lal' son como lar: 

particulas atrapadas entre las capas, las cuales transportan l~s 

irregularidades magnéticas, y s·:•n adiat•aticamente "enfria•jas" ,, 

la ra::é•n de: 

, 

d;
Ot 

1 
3 re· 

Es impc•rtante señalar que la ecuacié·n 4. 7 ne• es la relaci·.·n 
' mas general del de los Rayos Cosmicos en la 

heli6sfera. Una relaci6n mas completa fué obtenida por Par~er en 

1965 y esta dada por: 

:'U :: _ ~-;(UV._) _ ~l·d:-·¡+:,. l·'· ~U l M .X., ,. Ot_ ... _ cJ,XJ· 

En esta ecuacion estan presentes los procesos de difusi¿n y de 
' conveccion, pero el termino que corresponde al cambio en la 

energ.i'.a cinética no se encuentra en forma explicita;ya que puede 

haber contribuciones por posibles mecanismos de aceleracion 
' Fermi (Fermi, 1949,1954) entre otros, ademas del ya discutido 

"enfriamient·:•" adiab~tico. 
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4. 2 APP.OX.I MACI ON DI fUSJ VA DE LA ECUACI OH DE ron:EP.- PLANCt: 

Si nos transladamos a un sistema que se mueva con el Viento 
1 

Solar, la ecuacion 4.7 se transforma en: 

.:'·u - . -Z't = • • ( r. • U) 

Oue es una ecuaci¿n de difusi¿n, con l el tensor de difusi¿n. 

4.2.l TENSOP. DE DifUSION . 
Si tenemos una gran cantidad de irregularidades magneticas 

distribuidas homog~neamente, la dispersi¿n de las partículas sera 

isotr¿pica y por lo tanto el coeficiente de difusi¿n tendría que -

ser un escalar. Sin embargo, las irregularidades tienden a seguir 

a las lÍneas del campo ICMI 1 ,por lo que la difusi¿n tiene direcciQ 

nes preferenciales, de aqu{ que el coeficiente de difusi¿n sea un 

tensc•r. 

En general. este tensor esta compuesto de una parte simetrica y . 
otra antisimetrica lJof:1p1i y f'ai-f:er. 1S<7(o¡: lé1 parle simetricói 

consiste de contribuciones separadas de los coeficientes de difu

sibn escalares 

K11 cc•eficiente paralelo al CMI. 

Ki coeficiente perpendicular al CMI. . 
mientras que la parte antisimetrica contiene informacion acerca 

del arrastre magn~tico, causado por el gradiente y curvatura del 

CMI. 

Entonces,en un sistema de coordenadas cuyo eje Z coincida con la 

direcci¿n del campo magn¿tico promedi~ el tensor de difusibn tiene 

la forma: 

r Ki -K.!. 

"· 
1 

K K..i.; 
h 

o o 

En 1968 Hasselman y Wibberenz encontrar¿n una relaci6n entre el 

coeficiente K11 y el coeficiente de difusibn en el espacie• del ~ng!:!. 
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lo de paso D (µ =.cosa, con & 
µµ 

' 

1 
angulo de paso J : 

1 µ 
v' 1 f ( 1-µ. J 
4 J l ----u- d¡..:d,i 

~ 1 • o µµ 

donde: v = la velocidad de la part{cula. 

t¡,g 

En el siguiente cap{tulo se discuten los diversos m~todos utili

zados para obtener K11 , con particular ~nfasis en el m~todo del m~ 

delo de placas l V.::.ld~s Galicia, 1982). El problema de la 

estimacibn de los coeficientes Ki y K
1 

no sera tratado en esta 

tesis. 
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V, OBTf.NCION Df. LOS COEflCIEHTES Df. DifUSION 

Para obtener la parte sim4trica del tensor de difusi¿n \, y 

en particular el coeficiente de difusi¿n paralelo al campo K
11 

, se 

han seguido principalmente dos caminos. A continuaci¿n se discuti

ran brevemente ambos caminos, y m~s adelante el m~todo utilizado 

en esta tesis par a la obtenc ion de K
1

• 

5. 1 APP.OXI KACI ON TEOP.I CA O CUASI Ll Nf.AL 

(Jokipii, 1966,1971; Hasselman y Wibberenz, 1968; ... ) 

En esta aproximacion los c0eficientes de difusion estan rela-

cionados con el espectro de potencias de las irregularidJdes del 

CMI, de acuerde· con la siguiente e>:preE?ion: (Quenby, 1964) 

D = ,- :...::..::. . -, '°'=:__'_V -, P l f ! 
:..:.~- t. w.v .1 t.. cm· .1 >, 

5.1 

donde:Du~=Coeficiente de difusion en el espacio del ~ngulo de paso 

(~=cos~. a=angulo de paso). 

