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I INTRODUCCION.

A latitudes geomagnéticas elevadas, entre 65 y 70 grados, el cielo nocturno se halla frecuente-
mente fluminado por unas estructuras mdviles llamadas auroras polares. En el hemisferio norte
reciben el nombre de autoras boreales y, en el sur, de auroras australes.

Aunque las auroras han sido observadas desde tiempos inmemotiales, sélo recientemente se
ha logrado explicar -parcialmente, al menos- los mecanismos fisicos involucrados en su aparicion.
Sabemos ahora que se trata de emisiones de radiacion electromagnética desde la atmosfera superior
(100-1000 km) cuando ésta es bombardeada por particulas cargadas. El origen de dichas particulas,
los mecanismos de aceleracién en la interaccidn con el campo geomagnético y la emisidn que inducen
en la atmdsfera superior constituyen campos de investigacion activos que involucran conceptos fisicos
fundamentales. Asimismo, se ha descubierto la existencia de una estrecha relacién entre la actividad
solar y la fenomenologia auroral, lo que, en los préximos afios, podra convertirse en un campo de
investigacion fundamental.

1.1 Historia de las investigaciones aurorales.

Desde la antigiiedad, las auroras han atraide poderosamente la atencién de los pueblos y han
sido objeto de numerosos estudios. Aristoteles, en su libro Meteorologica, describe algunos fenémenos
naturales que se presentan en la atmésfera, y menciona cierta luz que se extiende por el cielo mientras
cintila con rayos brillantes. Se trata, sin duda, de la descripcion de una aurora. Las auroras han
sido importantes también en la mitologia y en la literatura, y han sido interpretadas como augurios
y como mensajeras de catdstrofes. Solo en tiempos relativamente recientes han sido consideradas
como fendmenos naturales y se han emprendido estudios cientificos tendientes a explicarfas. A
continuacion se incluye una lista con los nombres de los principales investigadores que, en distintas
épocas, han hecho contribuciones importantes a los estudios aurorales:

- P. Gassendi (1592-1655): fue el primero en utilizar €l nombre de “Aurora Borealis” para describir
especificamente este fenémeno.

- E. Halley (1656-1742): fue el primero en proponer un mecanismo fisico que explicara las auroras;
suponia que se deben a un fluido procedente del interior de la Tierra. Halls también la relacién
entre las auroras y el campo geomagnético.

- A. Celsius (1701-1744): demostré que las auroras estan asociadas con perturbaciones magnéticas.

- J. E. Gunnerus (1718-1773): sugirio que las auroras son provocadas pot particulas provenientes de
la atmésfera solar. También indicé que deberia haber auroras en la Luna, Venus y Mercurio.

- J. Dalton {1766-1844): utiliz6 el método de triangulacion para medir la altura de las auroras.

- J. B. Biot (1774-1862): probd que las emisiones aurorales no estan polarizadas. Pensaba que las
auroras se debian a particulas eyectadas por erupciones volcanicas.

- H. C. Orsted (1777-1851): sefiald que las variaciones magnéticas en la vecindad de los arcos
aurorales debian estar relacionadas con descargas eléctricas a lo largo de los arcos.

- A.J. Angstrom (1814-1874): estudio los espectros aurorales y probd que las auroras son emitidas
por un gas luminoso, no por liquidos o sélidos; también probd que no se deben a la reflexién de la
luz solar en hielo suspendido en la atmésfera.

- E. Edlund {1819-1888): sugirio que los estratos superiores de la atmdsfera son conductores eléctricos
y que debe establecerse en ellos una corriente de descarga entre las zonas ecuatoriales y polares.

- K. S. Lemstrpm (1838-1904): estudio los espectros aurorales y traté de reproducirlos mediante
descargas eléctricas en gases diluidos.
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- S. Tromholt (1851-1890): organizé la primera red de observatorios dedicados a los estudios auro-
rales. Descubrié también la correlacién entre las auroras y las manchas solares.

- A. F. W, Paulsen (1833-1907): sugirié que las auroras eran un fenémeno radiativo de fluorescencia
atmnosférica debida a la absorcién de rayos provenientes de las regiones superiores.

- 8. A. Arrhenius (1859-1927): propuso una teor{a basada en la presién de radiacién de las ondas
electromagnéticas, que expulsaba particulas desde las manchas solares.

- K. O. B. Birkeland (1867-1917): propuso una teoria muy avanzada, segin la cual las particulas
cargadas emitidas por el Sol son capturadas por el campo geomagnético y, al seguir las lineas de
campo, inciden sobre la atmésfera de las regiones polares. También sugirié que hay una corriente
elécttica a lo largo de las lineas de campo entre el espacio v la atmésfera terrestre. Dicha corriente,
actualmente llamada corriente de Birkeland, se desvia a latitudes aurorales y sigue el évalo auroral.

- C. F. M. Stormer (1874-1957): midid la altura de mas de 20,000 auroras y fijé definitivamente los
intervalos de altitud en que se observan.

- L. Vegard (1880-1963): desarrollé las técnicas de espectroscopia auroral y descubrié las auroras
provocadas pot protones.

Con la muerte de Vegard puede fijarse el fin de las investigaciones aurorales clasicas. A partir
de entonces han sido cada vez mds importantes los estudios realizados mediante vehiculos espaciales,
que han permitido ampliar notablemente la informacién referente a las auroras ¥ a los fendmenos
relacionados con ellas.

1.2 Caracteristicas generales.

Como su nombre lo indica, las auroras polares se observan preferentemente a latitudes elevadas,
entre 65 y 70 grados de latitud geomagnética (véase el apéndice A), en una zona en torno a los polos
conocida como Gvalo auroral. Las autoras son estructuras geogrificamente simétricas, es decir, a
cada aparicion et el hemisfetio norte (denominada aurora boreal) le cotresponde, simultaneamente,
una en el hemisferio sur (aurora austral). Las auroras consisten en estructuras luminosas en la alta
atmdsfera, observables en el cielo nocturno, a menudo con forma de cortinas. Actualmente se sabe
que en el fendmeno intervienen particulas cargadas controladas por el campo geomagnético. lones y
electrones siguen las lineas del campo magnético de la Tierra e inciden sobre la atmdsfera superior,
de modo que las auroras pueden ser definidas como la emisién de luz desde la atmésfera superior
cuando ¢ésta es bombardeada por particulas cargadas (generalinente electrones).

La longitud de onda de las emisiones depende de los atomos y de las moléculas que son afectados
por el bombardeo de particulas, asi como de la energia con que éstas inciden sobre la atmésfera. Las
emisiones mas comunes provienen del oxigeno atémico (amarillo y verde), del nitrégeno molecular
(violeta y azul) y del nitrégeno atémico (rojo).

Las auroras pueden ser clasificadas en difusas y discretas. Las difusas no presentan estructuras
espaciales definidas, y pueden ser consideradas como un fendmeno permanente en el 6valo auroral,
Las auroras discretas, en cambio, tienen estructuras definidas y duracion limitada; su tiempo de
formacidn es de unas dos horas, y el de disolucidn de aproximadamente media hora. Las auroras
también sufren modificaciones estructurales de pequeiia escala, con duracién de algunos segundos.
En las auroras discretas pueden observarse patrones verticales (es decir, paralelos al campo magnético
local), como estrias, y horizontales (perpendiculares al campo), como arcos y bandas. En términos
generales, sus dimensiones son:

altura: 10 km (base entre 90 y 1000 km sobre la superficie de la Tierra)
espesor: 1-10 km (en latitud)
longitud: 5000 km (en longitud)
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También se observan coronas aurorales, en las que los haces luminosos parecen converger hacia
un punto. Esto se debe a un efecto de perspectiva, cuando se observan rayos provenientes del cenit
magnético.

También se han observado auroras en longitudes de onda no visibles, en radiofrecuencias entre
30 y 3000 MHz (que producen el llamado silbido auroral), asi como emisiones en UHF (3x10* a
3x10° kHz) y VHF (3x10° a 3x10° kllz), Cada uno de los puntos mencionados anteriormente seri
estudiado con mas detalle en los capitulos subsecuentes.

1.3 Relacién con la investigacidn geofisica y espacial.

Aunque las auroras han sido consideradas como fendmenos naturales desde hace varios siglos, ha
resultado muy dificil explicarlas en términos fisicos. Las observaciones realizadas desde la superficie
terrestre no permitian aclarar los aspectos fundamentales, y s6lo recientemente, con el uso de cohetes
y satélites, se han lograde avances significativos en la recopilacion de datos y, por consiguiente, en
la elaboracidn y verificacidn de modelos.

A principios del siglo XV1II se pensaba que la atmosfera terrestre tenia una altitud de unos 10
kildmetros, ya que la presion al nivel del mar equivale a la de una columna de agua de 10 metros de
altura, Para verificar esta suposicion, se intenté medir la altura a la que ocurrian algunos fenémenos
atmosféricos. Sin embargo, como dichos meteoros solo duraban unos cuantos segundos, no era posible
obtener mediciones precisas. Por otra parte, los arcos aurorales permanecen estacionarios por varios
minutos, lo que indujo a ciertos investigadores a medir la altura de estas formas aurorales. Hacia
fines del siglo XVIII se habian medido las alturas de unos 50 arcos aurorales, con resultados que
caian en el intervalo entre los 200 y los 1300 kildmetros. De este modo se demosttd definitivamente
que el volumen de la atmdsfera era mucho mayor de lo que se habia creide hasta entonces.

A principios de este siglo se introdujo el método de la triangulacidn fotogrifica para medir la
altura de las formas aurorales, y se encontrd que casi todas ocurren entre 100 y 120 kilémetros sobre
la superficie.

La densidad y la composicién de la atmdsfera, asi como la energia de las particulas en precipi-
tacion, detetminan el color y la altura de las auroras. En consecuencia, las observaciones de las
auroras pueden proporcionar mucha informacicn sobre las caracteristicas de la atmosfera supetior.

Hasta una altura de 60 6 70 kilémetros, la atmdsfera de la Tierra es eléctricamente neutra y de
composicién homogénea. Por encima de los 70 kilometros se observan iones y electrones libres en la
region llamada ionosfera. Las particulas cargadas interactian con ondas de radio, por lo que esta
zona es importante en las telecomunicaciones. Sélo una pequeiia parte de los gases ionosféricos esta
ionizada a alturas aurorales.

Los procesos autorales también intervienen en el incremento de temperatura de la atmdsfera
neutra entre 100 y 200 kildmetros de altura. Este calentamiento se debe a la absorcion de radiacidn
solar. El 40% de la absorcion ocurre en la atmoésfera supetior, lo que produce la disociacion de las
moléculas, lo cual, a su vez, es la fuente principal de las emisiones aurorales.

A longitudes de onda menores que 2400 A, la radiacién solar divide el oxigeno molecular en
dtomos. Se requiere de mas energia para disociar las moléculas de nitrégeno, por lo que este pro-
ceso ocurre con longitudes de onda menores de 1000 A. La disociacion de las moléculas de oxigeno
comienza a una altura de 70 u 80 kilometros y, a los 95, hay casi tantos atomos de oxigeno como
moléculas. A 150 kildmetros hay 10 veces mas dtomos que moléculas. La disociacion del nitrégeno
molecular ocurre principalmente entre 120 y 200 kilsmetros. El oxigeno, como es mas ligero que el
nitrdgeno, tiende a ascender, por lo que a los 200 kilémetros hay cantidades de oxigeno y nitrdgeno
aproximadamente iguales. Entre 100 y 300 kildmetros, los gases predominantes son oxigeno y
nitrdgeno atémicos, de modo que la composicién de la atmdsfera cambia considerablemente con
la altura; a altitudes elevadas depende también del angulo cenital del Sol, de la estacién y de la
hora. Todos estos factores intervienen en los procesos autrorales.
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A principios de este siglo se creia que, por encima de los 100 kildmetros de altura, 1a atmésfera
consistia principalmente de hidrdgeno y helio. Los andlisis espectroscépicos de las auroras permi-
tieron determinar correctamente la composicién atmosférica.

Antes del lanzamiento de los primeros satélites, las investigaciones aurorales se limitaban a
descripciones de la morfologia con base en observaciones desde la supetficie. A principios de siglo
se tenian pociones muy vagas de los mecanismos que producian la luminosidad. Un experimento
de Birkeland sugeria que las auroras eran el resultado de la interaccidn de particulas cargadas
provenientes del Sol con el campo magnético terrestre, pero no todos estaban de acuerdo con su
interpretacién. La teoria de Birkeland fue confirmada cuando los primeros cohetes lanzados hacia
los arcos aurorales detectaron particulas energéticas penetrando en Ja atmésfera superior.

La temperatura en la corona solar es de varios millones de grados. A tales temperaturas la
presion resultante ejerce fuerzas mucho mayores que la atraccion gravitacional del Sol, de modo que
algunos gases escapan de la atmdsfera. Por otra parte, los gases son ionizados por tales temperaturas,
por lo que consisten principalmente de iones y electrones. Esta corriente de particulas recibe el
nombre de viento solar. Su densidad, en las cercanfas del Sol, es de unas 10 particulas por centimetro
ciibico, pero puede variar de acuerdo con la actividad solar.

Desde hace mucho tiempo se ha sabido que la ocurrencia de las auroras esta relacionada con el
niimeto de manchas solares. Dichas manchas pueden tener una duracion de uno a varios meses y,
puesto que el Sol rota con un periodo de 25 dias, la misma region del Sol apuntari a la Tierra cada
27 dias. En la Tierra aparecen autoras similares cada 27 6 cada 54 dias. También se ha observado
una correlacion entre la ocurrencia de auroras y el ciclo solar de 11 afios.

No se ha explicado ¢laramente aiin la relacidn fisica entre la presencia de manchas solares y
la ocurrencia de auroras. Al parecer, las manchas solares no son la fuente directa de las particulas
aurorales, sino que éstas provienen de los llamados hovos coronales. [Bravo y Otaola, 1990)

Durante algunos eventos solares -como las rafagas, por ejemplo- se emiten grandes cantidades
de cnergia en forma de ondas electromagnéticas y de particulas rapidas. Dichas emisiones alteran
notablemente 1a velocidad del viento solar, lo cual, a su vez, afecta la interaccidn del viento solar
y la magnetosfera; el resultado mas notable de estas interacciones es el incremento en la frecuencia
de ocuttencia y en la intensidad de las auroras, que en ocasiones llegan a observarse a latitudes
intermedias.

El viento solar encierra al campo magnético de la Tierra en una zona llamada cavidad geo-
magnética, cuyo limite externo es un frente de choque situado a unos 20 radios terrestres del centro
del planeta. La interaccién del viento solar con el campo geomagnético resulta en un campo defor-
mado, comprimido del lado diutno y extendido del lado nocturno (esta interaccion se describe con
mads detalle en el capitulo III). En el interior del paraboloide formado por el frente de choque, lla-
mado magnetosfera, el movimiento de las particulas cargadas es controlado por el campo magnético
de la Tietra. En la cola de la magnetosfera (esto es, en la extension en direccion antisolar) el campo
magnético es casi paralelo al viento solar, de modo que las lineas de campo no son cerradas, sino
que tienen mn extremo que se pierde en el medio interplanetario; esto sucede en el caso de las lineas
de las regiones polares, por lo que éstas estan menos protegidas del viento solar que las regiones a
latitudes menores. Ain no ha quedado claro de dénde obtienen su energia las particulas que inciden
sobre la alta atmdsfera de las regiones polares y generan las auroras. Observaciones por medio de
cohetes y satélites han mostrado que las particulas ganan energfa en el trayecto entre el frente de
choque y laszonas aurorales. Al mismo tiempo en que aparecen las auroras en el lado noche, ocurren
algunos procesos explosivos en la cola magnetosférica y surgen electrones del centro de explosion.
A menuwdo aparecen potenciales eléctricos entre la cola magnetosférica y la ionosfera en las regiones
polares, que aceleran los electrones hasta unos 10 000 eV. Los electrones que siguen las lineas de
campo magnético hacia Jas regiones polares forman dos 6valos luminosos geogrificamente simétricos,
donde se presentan las auroras boreales y australes.
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En otro orden de ideas, también se ha buscado establecer una relacion entre las auroras ¥
los fendmenos meteotolégicos. La mayor parte de las auroras se presentan a una altura de unos
100 kilémetros. Ahora bien, como el clima depende fundamentalmente de las condiciones hasta 20
kildmetros de altura, parece improbable una conexion fisica entre las auroras y el clima, no sélo a
causa de las diferencias de altitud, sino mds bien a las grandes diferencias de energia entre ambas
regiones atmosféricas. Sin embargo, algunos datos recientes obtenidos mediante satélites indican una
posible relacién entte perturbaciones auroraies en Norteamérica y bajas de presion en el Atlintico,
En cualquier caso, este tipo de fenémenos sélo podran ser explicados en el marco de un estudio mds
general sobre la relacion entre la actividad solat y {a climatologia.
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I1 MOVIMIENTO DE PARTICULAS CARGADAS EN CAMPOS
ELECTROMAGNETICOS.

Birkeland y Stermer fueron los primeros en sefialar la importancia que tiene en la fisica espacial
el estudio del movimiento de particulas cargadas en campos electromagnéticos, y sus investigaciones
en la primera mitad de este siglo establecieron los fundamentos de todos los trabajos posteriores
en esta drea. Sin embargo, es muy dificil llevar a cabo los cdlculos numéricos necesarios cuando la
particula hace muchos giros en el campo magnético. Esto sucede en ¢l campo geomagnético para
todas las particulas con energia menor a la de los rayos cdsmicos, que llegan a hacer millones de giros
en el campo magnético de la Tierra y para las cuales es practicamente imposible una integracién
numérica. En estos casos se recurre a los métodos de perturbacion mencionados en la seccidn 2.4 .

Cuando una trayectoria tiene muchos giros, el tamaiio de cada giro es, en general, pequeiio ¢con
respecto a la extension del campo magnético. En consecuencia, durante una sola vuelta, la particula
se desplaza en un campo aproximadamete homogéneo. Para calcular su movimiento, es conveniente
empezar con un campo homogéneo ¢ introducit la inhomogeneidad como una perturbacion. En el
campo geomagnético, este métedo de perturbaciones resulta ser aplicable a casi todos los problemas
en que la energia y el momento son inferiores a los de los rayos cdsmicos.

En el campo geomagnético, las particulas de baja energia son fuertemente afectadas por un
campo eléctrico, incluso si éste es muy débil. Por ejemplo, basta aplicar un campo eléctrico de
1uV/em para que un electrén de lkeV modifique drdsticamente su orbita y abandone el campo
geomagnético. Por tanto, al estudiar el movimiento de particulas de baja energia en el campo
geomagnético, es necesario tomar en cuenta los campos eléctricos. Tales procesos, asi como los
mencionados anteriormente, seran estudijados en el presente capitulo.

2.1 Movimiento de una particula cargada en un campo magnético
estdtico y homogéneo.

a) Movimiento no perturbado.

Consideremos una particula de masa en reposo m y carga ¢ en un campo magnético homogéneo
y constante B. La velocidad 7 de la particula tiene una componente ¥ paralela al campo magnético
y una 5y perpendicular al mismo. E! momento de la particula es entonces:

F=ymv (1)
donde
-1 _ p?
7= 1-5;_ +5a (2)

yv=|v = (u" + ul)z el factor ¥ sélo es lmportante para particulas relativistas, es decir, cuando
v 2 c. La ecuacién de movimiento en el sistema gaussiano de unidades es:

df _e. =
dt—cvxD (3)

Puesto que el miembro derecho de la ecuacion (3) es perpendicular a ¥, los valores absolutos del
momento y, en consecuencia, de la velocidad permanecen constantes. Resolviendo (3) se encuentra
que el movimiento total es la superposicién de un movimiento con velocidad constante paralela al
campo magnético (v = cte.) y un movimiento circular en el plano perpendicular a dicho campo. La
superposicién de ambos movimientos da origen a una trayectoria helicoidal.
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El centro instantineo del movimiento citcular recibe el nombre de centro de gito. En la
proyeccidn de la trayectoria sobre el plano perpendicular a B, el radio de giro 7 (el vector desde 1a
posicidn de la particula hasta el centro de giro) estd dado por

ymwip = %ﬁxﬁ (4 -

donde w es la frecuencia angular del movimiento circular. Puesto que

v =wp (5
se obtiene, a partir de (1) y (4), que:
_ lelB

v= yme ©)
R LN S I
p_eB:uxB_eszxB )

_cymu _ pie
Y PETB B ®

El radio p se llama radio de Larmor; el producto Bp = "f;l-" es la rigidez magnética. (Cuando vy £ 0,
de modo que la trayectoria es una hélice, el radio de Larmor es diferente del radio de curvatura.)

El movimiento circular de la particula cargada produce un campo magnético que tiene un
promedio temporal igual al de un campo producido por una corriente circular

le]

I== 9)
T,
donde T, es el periodo de giro
2t 2xymc
To=2= s (10)
Por lo tanto, la particula es equivalente a un magneto con un momento magnético
ro? pl
p=—l= 2-71:18 n
antiparalelo a B. (Véase figura 2.1). El flujo magnético a través de la trayectoria circular es
=B 10 B tmym (11)
=R BT e !
En el caso no relativista, (11) se reduce a
m? W,
u= -EAL = B (13)

W es la energia cinética debida al movimiento perpendicular a las lineas de fuerza.

b) Movimiento perturbado por la accién de fuerzas no magnéticas o
de inhomogeneidades magnéticas aisladas.

Si el movimiento de la particula es perturbado pot la accién de fuerzas no magnéticas, o si el
campo magnético contiene inhomogeneidades, es conveniente utilizar el concepto de centro guia, que
se define como el punto c

I S N ) -~
rt_r+p_r+—-empr (14)

donde ¥y ;7 son, respectivamente, la posicién y el momento de la particula, y B es el campo
magnético.
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A partir de la expresion (7) se obtiene que, cuando la fuerza del campo magnético homogéneo
es la dnica actuante, el centro guia 7, coincide con el centro de giro. Esto significa que, si se suprime
la fuerza de perturbacion por algiin tiempo, la particula se mueve en un citculo alrededor del centro
guia.

En términos generales, no es dificil calcular el movimiento del centro guia debido a las fuerzas de
perturbacion. Si la particula recorre una distancia grande comparada con p, no es necesario conocer
en detalle la drbita de la particula, pues ésta se mueve en espiral en torno al centro guia.

1) Colisiones.

Supongamos que una particula cargada en movimiento en un campo magnético B homogéneo
y estatico sufre una colision. Esto quiere decir que, durante un intervalo de tiempo At « T, actila
sobre la particula una fuerza fmuy grande. Sean /B y f1 las componentes paralela y perpendicular,
tespectivamente, al campo magnético. Si

fi»|ZoxB (15)
el momento de la particula cambia a
p'=p+Ap (16)
donde
t+a1 -
A= / fat a7)
t

El centro guia esta en reposo antes y después del impacto ( o tiene un movimiento uniforme paralelo
a las lineas de campo). El vector de posicion  no cambia apreciablemente durante el impacto, pero
si cambia el vector §, de modo que la posicidn del centro guia se modifica en

€

Afe= g7

. ¢ = 1+81
Apr:—CBZBx/: fdt (18)

El mismo resultado se aplica para el centro de giro.

2) Fuerzas no magnéticas continuas.

En presencia de una fuerza continua, el centro guia se desplaza continuamente, es decir, deriva
con una cierta velocidad denotada por /. Diferenciando (14), se obtiene

0_dr¢ c df =

=G - ttmEa P (19)
Sustituyendo la ecuacion de movimiento
dii  ~ e _ =
X f+loxE (20)

en {19) y utilizando la identidad vectorial
(#x B)x B=1 (¢.B) - ¢ B? = §B? - iB? = —0. B?

se llega a que

- . e = -
=0~z BxS _ (21)
Si se toma U en componentes, tesulta
_y c - -
UJ, = *;—EE B x f (22)
d -
E{(TMUM =/ (23)
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3) Inhomogeneidades magnéticas.

Supongamos que una particula cargada se mueve en un campo magnético estitico By , que es
homogéneo salvo en una regién limitada y que se extiende uniformemente en la direccién paralela
aB. Enla regién inhomogénea (ver ]a figura 2.2) el campo magnético es paralelo a By pero tiene
una intensidad By. Cuando la particula penetra a esta region en A, el radio de Larmor cambia de
oo a p1, de modo que el centro guia salta de A a P. Cuando la particula deja el campo B, en C,
el centro de guia salta a C'. Por tanto, la inhomogencidad provoca que el centro guia se desplace la
distancia A7, de A’ a C'. De la figura se tiene que

o mPo—p 1)
Af. =T 8 = _IB{—-=—
" ) l(Bo B,

o bien AB

Af = - B (24)
donde AB =B, - By y Fesla distancia entre el punto A, donde la particula entro al campo By, y
el punto C, donde regresa al campo Bg.

En el caso mas general, en el que B varia dentro de la region inhomogénea, ésta se divide en
subregiones tales que, en cada una de ellas, B sea aproximadamente constante, y { sea aproximada-
mente igual a la proyeccion del elemento de trayectoria As. Entonces g—;- es aproximadamete igual

a U1 y, de (24) , se obtiene AB
Uy = -0, B (25)

¢) Movimiento del centro de giro. Fuerza de inercia.

En el caso de fuerzas continuas, el movimiento promedio puede ser calculado encontrando un
sistema moévil de coordenadas con respecto al cual la trayectoria de la particula sea circular.

Supongamos que una fuerza no magnética fa_cluando sobre una particula se debe, en parte, a
un campo eléctrico E y, en parte, a otras fuerzas fo. En un sistema de coordenadas S en reposo, se
tiene . .

J=foteE (26)
Si en un sistema en reposo los campos eléctrico y magnético son E v B, es posible calcular, mediante
las férmulas relativistas de transformacion, los campos E’ y B’ en un sistema § que se mueva con
velocidad & con respecto al sistema en reposo. Las componentes paralelas a & no se modifican, pero
las componentes perpendiculares se transforman de acuerdo a las expresiones

-, E+IxB .
E——-l—_(%—;—) (27)
o -

_B-%xE (28)

En la mayoria de los problemas considerados en la fisica espacial, los campos eléctricos son mucho
mis débiles que los magnéticos. Por otra parte, las velocidades de las particulas consideradas son
mucho menores que la de la luz. Por tanto, podemos escribir con una buena aproximacién

E-E+%xB (29)
c
=B (30)

donde las componentes paralelas a @ estan incluidas en los vectores.
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Cuando e} sistema de movimiento es acelerado, aparece una fuerza de inercia
did
dt
que, en general, puede ser ignorada. Entonces, en el sistema en movimiento, ia particula es afectada
por el campo magnético

Ji=-mZ (31)

=B
y por la fuerza no magnética . . o .
= P47 4E (32)
Esta puede ser reescrita, por {26) y (29), como
[r=F+fi+ZaxB
Para que la particula se mueva en un circulo respecto al sistema de coordenadas en movimiento §’
¢s necesatio que se anule la fuerza no magnética f /. Esto implica que

ixB=—(f+f% (33)
Al multiplicar vectorialmente por B, se tiene
L=—B,Bx(/+f) (34)

ya que B x (i x B) = ¢B% - B(ii- B) = B? 4,.. En cambio, al multiplicar (33) por B escalarmente,
se obtiene

LYEY

B-(f+f=0 (35)
En el sistema de coordenadas §' sélo actiia {a fuerza de) campo magnético, de modo que }a particula
se mueve en un circulo. El centro de dicho circulo es el centro de giro. Entonces, la velocidad
il = iy + 1 del sistema de coordenadas S’ reptesenta la velocidad del centro de giro con respecto al
sistema de coordenadas en reposo S, es decir, el centro de giro se mueve de acuerdo con las ecuaciones

(34) y (35).

En caso de que el término de inercia pueda ser ignorado, la velocidad del centro de giro i)
{ec.(34)] es igual a la velocidad del centro guia &, fec. (22)] Con respecto al sistema de coordenadas
§', la particula se mueve en un citculo, y su velocidad 7y tiene un mddulo constante v/, . La energia
cinétir,a correspondiente es W] . En el sistema de coordenadas en reposo, 1a velocidad perpendicular

a B esta dada por
IT.L =ty +v i (36)
y la energia cinética correspondiente es

Wy = %nv'z(iu],)2 = %m(ﬁ;-&ﬂ'_‘_)’ =W+ %mul 4+m(id-v) (37)

Cuando se promedia (37) en un periodo de giro, el producto escalar se cancela y se tiene, como
valor medio de W,

(W) =W, + %mui (38)
Si f es conservativa, la deriva sigue una linea equipotencial perpendicular a 1

Cuando se toma en cuenta el término de inercia, a velocidad 4 del centro de giro tiene una
componente en la diteccidn de %. Por consiguiente, la energia promedio en el sistema de coordenadas
en reposo cambia a una tasa

i T BT+ (39)
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Utilizando la identidad vectorial
.‘il . {E x (-‘i‘] + .-f;-)} = —.‘i‘g . {5 x (uil + A-z))

y las ecuaciones (34) y (31), se encuentra que

d‘V‘L_ € &~ = PPN — e dG.L_ d ﬂii p
T T ey =ma = 1 (TR (40)

Por tanto, un cambio en f puede desplazar el centro de giro a otra linea equipotencial. La diferencia
en energias entre las dos lineas equipotenciales es igual al cambio en energia cinética debido a
medificaciones en la velocidad de deriva. Ademas, en un campo estatico ¥ homogeéneo, la velocidad
de giro, es decir, la velocidad con respecto al sistema en movimiento, permanece constante. Si
la intensidad del campo magnético varia en el espacio o en el tiempo, la velocidad de giro no es
copstante.

2.2 Campos lentamente variables.

Si el campo magnético tiene una variacion lenta en el espacio o en el tiempo, el movimiento
de las particulas cargadas puede ser descrito mediante métodos de perturbacion, que pueden ser
aplicados si el cambio en el campo magnético durante un giro es pequeiio, es decir, si

Ty 9B

B o< 1 (1)
P |(:B)J.l <1 @

Tovy HVBNE
B
donde T, es el periodo de giro dado por la ecuacién 2.1-(10).

