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INTRODUCCION




La prediccién de las tormentas geomagnéticas intensas con base
en fendmenos solares o en las caracteristicas del medio interplanetario
es un problema que tiene gran importancia practica ya gque los paises
gue se encuentran en latitudes altas y medias pierden varios millones
de dolares cada aho a consecuencia de los dafios causados por las
perturbaciones intensas que afectan satélites, sistemas de comunicacién,
navegacién, radie militar y civil, plantas generadoras de energia
eléctrica, sondeo geofisico, control de naves espaciales y campafias de
investigacién cientifica.

Actualmente, los métodos de predicecién geomagnética se basan
directamente en el monitoreo de fenémenos solares como rafagas,
desaparicién de filamentos, estallidos de radio tipo II y tipo IV,
estallidos en rayos X, etc. Sin embargo, aunque estos fenbmenos ocurren
frecuentemente en el Sol, observandose cientos de ellos durante un afio
en periodos de alta actividad solar, el namero de dlas con gran
actividad geomagnética es de sdlo una decena, es decir, la fraccidén de
los fenémenos observados en el Sol gque producen una actividad
geomagnética intensa es muy pequeha.

Las perturbaciones geomagnéticas m&s dafinas son las tormentas
geomagnéticas intensas, las cuales son tormentas en las gue el promedio
diario del 1indice planetario Ap excede 50, 1lo cual egquivale a
perturbaciones con indice Dst<=100 nT. Para tener una idea de los
impreciso de los métodos de prediccidén actuales basta con observar la
tabla 1 (tomada de datos del SEL (Space Environment Laboratory), la
cual muestra gque durante 1989-1991, en EEUU de 30 tormentas
geomagnéticas intensas sélo fueron predichas 7, es decir, realmente no
se tiene un método eficaz para predecir tormentas.

Esta tesis tiene como objetivo mostrar la asociacién de las
tormentas geomagnéticas intensas con los parametros del viento solar y
estudiar su causa solar, lo cual contribuye a lograr un mejor

TABLA 1

PRECISION EN LA PREDICCION GEOMAGNETICA
{(predicciones diarias, 1989-1991)

OBSERVADOS
NO OCURRIO QCURRIO
TORMENTA TORMENTA
NO TORMENTA 1052 23
PREDICCION
TORMENTA 12 7

DIA CON Y“TORMENTA" CORRESPONDE A UN DIA CON Ap>50

FUENTE: SEL, NOAA



pronéstico. Para ello, primero se planted entender qué es la magnetés-
fera terrestre, cémoc interaccicna con el viento solar y cémo afectan
las variaciones del viento para producir las perturbaciones geomagnéti-
cas. Posteriormente, se analizé un perfodo de 500 dias (de agosto de
1978 a diciembre de 1979), en los cuales se tienen datos del medio
interplanetario tanto del satélite ISEE-3 y por medio de centelleo
interplanetario (IPS: del inglés "InterPlanetary Scintillation"), asi
como informacién de los observatorios geomagnéticos sobre las tormentas
geomagnéticas intensas (con Dst<-100 nT). Ademds se cuenta con datos de
los hoyos coronales, las regiones activas y protuberancias solares y
los eventos asociados a ellas (rafagas y desaparicién de filamentos).
Finalmente, como resultado de este andlisis se propone un modelo
respecto a la causa solar de las perturbaciocnes en el viento solar que
ocasionan las tormentas geomaghéticas intensas.

La organizacién de la tesis es la siguiente: en los tres
primeros capitulos se hace una descripcidén de la magnetésfera terrestre
con el fin de tener una imagen clara y global de ella, los mecanismos
de interaccién con el viento solar y las perturbaciones geomagnéticas y
en el cuarto capitulo se analiza los datos disponibles que generan el
modelo gue relaciona 1las tormentas geomagnéticas intensas con sus
fuentes en el sol.

-3 -



CAPITULO |

EL CAMPO GEOMAGNETICO

DE ORIGEN INTERNO




I.1. DESCRIPCION DEL CAMPO GEOMAGNETICO.

I.1,1, Elementos del campo geomagnético,

Dado gque el campo magnético es una cantidad vectorial, es neceg
sario medir tres elementos mutuamente independientes (figura 1) para
especificar el campo completamente. Usualmente se miden la intensidad
horizontal (H), la declinacién (D) y la inclinacién (I); recientemente
se ha vuelto muy comin medir la intensidad total (F).

Norte (geografico)

Heridlano magnetlico

e

Este

Figura 1. 6&lementas del campa geamagnética
H: 3ntensidad honigontal, D: Declinacidén, I: Inclinacibn;
X: Bampenente hanigontal Norde, Y: Bampanente haniyantal Bale,
Z: Bomponente sentical; y F: Jntenaidad total (Rikitake,1966)

I.1.2, El1 campo geomagnético dipolar.

Antes de la era espacial, los modelos del campo geomagnético
con los que se contaba estaban basados en mediciones magnéticas
realizadas sobre la superficie de la Tierra. El campo medido de esta
manera corresponde principalmente al llamade campa geamagnélico
inlenna, cuyas fuentes se encuentran en el interior o en la superficie
de la Tierra.

A primera aproximacién, el campo geomagnético sobre la super-
ficie de la Tierra puede representarse (con una precisién del 30% para
puntos hasta 2 o 3 radios terrestres, R, arriba de la superficie) por

un campo dipolar, cuyos polos tienen las coordenadas geograficas
(79°N, 70°0) y (79°s, 70°E). La intensidad del campo estd dada por:



172
B(R,A) = 01;22 [ 1+ 3 sen®a ] (I.1)

donde 0.32 Gauss es la intensidad del campo en la superficie de la
Tierra en el ecuador, R es la distancia radial medida en RQ Y A es la

latitud magnética (para un desarrollo detallado ver Merrill y McElhin-

ny, 1983). Se obtiene una mejor aproximacién con el campo real si el
dipolo se desplaza 486 km del centro de la Tierra hacia el punto en
6.5°N, 161.8°E (van Allen, 1981) . El eje de este dipolo excéntrico

intersecta la superficie de la Tierra en dos puntos antipodales
situados en (76.3°s, 121.2°E) y (80.1°N, 277.3°E), es decir, el eje
estid inclinado 11.5° respecto al eje de rotacién.

El potencial magnético V del dipolo de momento M estd dado por:

o M'r B, Mcosa
V = = = —— = = (I.2)
" an an  r®

donde M es el momento dipolar magnético y r es la distancia radial
(para un tratamiento detallado ver Eleman, 1973). De aqui se pueden
obtener los elementos magnéticos como:

oM

H = f%¥ = - ~—; send = H_ R sena (I.3a)
in r
o M

2 =% =22 — cosn = 2H R”cosA (I.3b)
an T <

F= (H4+2%)"% = H R (1 + 3cos®n)'? (I.3c)

Z_ _
tanl = = 2cotA (X.3d)

donde He es el valor superficial de la intensidad horizontal del
campo en el ecuador magnético (donde 2=0). El momento dipolar
magnético se puede escribir como:

M= H R (I.3e)

..
N

I.1.3. Modelos de alta simulacién.

El campo geomagnético interno puede representarse con bastante
precisién por medio de un desarrollo en multipolos de Gauss (modelos
de alta simulacién del campo interno) en el que el término dipolar es
el dominante.

Al tratar de desarrollar una expresién general del campo
haremos algunas simplificaciones:
1) supondremos a la superficie de la Tierra como una superficie
esférica de radio Ry,



2) supondremos ademds gue sobre esta superficie no circulan
corrientes eléctricas, lo cual esta justificado por la observa
cién de que las corrientes superficiales, aunque si existen,
inducen un campo magnético completamente despreciable respecto
al campo que gueremos describir.

En estas condiciones podemos suponer que el campo magnético es
irrotacional (VxB=0) y, por lo tanto, derivable de un potencial (es
decir: B = - V V) con loc que nuestro problema de hallar una expresibn
general para el campo se reduce al problema de hallar una expresién
para el potencial. Como V:B=0, para este caso debe cumplirse 1la
ecuacién de Laplace,y como en nuestro caso la superficie en
consideracién es una esfera, expresaremos esta ecuacién en coordenadas
esféricas (r,9,¢). Asi pues, tenemos que debe satisfacerse gue:

2

Vu-raa—L:+2r%¥+§—¥+ ote%+csczeg—¥=0 (I.4)
ar ae 3¢

Esta ecuacién tiene como soluciébn general:

= R, Zm Zn P':(cose) [ { l‘;:{ I_I; }n + (1 - G:)( %9]"”} A: cosm¢ +
®

n=0m=0
+ { s:‘[ L ]n + Q- s:)[ %»)m} B senm¢ ] (1.5)
B

Los coeficientes A: Yy B: son constantes que tienen dimensiones fi-
sicas de campo y

S (8,9) Z t;: P:(cose) cos (m¢ + e:) (1.6)

donde €" 6" (entre 0 y 1) son constantes arbitrarias y P"(coss)
n y n Y n

son los polinomios asociados de Legendre.
Para el potencial sobre la esfera misma, o sea, para r=R$, la

expresién (I.5) se reduce a:

o n
_ m m m
Vr=R®" Re X Z Pn(cose)[ Ancosmqb + Bn senm¢] (I.7)
' n=0m=0
as{ pues, conociendo (de mediciones directas) los valores del poten-
cial sobre la Tierra podemos determinar los coeficientes A Y B pero

no podemos determinar \‘;': ni tampoco Sn. Una funcién derlvada del

potencial gue depende de los coeficientes S: Yy t?:', es la componente
radial del campo sobre la esfera g-)y; . Derivando la ecuacién (I.5)

respecto de r y calculando su valor para r=R© se obtiene:



%’ Z Z P:(cose) [{nt?: - (n+1)(1—r::)} A:cosm¢

r=R
] n=0m=0

+ {ns: - (m1)(1-s:)} a: senmqs] (I.8)

Con el objeto de poder determinar de las mediciones los coeficientes,
expresamos esta funcién en la forma general:

E: }E P:(cose)[ a’cosm + B" senm¢} (1.9)

n=0m=0

av

or I r=RqJ
Los coeficientes de cada término arménico separado P:cosm¢ Y
P:senm¢ para cada m y n deben ser iguales en las ecuaciones (I.8) y
(I.9) de modo que:

R
]

" { nt‘s’: - (n+1)(1-6’:)} A: (I.10a)

1l

g" { ns: - (n+1)(1—3:)} B: (I.10b)

m

Los coeficientes An Yy B: pueden ser obtenidos a través de la expre
sién para el potencial en r=R,  por lo que las ecuaciones del sistema
(I.10) solo tendrdn como incognitas G: y s:, como tenemos dos ecua-
ciones simultdneas las podemos resclver y asi obtener los valores

deseados. De esta manera, conociendo V(r=Rm) y g¥

r=R®
calcular todas las constantes de la ecuacién (I.5) y obtener una expre
sién general para el potencial en la gue se han considerado tanto las
fuentes internas del campo como las externas (las fuentes externas
como veremos en la seccién II.2 se deben a la interaccién entre el
viento solar y el campo magnético de origen interno de la Tierra).