V=Velocidad del Viento Solar. 

m=m 0 ~; ~=factor de Lorentz. m =masa en reposo del F~ot6n. 

e=Carga del electron. 

v=Velocidad de la partícula. 

Px
1

(fl=Espectro de potencias para las fluctuaciones perpen-

diculares al campo magn4tico. Este espectro es de la 

forma: P,, !f)=5f"", con ¿=cte. y f=frecuencia. 

Esta aproximacion supone ademas que las partículas son dispersa

das solamente por aquellas fluctuaciones que son resonantes con su 

movimiento de giro alrededor del campo magn~tico promedio. Si con

sideramos que durante la interacci¿n, las ondas estan estacionari-

as en el Viento Solar, entonces la frecuencia de resonancia es: 

5.2 
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donde: ~a=eB/mc , la frecuencia de ciclotron, B=Campo magn~tico 

Sustituyendo esta relaci¿n en la ecuaci¿n 4.9 se obtiene: 

K = v' : - o V, o - t , B; ~- '., "· - : ' 1 
11 T2fí ) r· ( -, -4 ---n -. -, -, ---n-, 

.. y el camino libre medio paralelo al campo promedio e~· 

5. 2 APP.OXI KACI Otl l'ENOMI:UOLOGI CA (' l 

(Webb y Quenby, 1973; Lupton y Stone. 19 

1<'.c.lometz et al, 1981; ... ) 

5.3 

5.4 

En esta aproximacion se interpretan las variaciones . ' 
espaciales o temporales de las intensidades de las particulas ene~ 

g~ticas en termines de la ecuaci~n de Fokker-Planck. Esto es, se 

intenta resolver la ecuacion 4.7 rara una simetria radial y consi

derando una ley potencial para la dependencia espacial del coefi-

ciente de difusion: 

K: =l<'.:.r~ , con r=Distancia heliocentrica. 
. ' ' , 

Ya sea que se obtenga la solucion por metodos numericos o ana -

lÍticos, en ambos casos se supone que el coeficiente de difusibn 

perpendicular al campo es despreciable, esto es: 

K-L < < K11 

Asi que K
11 

~;:, Cos" ·í· , dond-:: ·i =el ~ngulo que forma la direcci~'n 

radial con la lÍnea de campo promedio 

Estas dos alternativas para determinar el coeficiente ~ 1 ,, lle

van a valores que difieren aprox. en un orden de magnitud ( Ng y 

Gleeson, 1971; Webb y 0u-::nby, 19 7 3; ... J. 

(')-No se tiene conocimiento detallado de la dispersi¿n. 
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5.3 MI:TODO HUMI:P.ICO 

Con la intenci~n de resolver la discrepancia entre los valores 

de .1\ 11 ; Janes (1973), entre otros, desarrc•ll~ una rutina ' numerica 

para calcular el coeficiente de difusi¿n en el espacio del ~ngulo 

de paso Dµµ· Usando para ello un ~odelo de campo magn~tico homo

g~neo, donde se superponían pertcrbaciones transversales; de tal 

forma que su espectro de potencias fuera igual al del CMI. 
. ' Mas adelante Moussas y Ouenby 11978) extendieron esta tecnica a 

un modelo de campo donde las fluctuaciones tienen una representa -

ci¿n tridimencional, usando para esto medidas reales del CMI ; to

madas por los sat¿lites. Este metodo se ha utilizado ampliamente -

(Moussas et al, 1982,a, b, e; Valdes et al, 1984; ... 1, y en la pr~ 

sente tesis se usa una ~ltima versi¿n desarrollada por Vald~s-

Galicia \ 1986 J • 

En la siguiente seccion se explicara esta tecnica numerica y el 

modelo de campo usado. 