(3)

a) Campo magnético que varia con el tiempo,
En este caso se induce un campo eléctrico B, de acuerdo con la ecuacién de Maxwell

1 28
c &t

El campo eléctrico produce, por una parte, cambios en la energia de la particula y, por otra, un
movimiento de deriva (que se tratd en la seccion 2.1)

Vxﬁ:-—

En el caso general, el cambio de energia durante una vuelta es

AW = A{yme?) = —cfﬁ d§ = "’c 5 (1)
ya que ff‘udS’://Vxﬁ dS‘:--Z-Q? (5)

donde
¢ = xp’B (6)

es el flujo a través de la trayectoria circular de la particula. Puesto que el niimero de vueltas por
segundo es "i"l: , la derivada temporal promedio de 1a energia es

2
glame = S22 )
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Usando las ecuaciones (4), 2.1-(8) y 2.1-(10), sc obtiene
d L ' T
— [ & Sl i
dthm) 2ymc?*B Ot (8)

Por otra parte, diferenciando 2.1-(2), se tiene que

1 dp? 1 i’ll ©

ya que la aceleracién de betatrén (7) sélo actia sobre la componente p1 del momento.

Cuando sdlo hay variaciones temporales, es decir, cuando 2 = ﬂ%, (8) y (9) dan
Bl-de=cC (10}

Comparando con 2.1-(13), se ve que la constante C es proporcional al flujo magnético orbital ¢. En
¢l limite no relativista, (10) puede ser escrita como

mi W, _C
2B B 2m
donde W, es la energia cinética debida al movimiento perpendicular a las lineas de fuerza. En este

caso, el momento magnético it es constante [2.1-(11)]. El invariante p3 /B es uno de los invariantes
adiabaticos que seran discutidos en la proxima seceién.

b) Gradiente del campo magnético con una componente en la direccién
del campo.

Si se coloca un sistema cartesiano de coordenadas con el eje = paralelo al campo magnético en
el origen, se tiene %{1 # 0. Si, ademads, se considera una regién pequefia de orden p alrededor del

otigen y se introducen coordenadas cilindricas (R, g, :) con el eje z paralelo a B, la condicién

v.B=0 (12)
da (si % =0) . o5
R ﬁ(k BR)+-§:—=0 (13)
donde Bg, B, y B, son las componentes de B. Puede tomarse
3B, _ 8B .
IRl

dentro del circule de radio R = p. Si se supone que &= = 0, es decir, si se desprecia el gradiente
perpendicular al campo, puede integrarse (13), dando asi

1 8B
3 R%

Conforme lIa particula se mueve con velocidad vy en el plano Ry, a una distancia R = p del eje =,
es afectada por una fuerza promedio

Br = (14)

le] lelvip 6B
™ —_— — — e e— —
= p vBr= % 9: (15)



en la direccion del eje z. Aplicando 2,1-(1) y 2.1-(8), (15) se transforma en
2 B
g (16)

5= 24mB 8:
Durante el movimiento de la particula en la direccién z, la componente py; del momento cambia en
(17)

la tasa
dt
Si s6lo intervienen fuerzas magnéticas, la energia
{m?c* + (pf + p1)c%}*
permanece constante y, por tanto,
%Pﬁ =~ -;;pi (18)
(18)

La ecuacion (17) puede ser escrita como
2
AP _ g gy 35 gm
Tz SR =am o
(20)

Al sustituir (16) y (18) en {19), resulta

donde -g; denota la tasa de cambio debida al movimiento del centro guia a jo largo de las lineas de
(21)

campo magnético. La ecuacidn (20) implica que
2

4 (E-L) =0
dt\ B

lo que significa que, cuando el centro de gito de la particula se mueve a lo largo de las lineas de
(22)

campo, py, ¥y B varian de modo tal que
2
C =cte

de acuerdo con la ecuacion (10).
En el caso no relativista, Ia ecuacién del movimiento del centro de giro paralelo a B es
(m dﬂ) —gm
0, lo que es equivalente, . L.
f7+r)y-B=0 (23)
donde .
fm=-vB (24)
; d
: )

c) Gradiente del campo magnético con una componente perpendicular

al campo.
Elijamos un sistemna de coordenadas tal que el eje = coincida con la direccion de B y el eje y
(26)

con la direccién de VB. Entonces §2 = 0, y se define
L (2.1
8y) L

Bo
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El subindice “o” denota el valor en el origen. La condicion (2) implica

,ﬁ <1 (27)
€

Ademas se supone, en esta seccidn, que %;l =0, lo que implica que las lineas de fuerza son tectas.
Si las lineas de fuerza fueran curvas, se tendria que vy # 0, ya que habria una fuerza centrifuga.

En una primera aproximacicn, la particula se mueve en circulo en torno al origen, de modo que,
para una particula positiva, las coordenadas son

r=peost)  y=—psen(wt) (28)

y las componentes de la velocidad son
vy = ~wp sen(wt) vy = —wp cos(wt) (29)
Pot consiguiente, el campo magnético en que se mueve la particula cambia periédicamente, por lo

que, al tiempo ¢, la intensidad del campo es

B=Bo+AB=Bo+ 20 y= B, (1—£-sen(wt))
8y I

de donde
AB
B =L sen(wt) (30)

Cuando la particula se mueve aproximadamente en un circulo a la velocidad ¥, su centro guia se
mueve con la velocidad dada por 2.1-(25)

P . AB
Uy =-0, Bo (31)
Por (30), puede escribirse

U, =7 TP_ sen(wt) (32)

¢

" o bien

Uy = -uplﬁ sen?(wt) (33)

<
Uy = wp{1 sen(wt) cos(wt) (34)

Al promediar estas expresiones sobre un periodo de giro se llega a

7o wp' _ wp_ vip (0B
Ve=-3 =% 2B, (ﬂy)o 35

U, =0 (36)

Usando (27), 2.1-(1), 2.1-(8) y 2.1-(11), se puede reescribir (35) y (36) en términos de p y VB, dando
como resultado

- c = Hd -
u,_:—;—-é;lle"‘ (3[)
donde f™=-uvB (38)

En el caso en que la velocidad de deriva sea mucho menor que la velocidad de gito, la trayectoria
consistird en vueltas casi circulares y no sera necesario distinguir entre el centro guia y el centro de
giro. Por consiguicnte, podra usarse el simbolo & para la velocidad de cualquiera de los centros.
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d) La velocidad promedio resultante.

La velocidad resultante bajo la infiuencia de las perturbaciones magnéticas y las fuerzas no
magnéticas puede ser encontrada por superposicion. Para la deriva perpendicular al campo se
obtiene

d= - Bx(f+ 7™ +] (39)
donde la fuerza no magnética . .
S=5%+¢E (40)
puede deberse en parte a un campo eléctrico E y en parte a otras fuerzas f“, y donde
fm=-yvB (41)
- di
LI, —
fiz-m23 (42)
Para el desplazamiento a lo largo de las lineas de fuerza se tiene
B(f+fm+f%)=0 (43)

En muchos casos es posible despreciar el término de inercia. Sin embargo, puede ser muy importante
en un plasma, porque tiende a producir una separacién de las cargas positivas y negativas. Esta
separacion crea un campo eléctrico, que a su vez puede afectar decisivamente la deriva. La fuerza i
puede deberse a un campo eléctrico o a la gravitacion, o bien a una serie de colisiones.

e) Efectos de movimiento a lo largo de lineas de fuerza curvadas.

Si se supoe que las lineas de fuerza son tectas, la deriva perpendicular al campo magnético es
independiente del movimiento a lo largo de las lineas de campo. Cuando las lineas no son rectas, el
centro de guia seguird una trayectoria curvada y, en consecuencia, aparecetan fuerzas centrifugas,
fas que afectaran la deriva perpendicular al campo magnético y quedaran incluidas en el término
F¥ de la ecuacién (39). En caso de que la velocidad vy (= u)) a lo largo de las lineas de campo sea
mucho mayor que la velocidad de deriva uy, el elemento mas importante en el término de inercia en
{39) serd la fuerza centrifuga asociada con vy.

Consideremos un sistema cartesiano de coordenadas en movimiento que sigue el desplazamiento
del centro guia y esta orientado de manera que los ejes y ¥ = sean paralelos a la normal principal
y a la tangente, respectivamente, de la linea de campo magnético que pasa por el origen. Entonces
B =B : en el origen,

En el sistema de coordenadas asi definido se introduce la fuerza centrifuga debida a &), que es
o my
fe=—li (44)

donde R es el radio de curvatura de la linea de fuerza. El valor de R es
B

e )

de donde la fuerza centrifuga es

23

La contribucién de la fuerza centrifuga a la de deriva es, de acuerdo a la ecuacion (39), paralela al
eje z y tiene el valor

2
%:—C-T%(Vxﬁ—(VB)x:')g (1)



Suponiendo que las corrientes son despreciables (V x B = 0) se obtiene, de (39) y (47), la
velocidad de deriva total perpendicular al campo magnético

- e = .
= B (f+N7) (48)

s m [v?
donde i = -3 (—; + "'lzl) VB (49)

f) Espejos magnéticos.

Consideremos una particula cargada moviéndose en un campo magnético estatico B en pre-
sencia de un campo eléctrico E con potencial V. Si las componentes del momento son py ¥ py, la
conservacion de la energia en el caso no relativista implica

2 2 2 2
+ +p
p—J—| R +eV =cte = p—————"“ L +ely (50)
2m 2m

donde el subindice “0” denota la posicién inicial de la particula. Cuando el intercambio de energia
y momento entre particulas y campos es pequefio (vease la seccion 2.3), se tiene

2 2
= L = Plo =ct 51
#= 2mB = 2mB, - ¢ (51)

De (50) y (51) se abtiene

P — P
A = (B - Bo) —e(V - Vo) (52)
Al diferenciar (52) a lo largo de las lineas de fuerza magnéticas se llega a
dpy _ 0B av

dt ——[IE—CE (53)

Las ecuaciones (52) y (53) son equivalentes a la ecuacién de movimiento de una particula en un

potencial de la forma
¢=uB+eV (54)

En la ecuacidn (50) puede apreciarse que la energia cinética de la particula puede cambiar durante el
movimiento si el centro guia se desplaza de una superficie equipotencial del campo eléctrico a otra.

Consideremos una particula cargada que, en el punto de intensidad minima del campo magnético
(Bg), tiene las componentes de velocidad

vlg = Uy sena (55)
Yy = Vo Cosa (56)

[Véase la figura 2.4)

Entonces, de acuerdo a las ecuaciones (51), (52), (55) y (56) v la relacién &= m7, la velocidad
longitudinal vy esté dada por

B 2e(V = Vo)

= - g — ————t 7
v = v \/l g, *en’a P (57)

En ausencia de campos eléctricos, esta ecuacién se reduce a

B

v =Y 1- B—l (58)

Bo
donde By = s (59)
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Cuando el centro guia llega a la regién donde B = By, v se hace cero, lo que significa que la
particula regresa a regiones de campos mas débiles. Una regién con lineas de campo magnético
convergentes se llama, a causa de dicho fenémeno de reflexion, espejo magnético. En una region
entre dos espejos magnéticos, una particula se reflejard en ambos extremnos de la region si el angulo
a (llamado dngulo de paso [ver figura 2.4]) excede cierto valor critico. Si el vector velocidad de
la particula forma un dngulo suficientemente pequefio con el campo, podrd pasar por los espejos
magnéticos; en este caso, se dice que la particula esta en el cono de pérdida. Estas situaciones
quedan descritas por la ecuacién de espejos

senlag  sen’a 1
__Bo =73 —E (60)

donde el subindice “o” denota magnitudes ecuatoriales y Bg es 1a induccién de campo magnético
en uno de los espejos (donde o = %). Este confinamiento se presenta en el campo geomagnético,
donde explica la formacidn de los cinturones de Van Allen.

Si el campo magnético varia con el tiempo, el campo eléctrico no se deriva de un potencial, pues
su rotacional no es ceto. Por tanto, las ecuaciones (50) a (57) no pueden aphcarse Sin embargo la
fuerza magnética promedio en la direccidn longitudinal estd dada por ~p £ [(16) y (17)] y, en vez
de (53), se tiene

dpy 4B

-ﬂ-—-—;n-a—+eEu (61)
En este caso también hay espejos magnéticos, pero la particula cargada puede ser acelerada por
campos eléctricos rotacionales (aceleracién de betatrén) y, por tanto, su energia cinética no tiene
una relacion simple con su posicion.

2.3 Invariantes adiabdticos y tiempos caracteristicos.

El movimiento de las particulas cargadas es tal que, en general, puede haber transferencia de
momento y energia entre diferentes particulas y entre las particulas y los campos que influyen en
su movimiento. Por esta razdn, no siempre es posible identificar constantes de movimiento en este
tipo de sistemas. Sin embargo, bajo ciertas condiciones, los intercambios de energia y momento son
pequeiios, y resulta factible identificar cantidades especificas que no varian durante el movimiento
de las particulas, llamadas invariantes adiabaticas.

Asociado con cada uno de los tres tipos de movimiento cuasi-periddicos (de giro, de rebote y de
deriva) existe un invariante adiabatico relacionado con la variable de accién de Hamilton-Jacobi

J;:fb?'l-gﬂwﬂ- (1)

donde dl es el elemento de linea a lo largo del caming de integracion, f'es el momento de Ja particula
y A es el potencial vectorial magnético (tal que B=9Vx A) La integracién se realiza sobre
la orbita de la particula para los movimientos de giro, rebote y deriva azimutal (para i = 1,2,3
respectivamente). Si las trayectorias de las particulas se cerraran exactamente en si misinas, las
variables de accion J; serian constantes absolutas de movimiento. Las variaciones temporales y
espaciales en B impiden que las trayectorias se cierren exactamente, de modo que las J; son, en el
mejor de los casos, constantes aproximadas.

a) Primer invariante adiabdtico (flujo orbital y momento magnético).

Al evaluar la integral (1) dinicamente para el movimiento de giro de la particula, esto es, sobre
la proyeccion de la érbita de la particula en un plano perpendicular a B, se obtiene J;. Por medio
del teorema de Stokes se llega a

Jy=2mp,PL + 2 xp’B (2)

donde B = |B|, P es el momento de la particula y p, = rr es el radio de giro (o de ciclotrén) de
la particula.
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Con esto puede definirse el primer invariante adiabatico

P? P? sen’a
- Pi__ FPsen’a
F= JmoB —  2moB @)

también llamado momento magnético relativista. mp es la masa de la particula en reposo, y a =
arcscﬂ(%,,ﬂ) es el angulo de paso.

Para particulas no relativistas,
Lymog?
EL _ gMavl
=== 4.
n=3 B (4.a)
donde £, es la energia cinética de la particula asociada con las direcciones perpendiculares a la
direccidn del campo magnético local, mientras que, para particulas relativistas,

P} imov]
=Pl _ .2 3Mo
#= 3B [ B ] (a.b)

donde ¥ = (1 - :—’-:-)*5. u es una constante aproximada del movimiento cuando se cumplen las
condiciones siguientes:

- la escala espacial de las variaciones en el campo magnético es mucho mayor que el radio de giro
de las particulas

B Py sena
== »py = == =mV —— 5
R A P ®

- la escala temporal de los cambios en el campo magnético es mucho mayor que el periodo de giro
de las particulas

T = 2xp, _ 2mymg (6)
vy

b) Segundo invariante adiabatico (invariante longitudinal).

Ja se obtiene integrando (1) & lo largo de la linea de campo guia alrededor de la cual gira la
particula, sobre una trayectoria de rebote. Se tiene que

R +im -
J,=-fP..ﬂ= Py di (M

i

donde di es un elemento de longitud a lo largo de un segmento de linea de campo, y I, es la
distancia curvilinea de los espejos magnéticos al ecuador. Puesto que las particulas que se reflejan
en el ecuador (a = §) no tienen movimiento de rebote, se concluye que J = 0 para dichas particulas.

Si los espejos magnéticos estan por encima de la atmoésfera densa, J serd una constante aproxi-
mada cuando la escala temporal de las variaciones en el campo magnético sea mucho mayor que el
tiempo de rebote entre espejos magnéticos conjugados

Heo
T =/ — 8
8=, Wi (8)

La constancia del primer invariante adiabatico u implica que

sen’ap _ sen’a _ 1
B, - B ~Bp ®)
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sobre el movimiento de rebote entre los espejos magnéticos. El subindice cero denota las cantidades
ecuatoriales y By es la induccién del campo magnético en uno de los espejos magnéticos (donde
a = %) {ver 2.2-(60)}. La ecuacidn (9) se conoce como la ecuacién de espejo. Usando (9) se obtiene

-2

-+
—moy [T B ntae)
8 = P /_ (1 B sen uo) dl

tm

(10)
= Moy /“" (] _B_)_é dl
R Bg
En coordenadas dipolares, (10) se transforma en
2
75 = ZZL T(a) ()

donde T(ap) es la integral de tiempo de rebote dada por

Am(a0) cosA [4 - 3cos?)]
T - d (12
(@) ./ (1 - #2024 — 3cosA}d) !

cossA

Am{ao) es la latitud magnética del espejo magnético, que depende del angulo de paso en el ecuador
oo.

¢) Tercer invariante adiabdtico (invariante de flujo).

Integrando (1) para el movimiento de deriva de la particula alrededor de la Tierra, promediando
los movimientos de giro y de rebote, se obtiene

J,=%¢=%f,4‘-dl‘ (13)

donde ¢ es el flujo magnético encerrado por la drbita de deriva azimutal y Tes la distancia azimutal

lineal. Por el teorema de Stokes
¢=f,f~dt'=/§~ds‘ (14)
s

donde S es una superficie acotada por el camino de deriva azimutal. En un campo magnético dipolar
se tiene .
6= 2*BeRE

L
donde L es el parametro de Mcllwain, es decir, la distancia en radios terrestres entre la interseccién
de las lineas geomagnéticas con el plano ecuatorial y el centro del campo dipolar.

(15)

Js es aproximadamente constante cuando la escala temporal de los cambios en el campo
magnético es mucho mayor que el tiempo de deriva azimutal

s
74 =f v (16)

alrededor de la Tierra.
d) Tiempos caracteristicos.

El tiempo requerido para que una particula complete su movimiento en una orbita se conoce
como tiempo caracteristico. Para cada uno de los movimientos descritos anteriormente (de giro,
de rebote y de deriva) se tiene un tiempo caracteristico (dados por las ecuaciones (6), (8) y (16),
respectivamente). En estos periodos, los cambios en el campo deben ser pequefios para que los
invariantes adiabdticos sean aproximadamente constantes.
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2.4 Movimiento de particulas cargadas en un campo dipolar,

El campo magnético de la Tierra es, en una primera aproximacion, e} de un dipolo situado cerca
del centro del planeta. El eje del dipolo equivalente esta inclinado respecto al eje de rotacién de
la Tierra unos 11.5%, y pasa a 436 km del centro del planeta, desplazado hacia el hemisferio que
conticne al océano Pacifico. El eje del dipolo intersecta la superficie de la Tierra en los llamados
polos geomagnéticos norte y sur, situados, respectivamente, a 78.5° N, 291.0° E (en Groenlandia) y
a 78.5° §, 111° E (en la Antdrtida). Estos valores se obtuvieron en 1955.

Las ecuaciones de un campo dipolar estatico son

_ 2Mgeosd
Br - -"‘,_g_ (l)
B, = _“o::no (2)
B,=0 (3)

donde r es la distancia del dipolo a una parte del campo, 6 es la colatitud y ¢ es el angulo azimutal.
Hg es el valor del campo en 1a supetficie en el ecuador geomagnético.

Las ecuaciones de Jas lineas de campo pueden ser obtenidas de la relacion

1dr B, _
: a—g = -B—: = 2cotf (4)
de donde la linea queda definida por
r= Ry sen’d (5)

Ry es la distancia geocéntrica de la linea de campo cuando cruza e} plano ecuatorial. En términos
del complemento de 8, la latitud geomagnética A, puede reescribirse la ecuacion (5)

r= Ro cos® (6)
Puesto que la magnitud del campo est4 dada por
IB = (B} + B} + B})} M
se tiene que
Bl = Ho (3cos’£+ ni ®)
o bien
B=Hp (3un’3 + 1) )

En esta aproximacidn, las lineas de campo en el ecuador son completamente horizontales. Las
mediciones indican que Ho = 0.311.0ersteds = 8.311 gauss, sin considerar ningin material magnético.

En el caso general del movimiento de una particula cargada en un campo dipolar, la ecuacién
de movimiento es
m— =-ixB (10)

donde e, m, ey ¥ son la carga, la masa, y Ia velocidad de una particula en un campo B de momento
dipolar a, y ¢ la velocidad de la luz.
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Usando coordenadas cilindricas (R, w, z) , con el eje : paralelo al dipolo, se obtienen las
componertes de (10)

'R do\? . de
m?'”(z) = me MR an
d*s dy
anr = BRRd, (12)
dy dR
’.’
dl( ) ( "dl B, dt) 13)

Se tiene ademas di = ¥ dt, y se iniroduce la Hamada longitud de Stormer

e ()2 ()< (3)

donde p = mv es el momento. Se tratara el caso de una particula positiva. Para las particulas
negativas las ttayectorias son las imagenes especulares, con tespecto a un plano, sobre €l eje =, de
las trayectorias de las particulas positivas.

En esta situacion es conveniente expresar las componentes del campo en coordenadas cilindricas,
dadas por las ecuaciones
3zz a
B, = 15
e = 25 (13)

J:ya
B, = =% (16)
(3:2-r¥)a
B, = T
donde r? = 22 4 y? 4+ 7 y a es el momento dipolar.

o

(i1

Las ecuaciones (13), (15}, (16) y (17) dan, para una carga positiva,
de 3R*: dy -3z _dR
2 3 g il]
m(R ) °"( S Bt e Rds)
. [0 (R d: & (R°\ dR
== (S F+am(5) 52
" 18:\r ) ds IR 7‘7 ds
donde * = :? + R2. lutegrando, sc obtiene

R dp R?
Pl e 2y (18)

donde 2y es una constante de integracion ptoporcional al momento angular de la particula en ¢l

infinito. Puesto que . ,
dR dz
2 -_— 2 =
" (d) (@) (&) =

se obtiene de (11}, (12) y (183, que

1 d’R 2y R 2y IR 1
e (c,,R + r3) (c,,m TR ﬁ) (19)
1 d*: 2y R\ 3R:
ST (c..n + ,3) = (20)
drR\® [d: 2y R\ .,
(%) +(z;) -(om+E) 4 @D
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Tomando la componente de velocidad R%‘,'—(: Rv!‘{'-) igual a8 v sen#, se tiene

_pldv _ _[ciR ey
“"B—Rds—-(r" + R (22)

donde 6 representa el dngulo entre el vector de incidencia de las particulas y la vertical del lugar.
Como [senfl] < 1,

Yvey RS

El valor de 4 determina el cardcter de las érbitas. Si 4 > 0, las 6rbitas nunca alcanzan al dipolo.
Para —1 < 7 € 0, las particulas pueden llegar al dipolo desde el infinito. Para ¥ = ~1 , una de
las 6rbitas es un citculo en el plano ecuatorial con r = ¢,5. Si v < =1, hay dos regiones permitidas
diferentes, una exterior (r > c,() apartada del dipolo, y una interior (r < ¢,¢). Esta dltima regidn
contiene Orbitas peridicas o cuasi-periddicas, que pueden ser tratadas por métodos de perturbacion
lef. Alfvén y Falthammar, 1963, p.46).

Las particulas llegan al plano ecuatorial {r = R) con un angulo 8¢ dado por (22) como

senfp = —% (27+ %) (24)

Si se conoce €] momento magnético del dipolo, ¢, toma un valor especifico. Parac,; > R y para un
valor dado de g, se tiene:
i) Si 4 > —1, una drbita que viene desde el infinito.
ii) Si ¥ < —1, una 6rbita periddica que nunca deja las cercanias
de la Tierra.

La frontera entre las regiones con drbitas desde el infinito y Srbitas periddicas estd dada por
v = —~1. Para senf = 1 se tiene
R=c¢, (25)

de modo que las particulas inciden horizontalmente desde el oeste.

De acuerdo con la ecuacion (14) esto corresponde a un momento

2
LI w (Rr)" eV
pg—cR,_,—ﬁ x 10 (R) p (26)
donde Rt es el radio de la Tierra. Las particulas con momentos mayores que pz pueden alcanzar un
punto en el ecuador desde cualquier direccién. Para senf = —1 se tiene que las particulas inciden
horizontalmente desde el este, ¥

R(14V2) = 4

El momento correspondiente es

?ev

ea 10 RT v

= — (3- =1 — 2
p= o (3 2v2) =10 x 10 (R) ~ (27)
Las particulas con momentos menores que p; no pueden llegar al ecuador. Para momentos p con
valores py < p < pg, las particulas se localizan dentro de un cono (el lamado cono de St¢rmer)

definido por 8, de acuerdo con la ecuacion (24).

En tanto sdlo actien fuerzas magnéticas, los resultados anteriores son validos para particulas rel-
ativistas (si m representa la masa relativista). En general, e} problema del movimiento de particulas
cargadas en campos magnéticos en el espacio pucde ser resuelto por medio de métodos de pertur-
bacién [Alfvén y Falthammar, 1963). Los rayos césmicos son una excepcion, pues a las energias
involucradas (de 107 a 10'® eV) el radio de curvatura de las trayectorias no es pequefio comparado
con el radio de la Tierra. En €l calculo de las 6rbitas es preciso, por consiguiente, aplicar el método
descrito en esta seccién y recurtir después a integraciones numéticas.
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2.5 Influencia de un campo eléctrico.

El movimiento de particulas de baja energia en ¢l campo geomagnético es fuertemente afectado
por un campo eléctrico. De la ecuacion 2.2-(39) se deduce que la influencia de un campo eléctrico
puede despreciatse sélo si f € f™, es decir, si

vB
|eE} € |j1 VB| = e[V I_E_' (1)

donde [e|V es la energia de la particula asociada con el movimiento perpendicular a B,

Si se introduce la longitud caracteristica

B

k= o @

que caracteriza la distancia a la que varia el campo magnético, se encuentra que la condicidn que
permite despreciar la influencia de un campo eléctrico es

Vv
E<+ (3)
L
En el plano ecuatorial de un campo dipolar se tiene I, = gi, donde R es la distancia al dipolo. En

el campo geomagnético se tiene
3V

E~ 3 (4)

o bien B "
E~5x10-° voL X2 (4a)

R cm

donde R es el radio de la Tierra. Esto implica que, por ejemplo, las particulas por debajo de
V= 209/0¢V son fuertemente afectadas por un campo eléctrico, a menos que E sea mucho menor
que 1043,

a) Movimiento en el plano ecuatorial.

Supongamos que hay un campo magnético interplanetario Bg homogéneo y en la misma direccidn
que el campo dipolar (direccién z), de modo que

a
B=By+ I (5)
donde K
R= (2 4y (6)
y a es el momento dipolar.
Para el movimiento de una particula que, a una distancia infinita, tiene un momento p = mvy,,
el momento magnético invariante es
2

MmYio

2B, M

2
my
p=—k =
2B
Se supone que la componente de V paralela a B es cero y que el campo eléctrico E es hamogéneo y

apunta en la direccién z. Entonces, en y = 400, |a particula deriva con velocidad

~dv_ _cE
WU TR, ®
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i

» * mv .
Una particula que en y = +00 tenga la coordenada z = zg y la energia |e]Vp = 542, se encontrard
ulteriormente en ¢l punto {z, y) con la energia

lelV = |e]Vo + eE(z — z0) (9)
En el caso no relativista se tiene
le]Vo _ . le]Vo + eE(z — z0)
Bo "7 7 Bytait-3
lo que da
zo-2=L'R3 (10)
donde
pa \ 4
e= () an

Las curvas correspondientes a diferentes valores de 2 aparece en la figura 2.5 . Los electrones
provenientes del Sol pasan del lado manana si zp es mayor que un cierto valor critico o; si es menor
que dicho valor, pasan del lado tarde. Por lo tanto, el flujo de electrones se divide en un cierto punto
Td-

Del lado mafiana pasa una corriente de electrones a una distancia z4 del dipolo. Del lado tarde,
el flujo de electrones rodea el dipolo y pasa a una distancia z,,, de él. A partir de (10) se obtiene

zp = (4 \‘/:?)’5‘ = 1.76L (12)
za=V3L=132L (13)
I = —0.74L (14)

Entre las secciones mafiana y tarde hay una regién prohibida cuyas dimensiones dependen de la
unidad de longitud L definida en (11). El limite de la region prohibida, indicado por la linea
punteada en la figura 2.5, esta dado por

4 \Vié-::[f R™3 (13)

En el interior de la region prohibida las particulas se mueven en 6rbitas cerradas y no pueden,
escapar al infinito. Este es el caso de las particulas en los cinturones de Van Allen.

Las particulas positivas se mueven en orbitas similares, que son las imagenes especulares de las
trayectotias de la figura.

b) Regiones permitidas y prohibidas para particulas cargadas en un
campo magnético dipolar.

Es probable que, al menos en condiciones perturbadas, haya campos eléctricos en la magnetos-
fera. Si es asi, las particulas cargadas pueden pasar entre el espacio interplanetario y la magnetosfera
de dos maneras distintas

1. A lo largo de érbitas de Stérmer, si la energia de |a particula esta por encima de cierto valor.
2. A lo largo de 6rbitas de deriva, si 1a energia de la particula esta por debajo de cierto valor.

Estudiaremos a continuacién el movimiento de particulas cargadas en el plano ecuatorial de un
campo dipolar [véase inciso anterior] descrito por

B=Bo+ 45
E=E; =cte
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El problema tiene dos aspectos: la penetracion de particulas desde el infinito y la captura de
particulas cerca del dipolo.

I Penetracién de particulas interplanetarias.

1. Particulas de alta energia (érbitas de Stérmer). Si se desprecia By, y si su momento estd
por encima del limite [véase 2.4-(27))

Rr\’eV
- 10 (fr ) Y
pr=10x10 (R) . (16)

una particula del infinito con energia |e[V; puede alcanzar una distancia R de un dipolo a.( Si Bg # 0,
las érbitas permitidas no van hacia el infinito.)

2. Orbitas de deriva. Una particula de baja energia {con energia eVy) puede penetrar desde el
infinito hasta una distancia del dipolo [véase (11) ¥ (12)] que es

1
R~L= (%) {16a)

donde €l mormento magnético y = [cl%’f es invariante. Tomando el radio de la Tierra como R =
6.4 x 10%m y el momento dipolar como a = 8.1 x 10% gauss em?®, se obtiene

Py
R af Vo ¢ -
RT_4.7x10 (EBo) (17)

v

=+ ¥ Bo es el campo magnético

donde Vj es la energia en el infinito en eV, E es el campo eléctrico en
en gauss.

II Captura de particulas.

Mientras y = L'-!l,z sea invariante, la energia de una particula aumentara si ésta se desplaza hacia
el campo dipolar. La energia |¢|V} en el infinito no debe confundirse con la energia instantanea Je|V
de la particula cuando se mueve en el campo B, pues hay un trabajo efectuado por el campo eléctrico
durante el movimiento de deriva. Si se introduce V en vez de Vo, se obtiene, de (16a)

3 1
_ [ ale]V ) L (R’V) ‘
k= (leIE B) “\E (18)
o simplemente R v v
— = e—— =] -9 ¢
B = Rp = l6x107 g (19)
R es el radio maximo para el cual una particula con energia de V' [eV] puede permanecer capturada,
si el campo eléctrico es E -CV; .