Sin embargo, la expresién (I.5) para el potencial no tiene ex-
plicitamente separados el potencial de origen interno y el de origen
externo. Por muchas razones resulta deseable obtener una expresién
del tipo (Chapman y Bartels, 1924):

V=ai{[£]nT:+[%}ndTL} (I.11)
1

n=

podemos

con:

= ZE (¢" cosmg + A" senm¢) P"(cose) (1.117)



donde q:'e’ y h:“” se llaman los UGoeficientes de Yauss  ya gque

€1 fue el primero en utilizarlos al describir el campo magnético
terrestre. De las expresiones (I.11), (I.11’) y (I.5) podemos ver que
la relacidn entre los coeficientes es:

DR -

(I.12)
hm(e) = §" Bm hm(l) = (l - Sm) Bm
n non n n n

por lo que conociendo los coeficientes C:, S:, A: y B: podemos obte-

ner las expresiones generales y separadas para los potenciales de
origen interno y externo.

Actualmente los modelos de alta simulacién incluyen coeficien-
tes hasta n>10 para describir el campo geomagnético de origen interno.
Debido a la variacién secular del campo, los coeficientes deben recal-
cularse periédicamente. Tablas de los coeficientes de Gauss aparecen
en Barraclough (1987) para n=10.

I.2, ORIGEN DEL CAMPO PRINCIPAL DE LA TIERRA,

Si no hay movimientos del fluido conductor, el campo magnético
decae con el tiempo. La escala de tiempo (como se discute en Russell,
1986) para el decaimiento libre del campo terrestre es unas pocas
decenas de miles de afios lo cual es mucho menor gue la edad del
sistema solar, por 1lo que un origen primordial para los campos
magnéticos planetarios es muy poco probable. Por esto, la generacién
de los campos magnéticos planetarios ha intrigado a los cientificos
durante siglos, pero desafortunadamente, todavia no existe un modelo
completamente satisfactorio. Aungue se han propuesto multitud de
modelos (para una revisién de los modelos ver Rivera-Lépez, 1992a),
todos tienen algin defecto, inclusive los modelos de dinamo no pueden
explicar campos como el de Saturno, Urano y Neptuno.

I.2,1. Duu;updﬁn del madela de dinama,

La Gnica teoria que se crefa capaz de proporcionar los campos
observados era la teorja de dinamo. Como se sabe un dinamo es
cualguier m&quina que convierta energia mecdnica en energia eléctrica
(para un desarrollo detallado ver Zeldovich et al., 1983). Ademas, la
fuerza electromotriz de un dinamo es proporcional al producto del
campo magnético y la velocidad de rotacién. Estas dos ideas continuan
siendo vadlidas cuando consideramos la generacidén del campo magnético
en un medio conductor en movimiento.

En las teorias de dinamo, un campo magnético se mantiene por



corrientes inducidas en un plasma por su movimiento a través de las 11
neas de fuerza. Esto es, un movimiento (v) a través de un campo magné=
tico (B) produce un campo eléctrico inducido (vxB) el cual genera una
corriente eléctrica por la ley de Ohm (j=¢(E+v-B)) y da un campo magné
tico a partir de la ley de Ampére (j=¥-B/u). El campo magnético crea
tanto un campo eléctrico de acuerdo a la ley de induccién de Faraday
(VxE==-8B/3t) como una fuerza de Lorentz (j~B), la cual se opone a 1lo
fuerza que conduce el movimiento y asi completa el circuito de causa y
efecto. Para obtener una solucién completa a este problema de dinamo
no lineal, se necesita resolver el sistema de ecuaciones magnetohidro-
dindmicas completo y demostrar que:

(i) este es un movimiento (v) gue puede mantener un campo magnético
oscilante;

(ii) este movimiento se mantiene por las fuerzas disponibles.
Estos dos pasos ihvolucran resolver la ecuacién de induccién:
5{ = Ux(vxB) + 1 VB (1.13)
y la ecuacién de movimiento, respectivamente. El1 problema completo es
tan dificil que la mayoria de la atencién se restringe unicamente al
primer paso, lo cual se conoce como el paaekfema dc dinama cinemédtica.
Sin embargo, el problema completo de construir un dinama magneto-
hidnadindmica realista apenas se empieza a trabajar.

Si, por simplicidad, suponemos gue el nicleo es un conductor
infinitamente bueno, todas las lineas de campo originales -digamos por
ejemplo, las debidas a los materiales magnéticos fuera del nGcleo-
serin arrastradas por las corrientes en el nicleo, como si estuvieran
"congeladas" en el material. Ahora, si la rotacién del nficleo no es
unifonme con la profundidad, las lineas de campo se torcer&n alrededor
del eje de rotacidén en direccidn tal que se opondrfan al campo
inicial. La accién de torcedura implica que las lineas se van a ir
amontonando, de manera gue el campo crece en intensidad, este
crecimiento continGa hasta que se neutraliza el campo inicial; incluso
es posible una inversién. El proceso de movimiento del conductor para
intensificar el campo ilustra como la energia cinética puede conver-
tirse en energia del campo magnético.

La figura 2 muestra como un dinamo planetario puede regenerarse
(Russell, 1986). La figura de la izquierda muestra un campo inicial-
mente poloidal, esto es, confinado a planos meridionales. La figura de
enmedio muestra la distorsidn de este campo poloidal por movimientos
diferenciales en el nicleo la cual crea un campo toroidal o azimutal.
Esta distorsién del campo poloidal por movimientos diferenciales es lo
que se llama efecto w. Celdas convectivas que suben en la figura de la
derecha recrean un campo poloidal a partir del campo toroidal y el
proceso continua. Esta creacidén del campo poloidal es 1llamada el
efecto a y el proceso global de dinamo esquematizado agqui se conoce
como un dinamo a-w.

Para que el campo magnético se mantenga por el proceso de
dinamo, la contribucién al movimiento del fluido que hace gue el campo
crezca debe balancear la tasa de decaimiento por difusién. El cociente
de estas dos contribuciones para la accién de dinamo es del orden del
nimero de Reynolds magnético, VL/¢, donde V y L son las escalas de las
velocidades caracteristicas del conductor y de longitud magnética,
respectivamente, y £ es la difusividad la cual es proporcional a la
resistencia eléctrica del conductor. Tipicamente se necesita un nGmero



FIGURA 2: Reprcsentacidn esquematica del dinama o~w
a) e campa palaidal inicial, b) & accibn de fa notaclén diferencial
en e interdon del canducton, la  cual lucnee el campa  poloidat  indclal

alhededon del eje de natacibn producienda un campa tonoidal, c) e oun~

glmienta de celdas concectivas que tuencen ¢! campa tonaidal  en  plancos
menidionales que ncestablecen e campa poloidal,

de Reynolds magnético mayor a 10 para mantener un diname auto-sosteni-
do.

Las teorias de dinamo modernas se basan en tres aproximaciones
gue en conjunto resuelven el problema (m&s detalles en Moffatt, 1983),
La primera de ellas es de Parker (1955, 1970), la cual se basa en la
idea de representar turbulencias como un campo de "eventos ciclénicos
aleatorios". La segunda es la de Braginsky (1955), elaborada y
clarificada posteriormente por Soward (1972); esta aproximacién fue
desarrollada al principio en el contexto geofisico y se basa en la
idea de que el campo de velocidades en el nidcleo de la Tierra es
probablemente casi simétrico alrededor del eje de rotacién, de forma
gue la teoria utiliza desviaciones débiles de la simetria. La tercera
es la teoria electrodinidmica de campo-medio iniciada por Steenbeck et
al. (1966) y por Krause y Riddler (1980) que provee de la formulacidén
mas simple y general del problema y la cual es hasta el momento la méds
aceptada (mé&s detalles de estos modelos se pueden encontrar en Rivera
[1992a]).
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II.1, E L VIENTO SOLAR

El viento solar es bdsicamente una extensién y expansién super-
sénica (y superAlfvénica) de la atmbsfera solar en el espacio interpla
netario. Como tal, mapea en una forma a veces complicada los aspectos
espaciales de la superficie solar (arcos, hoyos coronales, etc.) hasta
la o6rbita de 1la Tierra y m&s alla, mientras gque las formaciones
temporales (rafagas y transitorios) dan lugar a variaciones y chogues
en el vianto gque alteran la magnetésfera terrestre. En Rivera-Lépez,
(1992b) se presenta una revisién de los principales mnodelos vy
caracteristicas del viento solar; aqui haremos solamente una breve
descripcién.,

11.1.1. Modelo de Parker del Viento Solar.

En 1960 Parker propuso que la corona, gue se comporta como una
atmbdsfera est&tica cerca del Sol, debe convertirse en una corriente de
alta velocidad moviéndose hacia afuera del espacio a partir de una
cierta distancia. Esta expansién de la corona fue lo gque &1 1llamo
"Vienta salan® . Si en un principioc sus teorias no fueron muy acepta-
das, pues se consideraba que el espacio interplanetario era vacio y
tranquilo, es un hecho gque el viento solar existe y las teorias de
este viento estan basadas en el modelo original de Parker.

Para simplificar matemadticamente el problema, Parker (1960)
considera simetria esférica, un Sol que no rota rodeado por vaclio (lo
cual implica gue la presidén en infinito es cero), gque todo el plasma
solamente es hidrégeno ionizado (esto es, protones y electrones) y
desprecia el efecto del campo magnético por lo que utiliza las
ecuaciones hidrodindmicas ordinarias:

1) la ecuacidén de Eiller en el caso estacionario es:

dv d GMoMN _
NMV 4= + 35 (2NKT) + 22— = 0 (II.1)
2) la ecuacién de conservacién de la masa:
N vrd=No vo a® (IT.2)

A

3

donde N es la densidad de particulas, M la masa de las particulas, v
la velocidad del viento, r la distancia radial desde el centro del Sol,
r=a corresponde a la base de la corona, Vo es la velocidad en r=a, No
es la densidad en r=a, T es la temperatura y kX, G y Mo son constantes.

El estado de equilibrio estacionaric de una atmésfera se puede
deducir, como lo hizo Parker (1965), a partir de las propiedades mate-
m&ticas generales de las ecuaciones (II.1) y (II.2).