5.3.1 TECNICA DE LA DISTP.IBUCION ESTACIONARIA 

Consid~rese una cierta poblaci¿n de N part{culas en una compQ 

nente de espacio fase: por ejem. µ lu=Cosa, 3=angulo de paso). Si 

esta poblaci¿n tiene una distribuci¿n inicial, para t=O, la cual . 

se describe por una funci¿n delta: 

f(~, t=OJ=N: (µ-~·o) 

entonces, cuando esta distribucion se relaja hasta alcanzar un es-

tado estacionario, se puede estudiar el proceso difusivo para esta 

poblaci6n en el espacio en consideraci¿n. Esto puede lograrse si 

se inyectan las part{culas en un punto inicial (~ngulo inicial) Y 

se colee tan en dos fronteras absorbentes: ~··~ y µ, , tal que 

\.2. t < ¡ . .i. : ~ )..!. : 

El proceso difusivo que experimentan las partículas inyectadas 
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se termina cuando alcanzan cualquiera de las dos fronteras, donde 

son removidas y contadas. Por lo tanto se conoce el flujo en ambas 

fronteras. 

Durante el movimiento de las particulas en el espacio se conoce 

y registra su posici¿n lv~ase el ap~ndice C, ah{ se explica el pr~ 

ceso de integraci~n de la trayectoria). Lo que significa que se 

conoce su distribuci¿n: <f(µ,t)>, luego entonces sabemos cbmo esta 

distribuida la poblaci¿n de las partlculas para cada tiempo t. Si 

sumamos para todo el tiempo: 
((· 

' f ( ' ,,. \ ) = \ ' f ( ' . t } , --- '.. f = (< .._ 1 

.. obtenemos una funci¿n independiente del tiempo, esto es, una 

funci¿n de distribuci¿n estacionaria en u \como consecuencia de 

las fronteras absorbentes). Esta distribuci¿n permite el c~lculo 

del coeficiente de difusi¿n en el espaci0 µ, en base a la ecuacion 

obtenida por el mismo Jones en 1973: 

N, = - [l \ w J ::_ l°' f l l.! , .• i »¡ par a "" '~. 'l.! ¡_1.~ -:·w •. , . , 

Midiendo el flujc•: N ,N: ; se puede evaluar D," de la pendiente .. 
de la funci¿n estacionaria. Y el coeficiente de difusion paralelo 

al campo magn~tico, se obtiene de la ecuaci¿n 4.9. 

5. 3. 1 MODELO DEL CKI 

Para realizar la simulaci¿n numerica de la propagacion de las 

part!culas en el CMI, se hace uso de modelo de campo, conocido -
' como: 'modelo de placas' \Moussas et al 1982a), que: a continuacion 

se discute. 

Si las lineas del CM! tienen la forma que se muestra en la 

figura 5.1~ entonces durante el c~lculo de la trayectoria de la

particula (ver ap~ndice e J, se pueden aproximar por una linea 

piligonal, cuyas componentes son vectores consecutivos de campo . 
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Cada vector se encuentra acotado por dos placas paralelas (fig. 

S. lb). 

¡y.,¡ . )' 
'I/ ¿_., 

__:.-~-----16,l•l 
'-¿,.,.: 

181 

Figura 5.1 - (al Lineas de CM!, (b) Modelo de CM!. 

El sist~ma coordenado (de referencial donde se describen los ve~ 

tores de consecutivos campo magnetico, es el solar-ecliptico. Por 

lo tanto el iesimo vector sera: 

' .. con Bx, s~. 8, las medidas tomadas por el magnetometro del sa-

teli te. 

La longitud espacial de estos vectores sera igual a la distancia 

entre las placas:.:.: 

:; '·=V'.: t 

donde 6t=intervalo de tiempo para cada muestra ; V=velocidad del 

Viento Solar, que se supone constante en cada capa. 

Si suponemos que no hay variaciones en la intensidad del campo 

en cada capa, el modelo consistir¿ de una serie de capas, separa--

das por placas paralelas, y a cada capa le correspondera una 

medida del CMI. 

La hip¿tesis m~s importante para este modelo es que estadÍstica-
' mente, las muestras del CMI tomadas por el magnet6metro de un sa-

telite medirían la misma clase de fluctuaciones que se obtendrían 

si se siguiera un tubo de flujo. 
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S.4 RESULTADOS 

Se ut..íl iza1·011 d<1t.os del crim¡•o m.·1¡;-r1t~Lico i1tf.f.'l'J.da11el.al'io obt.e-

11idos por el s.:1t.f:lit.P l11·li.:1s ¡o.11·a el dld 1rn <2ll dt· mal'zo> dr~ 1Vió. 