2.6 Magnetohidrodindmica ideal.

Lamayor parte del universo esta permeado por particulas cargadas eléctricamente y por campos
electromagnéticos. La interaccién entre estas particulas y los campos puede ser estudiada por los
movimientos de las particulas individuales. Sin embargo, dado que los movimientos combinados de
las particulas constituyen corrientes eléctricas que modifican los campos eléctrico y magnético, es
necesatio recurrit a aproximaciones sucesivas para determinar los movimientos de las particulas. En
este caso, es mds conveniente considerar a las particulas y los campos como un plasma, esto es,
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un gus ionizado, que tiene propiedades macroscépicas que permiten determinar las ecuaciones si-
multaneas de camnpo y de movimiente.

Las ecuaciones de la magnetohidrodinimica pueden ser simplificadas mediante suposiciones que
restringen ¢l camino libre medio de las particulas. La restriccién mas importante es que el catmino
fibre medio sea mucho menor que el radio de ciclotron. En este caso, ¢ plasma no sélo cumple las
ecusciones de la dindmica de fluidos, sino que ademnas es un conductor eléctrico isotrépico. Estas
suposiciones perrniten plantear la Hlamada magnetohidrodinamica ideal. En esta seccidn utilizaremos

unidades M.K.S.
a) Ecuaciones de la magnetohidrodindmica.

Cansideresnos el comportamiento de un fluido conductor, eléctricamente neutro, en campos elec-
Lromagnéticos. Para simplificar, supondremos que el fluido es no permeable. El fluido esta descrito
por una densidad de masa p(¥,t}, una velocidad (&, t}, una presion p(Z,t) y una conductividad real
o. Las ecuaciones hidrodindmicas son la ecuacion de continuidad

op

PN v N =

5tV () =0 1
y la fuerza

dv - = "
P = r+ (I xB)+Futpg (&)

Ademas de la fuerzas magnéticas y de presidn, se incluyen fuerzas debidas a la gravedad y a la
viscosidad, Si se trata de un fluido incompresible, la fuerza viscosa puede escribirse como

F,o=nv% (3)
donde 7 es el coeficiente de viscosidad, La derivada de la velocidad con respecto al tiempo que
aparece e el primer miembro de (2) es la derivada convectiva

d 8§ .
E:a-{*tﬁv (4)

que da la velocidad de cambio con el tiempo de cualquier magnitud que se mueva en un instante
dado con la velocidad &.

Al despreciar las corrientes de desplazamiento, los campos electromagnéticos en e} fluido vienen
descritos por

. o
VXE+§’——-0 %)
Vx B =pel

La condicién ¥ - J = 0, que equivale a despreciar las corrientes de desplazamiento, se deduce
de 1a segunda ccuacién (5), en donde se han omitido las dos ecuaciones de divergencia. De la fey
de Faraday se deduce que %V -8 = 0, de modo que V- B = 0 se debe imponer como condicién
adicional. Si se desprecia la corriente de desplazamiento, también puede ignorarse la ley de Coulomb,
pues el campo eléctrico queda completamente determinado por las ecuaciones (5) y la ley de Ohm.
Si s¢ retienc Ia corriente de desplazamiento en la ley de Ampére y se toma en cuenta que V-E = L
resultan correcciones que son solo del orden de (:—';), que pueden ser completamente ignoradas en
problemas magnetohidrodinamicos de baja frecuencia.

Para completar Ia ecuaciones dindmicas es necesario especificar la relacién entre la densidad de
cotriente J y los campos E y B. Si se trata de un medio de conductividad ¢, se cumple la ley de
Ohim y la densidad de corriente viene dada por

J'=eE" (6)

en la que J'* y E" estan medidos en el sistema en el que e! medio esta en reposo.
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Para un medio que se mueve con velocidad 7 relativa al sistema de laboratorio, es necesario
transformar tanto la densidad de corriente como el campo eléctrico. La transformacién del campe
no relativista viene dada por . .

E'=E+(V¥xB) (7)
Anilogamente, la densidad de corriente en el laboratorio es
J=T"+p7 (8)

donde p, es la densidad de carga eléctrica. Para un fluido conductor de un solo componente, p, = 0.
Por tanto, la ley de Ohm toma la forma

J=0o(E +vx B) (9)

En ocasiones es posible suponer que la conductividad del fluido es infinita. En tal caso, bajo la
accién de los campos E y B, el fluido fluye de modo que se cumple

E+ixB=0 (10)

Las ecuaciones (1), (2), (8) ¥ (9), junto con una ecuacién de estado para el fluido, constituyen las
ecuaciones de la magnetohidrodinamica.

b) Difusién, viscosidad y presidn magnéticas.

El comportamiento de un fluido en presencia de campos electromagnéticos depende en gran parte
del valor de la conductividad. Los efectos son a la vez electromagnéticos y mecanicos. Consideremos
primero los electromagnéticos. Segin sea la conductividad, se presentan comportamientos de los
campos completamente distintos. La dependencia temporal del campo magnético puede expresarse,
si se elimina E mediante (9), de la forma

3B PR
—=Vx(ixB)+— V’B 11
o0 =V x xB) 4 (1)
En esta formula se ha supuesto que ¢ es constante en el espacio. Cuando el fluido esta en reposo,
(11) se reduce a la ecuacién de difusién
0B _ 1 ;=

B_ 2 e
" noe v‘B (12)

Esto significa que una configuracion inicial del campo magnético decrecera con un tiempo de difusidn
7= poal? (13)

donde L es una longitud caracteristica de la variacidn espacial de B. E!f tiempo 7 es del orden de |
segundo para una esfera de cobre de 1 ¢cm de radio y de 10'° ajios para un campo magnético de los
que se presentan en el Sol.

Para intervalos de tiempo cortos comparados con el tiempo de difusidn (es decir, cuando la
conductividad es tan grande que puede despreciarse el segundo término de (11) ), el comportamiento
temporal del campo magnético viene dado por

o8 -
W=Vx(v7xl]) (14)
Esto indica que el flujo del campo magnético que atraviesa cualquier curva cerrada que se mueve con
la velocidad del fluido es invariable con el tiempo [Jackson, 1980). Se dice que las lineas de campo
estdn congeladas en el fluido y son transportadas por él.
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Como la conductividad es infinita, puede aplicarse (10). La componente de & perpendicular a
B puede identificarse como la velocidad i de las lincas de fuerza

(Bx;’)x[}:E;B (15)

Esto es la llamada “deriva E x B” para lineas dé fuerza y fluido, que puede interpretarse en funcién
de las orbitas de las particulas individuales en los campos eléctrico y magncético cruzados.

W=

Para distinguir entre las situaciones en las que se presenta una difusion de las lineas de campo
respecto al fluido, de aquellas en que dichas lineas de campo se hallan congeladas, se utiliza un
parametro llamado nimero de Reynolds magnético Ras. Si V es una velocidad y L una longitud
caracteristica del problema, el nimero de Reynolds magnético se define como

Vr
Rag = — 16
M =T (16)
donde 7 es el tiempo de difusién dado por {(13). Si R 3 1, como es frecuente en problemas geofisicos
y astrofisicos, el transporte de las lineas de fuerza predomina sobre la difusion.

Por medio de la ecuacion de fuerza (2), es posible estudiar e} comportamiento mecanico de!
sistema. Si se sustituye J de acuerdo a (9), se obtiene

dv

T

donde F representa la suma de todas las fuerzas no electromagnétjcas, ¥ ¥, es la componente de
la velocidad perpendicular a B. Segin (17), el flujo paralelo a B esta regido solamente por las

fuerzas no electromagnéticas. Por otra parte, la velocidad de la corriente de fluido perpendicular a
B dectrece a partir de un cierto valor inicial arbitrario en un tiempo del orden de

= F— oB? (¢, — W) (17)

=t (18)

oB?

hasta un valor .
l'_L=w+a'—B—:,F_L (19)

En el caso de conductividad infinita este resultado se reduce a la ecuacion (15). El término pro-
porcional a B? en (17) es equivalente a una fuerza viscosa, que tiende a impedir el flujo de fluido
perpendicularmente a las lineas de fuerza magnética.

Las consideraciones anteriores indican que, si la conductividad es grande, las lineas de fuerza
estin congeladas en el fluido y se mueven con él. Cualquier desviacidn respecto a esta situacién
desaparece con rapidez. En el caso limite de conductividad muy grande, resulta conveniente utilizar
la ley de Ampére para relacionar la densidad de corriente que aparece en la ecuacion de la fuerza
con la induccion magnética B, y emplear la expresion (10) correspondiente a conductividad infinita,
para eliminar E en la ley de Faraday para llegar a (14). El término de fuerza magnética de (2) puede
entonces escribirse como

FxB=-L8x(vxB (20)
Ho
Mediante !a identidad vectorial
%V(§.§)=(E-V)§+§x(Vxﬁ) (21)
es posible transformar la ecuacion (20) en
J‘xﬁ——V(Bz)+-l—(ﬁ-V)§ (22)
20 Ho
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En esta ecuacién se muestra que la fuerza magnética equivale a una presion hidrostitica magnética.

B:

2—“—0' (23)

Pm =

mds un término que se puede considerar como una tensién adicional a lo largo de las lineas de fuerza.

Si se desprecian los efectos de viscosidad y se supone que la fuerza gravitatoria es derivable del
potencial § = —VV¥, la ecuacién de fuerza (2} toma la forma

dv 1, -

P = ~V(P+pyt V) + ™ (B-V)B (24)

Cuando B es uniforme, Ia tensién adicional es nula, de modo que las propiedades estaticas del fluido
vienen descritas por

P+py+p¥ =cte (25)

Esto indica que, salvo efectos gravitatorios, cualquier variacion de la presion magnética debe com-
pensarse ¢con una vatiacién opuesta de la presién mecanica.
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Figura 2.1 En un campo magnético B o

pgoducido por corrientes I, las par- i~

ticulas negativas giran en la misma C "
direccion que I, mientras que las po DPartimls positivas
sitivas lo hacen en la direccidn con

traria. (Rlfvén y Falthammar, 1963.) Q)Particms negativas

Figura 2.2 Movimiento del centro guia cuando
1a part{cula atraviesa una regidén de campo mag
nético mis intenso. Se supone que las 1fneas
de fuerza son rectas y perpendxculares al pla-~
no de la figura. (Alfvén y Falthammar, 1963.)
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pendicular; c) campo magnebico uniforme con una fuerza
externa independiente de la carga eléctrica; d) campo
magnético con gradiente. (Jursa, 1985.)
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Pigura 2.4 Particula en movimiento entre espejos
magnéticos. (Alfvén y Falthammar, 1963.)

Figura 2.5 Movimiento de deriva de electrones en el
plano ecuatorial de un campo magnético dipolar, con un
campo magnético homogéneo sobreimpuesto y en presencia
de un campo eléctrico hamogéneo paralelo al plano ecua
torial. Las curvas muestran las trayectorias tipicas
de 1o0s centros de giro. (Alfvén y Falthammar, 1963.)



IIT EL VIENTO SOLAR Y LA MAGNETOSFERA TERRESTRE.

El viento solar es un plasma completamente jonizado que lleva consigo un campo magnético y
que fluye radialmente desde la corona solar. Este viento es muy variable en el tiempe y en el espacio,
y llena completamente el medio interestelar en las cercanias del Sol hasta una distancia - ain no
bien determinada - de aproximadamente 100 U.A.

3.1 Expansion de la corona solar.

Las primeras estimaciones de la densidad de particulas en el medio interplanetario [Chapman,
1957) suponian que la corona se hallaba en equilibrio hidrostatico, con una temperatura en la base
de unos 10° °K. Se encontré una densidad en la érbita de la Tierra de 102 6 10° particulas/cm?®,
y una presion, a distancias heliocéntricas grandes, del orden de 10~* din/cm®. Como Ia presién
interestelar es de orden de 107!? 6 107!3 din/cm?, las condiciones a la frontera en la heliosfera
distante no coincidian con las consideraciones de una corona hidrostatica. En consecuencia, fue
necesario postular [Parker, 1963) una corona en flujo constante hacia el exterior del Sol. El problema
se trata como la expansion esféricamente simétrica de un fluido en estado estacionario [£ = 0].

Las ecuaciones que gobiernan una expansién de este tipo son las ecuaciones correspondientes
de masa, momento y energia. Para este caso la conservacién de masa esta descrita por

1 d
'ﬁ;('zﬂv) =0 (1)

donde r es la distancia radial, p la densidad de masa y v la velocidad radial. La ecuacién de momento

es
dv dP  GM,
dr 4 r2 @)

donde P es la presion (escalar), G la constante gravitacional yMg la masa del Sol. La conservacion
de la energia esta dada por

1 df, 1,, 3P 1d,q GMov

v dr ""’(5" + QP)]—rzdr(r Pv)-p r2 +5(r) @

donde S(r) es una fuente o un sumidero de energia.

Se supone que |a corona es un gas neutro de protones y electrones, de modo que

p=n{m,+m,) = nm (4

donde m; y m representan la masa del protén y m, la masa del electton y n es la densidad de
particulas. Para ternperaturas iguales de electrones y protones la presién total estd dada por

P =2nkT (5)
donde k es la constante de Boltzmann y T la temperatura.

El tratamiento puede simplificarse suponiendo que la presion y la temperatura se relacionan
mediante la ley

)

donde a es el indice politrépico. Para un gas isotérmico a = 1, y en un proceso adiabdtico a =y =
&= £ (en el caso de un gas ideal con tres grados de libertad).
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El caso mds simple es el de una corona isotérmica, suposiciéon que probablemente es vdlida en las
cercanias del Sol. Usando las expresiones para la ley politrépica con a = 1, la ecuacion de momento
resulta

dn nmG»M,

dv
nmu;—r:__2kTI_—r5__ (&)

Integrando la ecuacién (1) de conservacion de la masa se obtiene
4axnvrt = cte (8)

es decir, el flujo a través de una esfera centrada en el Sol es constante. A partir de (8) puede
eliminarse la densidad en (7)

Ldv (i) 4T _ GMo
udr(v—zm)_mr r? ©)

Supongamos que la temperatura de la corona es tal que

GMy m
T < ro 4k
donde ry es la base de la corona. E] miembro derecho de la ecuacion (9) serd negativo en el intervalo

de rg < r < r, donde
GMom

4kT
es llamado radio critico. Para r > r., el lado derecho de (9) sera positivo. Para r = r, serd nulo.
En este tiltimo caso se tendra

2T

(10)

re =

v(r.) = p (11a)
o bien 1 d
v

T . =0 (11b)

Las condiciones expresadas por las ecuaciones (1la) y (11b) definen cuatro clases de soluciones
para el conjunto de ecuaciones simultineas que describen la corona. Las soluciones fisicamente
significativas se eligen al fijar condiciones de frontera que impliquen velocidades bajas cerca del Sol,
¢l paso por puntos criticos en los que el flujo se convierta en supersonico, y una velocidad elevada
y presion cero en el infinito [Hundhausen, 1972]. La tnica solucidn que satisface las condiciones de
frontera y representa, por tanto, a! viento solar, es de la }Jlamada clase 2, para la cual la velocidad
en r. es igual a la velocidad del sonido. Esta clase de solucién se representa en la figura 3.1

La configuracién del campo magnético del viento solar depende de las caracteristicas del flujo
del plasma. Puesto que la conductividad del viento solar es muy alta, practicamente no hay difusion
(transversal) del plasma al campo magnético; en estas condiciones, se dice que el campo esta “conge-
lado” , es decir, el plasma lleva el campo hacia el espacio, como habiamos mencionado anteriormente
(capitulo II). Si el Sol no rotara, el campo se extenderia radialmente en todas direcciones, pero la
rotacion solar hace que las lineas de campo se curven como en la figura 3.2 [Parker, 1963].

En un sistema de coordenadas esférico (r,8, ¢) en rotacion con el Sol, la velocidad de un elemento
de fluido (que arrastra al campo) esta dada por

Up = v
Us =0 (12)
Uy = —wr senf

donde v es la velocidad del viento y w es la velocidad angular del Sol {w = 2.7 x 10~¢ rad/s).
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A una distancia del Sol de unas cuantas veces el radio critico, la velocidad del viento puede ser

aproximada por una constante. La trayectoria seguida por un elemento de fluido estd determinada
per 1d

- r U v

~ 2l = 2 (13)
r dé Us —wr sené

Para una velocidad v constante mas alla de rp, la integracién da
(8 ~ %) (14)

Entonces, para una configuracion esféricamente simétrica, V- B =0 da
2
B.(r.6,6) = B(ro,0,%0) (5})

2
By(r,8,¢) = —B(ro,4,é0) (%) send
By(r,0,8) = 0

Una transformacién a un sistema de coordenadas estacionario no modifica la configuracién del campo
magnético, pero en el sistema estacionario hay un campo eléctrico

E = -ixB (16)
de modo que la direccion de flujo del plasma es radial mas bien que a lo largo de las lineas de campo.

r —ro =
usenﬂ

(15)

3.2 El campo geomagnético interno.

El campo geomagnético queda caracterizado por un conjunto de tres pardmetros independientes
que definan su magnitud y sentido, como la magnitud de tres componentes perpendiculares, o bien
dos angulos directores y la magnitud. Los dngulos se miden habitualmente en grados, minutos
y segundos. La magnitud se expresa en unidades de oersted (intensidad magnética) o de gauss
(induccién magnética). Una unidad mas 1itil es la gamma, igual a 10=° cersted o 10~° gauss, y que
se usa indistintamente para la intensidad y la induccién. En el sistema MKS se emplea habitualmente
el nanotesla (nT), que es igual a una gamma.

En la figura 3.3 sc representan los angulos y componentes mas utilizados. El campo vectorial
geomagnético es el vector £, cuya magnitud F se llama intensidad total o campo total. La mag-
nitud H del vector componente horizontal H es la intensidad horizontal; la magnitud Z del vector
componente vertical es la intensidad vertical. Las componentes hacia el norte, el este y abajo del
campo son designadas por las magmtudes X, Y y Z, respectivamente. La magnitud D del angulo
entre X y f es la declinacion, variacién magnética o variacién de la brijula. La magnitud [ del
angulo entre g y F es lainclinacion. Las cantidades F, H, X, Y, Z, Del son llamadas elementos
magnéticos. Los conjuntos de elementos magnéticos mds empleados para especificar el campo son
(H,D,2),(F, I, D)y (X, Y, 2Z).

En la descripcion de los fenémenos geomagnéticos se utilizan diversos sistemas de coordenadas.
Uno de los mas empleados es el llamado sistema geomagnético de coordenadas, descritoen el apéndice
A.

En un campo magnético estatico la densidad de energia magnética es, en unidades c.g.s., E;’;
cualquier cambio en la magnitud de! campo implica una transferencia de energia desde o hacia el
campo. Excepto en el caso del magnetismo residual permanente, un campo magnético se produce
sélo por el movimiento macroscépico de cargas eléctricas, de modo que cualquier proceso que afecte
al campo dependera de corrientes eléctricas, las que, a su vez, provendran de diversas fuentes. Las
fuentes terrestres y extraterrestres que contribuyen apreciablemente al campo geomagnético son las
siguientes:

1. Movimientos del nicleo: El movimiento de conveccién del fluido conductor del nicleo de la
Tierra constituye un dinamo autoexcitable.
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2. Magnetizacidn de la corteza: En la corteza de la Tierra hay magnetismo residual permanente.

3. Radiacién clectromagnética solar: Los vientos atmosféricos {(producidos por calentamiento
solar) mueven particulas cargadas (producidas por radiacion solar ionizante), lo que constituye una
corriente ionosférica.

4. Gravitacién: El campo gravitacional del Sol y la Luna provaca un movimiento de marea de
las masas de aire, to que produce una corriente ionosférica.

5. Radiacién corpuscular solar y campo interplanetario: La interaccidn del viento solar y su
campo magnético con el campo magnético principal de la Tierra {vedse mds abajo} produce efectos
importantes como la compresidn del campo principal y el calentamiento del plasma ya dentro del
campo.

Se sabe actualmente que el campo geomagnético ha cambiado drasticamente en escalas de tiempo
geoldgicas, pero a la parte de} campo que varia con periodicidades mayores de un afio se la considera
como un campo continuo; a la parte restante se }a llama campo variable.

. Lamayor parte del campo continuo proviene de fuentes tetrestres internas (como las mencionadas
en los puntos 1 y 2 mas arriba) y se conoce como el campo principal. Este campo tiene una configu-
racién aproximadamente dipolar y una intensidad en la superficie de la Tierra de varias veces 10% nT
{6 7). Alrededor del 10% del campo principal es no dipolar, al que a veces se la designa como campo
residual; consiste de anomalias a gran escala - probablemente generadas por corvientes turbulentas
en el nicleo fluido - y de irregularidades a peguefa escala - debidas al magnetismo residual de la
corteza -, Hay cambios en el campo principal llamados variacidn secular, con constantes de tiempo
de decenas de miles de afios.

La componente dipolar del campo interior o principal de la Tierra puede ser descrita por las
ecuaciones mencionadas en la seccién 2.4 [ecuaciones 2.4-(1), 2.4-(2) y 2.4-(3)}. Sin embargo, esta
descripcion discrepa en alrededor de un 10% del campo real, por lo que se requiere, para ciertos
propésitos, de otros modelos.

Cualquier campo derivable de una funcidn potencial puede ser expresado en términos de una
expansién multipolar del potencial. Los coeficientes de los diversos términos pueden ser ajustados por
el método de minimos cuadrados para dar la mejor aproximacidn al campo medido. En forma simpli-
ficada, e} andlisis es el siguiente: El potencial escalar magnético puede ser escrito en una expansién
de armonicos esféricos

) ndl -n
V =za 02;‘ 2;0 Pl cost)- {(:—) (g cos(mé)+hT sen{mé))+ (%) (AT cos{me)+ BT sen{mg) )}

(1)
donde r, £ y ¢ son las coordenadas geograficas polares de distancia radial, colatitud y longitud este,
¥ a es el radio de la Tierra (a = Ry). Las funciones P (cosf) son las funciones de Schmidt

tm{n — m)!]é . [(l —~cos’f)F gt

30 1y 5
tn %) Pnl  dleostyrim (<050 ”] 2

P = |

donde ¢y =28imM >0y ¢m=1sim=0.

La segunda cantidad entre paréntesis es la funcién asociada de Legendre Py m{cosf). Su multi-
plicador numérico hace que la funcion de Schmidt quede parcialmente normalizada. Los coeficientes
an, ki, ARy By son llamados coeficientes de Schmidt.

En el potencial, los términos con los coeficientes g7 y A7? se deben a fuentes internas de la Tierra,
mientras que los que contienen 8 AT y BT se deben a corrientes externas. La funcién potencial es
valida en la regién por encima de la superficie y por abajo del sistema de corrientes externas. El

campo esta dado por -
B = ~-VV 3)



y las componentes del campo son

, _ 1av

A_r(?ﬁ

Y 12y
r send 8¢
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Z=%

3.3 La magnetosfera terrestre,

En ausencia de un plasma interplanetario, ¢l campo magnético dipolar de la Tierra se extenderia
indefinidamente en todas direcciones. Sin embargo, puesto que el flujo de plasma del viento solar no
puede penetrar apreciablemente en el campo geomagnético, debe comprimirlo ~ al menos del lada del
Sol -~ para formar una cavidad alrededor de la cual fluya el plasma.

Se han hecho diversos intentos para elaborar modelos tedricos de la cavidad geomagnética,
también llamada magnetosfera. Mead [Mackin y Neugenbauer, 1966] propuso una aptoximacién new-
toniana a este problema en la cual se ignora el campo magnético interplanetario, se supone que la
magnetosfera es completamente cerrada y se desprecian las fuerzas de friccién sobre la superficie. Los
resultados de este modelo concuerdan con las observaciones del lado del Sol de la magnetosfera. Sin
embargo, en el lado oscuro, el modelo falla, pues la interaccién friccional del viento v las lineas de
campo obliga a éstas a formar una cola magnética latga, con lineas virtualmente abiertas en el infinito.

Otros modelos [Kellog, 1962] si consideran el campo magnético interplanetario, lo que da al
modelo las propiedades de un fluido y, puesto que la velocidad al pasar la cavidad geomagnética es
mayor que la de las ondas débiles en el medio (l1a velocidad de Alfvén), se forma un frente de choque
en el Jado solar de la magnetosfera. Este y otros modelos sirvieron de base para las ideas mas recientes
¥ generalmente aceptadas sobre la configuracién de la magnetosfera.

a) La magnetopausa.

Para encontrar la forma del limite de Ja magnetosfera es necesario hallar una superficie tal que
en cada punto 1a presion del viento solar se equilibre con 1a presién del campo geomagnético. Si el
plasma contiene n particulas por em®, cada una de masa m, con velocidad v [em/s=1] & un dngulo ¥
con respecto a la normal a la frontera, ef niimero de particulas que inciden por segundo sobre cada
am?® de la frontera es nu cos¥. Si se supone que la reflexion es especular, la tasa de intercambio de
momento es 2nmy® cos®W dinas cm™?, que debe igualar la presién magnética B?/8x {en unidades
¢.g.s.). Estos valores permiten fijar la distancia de la superficie 8 10 Ry sobre la linea Tierra-Sol.

En la figura 3.4 sc muestra este resultado. La frontera de la magnetosfera recibe el nombre
de magnetopausa. Las lineas de campo en su interior estdn deformadas, y presentan las siguientes
caracteristicas:

1. Las lineas de campo a bajas latitudes forman curvas cerradas entre los hemisferios norte y sur,
aunque pueden desviarse de la forma dipolar.

2. Las lineas que emergen de y alrededor de Jos polos son barridas y se alejan del Sol.

3. Hay dos lineas de campo de alta latitud que se intersectan con la magnetopausa, aunque
la intensidad disminuye conforme se acercan a la frontera y, de hecho, terminan formando puntos
neutrales.

b) Las hendiduras polares.

Los modelos més simples postulan que en la superficie de la magnetosfera (i.e. en la magne-
topausa) debe haber dos puntos neutros en los que el campo magnético total sea cero. Estos puntos
son el extremo de las lineas de campo que intersectan la superficie de la Tierra en latitudes de £78°
al mediodia local.
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Las lineas a latitudes menores forman curvas cerradas sobre el hemisferio opuesto; en cambio, las
lineas a latitudes mayores son barridas. Todo el campo en la superficie de la magnetosfera converge
hacia los dos puntos donde los puntos neutros se proyectan sobre la superficie de 1a Tierra. En estas
regiones es posible que las particulas de la magnetopausa y del viento solar sigan las lineas de campo
hacia la atmdsfera.

A latitudes entre 70° ¥ B0® se han encontrado, mediante satélites de orbitas bajas, particulas
con cnergia ¥ flujo caracteristicos similares a los de las particulas del exterior de la magnetosfera
[Hargreaves,1979), de modo que estas regiones han sido asociadas a una entrada directa de dichas
particulas. Su distribucion espacial abarca unos 3° de latitud, y unas 8 hrs. de tiempo local; por esta
razén, los puntos neutros son considerados mas bien como “hendiduras”, con la forma que aparece
en la figura 3.5 . En estas regiones se observan varios fendmenos ionosféricos, tales como aumentos
en la densidad de electrones y en la temperatura, asi como un nivel mds alto de irregularidades y
perturbaciones; éstas, en general, son el resultado de flujos de particulas desde las hendiduras, con
energias de varios centenares de eV.

¢) El frente de choque y la magnetofunda.

Comparada con el plasma que forma el viento solar, la magnetosfera es un objeto bastante
denso. A una distancia del Sol igual a la de la orbita terrestre, el viento solar es supersénico, es
decir, su velocidad es mayor que la velocidad a la cual pueden propagarse a través de ¢l las ondas
magnetoacisticas o hidromagnéticas. En el viento solar, la velocidad de Alfvén, vy = B/(47p)3,
donde B es la intensidad del campo en gauss y p es 1a densidad de particulas en g cm™3, es de unos 50
kms-!. Esto implica que el viento solar tiene un nimero de Mach alfvénico (la razén de la velocidad
del viento a la de Alfvén) de aproximadamente 8.

La situacién es andloga a la de un objeto que viaja en el aire con velocidad supersénica, de modo
que se forma un frente de choque. En el puntosubsolar, el frente de choque estd a 2 6 3 radios terrestres
de la magnetopausa (fig. 3.4). Un frente de choque es una discontinuidad en el medio que se produce
cuando la informacion acerca de una perturbacién se transmite mas lentamente que la perturbacién
misma. El frente de choque ante la magnetosfera se reconoce por cambios en las propiedades de las
particulas: su velocidad disminuye a unos 250 km s™' y la temperatura aumenta a 5 x 10% °K (de 5
a 10 veces la temperatura del viento solat), ya que la energia cinética se disipa como energia térmica.

En realidad, tratar el frente de choque como si fuera una discontinuidad hidrodinamica es una
sobresimplificacién. Puesto que el viento solar, en la orbita de la Tierra, es un plasma sin colisiones a
una escala mucho mayor que la magnetosfera, las propiedades del plasma constribuyen notablemente
a la formacién de la discontinuidad, que es un choque sin colisiones. El tipo de fenémenos de plas-
mas que intervienen dependen del nimero de Mach del flujo (la razén de la velocidad del flujo a la
velocidad del sonido), del niimero B (la razon de la energia interna de las particulas a la energia en
el campo magnético), y de la direccién del campo magnético con respecto a la superficie del frente.
Por lo que se refiere a la morfologia espacial del frente de choque, se suele considerar dos regiones,
segln el angulo relativo entre el viento solar y el campo magnético interplanetario en la érbita de
la Tierra, que se denominan cuasiperpendicular y cuasiparalela. En la regidn cuasiperpendicular se
cumplen esencialmente las ecuaciones magnetohidrodinamicas cldsicas, mientras que en la cuasipara-
lela predominan los efectos de plasma. En la tabla 3.1 se indican algunas caracteristicas del plasma
segtin el valor de los pardmetros M (= V/(C3 +C§)§, donde C4 y Cs son las velocidades de Alfvén
y del sonido, respectivamente, y V la del flujo) y B (= 2upo/B}, donde pg es la presion del plasma y
B3 /2u es la presién magnética). En estas ecuaciones se utiliza el sistema M.K.S.