La velocidad térmica caracteristica del fluido (la cual puede
interpretarse ceomo la velocidad de propagacién de las ondas de
compresidn [sonido] en el fluido) estd dada por:
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c(r) = /2KT/H (I1.3)

y la velocidad de escape caracteristica desde la superficie solar es:
wia) = V’GMO/G (II.4)

Podemos despejar N(r) de la ecuacién (II.2) sustituir en (II.1l) y usar
(II.3) y (I1.4) para llegar a:

2

dv c - _.24a c _wa
Va;{l‘;}— ra?[?zj _— (II-S)

Llamemos:

R(r) = - 2 & [ c? ] _wa

ar EZ — (II-6)

En la base de la corona se tiene que:

2 2
R(a) = _2_2__‘1_1'_ (II.6')

Como WZ»CE, la funcién R{r) es negativa en la base de la corona.
Consideremos que la temperatura T(r) decrece monotonamente mds
lentamente que el inverso de la distancia, esto es que:

T=ar " con 0<n<l y a una constante
entonces el término:

2
e NG

dr|r Mrlon

es positivo y como n<l, este término decae mis lentamente que r~> de
forma gque para r grande R(r) se vuelve positivo.

Para estudiar la forma de 1las scluciones debemos tomar e
cuenta que, en la base de la atmésfera, v es pequefia y por tanto 1-c¢ /v2
es negativa al igual que R(Eb (como se mostrd arriba}, por lo que para

ue (II.6) se satisfaga, == debe ser positiva; esto indica que la
4 dar

velocidad del flujo aumenta con la distancia. De los diferentes tipos
de soluciones, la dnica posible es aquella en la cual v alcanza el va-
lor de ¢ en el punto critico r. donde R{r) se hace cero. Esta solucién
pasa suavemente por el B%nto critico (re, c(re)) del plano vr y se
mantiene creciente con a0 hasta ros~. La densidad de acuerdo con

la ecuacién (IL.2), decae mis rapido que 1/r° y la presién en infi-
nito es cero, como se exige fisicamente.

Por lo tanto, cuando la temperatura decae mds lentamente gue
el inverso de la distancia, el Gnico estado de eguilibrio estable para
una atmésfera rodeada por vacio es una expansidn con velocidades super
sénicas lejos de la estrella.

En la figura 3 se muestran graficamente las soluciones a la
ecuacidén (II.6’) gue se discutieron arriba. Aunque este modelo simple
es cualitativamente aceptable, cuando se introduce, por ejemplo, que
la temperatura_gs constante, los valores de densidad a la altura de la
Tierra (10 cm”) estan por arriba del valor observado y 1los de
velocidad por debajo.
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Figura 3: Soluciones para una corona
en la que T(r) decrece mas lentamente que 1/r.
(Parker, 1964)

I1.1.2, Modelos politrépicos de un fluido del viento solar,

El modelo mis simple del viento solar (Schwartz, 1985) lo trata
como un s8lo fluido (es una generalizacidén del modelo de Parker). Aun-
que sabemos gque el viento solar esta hecho de varias especies de parti
culas (protones, electrones, particulas alfa y otras) gque no estan en
equilibrio térmico, la interaccién colectiva entre estas y los campos
hace esta aproximacién fructifera. Dado que las ecuaciones de un
fluido basicamente expresan la conservacién de masa, momento y energia,
tal vez no es tan sorprendente que la existencia global del viento
solar sea accesible via esta aproximacidén. En este tratramiento se
supone que el flujo es estacionario, puramente radial y esféricamente
simétrico sin campo magnético. Entonces la conservacién de masa y
momento se expresan por las ecuaciones (II.1) y (II.2). Por simplici-
dad, supondremos que la ecuacién de energia pucde representarse por
una ecuacién politrépica de estado:

G Ee =0 (11.7)

en lugar de por una ecuacién de energia mds complicada cuyos coeficien
tes de transporte no sean conocidos. 7 se conoce como el Iindice
politrépico. gas solucicnes se trabajan variando el valor de 7 en el

rango 1 =7 s 3. El valor minimo (¥=1) corresponde a una corona iso-

térmica, mientras que el valor mdximo (7=5/3) es el caso adiab&tico. Es
importante mencionar que en general, 7 no tiene ningn significado
fisico y que se introduce en las ecuaciones como un artificio matema-
tico de utilidad. Los resultados tedricos que mejor ajustan las medi-
ciones experimentales utilizan »=1.1 (valor que tal vez representa que
la temperatura de la corona se mantiene casi constante por calenta-
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nmiento y por conduccién). Manipulando las ecuaciones (II.1), (II.2) y
(II.7) se puede establecer la relacién:

2 _ 2 (GM_/r)
M_ly_=%[(7_l)nz+2][l_w+1 o

o ar T(7-1) E ¥ (GM_JT) (11.8)

escrita en terminos del ndmero de Mach, M= /(pu2/7P), el cual es la

razén de la velocidad del flujo entre la velocidad local del sonido c.
El primer término entre parentesis en el lado derecho de la ecuacién
(11.8) es siempre positivo (para 7>1) mientras gque es fdcil ver exami-
nando para los limites de r pequefla y grande que el segundo término
cruza por cero para algin valor de r dado que y<5/3. Este valor de r,
conocido como el radio critico re¢ se encuentra que es:

5
P § GM
3 3 ©
Ic = ry 7 = 1 g (II.9)

A r=re, entgnces, el lado izquierdo de (I1I1.8) debe valer cero. Esto
ocurre_si M° pasa a través de yn minimo o méximo local en este radio,
o si M°=1 en ese punto, con dM°/dr no nula. Este Gltimo caso corres-
pende a la transicién suave de sub a supersénico o viceversa. Las so~-
luciones coinciden con las mostradas en la figura 3. La solucién rele-
vante al problema del viento solar estd determinada por las condicio-
nes azla frontera:

(1) M'<1 en r=R0 como se observa y

(2) la presidén debe tender a cero conforme r-« para igualar la del
nedio interestelar,

Solo la curva gruesa mostrada en la figura 3, gue pasa suavemente de
subsénico a supersénico en el radio critico y que permanece superséni-
co después, satisface ambas de estas condiciones. En la realidad, 1la
frontera exterior (heliopausa) estd probablemente marcada por un
choque de transicién de regreso al regimen sub-sénico como el del
medio interestelar, el cual se encuentra a distancias gue se creen del
orden de 100 unidades astrondémicas. Tipicamente, el radioc critico esta
localizado en la vecindad de 5 R, para los parémetros solares.

Ha habido multitud de intentos de mejorar nuestra descripcién
del viento solar incrementando el nivel de sofisticacién del modelo de
fluido. Algunos de estos incluyen:

(i) Fuerzas adicionales, tales como presién por ondas o turbulenta,
viscosidad, fuerzas rotacionales, presidén de radiacién, etc. Algunas
de estas, particularmente la aceleracién por ondas hidromagnéticas,
se ha usado para modelar el viento solar de "alta velocidad" que las
teorias mucho mas simples no han podido explicar.

(ii) Ecuaciones de energia mis realistas. Este es el aspecto mis dé-
bil de la solucién mostrada por Parker. Las adiciones que se reali-
zan incluyen conduccidén de calor (la conductividad a través de un
plasma sin colisiones tal como el viento solar no se entiende muy
bien), adicidén de energia debida a disipacién por ondas y/o calenta-
miento viscoso, y otros. La conductividad, como la viscosidad, hacen
las ecuaciones de orden mayor y mucho mis inestables desde el punto
de vista numérico.

(iii) Ecvaciones de dos fluidos, uno para electrones y uno para proto-
nes, cada uno con su temperatura propia. Esto es mucho mis realista
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dado que los electrones y protones estin desacoplados colisionalmen-
te durante la mayor parte del medio interplanetario.

(iv) Tensores de presién anisotrépicos. Con casi ausencia de colisio-
nes, las distribuciones de particulas no permanecen como Maxwelianas
isotrépicas. Dentro de una descripcién de fluido, esto se logra
permitiendo gue la temperatura de las especies sea diferente a lo
largo y a través del campo magnético.

(v) Geometria no esférica, modelando la interaccién del campo y del
flujo en regiones inhomégeneas, tales como las fronteras de los
hoyos coronales.

Desafortunadamente hasta el momento ninguno de estos modelos
concuerda cuantitativamente con los valores medidos experimentalmente.

I1.1.3. Campos magnéticos en el viento solar.

A pesar de que en el desarrolleo de los modelos que tratan de
explicar el viento solar, el campo magnético no se toma en cuenta, no
debe olvidarse que éste se encuentra presente tanto en el Sol como en
todo el medio interplanetario y gue puede modificar de manera impor-
tante el comportamiento del plasma solar. De hecho, si el campo magné-
tico es muy intenso confinaria a la corona impidiendo la existencia
del viento solar. Como plasma y campo magnético estén congelados, el
viento solar arrastra las lineas de campo magnético hacia afuera al
espacio interplanetario, Las lineas tienen sus plies en el sol., §i el
S0l no rotase se extenderian radialmente hacia afuera del Sol, pero
como el Sol gira, las lineas de campo magnético forman una estructura
espiral en el plano del ecuador solar (espiral de Arquimedes). El &n-
gulo entre el radio vector y la tangente a la espiral de Arquimedes se
llama el &ngulo de regadera de jardin (en inglés es el "garden hose
angle"). En la figura 4 se muestra una insténtanea de la espiral de
Arquimedes de la linea de campo magnético en el sexto dia después de
gue la fuente pasé la linea Sol-Tierra. En laeérbita de la Tierra si
consideramos vs como 400 km/s y r como 1.5x10° km encontramos que el
&ngulo de regadera es igual a 45°,

Figura 4: Geometria del campo magnético interplanetario,
el cual forma una espiral de Arguimedes. Las lineas rectas son las
trayectorias de las particulas del viento solar para seis dias con-
secutivos en el plano ecuatorial (White, 1970).
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Dado que las lineas de campo magnético siguen la trayectoria
espiral, los valores del campo magnético paralelo y perpendicular a
las lineas son:

b 2
BH = Bh[ T ) (I1.10a)
¥ 9]
2
B.l = Bb Ve [ T ] {r b) (II.lOb)

donde b es la distancia desde el Sol donde la velocidad supersénica
del viento solar se vuelve casi constante, ve es la velocidad del
viento solar, y no es la velocidad angular del Sol.