' cuando se encunt.ral•il a 1111a dist.a11cia lir:·l ioct'11t.1·ica 1fr· o. 51 111-\ < e11 

la figurd ~i.2 SL' muest.rar1 las ¡.;r;o;l'ic<1s de las co111¡•011r~11t.es y la "'ª[ 
1dt.11d rlPl campn. "' p;.11·t.il' d1°· las t.1·ece linras>. Y p..it·a part.i'culas 

con e11e1·;;1<1 ci11et.1ca de 100 mE·\', s•: proc1:-diC. a s111111la1· el p1·oceso 

difusivo: pn1· medio df'. la rut.Ína numerica y morlelo de "plctcas" ex

plicados ét11t.f,1·i 01·111e11t.,,·. 

f'i-ti-r.1 est.P. p1·opos1 t.co se inrect.ar·o11 1019 partlculas en el ptmt.o 

~1:=0.:1 (il=;-2.~; 1 '>. 1· se 1·e111u\'iero11 y cont.aron en las t'J·o1it.e1·ds 

absor·bf:·nt.es: ¡1,=-0.00 <15.J.15°). /1 =O.QO (25.8°). En la l'J·ont.e1·a 
' ! 

¡.1l sr· coJect.arc~ll !"t='.)12 pé1rt.Íc11las. mient.ras que e11 la µ
1

• N:=50í. 

El t..iempeo ck Y11r:·lf1 p1·ot11Pdiu p;,1·d l<is pétrt.lc11l<1s t'ue de 100 Ste:;. 

cion 11t1merica. se e11cuent1·i:l e11 la 1'1gu1·a 3. ::i. floudP. si-o. puede notar 

que la r11nci¿,ll co1-ri::s¡•C•r1de a una d.isLrib11c.icq1 rk· tipo 1~s1.ac.ionri-

1·io: co11 un llld>:im•:• i:·11 el p111tf.c• d.-. ll1Yécci1:111 \' llll c<iml:•in de- pE·nclie!.!_ 

t.e e11 ¡..1=0 < il=~·u" >. 

,\ par·t.i1· tite ld.,, 1·t:ddt.Ílof1E'':> :>. ó s•~ col.1t.1e11e el CL1e1'1ci<•11t.t' dt:' dil'll 

sil;r1 D¡1¡1. e11 pJ espacH> del ~11;;-ulo dP paso: c<iJculando la pe11die11-

t.e de la runcillll de dist.1·i1'11r:it;n. Para ello se u1.ilizar-L~11. t.ipica

rnente11 p11nt.os par-a cada 1·alor de D¡.1µ; obtP.niéndos•~ la de¡·e1tdE-11-

cia ele esLP ce>él.icie11t.e CC•I• resr·i"ct..o a {I <véase la f'i.é':Ura 5. 4 >. 

En la m1s111a 1'1~ura Sf· en,::ue11t.ra. para propC.sit.o dt> com¡iaraciLlll, 

l<-t ;;:1·áric:1 d•~J nnsrno co.=-r1cie11t.e cor1 respecto a p. pero <1ltu1 a a -

pi11·t.i1· dP los 1111~•.d11is111<•s de la t.eo1·la CuasilinEeal es decil' USé111do 

la t~cu;1c.i1~,n ~i.1. 
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El PSpE•ct.1·0 de pot.e11cias que SP 11f·cesit.a e11 est.;;1 cc11acio11 sr> e11cu 

t=-11 t.1·a 1:-11 1 <1 1· i ¡;11ra 5. 5: 1 a 1'01·111a de est.e esp1~c:L1'0 es df· l t. i pn: 

f'.,); ( f')=~·I'- •.. 

LétS dil'e1·e11ci;1s entre las CUl'Vas de- la Tig111·a 5. 4 Sl" disc11t.iN111 

e11 la si;:;uient.e sec:cion. 

Los coel'icie11t.es de difusion y e'L camino lilwe medio rar·alelos 

al CMl. pa1-.:1 .:·st..'1S dos apr·oxi111acioi1es. se obLiene11 a partil' de Ja 

1·eJ.'lr:i1~.,, s.:·J Pll f•l C<ISU de In t.eOJ'Ía Ctr.:isilini:-¿1}, mlf.·11L1·as qué 

pa1·.-i el modE-1 ü dt~ · p 1 acns · \' I'ut.ina 1n1111/·r· i ca. i 11 t.E·:;1·é1ndc• n11111t:-1· i ca

meute la ec11c;ci1:111 ,J .c;. En Je; sit;11ient.e t.abL1 si• 1111JP.St.1·d11 ambos re

su l t.arir1s. 