La region entre el frente de choque y la magnetopausa, llamada magnetofunda, tiene propiedades
distintas tanto del viento solar como de la magnetosfera, aunque el plasma y campo magnético ahi
observados son de origen claramente solar. El campo magnético de la magnetofunda estd, en general,
muy perturbado, pero su direccion tiende a estar alineada con la magnetopausa. El campo, al pasar
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por el frente de choque, sufre una compresion, y las lineas de campo rodean entonces la magnetosfera
del modo indicado en la figura 3.6 . El campo en la magnetofunda puede cruzar la linea Sol-Tierra de
este a oeste, 0 viceversa, segiin la direccién del campo magnético interplanetario.

TABLA 3.1

Valor de las

pardmetros. del plasma. estructura cuasi-perpendiculares cuasi-paralelas
ﬂ &1 Plasma muy {rio, Laminar. Salto de campo, a veces Transicidn de campo
M<3 nimero de Mach con andas periddicas multigradiente con trenes
bajo. amortiguadas, sin turbalencia. de ondas cuasi-periédicas.

Salto de temperatura de Ondas a contracorriente
protones relativamente con componentcs periddicas
pequefio (TP:/T;‘I ] 2). fuertes, periodos de varios
distribucién maxweliana. segundos.

B<i Plasma frio, nimero  Cuasi- Salto de campo, ondms Transicién de cam,

M2>23 de Mach elevado. laminar. cuasi-periddicas con la multigradiente de %T'
corriente, poca turbulencia. grandes pulsos de amplitud.
Salto apreciable en la Pocos cambios en la
temperatura de protones, velocidad del viento;
distribucién bimodal, calentamiento con distri-
alta energia no-maxwelliana bucién de protones ne
en la cola, maxwelliana,

Bl Plasma tibio, nimero  Cuasi. Salto de campo, turbulencia Ningin ejemplo

M<L3 de Mach bajo. turbulento.  a pegueia escala. Pequeiio conocido.
ascenso en temperatura de
protones, distribucion
maxwelliana en el sentido
del Bujo.

B=1 Plasma tibio, nimero Turbulento.  Fluctuaciones de campo Transicién de campo

M23 de Mach elevado. irregulares que obscurecen irregular multigradiente con
un salto de campo definido. grandes cambios de magnitud.
Distribucidn de protones Ondas a contracorriente.
bimodal o mnultimodal, no No se conocen las distri-
maxwelliana en ¢l sentido buciones de plasma.
del flujo.

>»1 Plasma caliente de Beta-alta Fluctuaciones de campo

M>3 alta velocidad. irregulares con picos

Condiciones

Nombre de 1a

Caracteristicas

extrermadamente altos,
posibles bajas de
locales, Regidn extensa
con efecto apreciable en el
flujo; distribuciones de
protones desconocidas,

Caracteristicas macroscépicas del frente de choque por clase de pardmetro

Caracteristicas

El campo magnético de la magnetofunda tiene habitualmente una componente perpendicular al

plano de la ecliptica, dirigida ya sea hacia el norte o hacia el sur. Se ha observado [Behannon, 1968)
que en los flancos de la magnetefunda (del lado oscuro de la Tierra) el campo tiene una componente,
perpendicular al plano de la ecliptica, que oscila de positiva a negativa. Esta oscilacidn tiene un
periodo de varias horas, y puede deberse a la direccién del campo interplanetario mismo.

La razén de la magnitud del campo de la magnetofunda a la del campo interplanetario varia de
4 cerca de la porcion mas cercana al Sol del frente de choque, a menos de 1 en los flancos.

d) La cola magnética.

Los modelos de la cavidad geomagnética discutidos hasta el momento no implican disipacién de
energia en la corriente de plasma y, en consecuencia, no consideran tensiones tangenciales en el limite
de la magnetosfera. Si se incluyen efectos friccionales suficientemente intensos, las lineas de campo
magnético seran arrastrados del frente y los lados de la magnetosfera y formardn la llamada cola
magnética. Esta cola consta de dos secciones, donde cada una de ellas abarca un haz de lineas de
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fuerza magnéticas que emergen de uno de los casquetes polares. Las lineas de campo toman una
direccién antisolar. Las del hemisferio norte tienen sentido hacia la Tierra, mientras que las del sur
se alejan de ella. Estos haces de lineas de campo tienden a expandirse por influencia de la presion
magnética, pero esta tendencia es contrarrestada por la presién del viento solar. En las cercanias del
plano ecuatorial geomagnético, los haces forman una hoja neutra (también llamada hoja de plasma)
[CD en la figura 3.4] que separa las regiones de campos magnéticos opuestos. La cola magnética se
extiende hasta 80 Ry, y ha sido observada a 1000 Ry, aunque muy debilitada. La intensidad del
campo en la cola es de unos 20 gammas a una distancia de la Tierra de 10-20 R7, y de 10 gammas
a 60 Rr. La intensidad del campo varia con la actividad geomagnética, con valores minimos de 4y
(Kp £ 2) y maximos de 407.

Es probable que algunas de las lineas de campo de la cola magnética se prolonguen hasta el
medio interplanetario y permanezcan abiertas; estas lineas se conectardn con la Tierra a través de las
jonosferas polares, mientras que las demds lineas lo hardn a latitudes menores, Por consiguiente, en
cada hemisferio debe haber una regién aproximadamente circular y centrada cerca del polo magnético,
por encima de {a cual todas las lineas penetren en la cola magnética. Esta zona tiene cierta significancia
en cuanto a la definicién de las regiones en que son atrapadas las particulas del viento solar, y
corresponde aptoximadamente a los Svalos aurorales [véase el capitulo 4]. Esto ha conducido a suponer
que los fendmenos aurorales podrian estar relacionados con procesos de acumulacién y descarga de
particulas en la cola magnética [Pellinen, 1984]. En todos los modelos de la cola magnética es necesario
considerar una corriente eléctrica que fluye a través de la cola, del lado manana de la magnetosfera al
lada tarde. Esto implica la existencia de un campo eléctrico a gran escala a través de la cola. Estas
ideas seran discutidas en el capitulo 6.

e) La plasmasfera y los cinturones de Van Allen.

Las particulas ionizadas de la ionosfera se localizan en un volumen que se extiende por varios
radios terrestres y que se denomina plasmasfera. Su limite exterior es la plasmapausa. En esta region
la temperatura de las particulas es de varios miles de grados Kelvin y la energia de los electrones
es del orden de medio eV. La densidad es de 10% particulas cm=2 a 1000 km de altura, y disminuye
rapidamente a altitudes mayores.

Mis alld de la plasmapausa, la densidad de electrones es menor, pero su temperatura es mayor.
Las energias son mayores que las de la poblacién térmica de la plasmasfera, y ascienden de 10 a 101
eV. Sin embargo, las particulas son consideradas de baja energia comparadas con las particulas de
Van Allen, El plasma exterior se extiende a lo largo de la cola magnética, donde forma una hoja de
plasma delgada que separa las regiones con direcciones de campo opuestas. La densidad de particulas
es de 1 em~3, y la densidad de energia total es de 3 keV cm~3. La hoja de plasma tiene un espesor
de varios radios terrestres, y su borde interior se localiza a 7 Ry de la Tierra a la medianoche local.

El primer descubrimiento importante en las cercanias de la Tierra realizado por medio de satélites
fue el de la radiacidn atrapada - los cinturones de Van Allen- Actualmente se sabe que dichos cintur-
ones reflejan una distribucion de particulas con estructura doble. Los protones més energéticos (~ 30
MeV) estan concentrados a 1.5 Ry, y los electrones mds energéticos (~1.6 MeV) se encuentran a 3.8
Ry, en lo que podria llamarse cinturén exterior. A bajas energias, sin embargo, las distribuciones de
particulas ocupan un volumen mayor y se alejan de la Tierra.

Se ha encontrado que el principal agente en la formacién de las auroras son electrones con energias
entre 1y 10 keV. Sin embargo, los cinturones de Van Allen no parecen tener la energia necesaria para
producir una aurora brillante, Esto se debe a que la energia total de los electrones en los cinturones
de Van Allen es menor que 10?° ergs. Para producir una aurora brillante se requiere de un consumo
de energla de 1017 ergs por segundo, lo que haria que los cinturones de Van Allen se agotasen en 15
minutos,
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Figura 3.2 Configuracidn del campo
magnético interplanetaric en el pla-
no ecuatorial en el caso del viento
solar continuo. (Parker, 1963.)

Figura 3.1 Topologfa de las soluciones ~
de las ecuaciones del viento solar para
el caso isotérmico esféricamente simétri
co. la Gnica solucidn que satisface las
condiciones de frontera de baja velocidad
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hausen, 1972.}
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Figura 3.4 Configuracidn general de la magnetosfera en el
meridiano mediodfa-medianoche. (Jursa, 1985.)



ta) -4
Y~
—_—
—
-_<—’
—_—
%—-—b Hrdidras
—
i,
—
—
—»
—

{t)

1800

Figura 3.5 Las hendiduras polares. a) En el meridiano
mediod{a-medianoche. b) Desde arriba del polo norte.
(Hargreaves, 1979.)
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Figura 3.6 El campo magnético de la magnetofunda (visto desde arriba del
polo norte) para las dos posibles orientaciones del campo interplanetario.
En la figura superior el campo interplanetario estd dirigido del lado mafia
na de la Tierra al lado tarde. .En 1a figura inferior estd dirigido del la
do tarde al mafiana. (Piddington, 1969.)



Figura 3.7 localizacidn de la plasmasfera dentro de la magnetosfera.
(Hargreaves, 1979.)

Figura 3.8 Distribucién del plasma de baja energia en relacidn con otras
caracteristicas magnetosféricas. (Hargreaves, 1979.)



IV MORFOLOGIA AURORAL.
4.1 Energia y estructura espacial.

Se da el nombre de aurora a la luz resultante de |a precipitacion de electrones y protones de la
magnetosfera hacia la atmdsfera de la Tierra. Esta luz consiste de espectros atomicos y moleculares,
principalmente de oxigeno y nittSgeno - los elementos mds abundantes de ]a atmdsfera superior -
ionizados o excitados por colisiones con 1as particulas en precipitacion.

Las particulas penetran en la atmdsfera hasta una altitud que depende de su energia cinética
inicial. Mientras mayor es 1a energia, mas profunda es la penetracion en la atmosfera y en con-
secuencia, es menor la altura de la ionizacion y de la excitacién resultante. En la figura 4.1 se
muestra una grafica de la altitud de maxima produccion de ionizacion en la atmésfera superior por
electrones aurorales como funcion de la energia cinética de los electrones incidentes. Se supone que
los electrones son monoenergéticos e isotropicos. La escala de altura se divide en tres secciones:

Region D 50 - 90 km

Region E 90 -160 km
Region F 160-500+ krn

400 s aaaasd 1 ]

REGICN D
TrTrYYTY T T
0.9 9 10 100 1000

ENERGIA CINETICA DE 1OS ELBECTRONES (keV)

Figura 4.1  (Jursa, 1985.)

a) Relacidn entre la energia de las particulas y el régimen magnetosférico.

La energia de las particulas incidentes y la motfologia sutoral resultante dependen de las regiones
de origen de las particulas en la magnetosfera. Dichas regiones pueden ser la magnetofunda, 1a hoja
de plasma y los cinturones de Van Allen, cada una de las cuales estd ocupada por electrones con
encrgias cinéticas de ~ 0.1 keV, 1 - 10 keV y > 40 keV, respectivamente. También se hallan en
estas regiones protones, cuyas energias son unas 5 veces mayores que las de los electrones.
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Los electrones que se precipitan hacia la atmdsfera con las energias caracteristicas de estos tres
regimenes magnetosféricos producen una ionizacidn maxima para cada una de las tres secciones
de altitud mencionadas mads arriba, respectivamente - es decir, los electrones de ~0.1 keV ionizan
principalmente a la altura de la region F, los de 1-10 keV en la region E, y los de mds de 40 keV en
la region D.

b) Estructura espacial

Las auroras pueden ser clasificadas segin su grado de estructuracién espacial, es decir, por el
hecho de si estan relativamente estructuradas o no. Esta distincion es muy evidente en el caso de
la precipitacién con otigen en la hoja de plasma (de 1-10 keV), que representa la mayor parte de la
energia de la precipitacién auroral. La componente estructurada es conocida como aurora discreta,
o simplemente “aurora”. La componente no estructurada recibe el nombre de aurora difusa {o
continua, o de manto). Aunque es dificil observarlas, a causa de su escasa intensidad y su falta de
contraste, las auroras continuas abarcan el 80% del ingreso total de energia en las regiones polares
durante el maximo solar y el 50% durante el minimo [Sandford, 1968).

La estructura espacial de las auroras se puede estudiar segin la region de la atmoésfera superior
en la cual se produzean. Las auroras de tipo E (es decir, las que aparecen en la region E) pueden
ser estructuradas o no estructuradas. Las auroras continuas tienden a superponerse con e} évalo
auroral [véase la seccidn 4.3) en el sector noche, pero se extienden hacia el ecuador durante el dia.
En periodos de actividad geomagnética reducida las auroras discretas desapatecen y solo se observan
las continuas. Aunque las auroras continuas forman una banda que circunda los polos en cualquier
nivel de actividad geomagnética, su localizacion y su flujo de energia pueden variar. Las auroras
continuas parecen deberse a la precipitacién de particulas desde la hoja de plasma, pues tanto ésta
como aquéllos tienen espectros de energia maxwellianos. Las particulas de las auroras discretas
también parecen provenir de la hoja de plasma pero, en cambio, sufren aceleraciones adicionales.
Otra diferencia radica en el hecho de que las auroras continuas son el resultado de la precipitacidn
tanto de electrones como de protones, mientras que, debido a la elevada tasa de dispersion de los
protones en la atmésfera, las auroras discretas se deben inicamente a la precipitacién de electrones.

Las auroras de tipo F tienen componentes estructuradas y no estructuradas analogas a las del
tipo E. Al parecer, ambos tipos estan estadisticamente bien representados por el évalo auroral. La
ionosfera, en la capa F, exhibe condiciones irregulares. Ademas, el casquete polar (1a regién cireular
en el interior del dvalo) también es un area con condiciones irregulares. En la ionosfera también se
presenta el lamado pozo de la capa F, que es una region de baja ionizacién, de 5° a 10° de anchura,
y que se localiza hacia el ecuador del 6valo en los sectores tarde y noche. El limite del lado polar del
pozo es una regién con gradientes de densidad muy elevados, los que pueden provocar refracciones
muy grandes. Las auroras se deben, al parecer, a la incidencia de viento solar termalizado desde la
magnetofunda.

La componente no estructurada del tipo D se observa como una banda, con una anchura de
varios grados, que se exticnde de la medianoche a la mafiana y, en ocasiones, circunda totalmente
el polo. En tiempos tranquilos se localiza, a la medianoche, en el borde ecuatorial de las auroras
continuas; en épocas activas la distribucién puede ser muy amplia. Las auroras estructuradas de tipo
D parecen estar asociadas a la actividad del sector norte, tal como la expansion hacia los polos de
los arcos aurorales durante las subtormentas. Estas consisten en la disipacién de energia acumulada
en la magnetosfera, que se manifiesta en variaciones en H (seccion 3.2) con pericdos entre 0.2 y 600
segundos. )

Es posible hacer dos generalizaciones con respecto a las auroras no estructuradas. En primer
lugar, la precipitacién y la ionizacién se dan a latitudes diferentes (la D a la menor latitud, laF a
la mayor). Ademds, las tres se superponen en el sector noche. Por lo que se refiere a las auroras
estructuradas, los tipos F y E coinciden a toda hora, pero sélo a medianoche con las de tipo D. Las
seis categorias de auroras aqui mencionadas se superponen en el sector noche. Por otra parte, en
el sector dfa, las auroras F no estructuradas - debidas a particulas con origen en la magnetofunda
coinciden con las aurotas E no estructuradas - cuya energia corresponde a la de la hoja de plasma.
Los seis tipos de auroras se representan en la figura 4.2 .
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4.2 Clasificacion de las formas aurorales.

Observadas desde la supetficie de la Tierra, las formas aurorales presentan notables variaciones
en su aspecto general, movimientos e intensidades, La clasificacidn detallada-de estas variaciones
se encuentra en la obra de Stormer {1955). Una clasificacion més completa se encuentra en The
International Auroral Atlas [1963].

a) Clasificacion de las formas visuales.

En la tabla 4.1 se incluyen los términos empleados por Starmer. EJ sistema del International
Aurora) Atlas (I.A.A.) es mds ldgico, pero ain no se utiliza ampliamente. Sin embargo, algunos
términos se han difundido, como i) P (patch-cinta) para una superficie difusa con extensién < 10°,
y i) V (velo} para una superficie difusa mds ampha.

TABLA 4.1 Formas aurorales y simbolos
Término Abreviacidn Descripeion

Arco homogéneo. HA Forma regular con altura, intensidad
y direccién constante.

Banda homogénea. HB Como HA, cambiando de direccion
a lo largo.

Arco o banda rayada. RA,RB Como HA o HB, con estructura vertical
rayada.

Rayos R Columnas estrechas casi verticales,

Superficie difusa. DS Superficie emisora uniforme sobre
el horizonte.

Superficie pulsante. PS Como DS, variando en intensidad con
un periodo de varios segundos.

Arco pulsante. PA

Corona. C Sistema R convergiendo al cenit
magnético.

Fluctuante, F Fluctuaciones de intensidad hacia
el cenit.

b) Estructura detallada de las formas aurorales.

Mediante el uso de la televisidn y de otras técnicas de observacion ha sido posible descubrir una
estructura fina auroral no detectable a simple vista. Maggs y Davis [1968] han mostrado que, cuando
se observa en e} cenit magnético, el espesor de los elementos de las estrucuras aurorales tiene un
valor medio de ~200 m, variando de <70 m a mas de 4 km, de modo que el arco auroral cldsico, con
un espesor de unos 10 km, tiene una estructura fina llamada “elementos de arco”, con una anchura
tipica de 200 m. Los arcos mismos tienden a aparecer en “sisternas de arco”, es decir, en conjuntos
de arcos paralelos que se extienden por mas de 500 km.

Las técnicas de television han permitido establecer dos caracteristicas estructurales de las formas
aurorales. Vistos desde abajo, los elementos de arco a menudo forman tizos. Estos son dobleces
contrarios a las manecillas del reloj (vistos dede abajo), separados de 2 a 10 km y agrupados en
formas cilindricas de 200 a 300 m de anchura. Vistos lateralmente, los rizos aparecen como rayos, de
modo que los rayos de Jas estructuras RA y RB son rizos. La constante de tiempo para la formacidn
de un rizo es de ~ 1s. Los rizos tienen velocidades de hasta 205 paralelas al centro del arco; el
movimiento puede darse en direcciones opuestas sobre cualquier lado de la linea central.

El otro elemento reconocido con téenicas de television son las espirales, dobleces en el sentido
de las manecillas del reloj (en el hemisferio norte}. Tienen un didmetro estimado de 30 a 1400 km,
una constante de tiempo de crecimiento de unos 60 s y velocidades de 105;"l paralelas al arco en que
se forman.
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Estas observaciones muestran que los arcos o bandas aurorales son en realidad una estructura
mucho mas compleja de lo que se habia creido, con muchos elementos estrechos que ilevan a cabo
movimientos rapidos y complicados.

¢) Indices de intensidad.

La intensidad de las auroras se mide de acuerdo con ef coeficiente internacional de brillo {In-
ternational Brightness Coefficient, 1BC], basado en la linea de emisién de 55777 del oxigeno 1. La
escala aparece en la tabla 4.2 . El brillo de una forma particular puede depender de la direccién
de Jas observaciones, aunque rara vez se trata de corregir este efecto. Para auroras de baja altitud
(<100 km), e} coeficiente de brillo no sera una medida adecuada de la intensidad auroral, pues la
linea de 5577 A no ser4 tan importante en relacidn con otras emisiones.

TABLA 4.2 Coeficiente internacional de brillo.
Clasificacion  Brillo similar a Emisién de 5577 A
{fotones cm™? 571}
IBC 1 Via Léctea. 1 kR. 10°
IBC 1 Cirros a laluz 10 kR. 100
de la luna.
1BC I Ciimulos a la luz 100 kR. 101
de la luna.
IBC 1V {luminaci6n de) 1000 kR. 10'?

suelo producida por
la luna llena.
En esta tabla Ia unidad de intensidad 6ptica es 1R = 1 rayleigh = ll)6 fotones cm-2 S

d) Tipos visuales de auroras.

Los diferentes tipos visuales de auroras han sido clasificados en el International Auroral Atlas
(1963) de acuerdo al sistema que aparece en la tabla 4.3; entre paréntesis se dan términos equivalentes
que son ampliamente usados, aunque son menos precisos.

Las variaciones de color {como se verd en la seccién 5.2] son principalmente efectos de altura
que resultan de las diferencias en los espectros de energia de las particulas incidentes.

TABLA 4.3 Tipos visuales de autoras.
Clase Descripcién Altura dei borde
inferior

Tipo a (tipo A rojo) Regidn superior roja.
Tipo b (tipo B rojo) Borde inferior rojo. 80 - 100 km.
Tipo ¢ (normal) Verde o blancuzco (debajo 110 km.

del umbral de color).
Tipo d (tipo A rojo} Rojo en general. 250 km.
Tipo e (tipo B rojo) Rojo y verde alternando

horizontalmente, con
movimientos rapidos de
rayos en el arco.

Tipo Predominan el azul y e}
pirpura.

e) Distribucidn de altitudes de las auroras.

La altitud de diferentes formas aurorales ha sido determinada por Stérmer y otros investigadores
mediante métodos de fotografia paraldctica. Los resultados detallados se incluyen en la obra de
Stgrmer (1955). Los limites inferiores de arcos y bandas pueden ser medidos exactamente por esta
técnica. Se ha observado una disminucién en la altura media del borde inferior, de 114 km para
auroras débiles a 95 km para las muy intensas.
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Egeland y Ombhoit (1967) han mostrado que hay una variacion diurna en la altura promedio de
los bordes inferiores de arcos y bandas, de 105 km a 95 km. Al parecer, la altura promedio para
todas Jas formas cae entre 105 y 108 km.

Currie y Weaver (1955) han determinado la extensién vertical de la luminosidad auroral; la
extensién mas frecuente es de 20 a 40 km. Los perfiles de intensidad vertical muestran un valor
medio de alrededor de 110 km para el maximo nivel de intensidad de Ia mitad inferior, v de 40 km
para la extension verticsl de la mitad de la intensidad. Sin embargo, muchos arcos tienen un nivel
de intensidad de un 10% del maximo por arriba de los 200 k.

Los rayos [véase la tabla 4.1] tienen una extension vertical considerablemente mayor. Esta, de
acuerdo con los datos de Stormer, varia de 100 a 600 km. Las mayores longitudes estan asociadas,
en las auroras de baja latitud, al mdximo de manchas solares. Los rayos mas largos, al parecer, se
relacionan con las grandes auroras y el calentamiento atmosférico.

Las mediciones de altitud por medio de triangulacion fotografica sélo pueden ser representativas
de las formas mas brillantes. Se ha encontrado evidencia de que las auroras rojas de baja intensidad
ocurren por encima de los 150 km. También se han encontrado auroras del tipo HA a aituras entre
160 y 230 km, a latitudes menores de 62°.

4.3 El évalo auroral.

Durante el Aio Geofisico Internacional (1958-59) se determind, mediante camaras de gran
angular (all-sky camera, ASCA), la frecuencia de ocurrencia de fas auroras en el cenit en intervalos
de media hora. El contorno que contiene el 70% de las auroras detectadas con este método define
una banda llamada dvalo auroral, zona oval auroral u évalo auroral estadistico. Esta banda se define
para auroras discretas, puesto que las continuas tienen una intensidad y un contraste muy bajos
para poder ser detectadas en el cenit.

E! évalo auroral es una banda que rodea al polo, y que se determina para cada valor del indice
Q [véase el apéndice B}, donde éste se determina en los mismos intervalos de 15 minutos de tiempo
universa) en los que se toman las folografias ASCA. En el sector dia el ovalo es mas angosto ¥
se localiza mds cerca del polo. Ademas, los sectores dia y noche difieren en su respuesta a los
incrementos en la actividad, pues el sector noche aumenta en anchura y el sector dia se mueve hacia
el ecuador. La desviacién estandar de estas fronteras es de alrededor de 1°. En casi todos los casos
sc trata de auroras discretas; puesto que las mediciones no se toman generalmente en el cenit, las
auroras son visibles para angulos cenitales elevados. Asi, los bordes del Svalo pueden ser auroras
continuas, particularmente en el borde polar. También se ha comprobado cierta dependencia del
Gvalo con referencia al ciclo solar; durante el minimo, el sector medianoche se desplaza 1° 6 2° hacia
los polos con respecto a su localizacidn durante ef maximo.

La frontera ecuatorial A del ovalo auroral puede expresarse como
L]

Aec = T2° = 0.9°Q — 5.1° cos (%zcc - 12°) (1)
para Q>1, donde Q es el indice magnético y tcg es el tiempo local geomagnético corregido [Starkov,
1969]. Este borde puede ser aproximado por un circulo con centro en 84.9° CG de latitud y 00:48
CG de tiempo local, con un radio de R = 18° 4 0.9°Q . El indice Q ha sido el parametro simple
mas efectivo en los estudios de morfologia auroral. Sin embargo, puesto que el indice Q no siempre
esta disponible, es posible inferir Q al tomar una medicidn de A, para un solo t¢g, sustituyendo
estos valores en (1) y resolviendo para Q. Al sustituir esta Q efectiva en (1), es posible calcular A,
para otros tiempos locales.

a) Valores pr(;lnedio.

Numerosos estudios han permitido calcular la distribucidn en latitud magnética y tiempo local
de los valotes promedio de los pardmetros aurorales.
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Sin embargo, este enfoque presenta el problema de que Jas mediciones se ordenan en términos
de indices magnéticos que abarcan lapscs de tres horas, mientras que la intensidad ¥ fa ubicacién
de la auroras pueden variar notablemente en ese mismo intervalo; esto provoca que, por ejemplo,
un indice K, dado represente condiciones ausorales muy diversas. Como resultado, se consideran
como intensidad cero algunos casos de no ocurrencia de autoras en un intervalo espacial, los que
son promediados con casos de intensidad finita en el mismo intervalo, de modo que el promedio
resultante puede producir valores de intensidad que nunca se presentan en 1a naturaleza. A pesar de
jo anterior, y de que dan una represeniacion burda de parametros que varian rapida y profundamente
en el tiempo y en el espacio, las distribuciones promedio han sido muy tiles en el descubrimiento
de algunas tendencias generales en la actividad geomagnética.

Con base en las distribuciones promedio mencionadas anteriormmente — en particular de las
intensidades de las emisiones a 6300, 5577 y 3914 A ~ Sandford [1968] demostrd la existencia de una
forma no discseta de las autoras a la que llamé aurora de manto. Se propuso también el término de
ayroras continuas para distinguir el componente de la regién E de la aurora de manto del componente
de la regién D, que recibid el nombre de aurosa difusa {véase Ja seccién 4.1}

Sandford encontré que en el maximo solar las auroras de manto constribuyen con el 80% del
flujo total de energia de las auroras, mientras que las auroras discretas aportan solo el 20% . En el
minimo solar, por otra parte, los dos fiujos de energia son iguales. La diferencia radica en que el
flujo de energia de las auroras de manto es menor, por un factor de cuatyo, durante el minimo solar,
en tanto que, para las auroras discretas, el flujo de energia no varia.

b) Fronteras exteriores.

La frontera exterjor (mds cercana al Ecuador) de los electrones en precipitacién, tal como ha
sido medida por satélites, se relaciona con el indice magnético K, (véase apéndice B} de acuerdo con

A= Ag+o K, )

donde A, es la latitud geomagnética corregida del borde exterior, Ap es Ja latitud a K, =0 y a es una
pendiente {Gussenhoven et al., 1983]. En Ja tabla 4.4 se dan distintos valores de estos parametros.

Se ha enconirado que esta frontera depende del ciclo solar. Ademas, se ha reportado que varia
en algunos grados como funcion del tiempo univessal: la mdxima latitud se Jocaliza a las 0609 UT,
y la minima a las 1800 UT. Por otra parte, la distribucién instantanea de los flujos de energia tiene
un gradiente con la latitud, de modo que la ubicacion de Ia frontera exterior resulta una funcién de}
umbral de deteccion. Strickland [1983] ha reportado un caso en que la ubicacion de la frontera varia
hasta en 4°, segiin la sensibilidad de los detectores empleados.

c) Distribuciones instantineas.

Se ha encontrado [Whalen, 1983} que ta distribucién latitudinal del flujo de energia en las auroras
continuas es igual instantdneamente para todos los tiempos locales en un intervalo de 8 horas. Se
definieron dos distribuciones, la principal de las cuales es gaussiana. Ademas, ¢l factor de escala
gaussiano fue constante para todas las mediciones. Por tanto, la distribucién giobal de las auroras
puede ser descrito por la variacidn de dos parametros: el maximo gaussiano del flujo de energiay la
latitud.

A latitudes mayores se ha encontrado otra distribucién latitudinal. Las distribuciones gaussiana
y de alta latitud corresponden a las regiones de precipitacién de particulas lamadas hoja de plasma
central y de frontera, respectivamente.

Estas distribuciones tienen una significacién adicional, puesto que la latitud del maximo gavs-
siano, .y, estd sobre la interfaz, o cerca de ella, entre las corrientes alineadas con el campo
positivas y negativas [Robinson et al., 1982]. Ademds, Timosr s el limite exterior de la zona de las
auroras discretas.
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TABLA 4.4 Valores de los pardmetros medidos por satélites.
A=A +akp

MLT Nimero de Ag a Coeficiente de
fronteras. correlacién.
0000-0100 312 66.1 -1.99 -0.80
0100-0200 220 65.1 -1.5% -0.68
0400-0500 267 67.7 -1.48 -0.57
0500-0600 1123 67.8 -1.87 -0.71
0600-0700 2462 68.2 -1.90 -0.74
0700-0800 3159 68.9 -1.81 -0.76
0800-0900 2159 69.3 -1.87 -0.73
0900-1000 1178 69.5 -1.69 -0.66
1000-1100 864 69.5 -1.41 -0.57
1100-1200 513 70.1 -1.25 -0.52
1200-1300 353 69.4 -0.84 -0.35
1500-1600 63 70.9 -0.81 -0.34
1600-1700 204 71.6 -1.28 -0.66
1700-1800 526 71.1 -1.31 -0.69
1800-1900 997 71.2 -1.74 -0.82
1900-2000 2469 70.4 -1.83 -0.82
2000-2100 3309 69.4 -1.89 -0.82
2100-2200 3092 68.6 -1.86 -0.79
2200-2300 1482 67.9 -1.78 -0.77
2300-2400 461 67.8 -2.07 -0.81

La distribucién del flujo de energia Q, como funcién de la latitud I', es

Q) = Qe exp[—%(i‘—fﬂ)z ] (3)

donde Qmax ¥ I'max definen los valores pico. El factor de escala gaussiano o tiene un valor tipico de
1.4° y extremos de 1.2° y 2.0° {Whalen, 1981, 1983]. El flujo de energia maximo Qmax tiene un valor
tipico de 1 erg em~? 5=! y extremos de 0.25 y 12 erg cm~? s~!. La latitud del miximo gaussiano,
Tmax, tiene un valor medio de 71° y extremos de 64° y 74° [Whalen, 1981, 1983].