Para r grande, es decir, r»b, el campc magnético total es:

2
_ b 2 QO £ 12
BT = Bb [ F ] ( 1+ oz } (II.10c)

Debido a que las lineas de campo magnético "abiertas” que salen
del Sol lo hacen unicamente por las regiones conocidas como hoyos corg
nales, esta estructura espiral en el espacio tridimensional tiene la
forma de la falda de una bailarina (ver figura 5). Esta estructura
evoluciona en el tiempo porque los hoyos coronales son formaciones
solares que varian con el ciclo solar.

Figura 5. Dibujo esquemético de la hoja de corriente
neutra (falda de la bailarina) del campo interplanetario.
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II.1.4. Caracateristicas generales del viento solar,

El lanzamiento de naves espaciales hizé posible la medicién
de las densidades de iones y electrones en el espacio interplanetario
fuera de la magnetésfera de la Tierra, sin la influencia del campo
magnético terrestre. FEstas mediciones confirmaron la existencia del
viento solar predicho por Parker. El primer satélite que realizé estas
mediciones (Gringauz, 1961) fue el Lunik 2 lanzado en diciempre de
1959, el cual a una distancia de 29 R, midié un flujo de 2x10 iones

positivos/cmz—s con energias de m&s de 15 eV. Sin embargo, no fue
hasta después de las mediciones del Mariner 2 (Neugebauer y Snyder,
1962) que hubo la suficiente evidencia para la aceptacién universal
del viento solar. Los parametros principales del viento solar
promediota una unidad astrénomica se presentan en la tabla II.1 tomada
de Schwartz (1385).

I1.1.5. Perturbaciones del viento solar.

Esta imagen estacionaria del flujo del viento solar promedio
gue resumimos en la tabla II.1, estd muy lejos de reflejar el comporta
miento real de viento solar, el cual es un flujo altamente variable
como se muestra en la figura 6 que son datos del medio interplanetario
medidos por el satélite ISEE-3. En paq?icular, la velocidad del vjento
solar puede ser tan baja como 200 kms ° o tan alta como 1000 kms Yy a
veces mas. Es f&cil entender por qué el viento solar presenta tantas
variaciones si uno considera que su fuente es el Sol, el cual tiene
una gran actividad debida a cambios en su campo magnético.

Las observaciones del viento solar desde la década de los 60’s
revelaron un patrédn importante en las variaciones que se repite cada
27 dias, el periodo de rotacién del Sol (Neugebauer y Snyder, 1866).
Se encontraron cambios sistemidticos grandes conectados con el paso de
un sector magnético a otro, detectdndose una velocidad del viento
solar baja *de 300 a 400 kms en las fronteras entre sectores (donde
la polaridad magnética del campo magnético interplanetarig cambia de
signo), la cual subfa a valores altos (mayores a 700 kmsq) al pasar
por el sector, disminuyendo mds lentamente hasta adgquirir el valor
bajo cuando se observaba el siguiente sector. Este patrén recurrente
de flujos de alta velocidad se ilustra en la figura II.4.

Estas variaciones recurrentes en las propiedades del viento
solar pueden explicarse como una dependencia espacial de la velocidad
de expansidn coronal en el campo magnético. Esta observacién es lo gue
se esperaria de una velocidad de expansién que variara con el desplaza
miento angular de la hoja de corriente, ya que é&sta provocaria varia-
ciones temporales en la velocidad del viento solar que mostrarian un
patrén espacial recurrente gque rotara con el Sol (para mas detalles
ver Hundhausen, 1990). El origen de esta variacidén espacial todavia
es motivo de discusién.
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TABLA II,1
Parémetros del viento solar promedio a 1 UA (1.5x10" m)

Parametro Valor
Macroscopicos
densidad (n) 5 cm™®
velocidad (v) 300 - 800 Km/s
temperatura (T) 10° K
campo magnético 67 = 6x10° G

Velocidades (km/s)

v“”““(protones) 30
v (electrones) 1000

termica
50

v
Alfven

Frecuencias (rad/s)

ion plasma (wpn 3000
electron plasma (wp) 10°
ciclotrédn iénico (nl) 0.5
ciclotrén electrénico (fle) 1000
colisién idnica (ZHVCJ 2mx3x10"

Escalas de tiempo (s)

periodo de giro iones 12

periodo de giro electrones  6x10™°
tiempo entre colisiones Ix10°
expansion (r/V) Ix10°

Escalas de longitud

longitud de Debye (AD) 10 m

camino libre medio 0.6 UA = 9x10° m
radio Larmor iénico (r“) 60 km

radic Larmor elect. (ru) 1 km

Paré&metros no dimensionales
NGmero de Debye (N =nA}) 5x10°
beta del plasma idnico (8) 0.5 -1

- 20 -



$ E 3 1

VELOGTY, aonee

Figura 6: Velocidadea y densidades det sienta salan
ohaensadas con insthumentas a bondo del Maninen 2 en 1962, ¥e
mueathan estas cantidades coma funcibn del tiempo en 4 paneles
de 27 dias pana enfatizan ta tendencia def {fujo de alla wela-
cidad de apanecen con dicho peniada.

(Neugebauer y Snyder, 1966)
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II.4. DESCRIPCION DE LA MAGNETOSFERA.
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Figura 7
Regiones de plaama en la magnetbofena (Roederer, 1992)

En la comunicacién técnica dedicada a la magnetésfera de la
Tierra (Rivera-Lépez, 1992d) se hace una descripcién de las diferentes
corrientes y regiones de plasma gue se muestran en la figura 7 y que a
continuacién describiremos brevemente.

La magnetofunda es el plasma del viento solar chocado que tiene
una gensidad mayor, de 2 a 50 iones/cm”; una temperatura mis alta, de
5%x10° a 5x10° K para iones y una velocidad menor, de 200 a 500 km/s,
respecto al viento en el medio interplanetario (Roederer, 1992).
Conforme el plasma fluye alejandose del punto subsolar a lo largo de
la magnetocola, se acelera desde estos valores sub-Alfvénicos, de
forma gue en la o6rbita de la Luna (60 R@) se ha encontrado dque tiene

propiedades similares al viento solar.

Es importante tener upa idea clara de las implicaciones de
una velocidad de flujo finita en la magnetofunda. Para ello, conviene
tener en la mente que a cualquier discontinuidad en la magnetofunda le
toma entre 7 y 10 minutos para viajayr de la "nariz" de la magnetdsfera
al meridiano maflana~tarde (Roederer, 1992) y le toma de 15 a 20 min.
alcanzar 20 R, en la magnetocola. Es decir, es imposible que una

condicién dada del viento solar alcance de manera simulténea toda la
magnetbsfera terrestre. Para que la parte principal de la magnetésfera
(digamos del punto subsolar hasta 60 R, en la magnetocola) esté

inmersa en una nueva condicién del viento solar, la duracién de é&sta
debe ser al menos de 30 a 40 minutos.

Particulas en el rango de energias de keV’s en la magnetds-
fera exterior no pueden derivar todo el camino y llegar a la iondsfera
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en las regiones ecuatoriales, aGn si hay un campo eléctrico de intensj
dad razonable, de forma qgque la sola deriva ExB pueda hacer esto;
debido a la deriva por el VB se forma una regién prohibida alrededor
de la Tierra. En la regién prohibida el campo de las cargas (conside-
rédndolas como un capacitor) cancela el campo externo, entonces la
frontera de la regién prohibida es una equipotencial, donde las
particulas no se pierden en la ion6sfera. Esta regifén es la llamada
plasmasfena (Block, 1973).

Observacionalmente, se ha encontrado una frontera interior
del lado solar, la cual se llama la plasmepauca porque la densidad
electrébnica cae bruscamente desde 100 cm - en el interior a menos de 1
cm ~ afuera (Gringauz, 1963). Se ha encontrado gque la plasmosfera
corrota con la Tierra y que la plasmopausa no es simétrica,
principalmente en el sector nocturno (Block, 1973).

La cola se divide en dos partes. En la mitad norte el campo
es hacia la Tierra, en la mitad sur se aleja de la Tierra. En equili~-
brio, cuando no hay conveccién, es posible imaginar una situacién en
la cual la presién de la cola balancea la presiébn del viento solar
afuera. El tamafio de la cola es de mis de 60 R_. La relativa estabili-~

dad y persistencia de la cola alin cuando la conveccidén es débil indica
qgue la hoja neutra es estable bajo condiciones gquietas. Sin embargo,
durante condiciocnes perturbadas, parece que se excitan reconexiones
transitorias debidas a inestabilidades, tal vez por el campo eléctrico
del viento solar.

A través de la magnetésfera interior existe una regién de
particulas atrapadas (los cinturones de radiacién de Van Allen).
Estos cinturones representan un importante a}macen %g energia en la
magnetésfera, ya gue ahl se acumulan de 2x10° a 2x10 Joule (Lyons y
Williams, 1984). La deriva de estas particulas debida a gradientes y
curvaturas del campo geomagnético, establece una cowiente anulon, la
cual es responsable de las altas depresiones a nivel mundial del campo
magnético superficial de 1la Tierra que se observan durante las
tormentas geomagnéticas. Durante tiempos de grandes perturbaciones de
los cinturones de radiacién, la densidad de energia de las particulas
es mucho mayor gque la densidad de energia del campo magnético ambiente
y entonces las corrientes producidas por estas particulas pueden
ocasionar variaciones del campo superficiﬂ} de hasta varios cientos de
nanoteslas (recordemos gue 1 nanoTesla=10 "~ Gauss).

La densidad de energia global de las particulas en la
corriente anular va de 1,a 200 keV tiene una media de =» 85 keV.
Este plasma de alta 8 [épv“ > B"/zu° decae principalmente por el

intercambio de carga y 1la generacién de ondas ién-ciclotrén. ILa
corriente anular estd formada por protones, helio y oxigeno (Lyons y
Williams, 1984), pero las contribuciones relativas de estos elementos
no se conocen con certeza. Las fuentes de las particulas en los
cinturones de radiacién son la iénosfera terrestre y el viento solar
(Nishida, 1982).
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I1.3, INTERACCION DEL VIENTO SOLAR CON EL CAMPO MAGNETICO DE LA TIERRA

Las huellas m&s obvias de la interaccién frontal del viento
solar con el campo magnético de la Tierra son (Hasegawa y Sato, 1989):
el frente de choque (bow shock), la dispersién del flujo alrededor del
obst&culo magnético {la magnetofunda), la interfase bien definida con
el campo magnético de la Tierra (la magnetopausa), los canales polares
(cusp), la capa frontera interna, el sistema de corrientes alineadas
con el campo entre la Gltima y la ionésfera, y los patrones de con-
veccidn caracteristica y corrientes establecidos en la ionésfera polar.
Los procesos fisicos que juegan un papel primordial en el estableci-
miento de estos fendmenos son mecanismos de disipacién sin colisiones
en el choque, reconexién sin colisiones entre las lineas de campo
magnético internas y externas, disipacién ohmica anémala en la capa de
corriente de la magnetopausa y la difusién que la acompafla, conveccién
eddy en la capa frontera, inestabilidades Kelvin-Helmholtz del flujo
dentro de esta capa, Yy alguna clase de resistencia anémala entre la
regién de la magnetopausa y la ionésfera, la cual ocasiona caidas de
potencial alineadas con el campo y un cierto grado de desacoplamiento
entre estas dos regiones. Como vemos el tema es tan complicado que
aGth no se han desarrollado las herramientas teéricas para una descrip-
cién autoconsistente de los procesos dominantes (Rivera-Lépez, 1992c).