t.a b 1 a ~¡ . 1 

R1,•s11Jt.ados del CO<'-J'icú·11t.1.- de di1'11s1t'.11 ,. C<'llllllll:O libp·· 

rnr:,din. pd1·<1 pa1·t.ir:11J;1s df.• 100 lllP\' ,. dal.os 

TeorÍ a Cuasi Ji ne al '~,=0.004 11!\ 

Modelo de "pJ <icas" 

, 
Not..esi:- l ;1 di 1',:,i·i:-11<: l ·:t di:- a¡ •I·(•>:imi:idiilllf-llt.t" un 01·den de mag-11 i Llld 

entre ambos l'E'Slll ca dos. 
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Helios-~ para el dia 88 128 de mar=0l de 1ª70, cuando se en-
' contraba a 0.5 UA. No~ese que la serie inicia e partir de las 
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--------------------------------
Dia88 

1500.ooa 

1300.llOO 

F 1100.000 

m soo.ooa 

u 
Xl0.lnl 

s 
e 500.000 

g 

:nuioo 

100.000 

0~.000 -0.750 -D.250 D.250 0.750 

Mu=cos(!JJ 
·------

F'igu1·a 5. 3 I>ist.J·ibuc1()11 f'i11aJ de est.ado est.acionar·io para un 

experirnent.o lll.lílH~·J·ÍC0 de dlS('E-cl'SlDll en el all:;UlO de paso. re

aliz.;ido co11 dat.os del d.Í.:1 UU <21:1 de nra1·zo.l de 19';'Li. 

Se inyect.aror1 1U1V par·t.lculas en 11~=. 3. 1,i;;n1er1dost> las 1'1·011 

t.eras e11 pt=-0.(JO y ¡.11=0.9. La llnh1 pu11t..eada cor1·esponde al 

punt..o de inyecrin11. 
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D )J)J vs )J 

Dµ,u 
().J) sec ·1 

10·3 · ..-.~..._ ..... _..._..__..__.__...._~+-~..__._....__.__.__..__..__.--4 

• 1 ·. <g •• b ·.'i .. 7. o .'L • 4 . ¡, • ~ 1 

Figu1·a 5. J Cc•r:·J'icie11L-:- de di1'11sim1 en el espacio 

paso. ohLenidc• de ];1 disl.r·ihuc1~ri de la r1g-u1·a 5.:L 

d1:-l 1ng;ulo de 
) 

Par·ci pr·posiLo 

de compa1·acic•11 s•:- 111t1est.rar1 las pr·ed1ccin11e..:. de la T(JL para los 

mismos dat.os dt,· campo md;;·111~l.í cu usadc•s e11 el e:xpe1·irne11t.o. 

A par·t.i r dt" T\lL. 

III A par1.i1· ciE·l rnodeJr, de ·placas·. 
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DENSIDAD ESPECTRAL <DIA86/PBZ) 

ico000.e rt/ 
1 /Hr. 

10000.0 -

\~~ 
1000.0 -

rff~ 100.IÍ.:. 

10.0 -7 

1.eL-· 1 1 

0.0000] 0.0001 0.001 0.01 

FRECUENCIACHZl 

i 
____ ....,. 

o. 1 

Figura :,.s Espectro de poter1c. iaR para la componente per-

pendicular al campo. Para el dja 88 (28 de marzo ) de 1976. 

n~l.54 (pendiente) 

:: =5. 10' ' (ordenada al origen) 
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5. 4 .1 ANALJSIS DE Rl:SULTADOS 

La dist.rib11cio11 p1·esent.ada e11 la .figur·a 5. 3 representa el 

periodo de tiempo durante el cual las part..i'.cuJas perma11ece11 en 

cada celda del espacio-11 Cb¡1=0. O'..i). Est.a l'igur·a exliÍbe dos máximos 

uno en el punt,o de inyecci~•n (¡1c.=O. 3) y el ot.r·o lm ¡1=0. Ya que las 

relaciones 5.(1 no son v~Jirlas e11 el punto de lll}'t>ccion, est.o se 

maniJ'iest.a en la falta de punt.os alrededor de ¡1c=O. 3. Con repecto 

al otro maximo de Ja distribucion, est.e correspo11de a un 

incremento en el nivel de Ja d1spersion, que se maniriest.a en el 

'pico· alrededor de µ=O. 