El espectro de energia de los electrones en precipitacion en la region gaussiana es maxwelliano,
de modo que el mimero de flujo diferencial (en electrones cm=? s=! (keV)~!) es

4(E) = 5%:; E exp (‘E%) (4)

donde E es la energia cinética de los electrones ¥ Enq la energia caracteristica. Se ha encontrado que
cerca de la medianoche En también es gaussiano en latitud, con un pardmetro de escala cercano al

de Q.

El valor medido de En,,, es de 1 keV [Sharber, 1981]. Al inferir la energfa de las particulas
de las alturas de produccion para las auroras, se encontré que Eay,,, cae generalmente a 1.5 keV,
con extremos en 0.3 y 9 keV. Sin embargo, no se ha establecido una dependencia de Eyy,,,, con el
tiempo local.
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ESTRUCTURADAS

NO ESTRUCTURADAS

Figura 4.2 Representacidn esquemitica de las regiones de auroras estructuradas
y no estructuradas segin el régimen ionosférice (energia de las particulas):
F, aproximadamente 0.1 keV; E, de 1 a 10 keV; D, mas de 40 keV. Las coordenadas
se indican en el sistema geomagnético. Las lineas gruesas muestran el limite

del 6valo auroral para Q = 3; las dreas sombreadas, la ubicacidén de las auroras
especificas. (Jursa, 1985.)



V ESPECTROS DE EMISION AURORALES.

Las emisiones clectromagnéticas que caracterizan a una aurora se producen por la pérdida en la
atmésfera de la energia de particulas cargadas, principalmente electrones y, a veces, protones. Las
particulas energéticas se derivan al parecer de la interaccién del viento solar y del campo magnético
terrestre. Las corrientes de particulas cargadas generadas por dicha interaccion producen electrones
energéticos que se desplazan hacia la Tierra a lo largo de las lineas del campo geomagnético en la zona
auroral, Las colisiones entre las particulas aurorales encrgéticas en precipitacién y los dtomos neutros
y las moléculas de la atmdsfera densa, entre 100 y 200 km de altura, producen la luminosidad asociada
con las auroras. Observaciones por medio de satélites han permitido aclarar grandemente la interaccion
del viento solar con la magnetosfera, las tormentas aurorales y la morfologia del ciclo diurno de los
6valos aurorales. Asimismo, estudios de las emisiones aurorales hechas por medio de cohetes, aviones,
satélites y observaciones basadas en tierra que incluyen mediciones de las distribuciones aurorales, las
tasas de emisién de fotones y los perfiles de altitud, han permitido identificar los estados excitados de
las especies atémicas y moleculares radiantes y determinar los procesos aurorales que intervienen en su
produccion y pérdida.

5.1 Espectros aurorales y transiciones épticas e infrarrojas,

Los mecanismos aurorales han sido estudiados en el laboratorio mediante haces de particulas que
inciden en mezclas de gases o en gases atmosféricos. Asi se han medido pardmetros que cuantifican la
pérdida de energia de los electrones incidentes, el perfil de depésito de energia y la produccidn de estados
excitados, asi como las caracteristicas radiativas espectrales, temporales y espaciales de los gases. Se
han utilizado, por ejemplo, descargas en gases para cuantificar el flujo post-brillo, o bien células de
reaccion de quimioluminiscencia para determinar los coeficientes de produccidn de reacciones aurorales
especificas y su tasa de produccidn de fotones.

Con base en los pardmetros medidos, tales como las secciones transversales de pérdida de energia
de los electrones incidentes, se han propuesto diversos modelos aurorales. También se han elaborado
modelos semi-empiricos simples de la pérdida de energia de los electrones. La tasa de produccién de
electrones secundarios en dichos modelos se calcula a partir del hecho de que se produce un par de
electrones por cada 34 eV de energia depositada por el electrén primatio. Una vez conocidas las tasas
de ionizacién, puede calcularse la tasa de produccién de electrones secundarios, asi como el flujo de
electrones secundarios, como funcién de la energia. También pueden deducirse tasas de produccién de
estados excitados a partir del flujo de electrones secundarios. Asimismo, se han elaborado modelos
dependientes del tiempo, que toman en cuenta el movimiento atmosférico.

a) Tasas de emision,

La energia cinética de las particulas aurorales, por procesos provocados por colisiones ineldsticas
con especies atmos{éricas, se convierte en emisiones pticas e infrarrojas de longitudes de onda discretas.
Estas especies atmosféricas pueden emitir espont ineamente radiacion, llegando asi a estados energéticos
mas bajos. También pueden sufrir varias reacciones quimicas, resultando finalmente en un producto
excitado que emite energia por decaimiento radiativo espontaneo.

La intensidad de las transiciones atémicas y moleculares de un estado superior u a un estado inferior
1 estd dado por la relacién
Iy, = Ny Ay, (1)
donde 1, es la intensidad Gptica en fotones cm™2 s~!, ¥, es la poblacién del estado superior en
moléculas em™, y A, es el coeficiente de Einstein, o probabilidad de transicién radiativa, en s~1, dada
a su vez por

A= 2E0 {|<1|Me|u)|’+|<l|z2 Ax Bl + ’|<uz:er.-f.-|u>|2} @
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donde la suma se efectiia sobre los N electrones del dtomo o molécula, J\-i, = Z;’" er; es el momento
dipolar de los electrones, y F; es el operador de momento del i-ésimo electron.

Si la actividad auroral dura el tiempo suficiente para que lleguen al equilibrio los procesos
de produccién y pérdida de un estado dado, el nimero de moléculas excitadas por cm® en estado
continuo estad dado por

Pu
Nuso = — 3
usn L“ ( )
donde P, es la tasa de produccién por unidad de volumen, en cm™3 s}, y L, es la tasa de pérdida,
en s~}. La tasa de pérdida de un estado dado puede ser descrita mediante la relacién

Ly =) Au + Kuo,[00] + Kun, [N2] + KuolO] + ... (4)
1

donde Kyps es ¢} coeficiente de desactivacion por colision del estado excitado de la especie Af en
em® 671 molécula™!.

La produccién de un estado excitado dado puede ser el resultado de impactos de electrones en
colisiones ineldsticas de la forma

e+ N — N +¢ (5)
de una transferencia de energia

M+ N — M 4+ N° (6)
o de una reaccion quimioluminiscente

A+BC — AB* + C M

donde el asterisco indica un estado excitado del dtomo o la molécula. En el caso de la transferencia
de energia, la produccion del estado excitado N° resulta de la desactivacion por colisién del estado
excitado A* hasta un estado de energia mds baja. Para la reaceién quimioluminiscente, una parte
de la energia exotérmica de la reaccién se convierte en energia interna de la molécula resultante,

b) Procesos aurorales.

Todos los electrones primarios con energia por encima de los 100 eV reparten su energia cinética
en la atmosfera entre aproximadamente las mismas razones de particion, esto es, que sin importar
la energia del electrén primario, se utiliza aproximadamente la misma fraccion de la energia cinética
inicial en la formacién de varios iones (N;f, Nf*, N+, N+* 0%, O}°, O%,...) o de varios estados
excitados neutros (N3, O3, N;, CO;. NO#,...). El asterisco denota especies electrénicamente
excitadas, mientras que el simbolo # denota excitacion vibracional.

Los iones de un estado excitado, producides cuando los electrones primarios ionizan los atomos
o moléculas neutrales de la atmdsfera, pueden decaer espontaneamente a un estado mas bajo, emi-
tiendo un fotdn en el proceso. Los sistemas N primer negativo, N Meinel y OF primer negativo
son ejemplos de transiciones elect rénicas de iones moleculares importantes en las emisiones aurorales.
Los electrones secundatios pierden la mayor parte de su energia en colisiones ineldsticas que resultan
en estados excitados de las especies atmosféricas neutras N, Nf y O3. Asi, las especies excitadas
neutras se producen por impactos con los neutrales de los electrones secundatios, los cuales, a su vez,
resultan de la produccidn de pares de iones por los electrones aurorales primarios mds energéticos.
A su vez, estas especies neutrales excitadas irradian, dando origen a emisiones aurorales reforzadas.

La fraccidn de la energfa de los electrones primarios irradiada en una transicidn dptica ~ con-
forme son frenados por la atmésfera los electrones energéticos y secundarios — esté definida como la
eficiencia radiante inducida por electrones para dicha transicion. Esta eficiencia es independiente de
la energia del electron para energias mayores a unos 100 eV,
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A continuacidn aparece un diagrama de flujo que muestra algunos procesos fisicos y quimicos
que conducen a emisiones aurorales en el ultravioleta, el visible y el infrarrojo. Esta figura sélo
incluye algunos ejemplos de mecanismos autorales de produccién y emisién.

PROCESOS  RADIATIVOS AURORALES

NOeon, (D 3,1}

NQene (2.74)

-~ JELEEE 0P}« hy 163006364 4)
O' §1esore@O{'DIons (38774)

Las intensidades suelen datse en rayleighs (R), que son equivalentes a una irradiacion en columna
de 10° fotones cm=? 8!, La intensidad Sptica auroral se mide segin el brillo de la caracteristica
visible mas intensa de la aurora, Ia linea verde O('S ! D) de 5577 A. Con base en ella se ha
establecido una escala logaritmica, el coeficiente internacional de brillo (IBC), que se utiliza en la
clasificacidn de las auroras [véase la seccion 4.2).

La probabilidad de decaimiento radiativo, o probabilidad de transicién de Einstein Ay, [ec.
5.2), esté gobernada por las reglas de seleccién de la mecdnica cuintica, de Jas cuales las mis
importantes son las reglas de seleccion de un dipolo eléctrico. Las transiciones que obedecen estas
teglas tienen altas probabilidades de decaimiento (es decir, altos valores de A,;) y se denominan
transiciones permitidas, como por ejemplo las transiciones N primer negativo, N; Meinel y OF
primer negativo.
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Las transiciones que violan las reglas de seleccion tienen probabilidades de transicidn pequeiias,
y se las designa como transiciones prohibidas. Los estados excitados de los que sélo se originan tran-
siciones prohibidas son metaestables. Las fracciones prohibidas del oxigeno y el nitrégeno atémicos
y moleculares son muy importantes en las auroras, y sus intensidades y petfiles de altitud han sido
utilizados como indices del brillo y del color aurorales.

El color cambia marcadamente entre diferentes auroras. por lo que se lo ha utilizado como base
para algunas clasificaciones aurorales {seccidn 4.2]. Puesto que los electrones energéiicos penetran
hasta altitudes menores, las variaciones en el color se deben principalmente a las diferentes energias
medias y distribuciones de energia de los electrones primarios incidentes en la atmésfera. Las es-
pecies metaestables, con probabilidades de transicion de Einstein pequenas, son susceptibles a la
desactivacion colisiona! a densidades de gauss relativamente bajas (es decir, a altitudes elevadas).
Por ejemplo el estado O(' D) con un valor de A,; de 6.8 x 10~2 5=}, es desactivado en colisiones
con N, a altitudes de menos de 300 km. Asi, las emisiones aurorales de la linea roja de 6300 A,
desde este estado hasta los niveles 2P, y 3Py, disminuyen en relacidn a otras emisiones visibles. En
consecuencia, l1as mediciones basadas en tierra de la intensidad de ]a banda 1(4278) primera negativa
(0-1) de 4278 Adel NT y de la intensidad 1(6300) de la linea roja del oxigeno atémico pueden ser
utilizadas para determinar el flujo total de electrones aurorales y la energia caracteristica de los
electrones, o bien el perfil de altitud de la pérdida de energia. Mientras que la linea 1(4278) es pro-
potcional a la energia depositada total, [(6300)/1(4278) depende del perfil de altitud de la pérdida
de energia, y disminuye su valor para auroras de menor altitud, es decit, para electrones primarios
mas energéticos.

De manera similar, el estado O('S), que da origen a una linea verde, tiene un coeficiente A de
1.25 51, y es desactivado por el O, a alturas de menos de 100 km. La desaparicion por colisiones
de esta especie da origen al limite inferior rojo de las auroras rojas de tipo b. El estado N; (A3E})
es la fuente principal del O(!S) en la aurora, mediante el proceso de transferencia de energia

N (AT +O0CP) — O(S)+ M 8)

c) Emisiones aurorales infrarrojas.

Las emisiones en la banda infrarroja corresponden a energias de entre 1.4eV 2 0.88umy 0.23eV
a 5.3um. Los niveles de energia que intervienen en estas transiciones energéticas menores son estados
electronicos del Na y el 0o, asi como transiciones vibracionales dentro del estado electrénico base
de las especies atmosféricas menos comunes. Las transiciones vibracionales puras estan prohibidas
en las moléculas diatdmicas homonucleares N» y O3, que son los principales constituyentes de la
atmdsfera, Asi, las especies atmosféricas menos abundantes - activas en el infrarrojo - como las
diatdmicas OH, CO, NO y NO? y las triatémicas COz, N2O, NO; y Os, se transforman en las
fuentes principales del resplandor atmosférico (airglow) infrarrojo ¥ de las emisiones aurorales en
longitudes de onda mds largas.

No todos los emisores infrarrojos mencionados arriba dan origen a emisiones reforzadas auro-
ralmente. En auroras muy intensas IBC [1I* se han detectado reforzamientos de la emision de 1.27
pm de la banda atmosférica infrarrojo del O, (O-0), que se explican por una excitacion directa de
los electrones del O,. Debido a la larga duracién (3900 s) del estado que emite en 1.27 um del 0o,
los vientos horizontales pueden transportar las especies excitadas por varios cientos de kilémetros
antes de que decaigan.

En las auroras muy intensas (IBC 11I*) se han observado reforzamientos en la banda de emision
va de 15 pym del CO», asi como en la v3 de 9.6 um del O3. Hasta ahora no se conoce ningin mecanismo
que explique estos reforzamientos, que también se han detectado en las lineas de emisién de 2.7 pm
y 5.3 um del NO y en la de 4.3 um del CO,.

El dxido de nitrégeno, uno de los componentes mas abundantes de la atmoésfera, es activoen el
infrarrojo. Emite cerca de los 5.3 gm en la secuencia fundamental (Av = 1) y cerca de los 2.7 pm
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en el primer sobretono (Av = 2). La banda de emisién fundamental de 5.3 pum es un mecanisino
de enfriamiento muy importante en la termosfera. En la atmésfera nocturna, el estado Av =
1 se produce fundamentalmente por colisiones con oxigeno atémico y por la absorcién del brillo
supetficial, es decir,

NO(wv=0)+0 = NO(w=1)+ 0 9

NO(v =0) + hpe(brillo superficial) —  NO{v =1) (10)

Estos procesos generan el nivel » = 1 del NO, con una poblacién muy pequena en los niveles con
v22

El NO excitado vibracionalmente se produce también por reacciones quimicas iniciadas por los
electrones aurorales en precipitacion. El principal proceso auroral quimioluminiscente productor de
NO,

NC®D) + 0 — NO@) + O (1

lena los niveles de NO hasta v = 12. El N(*D) se produce directamente a partir del Na por colisiones
con electrones en precipitacién y por recombinacion disociativa y reacciones de intercambio de cargas
de las especies idnicas producidas auroralmente:
Ny +e — 2+ fi NCD) + (1= f1) N(’S) + Nt
Nok & ~— &4 2fs NPD) + 2(1 ~ fa) N(*S)
Nf + e — 2B NCD) + 21~ f3) N(*S)
NOY* + ¢ — 0MN(D)+ 024N(*S) + O
NI +0 — fiN(3D) + (1-f3) N(*S) + NO*
N* 4+ 0, — S NCD) + (1-f:) N(*'S) + Of

(12)

Las tasas de ramificacién f; son inciertas para tedas las reacciones, excepto para la recombi-
nacion del NO* (fy ¥ fs probablemente son cercanas a la unidad). Sin embargo, la proporcion de
N(®D) que reacciona con el Oy para ptoducir NO(v) varia con la altitud, conforme la reaccién de
Ja ecuacién (11) compite con la desactivacion del N(*D) por el oxigeno atémico. La variacidn de la
razoén {0)/[O3) con la altura, por encima de los 100 km, lleva entonces a una eficiencia dependiente
de la altitud para la produccién del NO(v) en las auroras. La dependencia de la altitud de esta
eficiencia de produccién puede entonces explicar la variabilidad de la emisién auroral de 5.3 pm con
la intensidad auroral, ya que las auroras producidas por electrones mds energéticos tienen altitudes
de ionizacion pico mas bajas.

La situacién es atin mas complicada por la gran variabilidad del NO y por sus desplazamientos.
Puesto que las tasas de reaccidn del NO [ecuaciones (9) y (10)] son proporcionales a su densidad,
las componentes de la etapa tranquila nocturna de la banda fundamental deberian ser mas intensas
a altas latitudes, especialmente en las regiones previamente provistas de NO por otras auroras,
donde se espera que la densidad del NO sea grande. El NO es una especie de larga duracion en
la termosfera, de modo que los vientos termosféricos son importantes en la redistribucion del NO
producido por las auroras.

La banda de ernision de 5.3 um del NO y su forma espectral dependen del hecho de que el NO(v)
sea producido por mecanisios estéticos [ecuaciones (9) y {(10)] o aurorales [ecuacién (11)]. Como se
menciond anteriormente, los procesos estaticos sélo pueden excitar la transicién 1-0, mientras que el
proceso auroral produciria ademds una emision apreciable en las bandas 2-1, 3-2, ..., 12-11,

A diferencia del tono fundatnental de 5.3 um del NO, la banda del sobretono cercana a los 2.7
um sélo surge cuando se excitan los niveles de v > 2. Las colisiones térmicas y el reflejo terrestre
no aportan muchos electrones a estos niveles y, asi, las emisiones de 2.7 um son despreciables en
las condiciones de una noche tranquila. Sin embargo, la secuencia Av = 2 se observa incluso para
auroras moderadas IBC II; la emisidn correspondiente ocurre con una eficiencia de 0.4% .
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Los perfiles de altitud de la radiacidn espectral cenital han sido determinados mediante inter-
ferometros de baja resolucion a bordo de cohetes. La radiancia de 5.3 um esta reforzada para las
auroras IBC 11*, pero se halla al nivel de los procesos estdticos en las auroras IBC 1 y 1It. Por
otra parte, la radiancia de 2.7 um estd reforzada para las auroras IBC 11 y II1*.

En resumen, la intensidad en el sisterna Av = 1 del NO, para v > 2, responde a una inyeccion
de energia de auroras moderadamente intensas, de la misma manera en la que lo hace el sobretono
del NO. En cambio, para auroras moderadamente intensas, en la emision de N¥O predomina el
resplandor atmosférico del fondo, como lo indican las ecuaciones (9) y {10). Por otra parte, se ha
encontrado que la emisién fundamental de! NO esta fuertemnente reforzada para las auroras IBC
111, lo cual es consistente con los modelos de la ernision del NO que indican que las contribuciones
quimioluminiscentes de las bandas Av = 1 del NO llegan a ser comparables, bajo condiciones
aurorales, son las emisiones de fondo de la atmdsfera.

La emisién de 4,3 um del CQy, en la banda vs, resulta del proceso

COyk,i,m) = COk,{m-1) + hv (13)
y, en particular, de la banda de emision fundamental
CO,(0,0,1) = €0,(0,0,0) + hv (14)

a 4.26 um.

Existe una correlacién general entre el nivel pico de radiancia y el flujo de electrones o la
radiancia a 5577 A, excepto en el caso de las auroras IBC 11+, que son mucho menos brillantes a 4.3
pm que las auroras IBC [). Hay dos posibles fuentes de los estados vibracionales excitados del CO;
reforzados auroralmente:

1) Excitacién directa del CO; por electrones secundarios en precipitacién,
CO05(0,0,0) + ¢ — COxfk,l,m) + ¢ (15)
Y
2)bombeo vibracional del Ny por electrones secundarios seguido de transferencia de energia, de
vibracién a vibracion (V V) del N3 al CO»,
No+e — NF e (16a)
NE + COklm=1) = Ny + COs{k,d,m) (16b)
Debido ala baja razén de mezcela del CO», la tasa para el proceso directo [ecuacion (15)] es demasiado
pequeiia, por varios rdenes de magnitud, para explicar la radiancia observada. Ademas, puesto que
la vida radiativa del estado 001 es A=% = 2.3 x 10-3 s, la emisién de 4.3 ym, debida a la reaceion
directa de la ecuacion {15}, deberia ser acelerada, de modo que siguiese aproximadamente los perfiles
temporales y espaciales de pérdida de energia. Sin embargo, los perfiles de altitud y de tiempo reales
para la radiancia de 3914 Adel primer negativo (0-0) del N} y para la radiancia de 4.3 um del CO»
son muy diferentes entre si; esta ltima presenta un retraso temporal de mds de 5 minutos. Este
retraso en la transferencia N; — CO; es responsable del brillo aparentemente anémalo a 4.3 ym en
los perfiles de las auroras IBC Il.

La reaccion de la ecuacion (16) incluye un paso lento, el (b). Suponiendo una temperatura
vibracional del nitrégeno de T;, = 750° K, se obtiene una constante temporal de 200s a un altura de
115 km para la transferencia V-V, La constante temporal efectiva para la respuesta de la emision 43
a la precipitacion de electrones se incrementa todavia mas por la trasferencia repetida de excitacién
entre el Nu y el CO,, que se presenta antes de que ocurra una emision de fotones y de que estos sean
atrapados radiativamente. El efecto neto es un retraso apreciable en la emisién de 4.3 um. En este
proceso es necesario considerar la desactivacion de los estados excitados del N,’ y del CO; en la serie
de reacciones de las ecuaciones {13) y (16). Las reacciones inversas explican la transferencia colisional
de la excitacin entre el CQ, y €l Ny y la transferencia radiativa de los fotones v3. Kumer {1977) ha
mostrado que se deben considerar hasta 11 bandas de combinacidn e isotépicas en la ecuacién (13},
¥ que puede resultar un error de un factor de tres si solo se utiliza 1a banda fundamental 001-000.
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5.2 Auroras electrénicas.

En el estudio de las emisiones aurorales es necesario considerar por separado dos procesos. Por
una parte, los mecanismos que producen un haz de electrones energéticos en precipitacién en la
atmdsfera superior (a unos 300 km de altura), lo que sera analizado en el capitulo VI. Por otra
parte, los fendmenos provocados por la penetracién de tal haz en la atmdsfera.

Es extremadamente dificil calcular, como funcidn de la altura, las distribuciones de velocidad de
los electrones que se derivan de un flujo incidente dado. Esto se debe, en parte, a la complejidad de las
interacciones y al desconocimiento del valor exacto de muchas de las secciones transversales. Uno de
los intentos por resolver estos problemas que mejores resultados ha dado es el método semiempirico
de Rees (1963), que sera analizado a continuacion.

a) Funcién empirica de pérdida de energia.

Estd funcidn fue inicialmente aplicada al calculo de las tasas de ionizacion debidas a los diferentes
intervalos de electrones primarios incidentes. La funcidn de pérdida de energia A(#;) se define por
la relacién

(3)-£4

donde dE es la energia promedio perdida por los electrones de energia inicial Ey al atravesar un
espesor de masa dz (gm cm~?), y Ry es el intervalo de los electrones (en espesor de masa) para
la energia Eg. Asi, A es fraccién de la energia inicial depositada por incremento en la fraccién del
intervalo total.

A ha sido determinada experimentalmente mediante mediciones de la luminosidad producida por un
haz de electrones en el aire. Las mediciones dan la distribucidn de la luminosidad de las bandas
del N}. La emisidn de las bandas del Nj es proporcional a la ionizacién total, que a su vez es
proporcional a la pérdida total de energia (excepto para energias <200 eV). En consecuencia, al
integrar la luminosidad a = constante a través del haz, A puede ser determinada directamente para
el caso de un haz de electrones monoenergéticos inicialmente paralelos. En presencia de un campo
magnético, el movimiento de los electrones en la direccién = (que se toma como paralela al campo)
no se altera, pero ¢} movimiento en el plano ry sigue una hélice cercana al eje del haz (en direccion
z), de modo que los valores integrados de la distribucion de energia A (#-) permanecen inalterados.
En el caso de un haz estrecho que forme un angulo ¢ con la direccidn del campo, A (7#-) se obtiene
integrando a través del patrén luminoso en secciones perpendiculares a la direccidn z del campo.

b) Perfiles de altitud de la tasa de ionizacién.

Estos perfiles se calculan habitualmente utilizando la funcién de pérdida de energia A y suponiendo
que, en promedio, 35 eV son suficientes para producir un par idnico.

La energia depositada por unidad de volumen, para un flujo inicial de F(Ey,) particulas/unidad
de drea, si p es la densidad atmosférica, serd (de acuerdo con la figura 5.1)

dE dS Ey d=

= ®
Ahora bien,
d:=pdhsec(i) y dV=dSdh
de donde £ _ [ "
= ()7 et sect) ®)
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en la cual

o0
: =/ p secli) dh )
h
Estas expresiones toman en cuenta la inclinacién 7 del campo magnético B. Se supone que la dis-
tribucion angular de las particulas incidentes es simétrica. Para las latitudes geomagnéticas de las

zonas aurorales, ¥ < 10°, de modo que el término sec(i) tiene un efecto despreciable.

La tasa de ionizacién es entonces

e = £ Eo 2 p(h)

b M (5)
_FE ) mpy, . mg
== Mo ["(02)+ mo, n(Nz) + or n(0)

donde mp, es la masa de una molécula de oxigeno y ¢; = 35 eV ion™! par.

Banks (1974) da varios perfiles de ionizacion calculados ditectamente de los flujos derivados de
electrones, que son comparables - hasta energias de 2 keV - con los perfiles obtenidos por el método
de pérdida de energia. Para energias menores hay desviaciones que se deben en parte a que no se
cumplen totalmente las suposiciones de que los electrones secundarios son absorbidos localmente o
de que ¢g tiene un valor constante de 35 eV.

c) Tasa de produccion de electrones secundarios como funcién de la
energia.

En la seccion 5.1 se discuten las tasas de jonizacidn de los constituyentes principales de la
atmdsfera (O, Oz, N2), que son importantes para calcular las tasas de produccion y las distribuciones
de energia de los electrones secundarios resultantes, es decir, de todos los electrones generados en
los procesos de ionizacién. El método mds cominmente empleado en estos cilculos es el de Rees

{1969).

Formalmente, en cualquier ionizacion puede considerarse que la energia mds baja de los dos
electrones post-colisionales es la del secundatio. El flujo de electrones primarios que han perdido
energia en colisiones sucesivas debe ser calculado por separado, pues los flujos primario y secundario
no pueden distiguirse experimentalmente.

La tasa total de produccidn de electrones secundarios es igual a la tasa total de ionizacion. Para
calcular el efecto de los electrones secundarios en la excitacion es necesario conocer su distribucion
energética. Se ha encontrado [Opal, 1971] que la distribucidn puede ser representada por la expresién

1
S(Er. B2) = E arctan[ 221 1+ (%)2] ©)
2

T AEN+ ()]

donde E es un pariametro que depende de la energia de los electrones primarios Ep; a energias
mayores puede tomarse como 14.1 eV para el Ny, 18.9 para O3 y 15.0 parael 0.

Entonces, la tasa de produccion n,(E) de los electrones secundarios de energia E es

m(E) = Y nij Si(Ep E) ™
-

donde j es el indice de las tasas de ionizacion n;; y de las funciones de distribucion S; de las especies
atmosféricas O, Oa y Na.
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El flujo de los electrones secundarios ¢,( E) dE en el intervalo de energia de £ a E + dE puede
ser calculado mediante la expresién

o) [-4E] = [T nim)am ®

donde —%% es la pérdida de energia por unidad de distancia. El flujo puede expresarse como n,(E) v,
de modo que el miembro izquierdo de (8) queda como

dz ( dE\ _ n,(E)}dE _ _dn,(E)
- dt - dt
que indica la tasa de pérdida de electrones de energia E por unidad de volumen.
La cantidad —%?‘ la pérdida de energia por unidad de distancia, se divide en dos términos

i) Pérdidas por colisiones elasticas con electrones del medio, y
ii) Pérdidas por colisiones ineldsticas con particulas atmosféricas.

La contribucion de los choques entre particulas neutras y electrones a ’fo— puede ser expresada
ditectamente en términos de las secciones transversales eficaces, pata el proceso j-ésimo de excitacion,

de la forma N

J
(-%), = Zn e m ®

k
= Zn. L(k|E) = nL(E)

donde Wy; es la energia absorbida, ny es la concentracion de 1a especie k-ésima y o4; es la seccion
transversal eficaz del proceso j-ésimo para la particula k-ésima. n es la concentracion total de
particulas, L(k|E) es la funcidn de pérdida para la particula k-ésima, y L(E) es la funcion de
pérdida total.

Para los procesos de ionizacion la pérdida de energia es W = I + E,, donde [ es la energia de
ionizacion. Puesto que E, es la variable, la contribucion de la funcién de pérdida para el i-ésimo
proceso de ionizacién es

Evmer

LHIE) = / oi(EE») (I + E,) dE,
L

a(E) W

donde WV es el valor promedio de I + E, ponderado por o;(E,E,). Esta tltima cantidad se define
como la seccion transversal para la produccién de electrones secundarios con energia entre E; y
E, +dS, de modo que la seccion transversal total de jonizacion puede expresarse como

(10)

oi(E) =/n°° o(E.E,) dE, (1)

También puede definirse una cantidad S(E, E,) dE, que da la fraccidn de electrones secundarios en
el intervalo dE, alrededor de E,, de modo que

ai(E.Ey) = oi(E) S(E, E,) (12)

Una vez calculada la tasa de produccién de electrones secundarios n,(E) ~ por medio de la ecuacidn
(7) - es posible evaluar los flujos de electrones secundatios — con la ecuacién (8).

-59-



d) Excitacién de los dtomos atmosféricos por electrones primarios y
secundarios.