I1.3.1., Posicién de la magnetopausa.

Una gruesa estimacién de la posicién de la magnetopausa en el
lado dia se obtiene al balancear la presién del viento solar con la
presién del campo geomagnético (Lyons y Williams, 1984):

2

Nm v: =B (II.11)

1 B
[ 2o

2
donde:

N es la densidad del viento solar,
n% es la masa de protones,

V; es la velocidad del viento solar,

B = 0.311x10“/R3 es el campo magnético de la Tierra en el
ecuador magnético y

R es la distancia geocéntrica en unidades de radios terrestres.
Usando como valores del viento solar Vs= 400 km/s Yy N=~6cm~ Se

obtiene gque la magnetopausa estd a 10.4 Ry {el valor promedio
observado es 10.8 R@). Que el valor observado sea un poco mayor due

el predicho por la expresién anterior indica que se deben considerar
todos los términos en la ecuacién de balance de presiones, principal-
mente el término que representa la presién de la poblacién de particu-
las en la magnetd6sfera terrestre,
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II1.3.2. Modelos Magnetosféricos.

El campo magnético neto en toda la magnetésfera es la suma de
dos términos:
B =B + B (II.12)

interno externo

donde B y son campos producidos por sistemas de

interno externo
corrientes eléctricas en el interior terrestre y externas a la Tierra,
respectivamente. El campo B puede aproximarse bastante bien

interno
como un campo dipolar como vimos en el capitulo I, por lo que de aqui
en adelante lo denotaremos como Bmp.

El campo magnético externo recibe contribuciones de:
(1) la corriente superficial de Chapman-Ferraro que fluye en 1la
magnetopausa,
(ii) el sistema de corrientes en la magnetocola,
(iii) la corriente anular,
(iv) corrientes alineadas con el campo, Y
(v) corrientes ionosféricas.

En esta seccién analizaremos como se ha modificado nuestra
imagen de la magnetésfera al incluir estas contribuciones al campo
magnético B

.
externo

I11.3.2.1. Gontrhibucibn de fas connientes en la magnelopausa.

Basidndose en los resultados de Mead y Beard (1964) respecto a
la forma de la frontera de la cavidad geomagnética y de las corrientes
gque en ella fluyen y usando la ley de Biot-Savart, Mead en 1964
calculd el campo magnético debide a estas corrientes, es decir el
campo debido a 1las cowvienies en la magnelopausa, que denotaremos Bs.

Este campo se ha expresado en arménicos esféricos, lo cual permite
utilizarlo con mayor facilidad. Si se considera la expansién en multi-
polos externcs hasta segundo orden, se obtienen las expresiones:

Bg = (Bgl,,, * (Bglg (II.13a)
B8“= - 9:31?%29 + 5? sene - Vfi E; r (2cos’s - 1) cosa
B, = (By)g = /3 E; r cosé seni (IT.13b)
B, = (B, *+ (B), (II.13¢)
B = - QLEngEQ + 6? cosg - 2Vf§ E; r sene cos@ cosai
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donde, 5‘: Y §, toman los valores ~0.2515x10" Gauss y +0.1215x10™ @,

respectivamente, si la frontera del lado dia en en el ecuador esté
situada a 10 R,.

En este modelo, se supone por simplicidad que el plano del
ecuador geomagnético coincide con el de la ecliptica. El campo de Mead
estd comprimido respecto al dipolar (fiqura 8). Dicha compresién es
mayor del lado dia. Las lineas que salen de la Tierra con un latitud
mayor de 83°, en el lado dia, son desviadas hacia el lado noche,
también se encuentran puntos neutros, pero el lado noche no presenta
la cola magnetosférica.

~==DIPOLL
——DIPOLO DISTORSIONADO

v-;" . v -
Figura 8: AMadela del campo magnético de &a Jierna
distonsionada pan e sienta colon (Mead, 1964)

I1.3.2.2. Contnibucibn de Lo haja de conniente,

Al poco tiempo Williams y Mead (1965) agregaron la contribu-
cién de la hoja de corriente. Nuevamente se tomo el campo interno
representado por un dipolo central,lis como el campo debido a las

corrientes en la magnetopausa y se agrego el campo BcS que representa

el campo debido a las corrientes en la ceola. Asi, en cada punto en el
interior de la magnetésfera:

B = Bdlp(r,a) + Bs(r,e,'c) + Bcs(r,e,'z:) (1I.14)

B, se representa mediante el siquiente desarrollo en arménicos
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esféricos del sistema de ecuaciones (I1.13) vy

B_ = (B senB cost -~ B cos8) e + (B cos@ cost +
cs x y r x

e, + ( - e II.15
By sen8) e ( B _sent) ew { )

e
Estas expresiones estan dadas en coordenadas geomagnéticas r, 8 ¥y T,
donde T es la longitud medida en grados, desde la linea Sol-Tierra, a
partir del lado noche, lo cual corresponde a la hora local geomagnéti-
ca. En la figura 9 se muestra un esquema de la hoja de corriente en la
cola (que se considera plana e infinita) que modelaron Mead y
Williams.

X

f

. .
Figura 9: Un esquema def sistema de connientes
de la cota del modele de Wiltiamo y Mead (1965).

11.3.2.3. Banthibucidn de las connientea inthamagnetasfénicaa.

Las representaciones descritas arriba del campo magnetosférico
estan basadas en un modelo fisico conceptualmente claro que hace
posible reducir a un minimo los pardmetros empiricos requeridos. Al
menos, para la magnetésfera cercana, el efecto de las corrientes de
Chapman~Ferraro (que circulan en la magnetopausa) puede evaluarse de
una manera mis o menos adecuada, una vez que se da el flujo de momento
del viento solar.

La.situacién es mas dificil con tespecto a los otros sistemas
de corrientes debido a que su existencia esta relacionada con la pene-
tracidén de particulas del viento solar y campos en la magnetdsfera.
Comparado con el efecto fundamental del confinamiento del campo dipo-
lar, estos procesos constituyen una combinacién de fenémenos mucho méas
complejos que modifican globalmente la forma de la magnetdsfera.
Afortunadamente, el sistema de corrientes en la magnetocola se ha
modelado y se entiende bastante bien desde la década pasada (Beard et
al., 1982). 8Sin embargo, hay una gran cantidad de dudas acerca de los
mecanismos bé&sicos de las corrientes alineadas con el campo, 1la
corriente anular y las corrientes ionosféricas, por lo que se utiliza
una aproximacién semi-empirica o empirica al modelar estos sistemas de
corrientes en los estudios magnetosféricos (Tsyganenko, 1989).
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En esta aproximacién semi-empirica, el modelo mds simple fue
propuesto por Mead y Fairfield (1975), quienes describen la contribu-
cidn de todas las fuentes externas incluyendo las corrientes distri-
buidas en el plasma magnetosférico y en la magnetopausa por un conjun-
to de expresiones analiticas que contienen los polinomios cuadraticos
en coordenadas solar-magnetosféricas y una dependencia lineal en la
inclinacién del eje dipolar:

2 2 2

Bx =az + axz + W (ag+a‘x+asx ta ¥ +a7z } (II.16a)

By = blyz + W (bay + baxy) (II.16b)
2 2 2

Bz =c, + cx + cx +cy + ¢z + w(cﬁz+c7xz) (II.16c)

Debido a la condicién V:B = 0, se imponen tres restricciones adicio-
nales en los coeficientes:

a, + bl + 2c5 =0 (IT.17a)
a, + b2 +2c, =0 (II.17b)
=0 {II.17%c)

a, + ba + 2c7

MFSQ

Figura 10: Gonflgunacibn del campa magnélica utitizanda el o
madelo de Mead y Fairfield parna una inclinacidn dipolan de =30
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Asi, el modelo contiene 14 parametros libres, cuyos valores se calcu-
lan por un ajuste de minimos cuadrados del sistema de ecuaciones
(IT.16) a los datos experimentales obtenidos por mediciones de naves
espaciales. La figura 10 muestra una configuracién magnética obteni-
da con este modelo.

I1.3.3. El frente de choque,

Debido a que el viento solar se acerca a la magnetésfera con
una velocidad supersénica, se forma un frente de choque de proa que
permite que el flujo sea desviado alrededor del obstadculo magnetosfé-
rico. Los aspectos macroscépicos del frente de chogque de proa se
describen bastante bien con la analogia de dinamica gasecsa. Cerca de
la é6rbita de la Tierra, las colisiones coulombianas ordinarias entre
las particulas del viento solar son tan poco frecuentes que pueden ser
ignoradas, por lo tanto, el frente de chogue representa una onda de
choque sin colisiones (Sagdeev y Kennel, 1991).

Debido a las grandes dificultades mateméticas, la mayoria de
los anédlisis y discusiones de los frentes de choque planetarios se ba-
san en la teoria magnetohidrodinadmica sin disipacién (Russell, 1985).
Esto evita las incertidumbres asociadas con la forma adecuada de los
términos disipativos, y todas las dificultades matemdticas asociadas
con las regiocnes delgadas pero finitas de variaciones répidas que
representan el frente de choque, la magnetopausa, etc.

La solucién mas trabajada para un flujo magnetohidrodinamico
sin disipacién que cruza un obstdculo planetario es el de Spreiter y
Rizzi (1974) para el caso especial de un obstécule asimétrico en un
flujo en el cual B es paralelo a v en el viento solar incidente. Bajo
estas condiciones B=apv en todo lugar y las ecuaciones magnetohidro=-
dinémicas sin disipacién se pueden transformar a las ecuaciones hidro-
dinamicas introduciendo nuevas variables. Estas ecuaciones pueden
resolverse usando los métodos desarrollados en la hidrodin&mica

{ -
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Figura 11:Pasicion def {rente de choque calcufada
pana sanios nlmencs de Mach alfsénicaa M en un
fujo magnetohidnadindmica con M5=10 y ¥=5/3
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ordinaria y producen resultados como los gque se muestran en la figura
11. La figura muestra, para un obstdculo de forma asimétrica vy
M =10 ¥y =5 fijos, la posicién del frente de choque para un valor

seleccicnado de b&m, entre 2.5 y 20. La conclusién que se puede obte

ner de estos resultados es que la posicién del frente de choque magne-
tohidrodindmico es casi independiente de M _, para valores mayores de

10, Yy que es prdacticamente idéntico a los de hidrodindmica en los
cuales todos los efectos del campo magnético se han ignorado. También
muestran que para MAw pequeila, el frente de choque se aleja m&s gque

los flancos, pero se acerca mas al obstdculo cerca de la nariz.