Las curvas de la f'1gur·a 5. 4 1'ep1·esent.a11 Ja forma como 
> 

varia el 

coeJ'iciente de dit'usi~n [>¡1¡1 con respec:t.o a p, p<:-1ra las apr·oxima

ciones del modr:>Jo dt'· ·pJacas'y la t.eo1·ia Cuasilineal <TQU. 

La Clll'\'a correspo11die11Le al modelo de p1 acas es l igerament.e anti 

simet.l'ic<1 y t.ier1e un ·pico'p1·011u11c1ado alrededo1· de µ=O. ~lient.ras 

que la curva obt.eriida pn1· Jos met.odos dP la TQL es complet.ament.e 

si 111.;.t.r·ic·~ y t ieridc a cc-1·0 cu:111dc• ¡.1 t.iu1ck· ú c.:-1·u. 

AmL•cis cu!'\'dS se ene u en Lr·an Sl'¡:tdrcidas. aproximadamente. en un or

den de magnit.ud. 

Analizaremos p1·ime1·0 la dil'erenc i.:i m<:~s espect.acular e11t.re las 

dos curvas. es decir la !'orma de [)¡;¡1 al rPriedor· de {FO. NÓt.ese que 

el hecho de habe1· esco::;1do p:=O. 3 (punto de inyeccion> t'ue par in-

vest.igar- e 1 comport.ami P.n t.c• de L>µp en Ja reg ion cercana a µ=O . 

En la apr·ox i mac ion de la H>L. Vµµ t.iende a cer·o cuando µ t.ambien 

lo hace. esto es no hay Jispersit~m. Lo ant.erior· es consecuencia de 

las co11s1derac1ones quP hace esl.a t.eoria. Ella supone que la dis

persion es realizada por Jas J'luct.uaciones perpendiculares al 

campo ( Nl;t.ese que para obt.e11e1· la curva que cor·responde a esta 
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t.eoria, se ut.ilizo el espectro de potencias de la componente 

peq:u;,11dicular al campo>, es declr por ondas transversales cuya 

frecue11c i.a e~ compa!'abl e con 1 a rr·ecuc~11ci a de ¡; i ro lle las 

partículas. f'r·oducH~11dose una i11t.er·accion resonant.e de las partlc!! 

las con las ondas. E11t.onces. a partir de la relacion para la 

1'recuencia de r·esona11cia (eq. ::;.¿J, se t.iene que cuando i1 tiende a 

cero. fr&s tiende a int'i11il.o: lo que si¡;nit'ica que se necesitan 

ondas de mur alta 1'I·ecuenci;:i pa1·a dispersar estas partículas. Pero 

de la rorma del espect.ro de la figura 5.5 se observa que estas on

das t.ie11en baja pot.e11c1a. Ademas del argumento anterior, Denskat. y 

Burlaga <1Y77> mostra!'on que este tipo de ondas tienden a alinear

se al campo. En resumen. las ondas que dispersarian a las partlcu

las cuyo ~ngulo de paso se encuentre all'ededor de 90°, son escasas 

y de baja pot.enc i a; p!'Opic i ando que Dµt1 se haga cero. 

Con respecto a la curva obLenida a partir de la simulaci~n 

numerica y modelo de ·placas·. el pico alrededor de µ=O es consecu 

encía de la alta dispe1·sio11 en la regiÓ11. es decir. el angulo de 

paso de las part.l cu las pasa co11st.a11Lemente peor 90". Esto se debe a 

que no solo las ondas t.rans\'Pl'Snles dis¡>i>rsan las pcirt.iculas, t.am

bien lo hacen las 011das m;:¡:;11et.osonicas rap1das <ent.re ot.ras): las 

cuales comprime11 y rar1t'icé!n las lineas de campo magnetice <secc. 

;¿,~i.l>. comport.andose como t:·spt>jos <o botellas> magneticos. produ

ciendose el erecto )'a seiialado. 

La condici,)n de co11ser,·ac1on del momerit.o magnét.ico <mv~/2B>. 

necesaria para producir el mc-ca11ismo de espE>jo magnet.ico (8oyd & 

SandeI'son. 1 ~ &q ) se sat.isJ'<ic'": ya qut- el cambio que surr·e el 

angulo de p<tSO ent.re dos a11gulos consecut.i VOS es del or·den de 10-~ 

E11 cua11t.o a la dit'erenc1a de ap1·oximadament.e un orden de 

magnitud entre los resultados para el coef'iciente de d1rusiÓn y ca 

mino libre medio pi:11·alelos al CMI <a una distancia de 0.51 UA); 
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esta se debe a que la TQL exagera la dispersi¿n resonante. Es 

decir, debido a que el CH! contiene mult.it.ud de pequeilas disconti

nuidades, las cuales dispc~rsan las pardculas, provocando pequños 

cambios en el ~ngulo de paso. Esto hace que cambie la frecuencia 

de resonancia Ceq.5.2), y las part.lculas no tienen tiempo de 

interact.Úar resonanteme11t.e con las ondas. 