Si se conocen los flujos de electrones primarios y secundatios, ¢p(E) y @(E), ¥ si o5 es la
seccidn eficaz del j-ésimo proceso de la particula z, entonces

ny(2) = n(z) / " I6E) + 6,(E)] 023(E) dE (13)

es Ja tasa de produccion de electrones. Si el proceso es una ionizacion debe utilizarse la seccién
eficaz total integrada sobre todas las energias de Jos electrones eyectados, mientras que para bandas
moleculares se tequiere de la seccidn eficaz total sumada sobre todos los estados vibracionales.

No ha sido facil establecer el papel de los electrones secundarios en la ionizacion. Originalmente
se pensé que hasta el 66% de la ionizacidn era producida por tales electrones. La medicién directa
del espectro secundario y de la emisién de 3614 A del Nf permitieron a Feldman {1971) concluir
que sélo e) 107 de 1a ionizacién se debe a los electrones secundarios. Los calculos de Rees y Maeda
(1973} sugieren que, para los electrones de 5 keV, la contribucidn a la ionizacién de electrones
secundarios y primarios amortiguados (con energias de menos de 300 eV) puede ser de un 33%.
Se ha mostrado también que, pata la mayoria de las alturas, el 30% de la ionizacidn se debe a
electrones de menos de 500 eV (secundarios y primarios amortiguados), pero que dicha contribucidn
se inctementa rapidamente, hasta un 100% cerca de la altuta de ionizacidn maxima.

El problema relativo a la cantidad de ionizacién de los estados opticamente prohibidos por
medio de electrones primarics ha sido mds facilmente resuelto. Se ha encontrado [Rees y Maeda,
1973] que, para el proceso de excitacién dpticamente prohibido, la excitacidn por electrones con
energias mayotes de 150 eV es de menos del 1%, mientras que, para las transiciones permitidas, la
fraccion es de un 10% . Puesto que los sistemas de banda mas importantes son del tipo prohibido, la
mayor parte de las tasas de excitacién por impacto de los electrones aurorales pueden ser calculados
a partir del espectro secundario.

5.3 Auroras protdénicas.
a) Interaccién de un haz de protones con la atmdsfera.

El comportamiento de los protones que penetran en la atmésfera difiere fundamentalmente del
de los electrones. En primer lugar, la probabilidad de deflexién de los protones a causa de colisiones
con particulas atmosféricas es suficientemente pequefia como para ser ignorada. En segundo Jugar, es
necesario considerar las interacciones por colision con las particulas neutras, pues es posible que un
proton rapido capture un electrdn y se convierta en un atomo neutro rapido. En un estado neutral,
la particula no es afectada por campos magnéticos, de modo que al penetrar en la atmdsfera los
protones siguen trayectorias espirales (como protones aislados) alrededor de las lineas de campo, o
bien trayectorias rectas (como atomos de hidrégeno) a un ingulo casi constante con respecto a la
direccion del campo. Puesto que las deflexiones por colisones son muy pequenas, es mas sencillo
el andlisis de trayectorias para los protones que para los electrones. Sin embargo, es posible que el
haz sea parcialmente neutralizado, de modo que resulta necesario considerar las secciones eficaces
incldsticas de los protones y atomos de hidrdgeno.

En Jas colisiones de protones y atomos de hidrdgeno son importantes diversos procesos que se
mencionaran a continuacion. Los subindices 1 y 0 indican la carga atdmica antes y después de la
colisidn, respectivamente, mientras que i, p y a denotan ionizacién, protdn y dtomo neutro,

i) Jonizacion
HY + M — H*Y 3+ M*) 4 & 4,(3914) 1)
El asterisco entre paréntesis indica que el ion puede ser dejado en un estado excitado del que puede

emitirse un foton, mientras que o7,(3914) denota jonizacién con emisién subsecuente de un fotén de
A=3914A.
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'ji) Excitacion
HY 4 M — HY 4+ M ope) (2)

donde el pardmetro e identifica al estado excitado M* o a un foton emitido.

iii) Intercambio de carga

HY 4+ M — MY 4 HY gyg(e) (3)
donde la seccidn cficaz total puede ser subdividida en varias parciales para la excitacion de diversos
estados.

iv) Pérdida de carga

H+ M — HY + M®) 4+ & oy 4)

v) lonizacion
H+ M — HY + M*C) 4 26 (5)

vi) Excitacién
H4 M — H4+ M®  ogle) (6)

Las secciones eficaces de varios de estos procesos han sido determinadas por McNeal y Birely [1973).
b) Equilibrio de ionizacién de un haz de protones.

El estado de jonizacidn de un haz de protones se determina por la tasa de cambio de Ja ionizacién
por unidad de trayectoria (generalmente expresada en atmdsfera - em). Si se supone que en un punto
dado el haz contiene n(p) protones y n(H) dtomos de hidrégeno por unidad de volumen y que 044
y og1 son las secciones transversales cficaces de captura y pérdida, respectivamente, entonces

-dn(p) = n(p) 010 dN — n(H) ooy dN (7
donde dN es el nimero de particulas atmosféricas atravesadas por cm?. Si a es la fraccién de
particulas incidentes ionizadas, entonces

—da = o T10 dN ~ (] - 0)001 dN

y, por tanto,

d
-ﬁ = alg0+ 001} — on
o bien
= ..;’Jﬂ_e-f\'(ow-fcm)_*_ o (8)
g0+ 0oy o1+ oot

Asi, a decrece a un valor de estado continuo caracteristico del equilibrio de ionizacién. a se aproxima

i P IT . é P ‘. O S i -2
asu \{alor de estado continuo, %8, después de que se hayan z:tra\esado TP parucula.i emE
Por ejemplo, para protones de 30 keV, a0y % 00 % 5x 107% ¢m?, de modo que N = 10'% cm? si hay
una aproximacioén al equilibrio de cargas. Por debajo de los 250 ki el equilibrio es casi completo,
incluso para los protones de 300 keV [McNeal y Birely, 1973).

La ionizacién de las particulas atmosféricas producida por protones puede ser estimada mediante
una relacion empirica para el aire (propuesta por Chamberlain {1961)), que da la tasa de produccion
ion-par por atmdsfera-cm por proton. Dicha relacion es

—% C R ezp(—aR) = J(ionizacién, R) 9

donde C = 2.2x10% b = 0.74,a = 4.63 y R es el intervalo residual en atmdsfera-cm. Esta expresion
puede ser utilizada para derivar la tasa de ionizacién por cm™~? para un flujo inicial de protones con
distribuciones angulares y de energia dadas. Los cdlculos [Eather, 1970] sugieren que las auroras
protonicas son provocadas por particulas en el intervalo de 10 a 100 keV.
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c) Excitacién de las lineas de emisién del hidrdgeno.

En cuanto penetran a la atmdsfera, los protones son afectados por procesos de captura de
electrones, excitacion neutral y pérdida de electrones, tal como es indicado por las ecuaciones (3),
(6) y (4). Para los procesos de captura y colision neutral existe la posibilidad de que el dtomo de
hidrégeno sea dejado en un estado excitado, de modo que pueden emitirse lineas de Lyman, Balmer
u otras series del hidrégeno. Los niveles de energia del hidrégeno involucrados pueden ser designados
por los mimeros cudnticos n y [, de los cuales sélo n tiene un efecto significativo sobre la energia; sin
embargo, | afecta las probabilidades de transicién, por lo que también debe ser considerado. Para
simplificar las ecuaciones, denotaremos los términos individuales por un solo indice j.

En condiciones de equilibrio de ionizacion, el nimero de excitaciones del j-ésimo término por
atmdsfera-cm de trayectoria recorrida por un proton sera

1G) = Meoyt) + X 10 [2-] (10)

donde

oer(J) = aop(f) + (1-a)aa(j)

Ng es el nimero de Loschmidt (el niimero total de moléculas blanco por cm? por atmdsfera-cm); a es
la fraccién ionizada del haz [ec.(8)), ¥ ¢10(j) ¥ 04(j) son las secciones transversales eficaces parciales
para la excitacién del j-ésimo término de hidrégeno fecs. (2) y (3)]. La a y las o son funciones de
la energia de! protén que pueden ser expresadas en términos del intervalo residual R. El miembro
derecho de 1a ecuacion (10) representa una cascada para términos de energias mayores diferenciados
por el indice i ; el término entre corchetes es la tasa de diversificacion de estos términos en el término
7. El indice k se extiende sobre todos los términos con energias infetiores a la del término i.

Si se conocen las secciones eficaces parciales, es posible resolver aproximadamente la ecuacidén
(10) ignorando los términos en cascada. En principio, las soluciones de primer orden para las
J{J) puede ser sustituida en los términos en cascada, para obtener asi mejores aproximaciones
sucesivas. Para una linea de emisién dada del hidrogeno entre niveles de energia con ntmeros
cuanticos principales n y n’, la tasa de produccién es

J(nn) = g; [—%—,jﬁ )= ‘}; e(n, ', 1)) (11)

donde j y k se suman sobre todos los términos con los nimeros cudnticos n y n', respectivamente,
mientras que ! se suma sobre todos los términos con energia inferior a la que corresponde a n.
e{n,n’,j) da entonces la contribucién de cada término a la intensidad total de la linea. Si se
sustituye (10) en (11), el término directo de excitacién resulta ser

Ja(n,n") = Np ogy(n,n') (12)

donde

gep(nin’) = Y e(n,n',j) oeg(f) (13)

j

Las secciones transversales para la produccion de una emisidn dada, como oo(H 8), son itiles para
calcular el término directo, pero deben resolverse de acuerdo con la ecuacion (13) para evaluar los
términos en cascada. En algunos casos se han medido las secciones eficaces parciales [McNeal y
Birely, 1973], pero con otros es necesario suponerlas. Afortunadamente, las contribuciones de las
cascadas son de sélo un 10%.
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d)Ionizacidn.

La integral

Ry
Q(ionizacion, Rg) =/ J(ionizacion) dR (14)
o

da la ionizacién total por protdn incidente del intervalo inicial Ry. Esta integral puede ser evaluada
directamente de (9), o bien directamente de las secciones eficaces de ionizacién. Otra cantidad iitil es
la produccidn de fotones de la banda de 3914 A del N, que esta dada, en las colisones de protones
primarios o dtomos de hidrogeno, por la expresion

Jo(3914) = Ny [a{010(3914) + 04,(3914)) + (1 - 0)r;a(3014)] 15)

que no incluye la componente producida por electrones secundarios. De manera similar, la ionizacion
primaria producida sera

Jp(ionizacion) = Np[a (010 + 0y )+ (1—a) gia ] (16)
Larazén § = 9—“5';—;;::'%";{@, con las Q definidas andlogamente a la ecucacién (14), da la fraccién
de ionizaciones a fotones de 3914 A para los protones del intervalo inicial Ro. Los valores de g
obtenidos varian segin el método utilizado para calcularlos. Para protones aurorales tipicos se
obtiene un valor de 7.5 utilizando tnicamente las secciones eficaces de los protones; mediante las
ecuaciones (15) y (16) se llega a un valor de 20.

5.4 Radioauroras.
a) Mecanismos de reflexion.

La concentracion de electrones en las auroras ha podido ser determinada mediante técnicas
de reflexién de radio. Estas mediciones dependen de la reflexion total de las ondas incidentes
verticalmente. En una primera aproximacion, la reflexion total o critica se presenta cuando la
concentracién de electrones alcanza un valor

2
m, €g W
Nee = e (M
donde w es la frecuencia angular de la onda de radio. Sustituyendo las constantes se obtiene
n{em~3) = 1.24 x 10* f? (en MHz). La interpretacién de los ionogramas aurorales se complica
por reflexiones a frecuencias mayores debidas a ionizacién estructurada.

Las reflexiones de frecuencias mds altas, llamadas generalmente radicauroras, fueron descu-
biertas por Harang y Stoffregen (1938), y estudiadas con técnicas de radar a partir de 1945. La
explicacion mas sencilla de este fendmeno radica en la reflexidn critica. Sin embargo, la ecuacidn
(1) indica que, para una frecuencia de 50 MHz, se requeriria de una concentracion de electrones de
3 x 107 em™?, que esta muy por encima de los valores esperados para las auroras mas comunes.

Otra propiedad importante de las radioauroras es la sensitividad de aspectos, que se define como
la tendencia de las reflexiones a ocurrir solamente cuando una normal a la linea de campo magnético
en el punto de reflexién bisecta el dngulo entre los haces incidente y reflejado. Cuando el emisor y el
receptor estan en el mismo lugar, se requiere que el haz del radar sea perpendicular a las lineas de
campo en el punto de reflexion. La altura del punto de reflexién puede ser determinada a partir del
intervalo y la direccién del eco, que pueden ser medidos precisamente a frecuencias elevadas con los
sistemas de campo estrecho, y a frecuencias bajas por medio de técnicas de interferometria. Se ha
observado que a todas las frecuencias {entre 40 y 500 MHz) las reflexiones provienen de una zona a
aproximadamente 110 km de altura.
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La desviacidn de las condiciones de reflexion especular puede expresarse en términos de angulo
de aspecto o, ¢l valor por el cual ¢l dngulo entre a linca tendida desde el transmisor hasta un punto
a la altura de la dispersidn y la direccidn del campo difiere de 90°. Los contornos del dngujo de
aspecto constante para un radar dado generalmente exhiben una region de valores minimos hacia
los polos.

La necesidad de explicar Jas reflexiones por densidades bajas de elecirones y la elevada sensi-
bilidad de aspecto condujo al desarrollo de teorias en las que las reflexiones se deben a midhiples
dispersiones débiles por fluctuaciones en Ia densidad de electrones.

L seccion eficaz de dispersion de un electrén libre puede ser definida como la razén de la
potencia dispersada total a la intensidad incidente, y represenia el area efectiva del electrén al
aceptar energia del haz incidente. Esta puede ser facilmente calculada si se considera el movimiento
ascilatorio de un electrdn libre en el campo eléctrico de la radiacién incidente y si se calenla la
potencia reemitida. La seccidn eficaz estd dada por la relacion

_ 8r [ pee? 2_ a5 2
o= 3 (hm,) = 6.7x 107" em 2)

Cusndo la dispersidn es producida por un gran nimero de electrones, debe tomarse en cuenta la
fase de las ondas dispersadas. En consecuencia, la seccion eficaz diferencial (por unidad de volumen
por unidad de dngulo sdlido en la direccidn del receptor) resulta

do toe? \? -

aa = (41r m,) Stk) )
donde S(E) es la densidad de potencia espectral tridimensional de las fluctuaciones de densidad de
los electrones evaluada en un niimero de onda &, donde

k= k] - k;
y donde k; y ky son los nitmeros de onda vectoriales de las ondas incidente y dispersada (i.e., 21‘5
por veclor unitario en la direceidn de propagacion).

Otro mecanismo importante en las reflexiones de radio es el de las ondas jonoacisticas y de
inestabilidad de dos corrientes, que puede presentarse cuando Ja diferencia entre las velocidades de
deriva de electrones y jones alcanza un valor critico. Una onda ionoaciistica es una onda viajera
compresjonal longitudinal que provoca cambios en Ja densidad de iones. Para mantener la neutralidad
de cargas, los electrones se ven obligados a seguir a los jones, de modo que se desarrolia, para obtener
este acoplamiento, una oscilacién longitudinal pequefia de E.

La sensibilidad de aspecto surge porque Jas ondas ionoacisticas no se propagan sino en una
direccion casi perpendicular a B.

b) Absorcién de radio.

Lu absorcién de 1a energia de las ondas de radio en Ia ionosfera se debe a la pérdida de energia
de los electrones libres en oscilacidn al chocar con particulas neutras. Al atravesar una distancia s,
la amplitud de una onda se atentia de acuerdo a una relacién de la forma

E = Epe® ]
donde k esté dada aproximadamente por
2
e n.v, ©)

k= Im.c ¢ (w® 4 v
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suponiendo que la frecuencia de onda w es mucho mayor que la frecuencia del plasma. En pres-
encia de un campo magnético se debe reemplazar w por w £ Q,, pero esto tiene un efecto muy
pequeiio en frecuencias de alrededor de 30 MHz. La atenuacidn de la potencia en dB cm™? para una

concentracidn expresada en cm™3, resulta
dA ne Ve
— = 046 ——— 6
ds 0.46 w? 417 6)
de modo que la atenuacicn total es
PV
= 0.46 / wig ¢ Q)

Si se supone que la densidad de electrones sdlo es importante para alturas donde v, &« w, entonces

A=

947-6 n, v, ds (8)

w

A causa del factor v, en el integrando, las densidades de electrones a bajas alturas tienen un peso
mayor ¥, en consecuencia, son las particulas incidentes que penetran por debajo de los 100 km (i.e.,
con E > 20 keV) las que intervienen fundamentalmente en la absorcién. Las ecuaciones (7) y (8)
son aproximaciones en las que, al derivar, se supone que la frecuencia de colision de los electrones
es independiente de la energia.
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Figura 5.1 Geometria de la produccién de iones en
un elemento de volumen. (Jones, 1974.)



VI EFECTO DE LAS AURORAS EN LA IONOSFERA.

Ademds de la excitacion de los espectros aurorales, las particulas en precipitacidn producen
importantes efectos en fa atmésfera. Entre dichos efectos se cuentan el calentamiento y la ioni-
zacton. La ionizacidn avroral es tesponsable de la conductividad eléctrica y térmica, asi como de la
absorcion y reflexion de las ondas de radio. Ciertamente, €l efecto de reflexién conocido como ra-
dicauroras se relaciona con estructuras inducidas en la ionizacidn auroral por diversas inesfabilidades
en el plasma magnetosférico; asimismo, tales inestabilidades son las responsables de los campos y
corrientes eléctricos que aparecen asociados a las auroras.

6.1 Jonizacién auroral.

Como resuitado de la incidencia de particulas aurorales, se producen iones en la atmdsfera a
una tasa de n; iones por unidad de volumen. En una primera apreximacidn, se puede afirmar que
estos iones se pierden a una tasa

L =on(M*)n, 1)

donde a es el coeficiente efectivo de recombinacion, n(M*) es la concentracion de la especie idnica
AM*,y n, la concentracién de electrones. Se supone que todes los iones presentes se recombinan a
la misma tasa. Sila razén de iones negativos a electrones es A, entonces n, = n{A*}/(1 + ), pues,
debido a la neutralidad de las cargas, n, + n{AM~) = n(M*).

La ecuacion que expresa la concentracion electrénica n, es, entonces (si se ignoran los efectos
de transporte},

dn. _ 2
TS S @

En estado continuo
= [ B
fem =\ T+ AJa )

Si la produccidn de iones se inicia en ¢ = 0, la solucidn dependiente del tiempo para el creci-
miento de la concentracion electronica es

1~ e=aRent
Mo = Mew T TTanent (4)
El tiempo necesario para que n, sca iguala n,,, /2 es de alrededor de 0.55/n,,, a. De manera andloga,
si n; se reduce a cero, el decaimiento queda dado por

n,

"= ¥ an.t ®)
cuya constante de tiempo para llegar a n, /2 es
1
t .=
- an, ®)

Es posible utilizar estas ecuaciones para determinar el orden de magnitud y otras caracteristicas de
la ionizacion auroral.

a) La ecuacién de continuidad de iones y electrones en las auroras.

La ecuacién fundamental es la de continuidad para el j-ésimo ion,

dn; -
¢ = Ni- L= V(1) ]

~6.1~



donde n; es la concentracion de iones, V; es la tasa de produccién de iones, L; la tasa de pérdida y o;

- la velocidad promedio. El iltimo término representa las pérdidas debidas a los efectos de transporte,
que pueden surgir de: i) difusidn; ii) arrastre del viento neutral; iii) movimientos atmosféricos neutros
verticales, y iv) derivas del campo eléctrico.

El tratamiento exacto de los términos de transporte de iones y electrones es muy complicado.
Sin embargo, puede hacerse el siguiente tratamiento simplificado:

Para cada ion existe, por conservacién del momento, una ecuacién de estado continuo de la forma
s o mC o _
—~Vp; + nje; IE+UXB+'—:—]+njC)' 7 x B = njm; ;1 (8)

donde p; es la presién idnica, @ es la velocidad del centro de masa de la atmésfera, es decir, aproxi-
madamente la velocidad del viento neutral, y #; es la velocidad de deriva de los iones con respecto a

la velocidad del centro de masa. G es la aceleracién de la gravedad y n; es Ja ftecuencia de colisién
i6nica. En este caso, se trata de la frecuencia de colisiones en las que el momento total de Jas
particulas incidentes se transfiere a las particulas de la atmésfera.

En el caso de los electrones, como su masa es pequeiia comparada con la de los protrones, es
posible despreciar el término gravitacional, de modo que se obtiene la ecuacion

-Vp, —n.e [E+ix B)+n.ed, xB=nm, vv, " (9)

v, es la frecuencia de colision electrénica, en la que el momento total se transfiere a las particulas
de la atmdsfera.

Consideremos, en primer lugar, el movimiento de las particulas paralelo al campo magnético.
En este caso, la movilidad de los electrones es mucho mayor que la de los iones, y la componente
paralela de la ecuacién (9) determina el campo eléctrico paralelo.

Sea E’ = E+&x B el campo eléctrico efectivo visto en un sistema de coordenadas en movimiento
con la velocidad del viento neutral. La componente paralela de la ecuacién (9) es

—Vp,-F—n,c E'-b=nmw, 6. b (10)

(el término ¥, x B tiene una componente paralela nula.) Entonces

L, - 1 = 76

= vp, B+ 1=
E'-b e Vp.-b+ y (11)

donde & es un vector unitario en la direccion del campo y donde
J R Je= —need. (12)

es la corriente paralela total.

La conductividad eléctrica paralela a B es aproximadamente

2
nee (13)

o =
= o,
De la misma manera, si se toma la componente paralela de.la ecuacién {8) y se sustituye, de la

ecuacion (11), el término E * . b, se obtiene
.o

. - b O,
—(vpj+sivpg) -b+n,e,’a—+nimjc-b=n,mju, 75 (14)
. I
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.- Finalmente se llega a que, para el flujo paralelo de electrones,

1
m;Vj

- . o ib e :

Gp=n bob=— [k(an T}+-E=7-Vn, T,).b+nj2j!—aT+n,-m,' G-b] (15)
. 1

donde 7; es la temperatura idnica, suponiendo que es igual para todos los iones. Se supone también

que la presion parcial de cada especie esta dada por un término de la forma nkT". Esta ecuacion

determina la componente paralela de n; 9 en la ecuacion (7).

La componente perpendicular también es necesaria para evaluar todas las contribuciones al
término de transporte en la ecuacién (7). Si se designa
— - = m; = 1
Ej=[E+@xB+—LG-— Vp (16)
4 n,-ei
donde f‘., se transforma en un término del campo efectivo para el j-ésimo ion, entonces (8) queda
en la forma

SE 45 x O = v (n
mj
donde .
L (18)
mj

es el vectot de gitofrecuencia del ion. Sise toma el eje = en la direccién del campo y se resuelve para
las componentes z y y de ¥;, se obtiene

g2 (¥ g 85 {_ % Vil B
Vs m; (Q}%—v}')E’* m; Q;-»’+u} bxEj, (19)

donde las componentes z y y de @; y ﬁ,- han sido recombinadas en una ecuacidn vectorial. Todavia
no son bien conocidos los coeficientes que controlan los campos perpendiculares. La ecuacidn (19)
lleva a los términos de conductividad de Pederson y Hall para los iones, aunque el campo f‘.j estd
dado en este caso por la ecuacion (16).

b) Efectos del transporte sobre la ionizacién auroral.
i) Difusion

La difusién paralcla a las lineas de campo es importante para determinar las densidades de iones
(en laregion F, en particular) para tiempos def orden de una hora, especialmente por encima de los
300 km. No es importante pata formas que duren pocos minutos por debajo de los 250 km, como
se ha verificado al calcular los términos de V¢;,. obtenidos con la ecuacion (15) para electrones
monoenergéticos de 31.6 keV, y compararlos con los términos de produccion y pérdida, Ny L, dela
ecuacion (7). En todos los casos, los términos de V¢;, son despreciables comparados con el término
N; de produccion,

La difusion perpendicutar a las lineas de campo se considera en la seccién 6.2, con los efectos
del campo eldctrico.

ii) Arrastre del viento neutral.

ii x B tiene una componente paralela a I igual a cero ¥, en consecuencia, en Ja ecuacién (16),
el viento neutral no afecta la solucién de (15). Puesto que ¥ s la velocidad relativa al centro de
masa, {a velocidad de los iones telativa a la Tierra contiene, ademds, la componente paralela del
viento neutral. Este, en las regiones E y F, puede tener velocidades horizontales del orden de 200
ms~! y, por tanto, componentes verticales de hasta 35 ms™! en las regiones aurorales.
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Se ha encontrado, para V¢ = u%’}, que 6—"(-:,& = 0.lem~% a 200 km, asi que V¢ ~ 3.5 x
102em~3s~1. El valor de V¢ de lado a la difusion es, en este caso, —0.Tem~3s~!, de modo que el
término del viento domina sobre e de difusidn y resulta del mismo orden que e} de produccion, que
es de 3 x 10%cm~=35~1. A unos 200 km de altura este término de transporte es muy importante.

Por lo que se refiere a las componentes perpendiculares, los efectos del viento neutral no son
bien conocidos. A bajas altitudes, donde v; > Q;, los iones son arrastrados, de modo que pueden
hallarse valores elevados de V¢ en elementos de arco estrechos.

iii) Movimientos atmosféricos verticales.
Son relativamente lentos y no afectan directamente la ionizacidn autoral.
iv) Deriva del campo eléctrico,

Un campo eléctrico paralelo da origen a una corriente de electrones descrita por la ecuacion
(11). Asi, el término j en la ecuacién (15) corresponde al campo E aplicado externamente. Se ha
encontrado que, para afectar la densidad de los iones dentro de los arcos, se necesitaria una densidad
de corriente de mas de 1 amp m~?, es decir, que los campos eléctricos paralelos con suficiente
intensidad para dar origen a un transporte significativo provocan también corrientes extremadamente
grandes [ecuacién (13)).

Se han medido campos eléctticos perpendiculares del orden de 50 mV m™!, por lo menos afuera
de las formaciones aurorales. Se ignora si este valor se mantiene dentro de dichas formaciones.
Algunos analisis [Schunk y Walker, 1971] de las contribuciones del gradiente de presién iénica y del
campo eléctrico han mostrado que V¢ es despreciable en el interior de las formaciones aurarales,
pero que no lo es en el exterior. Este efecto podria ser importante en los elementos de formaciones
aurorales muy delgadas.

6.2 Conductividad, corrientes y campos eléctricos en las auroras.
a) Conductividad

Para obtener expresiones de la conductividad eléctrica puede utilizarse la ecuacién 6.1-(17),
que relaciona la velocidad de los iones con el campo eléctrico efectivo. La misma ecuacidn puede
aplicarse en el caso de los electrones cambiando ¢; y m; por —e¢ y m,, respectivamente.

i) Conductividad paralela.
Al tomar la componente de (17) paralela al campo se obtiene
e
o Biv = vivy m

donde v; es la frecuencia de colisiones total sumada sobre todas las particulas. Para los iones,
usualmente basta incluir solo particulas neutrales en la suma, de modo que

ij
Vi = Vig 4+ Vi (2)
n [
mientras que para los electrones
Ve = Vp,, + Vg 3)
n ]

Por tanto, la corriente paralela total de iones esta dada por

.g2
n,ej

Jiy = njejvyy = Ej' (4)

miy;
j ; Vi
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y la corriente de electrones es

Me b,
El campo eléctrico efectivo esta dado por la ecuacidn 6.1-(16). Si se considera Unicamente la com-
ponente de la corriente llevada por el campo eléctrico aparente E’ =E+#x B, la conductividad
resulta ser

Jeg = —Netley = Ee, (5)

- (jig +jz,|)
o) = El"

Z n,e, nee” e?
= mjy; m Ve
TABLA 6.1

Frecuencias de colisidn aproximadas para las condiciones de una aurora IBC III

h(km)  na(cm™3) ne(em™3) Te(K) veu(s7!) we(s™') wil(s™?) Q(s™)  Qu(s™Y)
100 0.11(14) 0.67(6) 211  8.0(4)  1.2(4)  TA4@3)  26)  3.50)
120 055(12) 091(6) 530  6.3(3) 4.0(3) 37(2)  26)  3.5(1)
140 0.86(11) 0.70(6) 1106 1.4(3) 1.0(3) 5.7(1) 2(6) 3.5(1)
160 0.31(11) 0.53(6) 1483 6.0(2) 5.0(2) 2.1(1) 2(6) 3.5(1)
180 0.14(11) 0.41(6) 1848 3.0(2) 2.8(2) 9.4(0) 2(6) 3.5(1)
200 0.77(10) 0.29(6) 2154  1.8(2) 1.6(2) 5.2(0)  2(6)  3.5(1)

(6)

Puesto que m; > 10*m, y v, > 10%; [véase la tabla 6.1}, mju; > 10°m,v, y, en consecuencia,
el término electronico es el que predomina. El orden de magnitud estd dado, en el sistema M.K.S.
[Rees y Walker, 1968; Stubbe, 1968] por las ecuaciones siguientes
ve 5% 1070, T
Ve, = 5.4 x 10750, 77 ]

n & 2.6 x 10750, 4

donde g la masa reducida de los pares ion-particula neutra en unidades de masa atémica. Las
concentraciones se dan por m®. Los valores de la tabla 6.1 indican que deben tomarse en cuenta las
colisiones ion-electrén en toda la region auroral.

ii} Conductividad perpendicular.

La conductividad perpendicular puede ser derivada, de la solucién de la componente perpendic-
ular de la ecuacién 6.1-(17), tal como se da en la ecuacién 6.1-{19). En este c¢aso, la corriente idnica

es -
Jiy = E " nje;i,
]

- Z_u{ (1:4 )6 + (:};‘—F)bxi:,}

en donde se utiliza la ecuacién 6.1-(18) .

8)

La corriente electrénica puede obtenerse simplemente con un cambio en los subindices, notando
que e, = —e y [2.| = =Q,. En consecuencia

Fu= 2 { (1—;-‘-(’%)&1 + (I+—(l-n_&—)—2>bx E,‘} ©)
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Las ecuaciones (8) y (9) tienen componentes paralelas a E, en la direccion de § x E, . Estas
son las corrientes de Pederson y Hall, respectivamente. Si las corrientes se limitan a las componentes
llevadas por el campo eléctrico apareme

E_L + U 5
las conductividades toman la forma
B Z i
ap = [ nj{ —=*— ] (10)
1+ (,," T+ (2
Yy
e 1 ]
oy = — ni { — s i1
[1 + (& 2 N+ (g)° an

En ausencia de cohsnoncs y campos electncos, el movimiento de electrones y iones en el plano
perpendicular a B se da en circulos de radio (el lamado radio de Larmor)

mivy |
[Ble

recorridos con frecuencia angular Q. u Q. Si se aplica un campo eléctrico perpendicular a B, el ion
adquiere una velocidad mayor y una curvatura menor en el segmento de su drbita en la parte inferior
del campo, y una curvatura mayor en el segmento en la parte superior. El movimiento resultante
puede ser descrito como circular mds una componente transversal

{12)

ExB
B2
Los electrones y los iones derivan con las misma velocidad y en la misma direccién. [Véase el capitulo
2). En la ecuacién (10), si v « 2, los términos correspondientes de la conductividad de Pederson
llegan a ser despreciables, mientras que los dos términos en la ecuacién (11) son iguales y opuestos,

lo que corresponde a la deriva idéntica de jones y electrones.