II.4. VARIACIONES DEL CAMPO GEOMAGNETICO,

El campo geomagnético presenta variaciones temporales muy
lentas como 1la llamada "waniacibn oeccutan” de las fuentes internas vy
las waniacianee diunna y anual de las fuentes externas, estas
variaciones son las que se estudian en esta seccidn. Es importante
sefialar que estas ultimas variaciones son debidas a la inclinacién del
eje dipolar de la Tierra respecto a la ecliptica. El campo geomagnéti-
co también presenta waniacicnes eoponadicas muy répidas e intensas
producidas por fluctuaciones en la velocidad y densidad del viento
solar, las cuales analizaremos en el capitulo III.

II.4.1, Vaniacibn seculan,

El campo magnético de origen interno de la Tierra varia en
el tiempo a una tasa gue es muy lenta comparada con las variaciones
transitorias producidas por la actividad solar, pero extremadamente
rapido en la escala geoldgica. Esta variacién que puede detectarse en
términos de cambios de aho a afio en un observatorio magnético se llama
la saniacibn aecufan {ver figura 12).

La variacién secular tienc su origen en los movimientos del
material conductor en el interior de la Tierra. Esta se puede definir
a partir de las derivadas temporales de los elementos magnéticos del
campo geomagnético principal (ver figura 12). Esta variacidén se puede
describir como la suma de cuatro componentes:

1) un decremento en la intensidad del dipolo (la intensidad del dipolo
ha decrecido a una tasa promedio de 0.05% por aifio, es decir, 16 nT
por afio en el ecuador),

2) una deriva de las anomalias regionales hacia el oeste (de =0.2% por
afio)

3) un movimiento del dipolo hacia el norte (con una velocidad de 2 km
por afio) Yy

4) variaciones residuales.
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el central o pnimena denisada temponal ¢ en ef infenion
fa sequnda derivada temponal (Valley, 1965).
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I1,4,2, Vaniaciebn magnética diunna y lunan,

Cuando se examina un registro continuo de un observatorio
magnético las trazas de los tres elementos magnéticos muestran
variaciones en las cuales casi se repite el mismo patrédn cada dia
quieto (cuando no hay perturbaciones esporadicas). Las variaciones
ocurren en su mayorfa durante la mafana y si alguna aparece en 1la
noche, es de amplitud muy pequefia. Estas son las llamadas wuvaniacianes
diunnaa, El patrén de la variacién de cada elemento cambia sistemiti-
camente con la latitud. En un observatorio dado, las amplitudes de las
variaciones diurnas cambian con la estacién del afio: a latitudes altas
son menores en invierno gue en verano, por ejemplo, en el centro de
Escandinavia (Eleman, 1973), la variacién en H es menor de $10 7 en
invierno, pero mayor de * 20 y en verano. Cuando se estudian colecti-
vamente las variaciones de los tres elementos en todo el mundo, se
vuelve claro que representan una variacién magnética de una escala
global. Como estas variaciones estan controladas por el Sol y es la
variacién representativa de un dia magnéticamente quieto se llama la
saniacidn diunna quieta osolon y se denota por el simbolo Sq (S=solar,
g= quiet). Curvas de promedios mensuales tipicos para D en Lovd,
Estocolmo, durante un aflo, se muestran en la figura 13.

MEAN EUROPEAN TIME

Q.. ,.iﬂ,'I_‘ll LM
Jan o
S A
v -.-j}/\\ .
DN N |
v /,//:\\»/ A
T
*y AN N , :
Ay ] ,\\\\/V s
IS\ S s
Cet o ﬁ—%\/-\\f\-/ J?
- \L M/T ;‘
. A

Figura 13: Vaniacién diunna pana la companente D
en el abaensatonia de £6wa en 1937 (Eleman, 1973)

Cuando se analizan una gran serie de valores horarios de los
elementos magnéticos, es posible detectar por métodos estadisticos,
otra variacién regular que tiene un periodo de medio dia lunar y
cambia sistematicamente con la fase lunar. Esta variacién se llama la
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saniacibén magnética lunan 'y se denota por L. La amplitud de L es
mucho menor gque la de Sqg y la longitud del dfa lunar es casi igual a
la del dia solar, el primero es mayor que el segundo solo por 50
minutos. Estos dos factores hacen dificil determinar L, y se requiere
un andlisis matematico cuidadoso para obtener esta variacién.

En 1la seccién I.1 sec describié6 un analisis en arménicos
esféricos del campo principal de la Tierra. Aplicando el mismo método
al an4dlisis de los datos magnéticos de una red de observatorios
distribuidos sobre el mundo, una variacién magnética tal como Sgq o L
puede analizarse en dos partes: la parte producida por fuentes arriba
de la Tierra y la parte producida por fuentes dentro de la Tierra.
cuando se hace tal anilisis de Sqg y L, se encuentra que aproximadamen-
te dos tercios de las variaciones son debidas a fuentes externas a la
Tierra y solo un tercio a fuentes internas (Eleman, 1%73). Cuando la
Tierra estid en un campo magnético que varia con el tiempo, se inducen
corrientes eléctricas porqgue la Tierra es un buen conductor. La parte
de 5q y L que es de origen interno puede explicarse como el canmpo
magnético producido por la corriente eléctrica inducida en la Tierra
por el campo magnético variable de origen externo.

Durante mucho tiempo se ha considerado que las variaciones
diurnas deben ser producidas por corrientes eléctricas que fluyen en
la atmésfera superjor., El descubrimiento de las capas conductoras en
la ionésfera hizé esta hipétesis plausible. Ahora se acepta que Sq y
L se deben a movimientos de gran escala del aire en la iondsfera. Las
principales fuentes de energia son las acciones de marea solar y lunar
y el calentamiento solar. Las ideas actuales favorecen como asiento de
la mayoria de las corrientes Sq (y L) a la capa E ionosférica (altitu-
des entre 90 y 130 km). Para Sq esto se ha confirmado experimentalmen-
te con magnetémetros en cohetes que atraviesan la ion&sfera.

II.5. MODELOS DE MAGNETOSFERA ABIERTA Y CERRADA.

Se puede idealizar el viento solar como un plasma unidireccio-
nal, homdégeneo, totalmente ionizado y con un débil campo magnéticec, en
el cual el flujo magnetlco estd congelado al plasma. El campo geomagné
tico rodeado por el viento solar es entonces comprimide y confinado a
una cavidad, en la gque fluyen corrientes eléctricas en la frontera,
las cuales generan campos magnéticos que cancelan exactamente el campo
magnético afuera de la cavidad. Tal cavidad idealizada en la gque no
puede penetrar el campo magnético externo es lo que se conoce como una
magnetbolena - cennada. Sin embargo, en el caso real, algunas de las
lineas del campo geomagnético estan conectadas con el campo interpla-
netario, Una magnetésfera con algunos flujos de tubo abiertos se dice
que es una magnelbafena abienta.

I1.5.1. £a maqnetbsfena cennada: of modelo de inleraccidn miacasa.

Axford y Hines (1961) propusieron una magnetésfera cerrada
como se muestra en la figura 14, en la cual el viento solar ejerce una
presién contra la frontera pero sin embargo pasa fluyendo suavemente a
su alrededor. La mayoria de los objetos moviendose a alta velocidad a
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través de un fluido sufren cierta friccién y algo de esto debe experi-
mentar la magnetésfera conforme viaja a velocidades super-Alfvénicas a
través del plasma solar. La fuerza de friccién da un medio por el
cual la energfa puede transferirse del viente solar a la maghetésfera
(Lemaire y Roth, 1991).

ST T -

Figura 14: Magnetdofena cennada de Aafond y Hinea (1961)

El modelo de Axford-Hines postula gque el plasma de 1la
magneto~ funda ejerce una fuerza viscosa en una capa de espesor no
especificado adentro de la magnetopausa. Las lineas de campo
magnético inmersas en esta capa son arrastradas en la direccién
antisolar y son comprimidas a grandes distancias en la magnetocola.
Conforme los tubos de flujo elon- gades se mueven hacia afuera, la
interaccién viscosa de la capa los "empuja" hacia una configuracién
m&s dipolar. En el sistema de referen- cia en reposo respecto a la
Tierra, este movimiento de las lineas de campo magnético aparece como
un campo eléctrico, E=-vxB. Cuando se mapea a latitudes ionosféricas,
suponiendo que E'Bx0, el modelo repro- duce los aspectos generales del
sistema de corrientes polar-ecuatorial. El1 plasma atrapado en los
tubos de flujo elongados se calienta adiabdticamente conforme los
tubos de flujo convergen hacia la Tierra y se encoge su volumen. En
este modelo, el mecanismo fisico no se conoce pero se cree gue tiene
que ser egquivalente a la friccidén. La dificultad al considerar la
friccién es que esta fuerza depende de las colisgones entre las
particulas del gas, Yy con un camino libre medio de 10" km en el viento
solar, las colisiones son tan poco frecuentes gque no deben tener mucho
efecto. Se ha sugerido (Lemaire y Roth, 1991) gqgue alguna
irregularidad o turbulencia generada en 1la frontera posiblemente
involucrando una interaccién onda-particula puede Jjugar el mismo

papel.

I1.5.2. ¥£a magnetdefena abieda: el madela de necanexibn can el

campe {ntenplanelania,

Este modelo fue desarrollado por Dungey en 1961. La figura 15
muestra el campo geomagnético en la seccién polar al cual se le agrega
un campo interplanetario dirigido hacia el norte o hacia el sur. En
el segundo caso se forman puntos neutros en el plano ecuatorial y
algunas de las lineas de campo interplanetario se conectan a las
lineas del campo geomagnético. En el primer caso los puntos neutros
estdn en los ejes del dipolo y no hay conexién entre los dos campos.
De hecho, el IMF tiende a estar en el plano solar-ecliptico, orientado
con el &angulo de regadera de jardin (&ngulo que forma el IMF con el

- 34 -



plano de la ecliptica). Sin embargo, el campo usualmente tiene alguna
componente afuera del plano de la ecliptica y esta componente puede
conectarse con el campo geomagnético que estd dirigido hacia el sur.