ESTA TESIS M DEIE 
SALIR DE LA 818UtTECA 
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Al l:L MOVI KI EITTO ALEATOP.l O COHO UN PP.OCESO DI fUSIVO 

(Chandrasekar. 1943) 

Consid4rese una particula que sufre una serie de desplazamien

tos: r
1 

, r; , , r, ; tal que la magnitud y direccion de cada de§. 

plazamiento es independiente del que le antecede. Si la probabili

dad de que el desplazamiento r, , se encuentre entre r, y r¡ +dr, es 

gobernada por una funcion de distribucion: ~. (r ) . la cual es 
\ l 

asignada a priori. Lo que queremos encontrar es la probabilidad 

W(R)dR,de que despu~s de N desplazamientos las coordenadas de la 

partícula se encuentren en el intervalo: R y R+dP., 

" donde R = ::: r \ = 1 \ 

En esta forma general el problema puede resolverse haciendo uso 

del metodo de Marcoff. 

AsÍ se obtiene : 

. (') 
1 ( 

1'1
0 

(R) =t0i" .J.exp(-·:p•R)A
0 
(~·)dp 

- i, ..... 

Con 

1 

Si suponemos que los desplazamientos tienen una distribucion es-

f~rica, esto es: 

J = 1,2,3, .... N 

y suponemos tambien que N ) > 1 

entonces: 

l'f ( R l = 
" 

A .1 

con < r 1 > = el desplazamiento cuadrado medio que se espera en cual

quier ocasion dada. 
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Si la particula parte del origen y sufre n desplazamientos por 

unidad de tiempo y cada desplazamiento es gobernado por la distrj

buci6n de probabilidad ~(Ir!¡), entonces la ecuacibn A.1 se -

transforma en: 

\'l{R. t) 

y la probabilidad de encontrar a la particula entre R y R+dP. 

después de un tiempo t es 

\f(R,t)dP. 