(13)

Vg =

Cuando hay colisiones, pueden ocurrir desplazamientos de las particulas en direccién del campo.
Esto da origen a los primeros términos de las ecuaciones (8) y (9) y a la conductividad de Pederson.
Si v > Q, predomina el movimiento paralelo en campo eléctrico. Cuando v » Q, g, se transforma

o= [n L‘Zi)+z n (%)) 2 e +5 nje’®

PTB [\ . ; Ny ]}~ me, — m;y;
de modo que la conductividad disminuye y llega ser igual a la conductancia paralela dada por la
ccuacién (6), es decir, B deja de tener influencia.

Como puede verse en la tabla 6.1, ¥ < Q. ¥, asi, la conductividad de Hall domina para los
electrones, es decir, éstos derivan en la direccidn de E x B. Para los iones por debajo de los 140 km,
v; > €1;, de modo que ambas conductividades, la de Pederson y 1a de Hall, son importantes. Puesto
que la conductividad de Hall resultante es la diferencia entre los términos idnico v electronico, oy
tiene un valor maximo en la regién abajo de la altura en que v; 2 §);; la dependencia exacta de la
altura es funcién también de la variacién de n, = 3~ n; [ecuacién (11)).

b) Corrientes y campos eléctricos en la ionosfera auroral.
i) Corrientes paralelas.

Se han medido corrientes de hoja paralelas asociadas a las formas aurorales. Su magnitud,
de unos 0.16 amp m~!, es del orden del flujo de electrones en precipitacién. El campo eléctrico

necesario para producir esta corriente puede ser calculado a partir de la ecuacién 6.1-(11), lo cual
indica que el campo tiene dos componentes: 1) el término Vp,, y 2) el il
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El primero representa el campo necesario para impedir que los electrones establezcan una escala
de altitudes diferente de la de los iones pesados {pues esto violaria la neutralidad de cargas). En el
caso de un solo ion dominante, con

AT +T.)

=0 ¥y G =g,=0

puede deducirse de 6.1-(15) que
AL L . L (14)

¥ que, por tanto, de 6.1-(11),

vo_ b gs pomie (T
Bi=—qe VP =" \55F (13)

Se supone que B es vertical, de modo que Gy = g. Con esto puede obtenerse un campo del orden
de 1.5u4Vm~t,

El término jj /oy corresponde al campo necesario para producir la corriente paralela. g puede
ser obtenida de las ecuaciones (8} 6 6.1-(13) sustituyendo la frecuencia de colisiones v, = 3" v, +
% Ve.. En la tabla 6.1 puede verse que v, es del orden de 2v,,. A altitudes elevadas predominan las
colisiones ion-electron. Por consiguiente, puede estimarse a magnitud de oy sustituyendo v, = v,
de la ecuacién (7), de modo que
273
54m
Esta expresion es independiente de n.. A altitudes bajas o) decrece a causa del factor de temperatura
idnica y de la creciente importancia de v,,. A alturas mayores, o; tiende a permanecer constante.

oy & 10% (16)

Si la corriente paralela es suficientemente intensa como para generar ondas de plasma inestables,
la conductividad paralela puede caer hasta valores mucho mds bajos que los de la ecuacién {6).
Kindel y Kennel (1971) han mostrado que las ondas lon-ciclotrén pueden ser excitadas a umbrales
de corrientes mads bajos, y que esta inestabilidad puede surgir para densidades de corriente del orden
de 1076 a 10=° Am?, es decir, dentro del intervalo de las corrientes aurorales paralelas.

i} Corrientes perpendicufares.

Se ha mostrado, mediante estudios magnetométricos, que hay grandes corrientes horizontales
asociadas a los fendmenos aurorales. Sise acepta que no existen campos eléctricos verticales apre-
ciables por debajo de los 200 km, entonces las lineas de campo, por lo menos abajo de dicha altura,
serian equipotenciales, de modo que las corrientes perpendiculares deberian depender de las con-
ductividades integradas con la altura {pues E, deberia ser independiente de ésta). Las magnitudes
relativas de fop dh y [on dh - y, por tanto, las direcciones relativas de Ey ¥ J - dependen de
ne(h).

6.3 Efectos de calentamiento en las auroras.

La atmosfera puede ser calentada por las auroras de varias maneras como

i) calentamiento directo por la energia de los flujos de particulas aurorales.
ii) calentamiento de Joule como consecuencia de las corrientes ionosféricas, y
iii} conduccion descendente en el gas electronico desde 1a magnetosfera.

La atmdsfera, particularmente durante las auroras, no esta en equilibrio termodinamico, y en
general, por consiguiente, no se le puede asignar una temperatura definida. El intercambio de energia
entre electrones y particulas neutras puede ser tan lento que la energia cinética promedio de cada
una es diferente.
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El intercambio de energia entre particulas semejantes puede ser, por el contrario, suficiente-
mente rapido como para dar a cada uno de los tipos una distribucin de energia aproximadamente
maxwelliana caracterizada por una temperatura. Asi, podemos consideras por separado los efectos
de calentamiento y enfriamiento y asignar una temperatura a cada clase. De manera semejante, la
temperatura vibracional de las moléculas neutras puede diferir de su temperatura traslacional.

a} Calentamiento de la atmdsfera neutra por flujos de particulas
aurorales.

En una aurora IBC 111, la energia de los electrones incidentes es del orden de 100 erg em™2

s~1. Para particulas de energias aurorales normales, por ejemplo monoenergéticas de 10 keV, la
energia es absorbida entre 10 y 110 km, de modo que la tasa de absorcién de energia por unidad de
volumen seria de unos 104 erg em~3 5=, La capacidad calorifica por unidad de volumen es del
orden de n(M) Tk/2 = 2.45 x 104 erg em~2 grado™! y, por tanto, si el efecto fuera simplemente
de calentamiento, el incremento maximo de temperatura seria de unos 0.4Ks~!. A alturas mayores,
para flujos menos intensos, los efectos serian mas notables para la misma absorcion total de energia.
El efecto mds importante puede ser la produccion de conveccion ascendente muy significativa.

b) Calentamiento de electrones por particulas aurorales.

Los electrones de la ionosfera pueden ser calentados muy efectivamente por colisiones con elec-
trones secundarios de baja energia. Cuando un electrén secundario es ftenado a través de un intervalo
dE, la energia empleada en calentar los electrones del medio es

(B,
%)m + (d:)

El calentamiento total por un electron secundatio de energia inicial E, estd dado por

/:" «E) dE

de modo que la tasa de calentamiento total por unidad de volumen es

o0 Eo
[ wey [T ap aea, )
0 Q

Se supone que los electrones secundarios pierden su energia localmente.

dE = ¢(E) dE

c) Calentamiento de iones por particulas aurorales.

Los iones no son calentados apreciablemente por los electrones secundarios, sino mds bien por
los electrones de temperatura elevada del gas [Dalgarno et al., 1967). La tasa esta dada por la
expresion para el enfriamiento de electrones mediante colisiones idnicas siguiente;

n(0%) n(O»:.") + n(NO*’)}
16 32 30

ne8 x 10718773 (T, - 1) {

d) Calentamiento de iones y electrones por campos eléctricos.

En un campo eléctrico y en ausencia de colisiones, 1os iones adquieren una velocidad de deriva
dada por (E x B)/B’. como resultado de B, y una velocidad paralela, si hay una componente E"
Puesto que éste es un movimiento ordenado, no corresponde a un aumento en la temperatura.

Cuando ocutren colisiones, puede considerarse que la energia cinética de deriva de las particulas
se transforma en energia térmica. La energia asi convertida seria

1 2

5 MYy
2
donde n) particulas de masa m; y velocidad de deriva ) termalizan su energia en colisiones con

particulas estacionarias masivas de especie 2 a una tasa de colisiones de vja.
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La expresion exacta [Walker y Rees, 1968] es
Q2 = nypnf — B2 urs (2)

donde py2 es la masa reducida de las particulas en colisidn y 72 es la velocidad de deriva de las
particulas que termalizan. Esta tasa de colisiones es semejante a la que aparece en las ecuaciones
de conductividad eléctrica.

El calentamiento de iones por el campo puede ser calculado de la ecuacion (2) si se introduce
la velocidad de deriva 0, de la ecuacién 6.1-(19), de modo que #;, = ¥ — ;. Por tanto

o2
Q=D mivili, I’n (3)
n
Puesto que v, tiene componentes ortogonales, s tiene que
E2e? 1 E3 1
Jj P = =5 “

3 Y] ='_% F;
m: (Q7+7) B 1+(§)

'y

donde v; es la suma sobre todas las colisones neutrales.

Sustituyendo (4) en (3) se obtiene la tasa total de calentamiento de iones

E?2 Wi Vi
Qi= _6-_3; an LJV_JE (5)
T+ (#)
'y
El calentamiento de electrones es similar, salvo que deben ser tomadas en cuenta las colisiones con
iones y particulas neutras, de modo que la velocidad iénica aparece en la ecuacién (2). Puede

calcularse la velocidad de deriva de los electrones con la ecuacion 6.2-(9), pues j., = ~n.ev,, para
2. > v, [Tabla 6.2} y, por tanto,

- bxEy
Ve, = — B (6)
Cuando esto se sustituye en la ecuacion (3b), se obtiene
E?
Qen = F‘;‘ NeMelen (7
pues ficn &2 me.
Para las colisiones con iones, U, ~ #2 = #., — ¥, , por lo que, de la ecuacién 6.1-(19)
1 g . -
SRPYRY [ N I S P
¥ |3
1+ (&) 1+ (&)
donde se desprecian los términos no electrostaticos de la ecuacion 6.1-(16). En consecuencia
.= E} 1
1¥es = 5. = 57 NN7RY
1+ (%)
y g2
Ve.
Qei = 'BJ-: NeMM, Z —a (8)

]
- a
i 1+ (;:‘)
donde las suma se efectiia sobre todas las especies de iones,
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¢

€) Calentamiento de particulas neutras por campos eléctricos,

Las masas de los iones y las particulas neutras son aproximadamente iguales, por lo que la
energia cinética que resulta de las colisiones se reparte en proporciones iguales. En consecuencia,
los procesos descritos en la seccidn anterior y, en particular, la ecuacién (5), pueden ser usados para
describir el calentamiento de las particulas neutras. Los iones también se enfrian por colisiones
neutrales, de modo que, cuando T; > T,,, también aparece el término de calentamiento dado por la
ecuacion (11).

f) Efectos de transporte en gases iénicos y electrdnicos.

Por encima de los 250 km es importante la conduccion de calor por el gas electrénico. Ademids
de los efectos puramente conductives hay, cuando aparece una corriente eléctrica paralela, términos
adicionales de enfriamiento y de flujo de calor. Puede esperatse que tales corrientes contrarresten
el ingreso de particulas aurorales, aunque la corriente inversa parece estar desviada del flujo de
particulas algunos kilémetros en latitud.

En ausencia de corrientes paralelas, 1a ganancia neta de calor, como resultado de la conduccién

en el gas electrdnico, es =V - §, donde
§=-K*VT. (9)

K* es 1a conductancia térmica electrdnica para corriente cero, en unidades de eV cm™! s~! grad=!.
En presencia de cortientes, apatecen tétminos extra. El primero es un término —gj en la ecuacidn
(9), donde J es el coeficiente termoeléetrico, debido a que los electrones mas ripidos tienen una
seccién eficaz de colisién con iones menor y, por tanto, llevan mas corriente de la que comparten;
como resultado, hay un flujo de calor. El segundo efecto es el enfriamiento debido a la expansidn
adiabatica asociada con el movimiento ascendente del gas electrdnico,

g) Enfriamiento del gas electrénico.

La temperatura electrénica final esta determinada por el balance entte calentamiento, enfria-
miento y transporte. Los modos de enfriamiento mas importantes son los siguientes:

i) Colisiones elasticas con particulas neutras.
ii) Colisiones elasticas con iones.
iii) Excitacion rotacional de No y O,
iv) Excitacién vibracional del Np y Oa.
v) Excitacién del nivel O('D) a partir de O(°P).
vi) Excitacién de los niveles de estructura fina del O(3P), esto es,
aPl y 3[’0.

Las expresiones para la contribucion a las tasas de enfriamiento de los electrones que correspon-
den a estos procesos se encuentran en la tabla 6.2 .

h) Enfriamiento del gas iénico.

Los iones se enfrian por colisiones con particulas neutras. Walker y Rees (1968) usan, para esta

tasa de enfriamiento, la expresién
R(n) (Ty - To)

donde

R(n) =3k " n; E’Tni (10)
) n "
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i) Temperaturas electrénicas en las auroras.

La temperatura de los electrones en las auroras en e estado continuo se determina resolviendo
la ecuacién de energia. En ausencia de cotrientes eléctricas (o flujo de electrones) esta ecuacidn es

~V§+Qe—1Le=0 ()

donde Q. y L. son las tasas de calentamiento y enfriamiento, respectivamente, y ¢ se define como
en (9). La solucion para T, determina la temperatura electronica. Se han dado soluciones {11) para
el calentamiento de electrones por impacto [Walker y Rees, 1968] y para el caso en que se incluye el
cafentamiento de un campo perpendicular [Rees y Walker, 1968]. Sus resultados se muestran en la
figura 6.1 .

T, asciende a valores de 3000 a 4000 K entre los 250 y Jos 350 km. Se ha mostrado [Walker y
Rees, 1968] que la conductancia térmica no afecta significativamente los resultados por debajo de
los 250 km. El efecto de} calentamiento del campo eléctrico es de menos de 500 K para electrones
por encima de los 250 km, y despreciable por abajo de ellos.

La ecuacion (11) se ha extendido para el caso en que los electrones tienen una velocidad de
deriva U,. En este caso, debe tomarse en cuenta el balance de energia para un elemento de volumen
que se mueva con la velocidad de deriva, de modo que, en lugar de la ecuacion (11), la ecuacién de
energia de los electrones resulta

S MY G - V74 Q4 Q- L= ok X
El primer término representa la pérdida de energia debida a la expansion adiabitica. Q; es el
término del calentamiento de Joule, mientras que D/D¢ = d/dt + v, - V. La ecuacion (12) ha sido
resuelta [Rees et al., 1971] para el estado continuo, suponiendo que hay una corriente paralela de
retorno igual y opuesta a! flujo de electrones. Los resultados muestran que el efecto de enfriamiento
de la corriente paralela puede reducir 7, entre los 300 y los 1000 km.

(12)

j) Temperaturas idnicas en las auroras.

Para los iones Jos efectos de conduccién eléctrica no son importantes, por lo que la temperatura
puede ser determinada resolviendo una ecuacién de ia forma

Qi-L;i=0 (13)

La tasa de enfriamiento iénica L; se obtiene de la ecuacién (10). La tasa de calentamiento se deriva
de la cuarta ecuacion de Ja tabla 6.2 (transferencia de calor de electrones calientes) y de la ecuacicn
(5) (calentamiento por un campo eléctrico transversal). La ecuacion (13) ha sido resuelta {Rees y
Walker, 1968] para diferentes condiciones auroraics y ambientales. Los resultados, en el primer caso,
aparecen en la figura 6.1 . En ausencia de campos eléctricos Ja temperatura idnica permanece cerca
de cero por debajo de los 200 km; un campo de 50 mV m~! lleva a un incremento muy matcado de
la temperatura por encima de los 120 km, y hasta 2000 K a los 200 km.

k) Efectos de calentamiento de particulas neutras en las auroras.

Sa ha encontrado que la energia recibida por la atmdsfera neutra [secciones a) ¥ e)] puede
producir efectos convectivos importantes. Si se considera un elemento de volumen de {a atmdsfera
que contenga n particulas y que se caliente a una tasa @), entonces, en el estado continuo, dicho
volumen ascenderi a una velocidad W; ésta debe incrementarse con la altura de modo que el elemento
de volumen pueda expandirse cuando decrece la presion. La expansién produce un trabajo externo
que teduce e incremento en la temperatura, En el estado continuo

Q
We —— 14
nC,,%F-l—nmg a4

donde m y C,, son Ja masa promedio y la capacidad calorifica por particula, respectivamente.
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Para el calentamiento producido por un campo petpendicular de 50 mV m~! se han encontrado

vientos ascendentes de 10 em s™! a 125 km, 100 cm s~ a 170 km y varios ms~™* a 200 km. El
calentamiento por flujo de particulas produce vientos de magnitudes comparables; las particulas mds
lentas son especialmente efectivas para un flujo de energia dado. Estos vientos verticales incluyen
“las velocidades de difusién de los componentes neutros que resultan del balance entre gradientes de
presidn parcial, fuerzas gravitacionales y fuerzas de arrastre debidas a colisiones con otras especies.

6.4 La estructura potencial auroral.
a) Circulacién convectiva.

La existencia de un campo magnético interplanetario embebido en el viento solar tiene con-
secuencias muy importantes por su interaccién con el campo magnético terrestre. En este caso es
conveniente introducir la aproximacién de campo congelado, que es vilida para un plasma de baja
energia y muy alta conductividad en el cual (si los campos eléctricos paralelos son despreciables) la
velocidad de deriva esté dada por la ecuacidn 2.6-(15)

_ _ExB
U4 = B?
Entonces, la velocidad de deriva 5g, y los campos B y E estan relacionados por la ecuation
T4xB+E=0 8]

En este caso puede mostrarse que, si se confina una cierta cantidad de plasma en un tubo
de flujo magnético, esta cantidad permanecerd constante conforme derive el plasma, y que todo el
plasma inicialmente dentro de un tubo de flujo dado permanecera dentro de un tubo de flujo comin.
En la magnetosfera en estado estacionario habrd un campo magnético constante que puede ser
representado mediante lineas de flujo. Entonces, si hay también campos eléctricos perpendiculates a
las lineas de flujo, el plasma de baja energia derivara como si las lineas de flujo magnético estuvieran
congeladas con él. Esto tiene varias consecuencias:

i) Si se conoce el movimiento del plasma de baja energia en un campo magnético, entonces el flujo
magnético a través de un circuito cerrado en movimiento con el plasma es constante.

ii) Esto sucede en todos los puntos donde la ecuacién 2.6-(15) es valida, es decir, arriba de 120 km
para los iones y de 80 km para los electrones.

ili) Las particulas de energia de mds de lkeV son fuertemente afectadas por derivas adicionales en
campos magnéticos no homogéneos, de acuerdo con la ecuacién

G_ﬁxﬁ+¢;§xVB+QtllﬁXﬁ (2)

4= Tp? qB3 ¢B2R?
donde ¢, y ¢y son las energias asociadas con las velocidades perpendiculares y paralelas del movimien-
to de las parfculas, ¢ ¢l de la carga y R es el radio vector de curvatura de la linea de campo dirigido
de la linea al centro de curvatura. [Véase el capitulo 1] En un campo dipolar los dos ditimos
términos de la ecuacién (2) producen una deriva azimutal hacia el oeste para los protones y hacia el
este para los electrones, mientras que para la deriva de baja energia dada por el término E xB/B?,
la velocidad es independiente de la carga.

iv) De la ecuacién (1) se observa que las trayectorias de deriva, para energias < 1 keV, son lineas
equipotenciales.

El transporte de la ionizacion dentro de la magnetosfera de acuerdo con los puntos anteriores
se llama conveccidén magnetosférica equipotencial (se supone que las lineas de campo magnético
son equipotenciales). Estas ideas permiten representar la interaccion entre el viento solar y la
magnetosfera. [Véase el capitulo II1]. Actualmente se cree que la circulacién en la magnetosfera es
provocada por la reconexion de las lineas de campo magnético magnetosféricas e interplanetarias.
Al parecer, el 10% de las lincas de campo interplanetarias interceptadas por la magnetosfera se
reconectan con las lineas de la magnetosfera. {Figura 3.4)
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La circulacién convectiva se produce mas facilmente si el campo interplanetario tiene una com-
ponente hacia el sur, dado que la tasa de reconexidn es proporcional a senf/2, donde  es el angulo
entre las direcciones de las lineas de flujo en reconexidn.

b) Corrientes globales alineadas con el campo.

La conveccidn ionosférica se da principalmente en direccion hacia el Sol. Cerca de la medianoche
local hay fuertes componentes convectivas hacia el ecuador, mientras que, al mediodia local, la
conveccion se dirige hacia los polos. Estas corrientes producen corrientes eléctricas globales alineadas
con los campos de la ionosfera. Tijima y Potemra [1978] han definido dos regiones en el 6valo auroral
seguin las corrientes alineadas con el campo. La regi6n 1 es una region de corrientes alineadas con el
campo cerca de la porcidn hacia el polo del dvalo, en tanto que la regién 2 se localiza en la seccidn
hacia el ecuador. En la seccién tarde la corriente fluye hacia la ionosfera en la regién 2 y desde ella
en la region 1. El sentido de la corriente se invierte en la seccion manana. Estas corrientes tienen
intensidades del orden de 1 uA/m?.

Las corrientes desde la ionosfera son llevadas principalmente por electrones en precipitacion, y
se cree que electrones frios en movimiento de la ionosfera a la magnetosfera transportan las corrientes
hacia la ionosfera.

Las corrientes alineadas con el campo son mds complicadas cerca de la medianoche y del
mediodia locales. Cerca de la medianoche [véase la figura 6.2] la corriente del lado mafiana de
la regién 1 se superpone a la del lado tarde. En el scctor tarde, el campo eléctrico convectivo se
dirige hacia el polo en la parte externa de] évalo. A la medianoche, la corriente fluye hacia la
ionosfeta en los bordes interno y externo del ovale.

En las cercanias de la cuspide del lado dia se ha observado un sistema extra de corrientes
alineadas con el campo en el interior de la region 1. Su polaridad es opuesta a la de la corriente
de la region 1. En el hemisfetio norte (sur) sélo aparece en el lado tarde (mafiana) del mediodia
cuando el campo magnético interplanetario, en su componente B, estd dirigido hacia el sur, y solo
en el lado manana (tarde) cuando By esta dirigido hacia el norte.

c) Fenomenologia de V invertida.

La precipitacién dc electrones en las auroras difusas es bastante uniforme e isotrépica. En la
parte interna del évalo, los flujos de electrones estin mas estructurados espacialmente, y a menudo
se hallan alineados con el campo. Este proceso de estructuracidn resulta en arcos épticos discretos
muy notorios. Las caracteristicas estructurales dominantes del flujo de electrones son las llamadas V
invertidas, que consisten en bandas latitudinalmente extrechas (~ 1°) de precipitacidn de electrones,
cuyas energias aumentan de unos cientos de eV a varios keV, y luego descienden nuevamente a
cientos de eV [Frank y Ackerson, 1971). Su nombre se deriva del hecho de que en espectrogramas de
tiempo-energfa tienen la forma de V invertida {Figura 6.3]. Algunas estructuras de V invertida se
han relacionado con arcos discretos observados desde tierra, pero las Ves aquéllas tienen dimensiones
latitudinales de varios cientos de kilémetros, mientras que las arcos opticos tienen anchuras tipicas
de 1al10km.

Lin y Hoffman [1979] han estudiado la distribucién global de las estructuras de V invertidas
mediante el satélite AE-D. Sus estudios muestran que las V invertidas se localizan en toda la regién
de alta latitud; aparecen predominantemente en el sector noche y estan ausentes en el sector de antes
del mediodia. Los estudios de la distribucién det angulo de paso sobre una V invertida muestran
que, a la energia de un pico de flujo, los electrones estdn alineados con el campo, mientras que los de
energias mayores son isotropicos. Esta distribucion es consistente con la que tendrian los electrones
acelerados a través de una caida de potencial alineada con el campo arriba del punto de observacién
[Evans, 1974]. Los electrones con energias menores que las del pico muestran una distribucion de
dngulo de paso muy compleja. Algunos de estos electrones son secundarios y primarios amortiguados
atrapados entre un espejo magnético y una barrera de potencial electrostatica.
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Algunos de los electrones de baja energia estan fuertemente alineados con el campo, lo que
sugiere que se trata de electrones acelerados de origen ionosférico. Si es asi, la complejidad de sus
““distribuciones indica que la caida de potencial alineado con el campo varia temporal y espacialmente.

La primera evidencia directa de la existencia de caidas de potencial alineadas con el campo fue
obtenida mediante el satélite S3-3 [Mozer et al., 1980, El S3-3 llegd a regiones a unos 8000 km por
encima de la ionosfera auroral, donde fueron observados campos eléctricos muy intensos, de unos
400 mV/m a 8000 km de altura, que sufrian inversiones muy rapidas. A la altitud de los arcos
aurorales la intensidad del campo eléctrico, suponiendo que E-B =0, es del orden de 1000 mV/m,
y la anchura latitudinal de Ja estructura de menos de 10 km. Esta es la anchura de un arco éptico
discreto tipico. Sin embargo, la intensidad del campo eléctrico excede grandemente la medida en la
ionosfera inferior, por lo que se supone que existe una caida de potencial a lo largo de las lineas de
campo magnético que acelera los electrones de la hoja de plasma.

Estas estructuras del campo eléctrico, Hlamadas estructuras potenciales aurorales, han sido
observadas a todas las altitudes por encima de los 1000 km, aunque son més abundantes arriba de
los 4000 km. La comparacidn entre las mediciones del campo eléctrico y otras mediciones simultdneas
en el $3-3 muestra que las estructuras de campo eléctrico son turbulencias de onda que coinciden con
las estructuras de precipitacion de las V invertidas. Dentro de las inversiones del campo eléctrico se
encuentran flujos de electrones alineados con el campo que viajan hacia la ionosfera, y iones Ht y Ot
que salen de ella. Los iones ascendentes son clasificados en “haces” y “conos”, segin la distribucion
de los angulos de paso. Los haces de iones estan fuertemente dirigidos a lo largo de las lineas de
campo magnético; sélo han sido observados a altitudes mayores de 4000 kmm, y son mas frecuentes en
las regiones de auroras discretas. Se cree que estos haces son acelerados hacia arriba por los mismos
campos eléctricos paralelos que aceleran los electrones de !a hoja de plasma hacia abajo para formar
los arcos aurorales discretos. Los conos de iones, por otra parte, tienen distribuciones en su angulo
de paso con maximos en dngulos entre 0° y 90°, Han sido detectados a todas las latitudes en ¢} 6valo
auroral y a todas altitudes por encima de los 1000 km. Se cree que son acelerados por interacciones
resonantes con ondas de ciclotrén de los niveles superiores {Gorney et al., 1981).

6.5 Mecanismos de precipitacién de las particulas aurorales.

Las auroras polares y otros efectos ionosféricos, asi como mediciones directas, han mostrado la
existencia de flujos de particulas en la atmdsfera superior. Estas particulas, con energias de 1 a 100
keV, se originan probablemente en e viento solar. Cuando entra en contacto con la magnetosfera
terrestre, el viento solar cambia de los valores supersénicos indicados en la tabla 6.3 a valores
subsénicos

TABLA 6.3 PROPIEDADES DEL VIENTO SOLAR
Flujo de particulas 108 - 10'% ¢m 357!
Densidad 2-120cm—3
Velocidad 200 — 1000 &m s~?
Temperatura de iones, T; 10° - 10° K
Temperatura de electrones 1.5-5 Ty
Campo magnético 2-40

En la onda de choque la velocidad de flujo ordenado de los protones se convierte en movimiento
al azar, de modo que los protones y los electrones en la magnetofunda adquieren energias térmicas del
orden de 500 y 100 eV, respectivamente. En el caso de los electrones, esta regién es principalmente
térmica, incluso en el viento solar. Para alcanzar las energias de las particulas aurorales en la zona
nocturna, debe producirse un incremento de 50 6 mds veces en la energia. El proceso de aceleracidn
ha sido bien estudiado gracias a la exploracidn directa del viento solar y de la magnetosfera por
medio de satélites, si bien es dificil determinar de esta manera los detalles de los procesos dindmicos
en el sisterna magnetosfera-ionosfera. Es necesario, entonces, explicar como penetran las particulas
la magnetosfera y cémo son aceleradas.
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a) Incidencia y energizacién de las particulas.

Las variaciones en la componente norte-sur del campo interplanetario pueden producir por si
solas subtormentas magnetosféricas y aurorales; esto sucede cuando se inicia o termina el proceso de
conveccidn, aunque es posible que intervengan algunas inestabilidades internas adicionales debidas
a la enorme emision de energia en un tiempo muy corto.

i) Origen de las particulas aurorales.

En principio, las particulas de la hoja de plasma podrian provenir de la atmdsfera terrestre o
del viento solar. En el primer caso, el origen inmediato podria encontrarse en los casquetes polares,
en los cuales se pierde una corriente continua de plasma (el viento polar) a través de las lineas de
campo de la cola magnética. Es posible que los iones del viento polar sean atrapados en la hoja
de plasma por reconexién de las lineas de la cola. Se sabe, por mediciones directas, que el viento
solar penetra hacia los polos (siguiendo las lineas de campo geomagnético) en el lado diurno y, en
consecuencia, podria penetrar hacia [as lineas de la cola en un proceso de reconexién. Las particulas
también pueden penetrar a lo largo de los bordes exteriores de la hoja de plasma, donde el campo
de la cola es débil.

Las mediciones de la tazén He** /Het [Whalen, 1971] hacen mas probable un origen en e} viento
solar de las particulas aurorales. Sin embargo, algunas medicicnes de los idnes de O* [Shelley, 1972]
y Het [Johnson, 1974] en la regién de confinamiento podrian indicar Ja existencia de al menos una
componente de origen terrestre.

ii) Energizacion adiabdtica.