(&)

(b)

(c)

Solar wind

Figura 15: Gampaoe tenneatnes y del siento aalan:

(a) con una companente nonte del IMF, pnoduciendo una magnetbofena
cennada, (&) con una componente sun del IMF, produciendo una magne-
t6ofena abienta, (c) circulactdn debida al ffujo del wsiente asolan,
(Russell, 1972)
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El modelo de Dungey postula que la interaccién dindmica
entre el viento solar y la magnetédsfera ocurre mediante un proceso de
reconexién magnética. Los aspectos mis simples de este fendmeno se

ilustran en la figura 16. Consideremos un campo magnético que a
grandes distancias arrika (abajo) del plano X-Y apunta en la direccién
X + (-). En presencia de un campc eléctrico Ey, las lineas de campo

magnético convergen hacia el plano XY. En la linea neutra (X=0, Z=0)
las lineas de campo magnético de la mitad superior del espacio se
reconectan con lineas de campo de polaridad opuesta de la mitad
inferior del espacio. A la izquierda (derecha) de la linea neutra, las
lineas de campo magnético reconectadas cruzan el plano X-Y con una
componente 2 + (=) y hay una conveccién E.-B alejandosé de la linea
neutra en la direccién + (-). Las dos condiciones necesarias para
reconexién magnética son campo magnético de polaridad opuesta a través
del mismo plano y una componente del campo eléctrico que es tangente
al plano.

N>

xr

=<y

Figura 16: Reconexién magnética

La idea de Dungey (1961) se ilustra en la figura 15¢ la cual
puede verse como la historia temporal de una linea de campo individual
o una instantanea. Conforme las lineas del IMF con componente sur se
acercan a las lineas de campo dipolar comprimidas, ocurre la recone-
Xién en el tiempo (1). Debido a que un pie de la nueva linea de campo
reconectada estAd embebido en el viento solar, la linea de campo total
es arrastrada en la direccién antisolar (~Xs=). En el sistema de
referencia estacionario con la Tierra, el movimiento del pie
ionosférico de la linea de campo aparecce como resultado de un campo
eléctrico de amanecer a anochecer. Los tiempos (2) a (5) muestran
varias etapas del movimiento antisolar de una linea de campo abierta.
En el instdnte (6) una porcidén de la linea de campo ha llegado al
plano ecuatorial magnético donde se reconecta con una linea de campo
abierta. Bajo 1la influencia del campo eléctrico de amanecer a
anochecer, la linea de campo se mueve hacia la Tierra (tiempos (7) a
(9)). Eventualmente, las lineas reconectadas se mueven hacia el lado
dia (tiempo (10)) donde est&n en posicién de continuar con el ciclo de
reconexién.

Los patrones de conveccidén magnetosféricos predichos por los
modelos de interaccidén viscosa y reconexién magnética son muy
similares. Evidencia empirica cerca de 1la magnetopausa indica que
ocurren ambos procesos. Las altas correlaciones que se han encontrado
entre la existencia de una componente sur del IMF y el surgimiento de
actividad magnética indica el papel dominante de la transferencia de
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energia por un proceso de reconexién, el cual parece proveer de nis
del 90% de la energia que transfiere el viento solar a la magnetésfe-
ra. Finalmente, mencionaremos que la reconexidén se cree gque ocurre
esporadicamente en lugar de ser un proceso estacionario (Haerendel et
al., 1978) y tiene lugar en la vecindad de los canales (cusp) en el
lado dia en vez de cerca del punto subsolar (Crooker, 1977).
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CAPITULO Il

PERTURBACIONES

GEOMAGNETICAS
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III.1. INDICES MAGNETICOS,

En el estudio de las relaciones Sol-Tierra es importante tener
una medida cuantitativa del nivel de disipacién de energia dentro de
la magnetdsfera en cualguier momento. Con este prop6sito se han usado
y definido una gran variedad de indices magnélicaa (para mas detalles
ver Rivera, 1992e) para cuantificar los estados perturbados de la
magnetosfera. Actualmente, los indices mé&s usados son Kp, Ap, AE y Dst.
Mientras que los indices de rango planetario como Kp y Ap describen la
perturbacién global hay dos indices que cuantifican la perturbacién y
disipacién de energia en regiones especificas, el indice auroral AE y
el de corriente anular Dst. Debido a esto son los que se usan més
frecuentemente en estudios de acoplamiento viento solar-magnetdsfera
(para una discusidén mds amplia ver Baumjohann, 1986).

III.1.1., Indices K,

Bartels y Veldkamp (1949) introdujeron el indice K
(K=Kennziffern) que es un indice cuasi-~logaritmico trihorario, basado
en el indice H en una escala de 0 a 9 (Parkinson, 1983). Los indices
K miden las variaciones de perturbaciones que no tienen nada que ver
con las variacicnes diurnas. La figura IIT.1 muestra un ejemplo de
como se escalan los indices K de un magnetograma.

Dado que el indice K se basa en una sola estacién, representa
las condiciones regionales, por lo que incluira aspectos locales tales
como la variacién diurna sistemdtica en la actividad geomagnética en

dicha regién ademds de presentar una variacién estacional. Para
construir un indice que exprese aspectos globales de la perturbacién
geomagnética, primero se traduce el 1iIndice K en un 1indice
estandarizado Ks, corregido de. estas variaciones 1locales. Los

promedios de Ks sobre 12 observatorios seleccionados en la zona
subauroral (Lincoln, 1967), se conocen como el indice K planctania o
Kp. Kp puede expresarse con mds precisién que K y usualmente se

expresa en tercios de unidad, es decir, en la escala 0o, 1-, lo, 1+,
2-, ...80, 8+, 9-, Yo0.

No es correcto afirmar que no hubo actividad de subtormentas
sdlo porque Xp se mantuvo pequefio durante cierto intervalo. Sin
embargo, un valor grande de Kp (mayor que 2+) generalmente garantiza
una subtormenta, aungue el hecho de que Kp es un indice trihorario

" m 2

Figura XII.1: Un magnelograma tipica (unicamenie oe mueatha
la taya de H) mosthanda fas nangae conviecpandieniea de daa
indices K asignadas a cada intewala {nihonanie (Eleman, 1973)
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hace imposible identificar el tiempo del surgimiento de la actividad
de subtormenta utilizando unicamente Xp. Por lo tanto, Kp no es un
buen indicador cuantitativo de la intensidad de una subtormenta dada o
del nivel de actividad de subtormenta. El valor de Kp como indice
esta en su uso en andlisis estadisticos de periodos grandes de
actividad magnetosférica con el propdsito de determinar tendencias de
gran periodo.

IIX, 1.2, Indices A.

Para cilertos propdsitos es deseable tener un indice
directamente proporcional a los rangos mismos en lugar de sus
logaritmos ya que hay desventajas obvias al tomar la media aritmética
de los indices basades en una escala logaritmica. Con este fin Bartels
(1951) introduce el indice "ak" (a= amplitude) convirtiendo cada
indice K a su rango eqguivalente. Se puede encontrar un indice diario
"ak" promediando los 8 valores ak de un dia (UT). Se puede seguir
exactamente el mismo procedimiento con Kp para obtener los indices de

amplitud planetaria "ap” y su promedio diario, conocido como la
amplilud planctania equivalenie diania Ap.

IIT1.1.3., Indices Aurorales.

Aungue el indice Kp es capaz de describir el estado general de
actividad geomagnética contiene contribuciones de al menos dos fuentes
mayores, el electrojet auroral y la corriente anular (Rostoker, 1972).
Para estudiar la actividad de la zona auroral es deseable maximixar la
contribucién del electrojet auroral, Los indices AU, AL y AE hacen
esto., Los indices aurorales AE, AU y AL fueron introducidos por Davis
y Suigura (1966) y fueron usados por vez primera en estudios de aco-
plamiento viento solar-magnetdsfera por Arnoldy (1971). Desviaciones
de la componente H del promedio global (incluyendo las variaciones
diurnas) se grafican en intervalos de 2.5 minutos en UT para estacio-
nes en la zona sub-auroral. Las envolventes superior e inferior de las
curvas definen AU y AL respectivamente. AU representa el maximo valor
positive de 4H, el cual esta relacionado con la midxima perturbacién
geomagnética generada por el electrojet dirigido al este; mientras AL
corresponde al maximo valor negativo que se debe a la maxima perturba-
cién geomagnética generada por el electrojet dirigido al oeste. Es
usual combinar estos indices para tener una medida directa de la ampli
tud maxima total de las corrientes del electrojet al este y oeste
definiendo AE=sAU-AL. Entonces, el indicc AE, gque se deriva de
estaciones localizadas cerca del ovalo auroral, refleja principalmente
la intensidad de los electrojets aurorales y por lo tanto, monitorea
el nivel de intensidad del proceso de subtormenta.

Uno no puede descartar la presencia de actividad de subtormen-
tas basados en un indice AE bajo. Sin embargo, un valor grande de AE
generalmente puede usarse para inferir la presencia de actividad de
subtormentas. La fuerza de AE es gue describe el nivel de actividad
geomagnética durante intervalos de tiempo relativamente cortos y que
puede indicar subtormentas que no son facilmente identificables por el
indice Kp.



III.1.4. Indice Dst.

Aungue los indices Kp y AE son los indicadores principales de
la actividad de subtormentas, el indice Dst fue desarrollado para dar
una indicacién de 1la intensidad de 1la corriente anular unicamente
(Rostoker, 1972). El indice Dst, se designa para indicar la intensidad
de la corriente anular libre de los efectos de los electrojets auroral
Yy ecuatorial. Se basa en magnetogramas de estaciones de baja latitud
(no ecuatoriales) en las cuales se ha restado Sq. Como el indice AE,

para el calculo de Dst solo se usan promedios horarios de la
componente H de la variacién magnética. A Dst, se le suele llamar el
indice de tormentas porqgue monitorea la intensidad del proceso de
tormentas magnéticas. El indice Dst fue introducido por Sugiura (1964)
y fue usado por vez primera en estudios de acoplamiento viento
solar-magnetosfera por Burton et al. (1975).