donde: D = n < r: > /6 

~~~-.-1 exp(-IP.! 1 /4Dt)dP. 
C4nDt): 

A.2 

A.3 

Ahora, sea lt un intervalo de tiempo lo suficientemente largo -

para que la particula sufra un gran numero de desplazamientos.pero 

corto para que el incremento cuadrado medio neto en R ( < !4P.!1 

sea pequeño. Baje. estas circunstancias la probabilidad de que la 

particula sufra un desplazamiento üP. en el tiempo 4t es : 

'1· (!.P..!. t) exr l·- i éP.; ¡ /4D!! t·.l <<ir.u:. t > 

Notese que esta ecuaci¿n es inde¡:•endiente de P.. 

A.4 

Queremos obtener la distribuci¿n de probabilidad W<R.t+Atl. para 

un tiempo t+4t, a partir de la distribucibn W(P.,t). 

Por lo tanto: 

•('l) 

W(P.,t+lt) 
r j W{R - éP..t)f(4P.:!.t)d{6P.l A.5 

- (1) 

Como consideramos que < l4RI; > es pequeño. podemos desarrollar 

W{R - 4R,tl en serie de Taylor dentro de la integral de A.5: y asl 

obtener : 
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lf(P.,t+bt} 
1 r u r 

., 1 ljjexp(-lt.Rj 1
/4DAtH "(R.tl+ 

(4f1Dút)' J l 

-1:.x L" -1:.y ~" -t.z q_w + 1 J c1:.xi 1e w + 
ox oy oz ~ l ax' 

+(,:.y) 1 t¿_1

1 tf+(t:.zl
1 iJ.. 1 1 W+2(t:.xl<t:.Y)~" + 

óY oz ox,;;y 

Haciendo la incegracion: 

Dividiendo entre lit y tomando el limite cuando At tiende a cero 

se llega a : 

,, .~ ¡ " 
-! ti -! ,, 

o·· ·'J 0 -, 
2"t ~>:· + -:fy' '..7z¡ _, 

~ 

Por lo tanto podemos dscribir el movimiento aleatorio de las pa~ 

tÍculas como un proceso de difusion. 
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B) EfECTO COMPTON- GETTI NG PAP.A P.A YOS COSHI COS 
(FORMAN, 1971) 

Considerese un sistema de referencia (5) en el cual se describe 

el movimiento de un flujo de particulas,y sea (5
1

) otro sistema de 

de referencia que se mueve con velocidad Y con respecto a (S). 

Un observador en el sistema 5 ve el flujo de particulas con una 

distribución angular diferente a la de 5
1

, ya que la energ{a cine

tica y direcci¿n con que llegan las particulas son diferentes -

para su sistema. el efecto neto es el de una anisotrop{a 

adicional. la cual se conoce como anisotrop{a Compton-Getting 

(Compton-Getting, 1935>. 
' Para encontrar el factor anisotropico. partiremos de la invarian 

cia de Lorentz para la función de distribución en el espacio de 

momentos: 

/(p)=!'(p) B.1 

' donde los terminos primados pertenecen al sistema S . 

Si conocemos la función de distribución en un sistema de referen 

cia y suponemos que la distribución de la energ{a no presenta -

cambios bruscos. adem~s de que V << v (v = la velocidad de las pa~ 

ticula J. entonces el cambio en el momento de la particula entre 

un sistema y otro es: 

B.2 

Desarrollando esta expresion (8.2) en serie de Tavlor dentro de 

de la relacion B.1 . a primer orden se tiene: 

;<(p) = :r/p-p'¡ ;:/p¡ - !:'_V•~ ;-(p) B.3 
V p 

donde vP = gradiente en el espacio de momentos. 

Si la anisotropia en el sistema primo es del orden de V/v o 

menor. se tiene: 

[V/v) 

con n P/P 
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Substituyendo 8.4 en 8.3, obtenemos: 

' d'l 1 'l(P)=/{Pl-Pcij:¡ V•n/v +0 [V/v] 

Por lo tanto la anisotropia inducida por el movimiento del obseL 

vador es: 

6·:-ü = (l - gyg~ Y/v) 

Al transformar la funci¿n de distribuci¿n en el espacio de 

momentos 7(PI, a la funci¿n en el espacio de energ{a UIT). se en-

cuentra que: 

6c - G = (l - 1 LUTc< ) 3U (}¡ • 

donde: a=IT+2Tc)/(T+Tc). Ta=energ{a en reposo 
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Cl JNTEGP.ACION DE TP.AYECTOP.IAS 

La rutina numérica que se emplea para la integraci¿n de la 

trayectoria de las particulas fué desarrollada por Moussas y 

Valdés (1982). Esta rutina esta basada en una descripci¿n analiti

ca del movimiento de la particula. 

Para cada placa se calcula la posicibn de la particula en un 
1 •• 

sistema de referencia local: X.Y.Z : con X paralelo al vector de 

campo magnético. Asi pues. las ecuaciones de movimiento en el sis

tema primo son: 

X
1
=tV, 

Y
1

=r9 sen(wtJ . 
Z =r9 cos(wtJ 

donde: r9= radio de giro. 

w= girofrecuencia. 

En cada capa la trayectoria de la partlcula alcanza el final de . 
la misma. asi que las condiciones en que llega se consideran como 

condiciones iniciales para la siguiente capa. 

Debido a que el c~lculo de la posici¿n se realiza en el sistema 

local. es necesario hacer una transformaci¿n al sistema solar

-eclÍptica IX,Y,ZI. Para ello son necesarias dos rotaciones descr~ 

tas por la matriz: (Goldstein. 19 

rcosl~lcos(p 1 

l
-sen1~1 

-cos(p)senl~I 

cost~Jsenlpl 

COS(p) 

-senltlsenl~) 

sent~l] 

o J cos(m) 

donde p.~ son los ~ngulos de rotaci¿n, definidos como: 

p= el ¿ngulo que hace el eje X con la proyecci~n del vector 

de campo magnetico local sobre el plano X-Y. 

~= el ~ngulo que hace el vector de campo magnético local con 

el plano X-Y. 

Con esta matriz. un vector lrl en el sistema Sol-ecl{ptica se 

transforma al sistema local por medio de: 

r = ~r 
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La transformacion inversa se obtiene a partir de: 

donde ~ 1 = transpuesta de J. 

l ' r = .i r 

Una v~z que se ha registrado la posicion de la particula en el 

sistema deseado (no-primo). se repite la operacion para cada capa. 
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