Una vez que se establece un proceso convectivo en la hoja de plasma, el proceso de deriva des-
crito por la ecuacion 6.4-(2) puede lievar a un incremento en la energia. Esto puede ser descrito desde
dos puntos de vista. En uno, la energizacion puede ser considerada como un tipo de compresién
adiabitica, en la que una cantidad dada de plasma confinado en un tubo magnético particular se
comprime conforme el tubo converge. Si no hay intercambio entre las componentes de velocidad
paralela y perpendicular al campo (v y vy), se presentan dos procesos de aceleracién por separado:
aceleracion de Fermi para vy, debida a la disminucion de la distancia entre los espejos magnéticos de
las particulas confinadas en el tubo de flujo, y la aceleracién de betatrén para vy, debida al incre-
mento en la intensidad de} campo. La primera produce un aumento en la epergia aproximadamente
proporcional a {~2, donde ! es la distancia entre los espejos magnéticos en el tubo de flujo. Para un
campo dipolar esto seria proporcional a R~?, donde A es la distancia ecuatorial hasta el tubo de
flujo; para las lineas distorsionadas de la cola, esto seria una aproximacion aceptable. La aceleracién
de betatron produce un incremento proporcional al de la intensidad del campo magnético que, para
un campe de tipo dipolar, es proporcional a R™3,

Si hay intercambio entre los dos modos de velocidad traslacional, esto es, si hay dispersion en
los dngulos de paso, se aplica la ley adiabatica TV*~! = cte, con 7 = 5/3, donde V es e} volumen
del tubo de flujo. Puesto que ia energia de la particula es proporcional a T, y el volumen a R4, el
incremento en la energia es proporcional a R~8/3,

Seguin el otro punto de vista, ]a energizacién adiabatica proviene de la energia ganada al cruzar
las lineas equipotenciales del campo eléctrico magnetosférico. El plasma con energia cero se desplaza
de acuerdo con el ptimet término de la ecuacion 6.4-(2) y sigue las lineas de flujo, que también son
lineas equipotenciales. Las particulas con energia diferente de cero se desvian de estas lineas de
flujo en un campo dipolar, de acuerdo con los términos segundo y tercero de la ecuacion 6.4-(2), y
cruzan las lineas equipotenciales en el sentido en que ganan energia. Puesto que €l campo eléctrico a
través de la magnetosfera es del orden de 30 kV, las energfas ganadas en el proceso de energizacion
adiabdtica son normalmente del orden de 10 a 20 keV.
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La figura 6.4 muestra las trayectorias de deriva de las particulas con 1 keV de energia. Se supone
que hay un campo eléctrica constante mafiana-tarde, asi como un campo corrotacional ~ 1/R?. Las
trayectorias de los protones penctran mas cerca de Ja Tierra que las de los electrones. Las trayectorias
de los protones y electrones constituyen un anillo de corriente asimétrico.

La energizacion adiabitica de las particulas en estado continuo produciria una banda auroral
difusa constante. Con la suposicion de una fuerte dispersién en los angulos de paso, el borde interior
de la hoja de plasma (y, por tanto, el borde ecuatorial del évalo) se encontraria en donde los tubos
de flujo se vacian, debido a pérdidas en la atmésfera mds ripidas que la reposicién por el flujo
convectjvo. Este mecanismo podria explicar las auroras difusas o las auroras de manto nocturnas.
Un flujo convectivo intermitente podria explicar incluso algunos aspectos de las subtormentas, peroes
praobable que se necesiten procesos adicionales para explicar la estructura fina de los arcos aurorales,

b) Efectos transitorios y subtormentas,

Las particulas aurorales se precipitan intermitentemente en asociacidn con las subtormentas.
Dado que la direccion del campo magnético interplanetario parece controlar la tasa de reconexién y,
por tanto, de la conveccién magnetosférica, es concebible que las subtormentas sean simplemente la
tespuesta directa de la magnetosfera a los periodos con el campo interplanetatio dirigido hacia el sur.
Si asi fuera el caso, podrian esperarse ciertos efectos transitorios que se discutiran a continuacion.

i) Crecimiento de la cola magnética

Coroniti y Kennel (1973) han desarrollado una relacién que explica la respuesta de la magne.
tosfera a una inversion hacia el sur del campo interplenetatio que lleva a una funcidn escalonada en
la tasa de reconexion Fy, esto es, a un inctemento de 0 a Fp en e tiempo ¢ = 0. El decremento
fraccional en el radio del frente r, y el incremento en el flujo AFr de la cola magnética, estdan dados
por las ecuaciones

=2 (1-c¥) )

AFpr = For (2-e¥) 2)
donde t es la constante de tiempo

r=(y+2)Mn/F.D
donde D es el radio del frente, es decir, la distancia radial del centro de la Tierra a ]a magnetopausa;
7, 1a razén de las lineas de campo cerradas tatales a las diurnas, tiene valores entre 1 y 2. Si v = 2,
las lineas nocturnas estas{an cerradas hasta una altura igual a la de las cimas diumnas.

En el estado continuo, Fg, la tasa en que las lineas fluyen hacia el frente de choque desde la cola
magnética, serd igual a la tasa Fp en la que las lineas se abren al sumergirse en el frente. Por tanto,
Fr/F, serd igual al decremento fraccional del radio del frente debido al efecto de deslizamiento.
Coroniti y Kennel [1973] han evaluado F, y obtenido

F. = 6 x 10°T, weber seg™!
T, es la conductancia atmosférica de Pederson integrada con la altura en la region cumbre del lado
diurno. Usando el valor anterior de F,, se obtiene
r =45, min

i se toma ¥ = 1.5 . Esto indica que la funcidn escalonada conduce a la erosién del frente y a un
incremento en el flujo en la cola, con una constante de tiempo de unos 20 min. Sise supone que la
tasa con que el flujo regresa al frente, Fg, controla la tasa de conveccion en la cola, entonces ésta
también se incrementara con la misma constante de tiempo (al menos, asi se cree). La situacion que
resulta se ilustra en la figura 6.5.
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La curva en la iltima linea de campo cerrado esta probablemente en el extremo mds alejado de
la cola. En X esta efectuindose una reconexién, y hay una conveccién constante hacia la tierra entre
Z y el borde interior de la hoja de plasma en D. Si la dispersién de los dngulos de paso mantiene la
isotropia en ¢l plasma en la hoja C, habrd una zona difusa de precipitacién entre P y E. E efecto
del inicio de una inmersidn y una conveccién mas rapidas (b) sera mover esta zona hacia el ecuador
e incrementar el flujo y Ia energia de las particulas en precipitacidn. Dado que, incluso en el limite
de una fuerte dispersién de los dngules de paso, la pérdida de plasma es reducida, el colapso de
las lineas distorsioniables en [a hoja de plasma es bloqueado por la constitucion de un gradiente de
presion del plasma a lo largo de Ja hoja de plasma. El flujo convectivo en la magnetosfera puede,
sin duda, presentarse aun cuando las lineas de campo estén distorsionadas.

La situacién puede llevar a una clase moderada de subtormenta con una lenta intensificacién
de una regidn amplia de precipitacion y una deriva de esta region hacia el ecuador. Si el campo
interplanetario se invirtiese de nuevo hacia el norte, la situacién reverticia hacia las condiciones
originales, con una constante de tiempo similar.

ii) Inestabilidad en el crecimiento de la cola magnética.

La situacion planteada en la figura 6.5 llega a ser, de alguna manera, inestable, de modo que se
presenta una rapida precipitacién del plasma. Esta se inicia probablemente en el borde ecuatorial del
dvalo en E {c) y sc extiende hacia los polos. La disminucién en la presion del plasma permite que la
reconexidn fetroceda hacia el punto neutral en la cola y que las lineas a alta latitud se “compriman”
hacia |a Tierta, comprimiendo y calentando el plasma en las lineas cerradas a latitudes mayores
recientemente formadas. La inestabilidad puede seguir extendiéndose hacia los polos mientras el
campo toma una forma dipolar.

Hay varias proposiciones para explicar la naturaleza del proceso desencadenante. La figura 6.6
ilustra algunos procesos sugeridos por Atkinson (1974) y Coroniti y Kennel (1972a).

{a}o ¥ (b)o representan secciones tranvetsales polares y ecuatoriales, respectivamente, durante
fa fase de crecimiento. La presencia de lineas de campo semejantes a la cola implica la presencia de
la corriente transversal de la cola. Esta corriente es transportada principalmente por protones ener-
géticos que derivan hacia el oeste {Ecuacion 6.4-(2)]. Al mismo tiempo, debe haber una precipitacion
constante de electrones a lo largo de la regidn oval a la media noche debido a la dispersion de los
angulos de paso. Esa precipitacion conduce a la aparic¢ién de un ttamo conductot y, en consecuencia,
a un rizo de corriente de Pederson este-oeste que fluye de la magnetosfera, a lo largo de las lineas de
campo, hacia abajo del lado diurno del évalo y hacia arriba del lado nocturno. Esta corriente setia
transportada por el campo eléctrico transversal de 1a cola; a lo largo de las lineas de campo seria
transportada principalmente por electrones.

El campo eléctrico a lo largo del 6valo también conducitia una corriente de Hall hacia el polo a
través del évalo. Puesto que la conductividad elevada esta confinada a la region de precipitacion, esta
corriente no puede cerrarse completamente en la ionosfera, sino que: (i) se ciersa en la magnetosfera
¥y, en consecuencia, da origen a un par de corrientes de hoja sobre cualquier lado de la regidn de
precipitacion, ii) provoca una polarizacion del campo hacia el ecuador a través de} “arco” si la
resistencia del rizo de la magnetosfera es demasiado elevada. Coroniti ¥ Kennel han supuesto que la
densidad del flujo hacia arriba, de los electrones de la corriente de Hall, sobre el borde ecuatorial,
podria exceder el limite de la inestabilidad electrostética ion-ciclotrén, lo que levaria al desarrollo
de una resistencia elevada en la atmdslera superior y, asi, a la condicidn ii). En este caso, el propio
campo de polarizacidu resultante induciria una corriente de Hall alo Jargo del évalo, en una direccién
tal que la corriente original se veria reforzada. Esta corriente reforzada (corriente de Cowling) setia
mucho mayor que la corriente de Pederson original, lo cual se presentaria, en primer lugar, en
un intervalo limitado de longitudes cercanas a la medianoche, donde la conductividad es maxima.
MePherron (1973) sugiere que podria pensarse que esta corriente incrementada se clerra en {a hoja de
corriente en oposicion a la corriente transversal inicial de la cola, esto es, que la cortiente transversal
de la cola podria estar en corto circuito, a través de la ionosfera, cuando se inician las subtormentas.
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Esto conduciria a la situacién de (c), en la que el campo dentro de la regidn de la corriente
reducida de la cola se colapsa hasta su forma dipolar. De acuerdo con este punto de vista, el plasma
sobre las lineas de campo colapsadas adquiere energia y se pierde por precipitacién hacia el ovalo
auroral, en el caso de los clectrones, y por escape hacia la cola o deriva hacia el ceste, en el caso de
los protones. Esta corriente ascendente puede ser transportada por los electrones aurorales, o bien
el flujo auroral de electrones puede precipitarse desde la regién de transicion como una funcién de
la disminucién en la corriente de la cola. Esta Gltima opcidn es consistente con la hipétesis de que
el flujo en precipitacién se produce por una rdpida dispersion de los dngulos de paso, de modo que
la tasa de flujo es controlada por disminucién en el tiempo de rebote y por energizacién adiabatica,
conforme el tubo de flujo cambia de la forma de la cola a la dipolar.

Este proceso puede desencadenarse por un incremento en la razén E1 /E, debido a la aceleracion
de betatrdn para los electrones confinados, Esto puede conducir a una precipitacion turbulenta que,
a su vez, lleva a un colapso adicional de la cola y, asi, a una situacion de retroalimentacidn positiva.
En este caso, la dispersién de los dangulos de paso seria baja hasta que, en algin momento, el
incremento convectivo de la densidad y la energia del plasma alcanzara el limite de confinamiento
estable dado por la ecuacién 6.5-(11); entonces, el inicio de una difusién intensa puede provocar el
colapso.

Es probable que los flujos de particulas aurorales sufran energizaciones adicionales durante el
proceso de dispersién. Esto es sugerido por la aparicién de rayos x por debajo de los 90 km, lo que
implica energias mayores que las que pueden ser obtenidas por energizacién adiabitica.

¢) Procesos adicionales de aceleracién.

Entre los procesos que probablemente energizan los protones y electrones aurorales se han
incluido las aceleraciones de Fermi y de betatrén y la aceleracion de hoja neutral. Se cree que los
procesos adiabdticos proveen toda la energia necesaria. Sin embargo, las observaciones de los flujos
de electrones alineados con el campo, por encima de algunas formaciones aurorales, sugieren que se
pueden requerir otros procesos de aceleracién. El mas plausible implica la existencia de algtin tipo
de campo eléctrico paralelo. La conductancia a lo largo de las lineas de campo seria tan alta [seccién
6.2] que los campos mas intensos no excederian los 20 4Vm™!, es decir, los 120 VR !

Como se ve de la ecuacién 6.1-(13), la conductancia esta controlada por la frecuencia de colision
de electrones, es decir, por la tasa en la que los electrones pueden transferir momento al plasma
circundante. Otros modos de transferencia de momento serian las inestabilidades en las ondas iono-
ciclotrén y ion-acusticas. La inestabilidad de una corriente de campo alineado puede tener un umbral
muy bajo, pues, una vez que se hubiese producido una caida de potencial de varios kV, seria posible
la aceleracién de electrones de mds alta energia, debido a que la seccidn transversal de transferencia
de momento ion-electrén disminuye cundo aumenta la energia (como lo indica la ecuacion 6.2-(7) ).
Se ha sugerido [Coroniti y Kennel, 1972 a) que esto puede suceder con la corriente de Hall ascendente
de los electrones [seccidn anterior]. En este caso la aceleracidn seria ascendente y los electrones se
precipitarian hacia el hemisferio opuesto, suponiendo que evitaran la zona de campo conjugado.

d) Confinamiento de particulas y dispersién del dngulo de paso.
Las particulas cuyas érbitas tienen espejos magnéticos por encima de los 500 km no son fre-
cuentemente dispersadas por 1a atmésfera, de modo que permanecen confinadas establemente; aque-

llas particulas con espejos magnéticos a menos de 200 km son facilmente absorbidas.

E] campo magnético de un dipolo de momento magnético M estd dado por
M
B(R.A)= 75 (14 3sen?A)} (3

donde A es la latitud geomagnética y R es la distancia radial al centro del campo dipolar.
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En consecuencia, el dngulo de paso en el ecuador 8., donde el campo es B, para una particula
con espejo cercano a la superficie con radio Ry, es

Bee = arcsen” g:z-(l + 3sen?A) (4)

En el évalo auroral ., = 4°, por lo que podria esperarse que el efecto de la pérdida atmosférica
seria remover solamente aquellas particulas con ¢ < 4° de la distribucidn medida en el plano ecua-
torial. La tasa de pérdida, en este caso, seria pequeiia.

Si actuase algin proceso adicional que redistribuyese los dngulos de paso, podria haber una
pérdida continua. Estos procesos podrian ser, por ejemplo, las aceleraciones de Fermi o de campo
eléctrico paralelo. También pueden ocurrir cambios pequenios al azar, en lo que se llama difusién del
angulo de paso. Si ésta es bastante rapida como para producir isotropia en los dngulos de paso en
un tiempo menor que el periodo de rebote de una particula, se tiene una difusién fuerte del dngulo
de paso, donde la probabilidad de pérdida por oscilacién es Qpérq. /27, y donde Qperq. €s el dngulo
s6lido del cono de pérdida.

La interaccion con las ondas de plasma es un mecanismo que puede modificar las funciones
de distribucién de las particulas. Una interaccién de este tipo es efectiva, para una particula con
una componente paralela de velocidad vg, cuando la frecuencia de una onda de plasma transversal
polari-zada circularmente, modificada por el efecto Doppler (vista desde la particula), es idéntica a
la girofrecuencia Q de la particula. Esta se relaciona, en este caso, con la frecuencia angular w y con
la constante de propagacion k de la onda por medio de la ecuacion de dispersion

w= - kvg (5)

En general, los electrones interactiian con las ondas polarizadas circularmente hacia la derecha
(dextrogiras) y los protones con las levogiras w/k es la velocidad de fase de ia onda. Las ondas
transversales polarizadas circularmente pueden entrar en resonancia y absorber energia de los elec-
trones. De la ecuacién (5} y de la expresién de la velocidad de onda, la energia de interaccién
es

_ B n.( u)3
ER_?pon,u l—ﬂ, ©

donde n, es |a densidad del plasma, de la que depende la velocidad de onda.

i

La ecuacién {6) expresa la energia necesaria para la interaccidn con una onda de frecuencia dada,
pero no indica si la onda crece a expensas de la energia de la particula, o viceversa. La amplitud de
la onda se incrementa conforme a exp(yt), donde

2
1
7:1{),(1—‘%) n(un)(A-f 1_&)

y donde n{vg) es aproximadamente la fraccion de electrones por intervalo unitario de velocidades
paralelas en la vecindad de la velocidad resonante. A es una medida de la anisotropia de la dis-
tribucion de velocidades, y estd dada por

donde el promedio se calcula sobre todo el intervalo de velocidades perpendiculares, y donde f es la
funcion de distribucién de velocidades de un electrén. En el caso de una distribucién maxwelliana
anisotrépica, f =~ e=™3/Ti o=™Y

™

/T,y

A= (T -T))
Ty
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Para que + sea positiva se necesita que

o bien
Bz
Br> A AR ®)

Esto indica que, para que la onda crezca a expensas de la energia de los electrones, ésta debe
tener una energia minima dada por (9).

El aumento en la energia de 1a onda conduce a una disminucién en el angulo de paso para los
electrones en resonancia y, por consiguiente, a su difusidn hacia el cono de pérdida. El crecimiento
real de las ondas en la magnetosfera depende de la longitud del camino donde es vdlida (7) y de la
fraccion R de la amplitud de onda que es reflejada desde la base de las lineas de campo. Se supone
que el crecimiento se mantiene sobre un segmento de linea de campo magnético de longitud del orden
de LRt centrado en el plano ecuatorial (donde L es la coordenada de Mcllwain). Asi, la amplitud
de la onda aumentara si .

»LR:

e R>1 (10)
donde v, es la velocidad de grupo de la onda, pues, en este caso, el crecimiento en cada trayecto
es mayor que la pérdida por reflexion. Asi, si n{vg) es suficientemente grande en {7) como para
satisfacer (10), ocurrird crecimiento de onda, con el resultado de que se perderan las particulas de
energia resonante hasta que n{vg) disminuya, de modo que el lado izquierdo de {10) tendera a la
unidad. De (10) y {7) se obtiene el maximo valor estable de n{vg), que es

2vpwin(1/R)
(0 —w)?LRT {A - 1,_;‘3}

Una vez que se excede el limite de confinamiento estable para electrones de una energia dada,
surgirdn ondas de tipo turbulento y los electrones se precipitaran. Se ha sugerido [Brice y Lucas,
1971] que este tipo de precipitacion podria estar relacionado con las auroras difusas después de
medianoche.

{11}

Nmac(VR) =

e) Precipitacion de protones.
i} Interacciones plasma-onda-protén.

Al igual que en el caso de los electrones, es posible una resonancia entre el movimiento de
ciclotrén de los protones y el campo eléctrico de las ondas magnetohidrodinamicas circularmente
polarizadas [Jones, 1974]. El caso mds importante se da entre ondas con polarizacién levégira
(desplazadas por efecto Doppler hasta la girofrecuencia proténica).

E! equivalente de la ecuacién (9) es

Ep>-—B
R Spone AT(1 4 A)

de modo que la energia minima de interaccidn asciende rapidamente al pasar la plasmapausa, y
luego decrece para valores mas altos de L. Como en el caso de los electrones, es probable que los
ptotones que se hallan en el intervalo de energia de las auroras protdnicas (de 10 a 100 keV) generen
ondas jon-ciclotrén y se precipiten a un tasa suficiente para originar auroras proténicas difusas.

(1)

ii} Energizacién de protones y el anillo de corriente

En la seccidn 6.3-(e) se describe la forma en que sufren conveccidn y son energizados los protones
que se precipitan por las razones mencionadas en i).
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En presencia de interacciones onda-particula, los caminos de conveccién se modifican debido a las
pérdidas de energia asociadas con resonancia de ondas ion-ciclotrén. Incluso con una fuerte dispersion
de los dngulos de paso, los protones alcanzan valores de L mds bajos que los electrones, pues aquellos
tienen tiempos de rebote mayores. La localizacién mds cercana al ecuador de las auroras protdnicas
puede ser consecuencia de este efecto.

El flujo de protones con deriva hacia el oeste contribuye al anillo de corriente de manera signi-
ficativa. Se cree que los protones son inyectados al anillo de corriente en la region L =3a L =17,
durante las subtormentas, y que permanecen confinados por algin tiempo. Se ha encontrado que
casi el 75% de la corriente es transportada por protones.

El anillo de corriente es asimétrico durante las subtormentas. Los protones de 5 a 50 keV,
detectados en L = 3.5 a 5.0 del lado nocturno, no alcanzan el sector de mediodia, por lo que se
creee que el anillo de corriente en el sector tarde-noche se cierra sobre la ionosfera y da origen a
la corriente del electrojet del este. Se ha propuesto [Sugiura, 1972] que el anillo de corriente en
etapas estables es una extension continua de la cotriente de la hoja neutra, con protones de 0.1 a
1 MeV, que transportan la carga dentro de la plasmasfera, y de 10 a 50 keV fuera de ella. Asi, la
Tierra estaria rodeada por un disco ecuatorial de corriente, que se extenderia a grandes distancias
en la direccion anti-solar y que formarfa la hoja de corriente. El limite inferior de 10 keV para la
conveccidn de protones se localiza en L = 6 en tiempos tranquilos, y se acerca a la Tierra cuando
aumenta el campo eléctrico magnetosférico.
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TABLA 7 6.2

Valores de las tasas de enfriamiento de gas=s electrénicos en eV c:m'3 s'1
Proceso Compafiero Tasa de enfriamiento
de colisién
(1) N2 HetINPD LR N0 T (T~ T (I~ 120 <1074 T,)
0, HentOy) 1.2 x 10719 THT,~ T (1 +3.6x 10-2 T}
0 #0823 10° " THUT, T ) (1 +57%10°* T,
. o n{O*) n(0;*) n(NO*)
(2) Todos He 810~ T = VUT, - Ty 6 + i 4+ o }
(3) N, e niN3} 29 <10~ (T, -~ T T2
[o Y Hett(Qy) 69 10° ' (T, - T 7,3
=3400) (23400
T Tn
5 -10 -2 (4
4) N, neniN,) 6.5 10 Te V3T, /12000) 11+ exp( - 3400/ T }
P=1.4T,<2000
P=607, 2000 2280 —2280
- exp
T, Tn
A(— =12 1.738
0, nen(0;) 8.4(=10) T, YT, /1000) (1 +cxp(— 2280/ T ¢ ]
— v )
(s) 0 ne(O) 1.1 »10-10 7M1 cxp(—m
T,
~1.37x10"*
% $0.406 +0.357 X 10~*F, (333 + 1.83Ix 10~* T, exp -—;———
L 3
- -4
~(0.456+0.174 x 10-*T) exp (——29—7:—'0—-)}
L]
(6) nel0) 1.4 % 10 (T~ T TS (1= 7% 1072 7))

(1) Colisiones eldsticas con particulas neutras.
(2) Colisiones elésticas con iones.

(3) Excitacién rotacional.

(4) Excitacién vibracional.

(5) Excitacién O(lD).

(6) Excitacién de 03 p,_

(Jones, 1974)
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Figura 6.1 Temperaturas idnicas y electrénicas en las auroras, con campos
eléctricos perpendiculares y sin ellos. (Rees y Walker, 1968.)

8 corriente hacia la ionosfera
[3J corriente desde 1a ionosfera
Figura 6.2 Dpistribucién y direcciones de flujo de las corrientes alineadas con

el campo a gran escala. a) En condiciones ligeramente perturbadas. b) En perfo-
dos activos. (Iijima y Potemra, 1978.)
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Figura 6.3 Espectrograma de las tasas
direccionales de flujo diferencial (-7°)
y (60°) sobre un evento de V invertida.
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categorfas. (Lin y Hoffman, 1979.)



ones y electrones

Figura 6.4 Trayectorias de deriva de prot Y 0
tosféricos elec-

de 1 keV bajo 1a influencia de campos magne
tricos y magnéticos. (Jones, 1974.)

(o}

Protones de 1 keV
— —~ — Electrones de 1 keV

Figura 6.5 Efecto de un incremento en la tasa de reconexidn
sobre la configuracidén de 1a cola magnética y 1a hoja de plas
ma. a) Configuracion inicial: la reconexién se efectila en X,
y hay una conveccién continua hacia el este entre 2 y el bor-
de interior de 1a hoja de plasma en D. Si la dispersion en el
&ngulo de paso mantiene la isotropfa del plasma en la hoja C,
habrd una zona difusa de precipitacidn entre P y E. b) Incre-
mento en las tasas de reconexion y conveccién: la zona entre
P y E se desplaza hacia el ecuador y aumentan el flujo y 1a
energ{a de las part{culas precipitadas. La cola magnética se
expande y 1a hoja de plasma se contrae. (Jones, 1974.)
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fase expansiva. a) y b) corresponden a las condiciones al final de
1a fase de crecimiento. ¢) Cambios durante la fase expansiva.
(Jones, 1974.)



VII CONCLUSIONES.

En este trabajo se ha analizado globalmente el estado actual del conocimiento de los fendmenos
aurorales y sus mecanismos de produccién: la interaccidn del viento solar y la magnetosfera, su
relacion con la electrodindmica de la ionosfera, las estructuras responsables de la precipitacién de
particulas hacia la atmdsfera, los fendmenos de ionizacidn y sus efectos en nuestro planeta, Sin
embargo, el nivel de comprensién que se tiene de cada uno de estos fendmenos es muy diverso.
Desde un punto de vista cualitativo es satisfactoria la explicacidn disponible acerca de la interaccion
entre las particulas del viento solar y el campo geomagnético. Por ejemplo, se ha utilizado con
éxito e} conjunto de las ecuaciones de la magnetohidrodindmica para calcular la configuracién de
la magnetopausa, También se han explicado satisfactoriamente, hasta el momento, los mecanismos
de ionizacion de las patticulas atmosféricas y la estructura fina de la emisién electromagnética
resultante. Sin embargo, entre los procesos que ain no han sido elucidados, puede mencionarse
la microfisica de la reconexion entre Jas lineas de campo geomagnético e interplanetarias en la
magnetopausa, o bien Ja manera en que las particulas del viento solar atraviesan la magnetopausa.

Un aspecto fundamental que tampoco ha sido totalmente comprendido es el de la energizacion
de }as particulas cargadas y su subsecuente precipitacién hacia la alta atmdsfera. Los modelos de
acoplamiento entre la ionosfera y la magnetosfera pueden explicar satisfactoriamente los efectos de las
subtormentas en la hoja de plasma y en las tegiones a baja altitud del évalo auroral; en este sentido,
los modelos propuestos para la llamada estructura potencial auroral dan cuenta de la mayoria de los
fendmenos observados. Sin emhargo, no se dispone de modelos que expliquen de manera totalmente
satisfactotia la posible influencia de la energizacidn de particulas en la cola magnética, y la forma
en que ésta se veria afectada por la reconexidn con el campo interpianetario.

En otro orden de ideas, a\in esta por desarrollarse una teotia que permita comprender Jos efectos
de las auroras sobre la baja atmdsfera. Se sabe, desde hace tiempo que las auroras producen un
aumento apreciable de temperatura en la alta atmdsfera y que pueden estar correlacionadas con
ciertas bajas de presidén en la troposfera, pero no se sabe ain cudl podria ser el mecanismo de
acoplamiento que trasfiriese los cambios de energia en }as auroras hasta regiones mds de 100 km por
abajo de ellas y mucho mds densas. En esta direccion puede sefialarse un campo de investigacién
que quiza sea muy fructifero en los proximos afios.
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" APENDICE A
Sistema geomagnético de coordenadas.

El sisterna geomagnético de coordenadas es un sistema esférico fijo con respecto a la Tierra. El
eje polar estd inclinado 11.5° con respecto al eje de rotacidn e intersecta la superficie en el punto
78.5°N, 291.0°F, llamado polo norte geomagnético, y el 78.5°5, 111 9° £, el polo sur geomagnético.

) POLO NORTE
 2» / GEOGRAFICO

COLATITUD
MAGNETICA

’/l
[]
'
[}
|
t
]
]
}
R
Ld
s -

LONGITUD MAGNETICA

Anteriormente, se consideraba que el eje era la aproximacién dipolar al campo mas cercana al
centro. Actualmente, por medio de analisis esféricos armdnicos del campo, se ha fijado el polo unos
0.25° mas al norte y 1.6° mas al oeste.

Las coordenadas geomagnéticas (r. Om. &) se definen por analogia con las coordenadas geo-
grificas. Op, es la colatitud magnética ¥ Am (= 90° — O,) la latitud magnética. oy,. la longitud
magnética, se mide desde el circulo maximo que pasa por los polos geogrificos ¥ geomagnético
(es decir, el meridiano gromagnético cero coincide casi totalinente con el meridiano geogrdfico a

291.0°F).

Para un punto con latitud © y longitud o grograficas, la latitud A, ¥ la longitud o, geo-
magnéticas estan dadas por Jus expresiones:

sendy,, = cosT8.5° cos® cos(o ~ 291°) + sen78.5° sen®

-

5en78.5° cos@ cos(® — 291°) — c0s78.5° send
cosAm,

oSy =

®m es positiva para el hemisferio otiental y A, es positiva para el hemisferio norte.
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APENDICE B
Indices de perturbacién magnética.
Hay varios indices que cuantifican la perturbacidon magnética terrestre:
Ky K,
K es un indice que varia de 0.0 a 9.0 y que cubre intervalos de 3 horas. Es una representacicn
logaritmica del maximo intervalo de variacion entre las tres componentes del campo (D, H, y 20 X,
Y y Z). La conversién se ajusta para dar el mismo intervalo de K, independientemente de ia
ubicacion del observatorio. A es, en esencia, un valor promedio de K medida en doce estaciones
estandar distribuidos en latitudes geomagnéticas de 48° a 63° y con una distribucion regular en

longitud.
e ¥y Ap

a, es an indice lineal, que varia de 0 a 400, derivado de A,. A, s ¢l promedio en 24 horas de los
valores de q,.

Qv Q

@ es un indice Jogaritmico tomado cada 15 minutos ¥ basado no en el intervalo de variacion, sino
en 13 desviacién maxima del valor no perturbado al valor mas perturbado de las dos componentes
horizontales del campo. Se usa Ia misma escala, similar a Ia escala de conversién de K para las
estaciones en la regién auroral, para convertir esta desviacion a valores de Q. que varian de 0 a 11.
Qy es un valor promedio de observatorios regularmente distribuidos.

-A2-
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