En contraste con el indice AE, donde la mayoria de las incerti-
dumbres descansan en una distribucién no uniforme y muy espaciada de
la red de estaciones, las incertidumbres en Dst son causadas principal
mente por contribuciones magnéticas a la componente H de otras fuentes
distintas a la corriente anular, como (Rostoker, 1972):

1) corrientes de la magnetopausa,
2) corriente anular asimétrica vy
3) corrientes de subtormenta.
El mayor problema respecto al indice Dst es su incapacidad para des-
cribir cuantitativamente la intensidad de la corriente anular ecuato-
rial. Esta incapacidad se debe a la escases de estaciones de las
cuales se calcula este indice, junto con la tendencia de la corriente
anular de ser asimétrica durante toda la tormenta magnética. La fuerza
del indice Dst es su habilidad para detectar todas las tormentas
magnéticas, lo cual se debe a que la corriente anular es un fendmeno
global, asi que no hay ninguna posibilidad de que el indice Dst no se
percate del crecimiento de la corriente anular. MAas aan, dentro de un
margen de dos horas, el indice Dst es capaz de identificar el surgi-
miento y terminacidén de la fase principal de una tormenta magnética
(tiempo durante el cual la mayor parte de la energia de la tormenta es
disipada en la magnetdsfera). Entonces el indice Dst da una buena des-
cripcién cualitativa del nivel de actividad magnetosférico en cual-
quier momento, aunque no se puede utilizar para revelar la presencia
de subtormentas.

Al utilizar los indices geomagnéticos es importante no
olvidar gque fao indices de aclividad qeamagnélica dan odla un  Limile
infeninan def nisel de actividad.

IXYI.2, PERTURBACIONES PRINCIPALES EN LA MAGNETOSFERA.

III.2.1. Tormentas magnéticas.

En 1741 Celsius y Hiorter (Hultgvist, 1973) reconocieron que
cuando se podia ver una aurora en Uppsala la direccidén en la que
apuntaba la aguja de una bridjula exhibia variaciones irregulares hasta
de un grado. Por correspondencia con Graham en Londres ellos
concluyeron que las variaciones del campo magnético en tales ocasiones
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se podian ver sobre grandes partes de la superficie de la Tierra, de
hecho era un fendmeno global al gque se le llama "lawnenla magnética”.
Las tormentas magnéticas son la respuesta mis energética al
acoplamiento viento solar-magnetdsfera.

IX1,2,1.1, Faocco de una tanmenia magnélica.

No hay un criterio fijo que defina una tormenta magnética,
pero ciertos intervalos de perturbaciones altas puede encontrarse que
se designan normalmente como tormentas magnéticas por ejemplo la de la
figura III.2. Aunque no hay dos tormentas magnéticas iguales, 1la
mayoria de las tormentas tienen ciertos aspectos en comin:

1) Comienzos repentinos de tormentas (SC): Muchas, aunqgue no todas
las tormentas empiezan con un cambio repentino en H, usualmente un
aumento. Esto ocurre simultaneamente en todo el mundo (en menos de
un minuto). Antes del SC las trazas de todos los elementos estan
comparativamente quietas, después del SC, estan marcadamente més
perturbados, frecuentemente muestran fluctuaciones irregulares del
orden de 10 nT y periodos del orden de unos pocos minutos. Algqunas
veces un aumento inicial pequefio en H es seguido por una gran
disminucién durante 2 o 3 minutos.

Muchas tormentas magnéticas empiezan lentamente y a veces
es dificil decidir cuando empezaron. Sin embargo, las grandes
tormentas tienen un SC.

El SS5C se debe a la compresién del campo geomagnético por un
aumento en la presién del viento solar. Cuando se excita la
convecciédn magnetosférica por el campo eléctrico del viento solar,
se incrementa la corriente anular, disminuyendo el campe sobre todo
el mundo y produciendo la fase principal.

2) Fase inicial: Frecuentemente antes de que pase una hora del SsC,
H aumenta y permanece de 30 a 50 nT mayor que su valor pretormenta

durante una o dos horas. Esto se conoce como la {aee {nicial.
Muchas tormentas no tienen una fase inicial, parece que no es una
parte esencial en una tormenta. La fase inicial se debe a una

compresién de la magnetésfera por la llegada de plasma solar en la
magnetopausa.

3) Fase principal: Como el nombre implica, esta es la esencia de una
tormenta magnética. En un tiempo gue varia de 2 a 10 horas después
del comienzo, 1la fase principal inicia. Es - una disminucién
continua en H, usualmente por uno o dos cientos nT, durando algunas
horas. La amplitud de la disminucién en H es maxima cerca del
ecuador y disminuye hacia los polos. El cambio correspondiente en
7Z es un aumento numérico en ambos hemisferios, el cual es cero en
el ecuador y aumenta hacia ambos polos. El cambio en 2 es siempre
menor que el gue tiene H. La fase principal se debe a una corriente
eléctrica gue circula la Tierra (la corriente anular).

Siendo la fase principal una variacién temporal del campo mag-
nético, induce corrientes eddy en la Tierra conductora, las cuales
modifican el campo magnético. La fase principal esta bien represen-
tada por un campo externo uniforme dirigido a lo largo del eje
geomagnético de norte a sur. Este campo externo aumenta el campo
verticalmente hacia abajo en el polo norte y el verticalmente hacia
arriba en el polo sur, y se opone al campo horizontal hacia el
norte en el ecuador. El efecto de las corrientes es aumentar 1la
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componente horizontal del campo tormenta y disminuir la componente
vertical.

4) Fase de recuperacién: Después de gque el valor de'H ha alcanzado
un minimo, lentamente y m&s o0 menos exponencialmente recupera su
valor normal. Esto toma varios dias; un tiempo mucho mayor que la
disminucién durante la fase principal.

5) Pluctuaciones irregulares: Empezande en el tiempo de la S5C y
durando hasta casi el final de la fase de recuperacién hay invaria-
blemente una serie complicada de fluctuaciones en los tres elemen-
tos del campo. Estas tienen una amplio periodo espectral, -desde
algunas horas a una fraccién de minuto. Una fluctuacién tipica du-
rante una tormenta consiste de una desviacién y regreso de los tres
elementos desde su posicién previa teniendo gruesamente la forma,
en el tiempo, de una curva gaussiana. Tal fluctuacién se vee en un
magnetograma como un mapa de una linea costera, por lo que se
conocen como bahiaa, La duracién puede ser de unos pocos minutos-
hasta algunas horas. La amplitud puede llegar hasta cien nT.

o
4
O
INITIAL
l PHASE MAIN PHASE RECOVERY PHASE -—»

Figura IIII.2. Faoces de una tormenta magnélica
(Parkinson, 1983)

I11,2,1.2. Mecanismas {iaicas inwsaluchadas en una tounenta,

La manera mencionada de organizar los datos de tormentas
magnéticas es la mads cldasica y la mds ampliamente usada, aunque es
arbitraria. Recientemente (Hultgvist, 1973) se han desarrollado otros
sistemas relacionados directamente con 1los mecanismos fisicos
involucrados. El campo perturbado D, estd compuesto de al menos tres
fuentes fisicas principales distintas simbolizadas por (figura III.3):

D = DCF + DR + DP + DT
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DCF se debe a la perturbacién del campo debida al impacto del plasma
solar. El aumento en la presién del plasma solar ocasiona una
compresién de la cavidad magnetosférica, se inducen corrientes en la
superficie de la cavidad (la magnetopausa). El SC y la fase inicial
de la tormenta scon manifestacicnes del campe DCF como se ilustra en la
figura III.3 (Hultgvist, 1973).

La parte DR es la fase principal de la tormenta, la cual es
causada principalmente por una corriente anular localizada en 1la
magnetosfera interior. Las particulas que producen la corriente
anular se han medido por satélites y se ha encontrado gque la mayoria
de ellas son protones con enerdgias desde una fraccién de keV hasta
varios cientos de keV que circulan la Tierra a distancias desde unos
pocos R hasta 8 o 10 R . La corriente anular usualmente no es simé-

trica alrededor de la Tierra. A veces se vee el campo DR separado en
dos partes, DR1 y DR2 (ver figura III.3) las cuales difieren en
términos de las constantes de tiempo. Mientras que la componente DR1
tiene una constante de tiempo de decaimiento de varias horas, la DR2
tiene un valor correspondiente de varios dias.

La componente DP se debe a corrientes que fluyen en la
ionésfera y probablemente a 1lo 1largo de las 1lineas de campo
geomagnético a y desde la iondsfera. Las corrientes ionosféricas son
mas intensas en las regiones aurorales, dende hay una corriente de

jet. ©La duracién de un evento DP es del orden de una hora, esto es
mucho m&s corto que una tormenta magnética. Tal evento individual es
llamado una oublounenia magnélica palan. Usualmente hay muchas
subtormentas en el curso de una tormenta magnética. Ademas de la

subtormenta magnética polar (DPl) se ha identificado otra componente
de DP, el campo DP2. Este tiene un sistema de corrientes horizontales
equivalentes que consiste de dos grandes vortices que cubren las
regiones polares pero también alcanzan latitudes bajas y no tienen un
sistema de corrientes de jet asociados con él. Esta componente de DP
parece estar muy relacionada con la conveccién de plasma Yy lineas de
campo magnético dentro de la magnetédsfera.

La DT simboliza el efecto magnético debido a corrientes en la
magnetocola. No es muy claro que tan grande debe ser una perturbaciodn
en las corrientes de la magnetocola para causar efectos cerca de la
superficie de 1la Tierra pero probablemente no es una parte muy
importante, al menos no en altas latitudes.

Por andlisis de arménicos esféricos se ha mostrado que en 1la
superficie de 1la ‘ierra aproximadamente un 60% de 1la componente
horizontal de la perturbacién observada es causada por sistemas de
corrientes eléctricas afuera de la Tierra sbdlida, mientras el resto es
debido a corrientes inducidas dentro de la Tierra como un efecto
secundario.

II1.2.2, Subtormentas maghetosféricas,

La actividad auroral ‘tiende a ocurrir en emisiones
esporadicas, es decir, la aurora parece estar activa durante periodos
de aproximadamente 1 hora espaciados con periodos tranquilos de 2 a 3
horas. Una subtormenta corresponde al periodo en el cual parece estar
activa la aurora (Hargreaves, 1979).
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I11.2,2,1. Fasea de una oublowvnenta magnética

Fenomencleogicamente, una subtormenta se describe en términos de
las fases (Hargreaves, 1979):

1) Fase de crecimiento: Fase anterjor al surgimiento de la expan-
si6n, durante la cual el almacenamiento de energia en la magnetoco-
la domina a la disipacién de energia en la ionésfera auroral.

2) Fase expansiva: Fase de aumento explosivo en luminosidad en la
mayor parte del arco ecuatorial, intensificacién del electrojet
auroral y emisidén de micropulsaciones Pi2. La fase expansiva ocurre
desde este surgimiento hasta el momento en el cual los arcos del
sector nocturno han alcanzado una latitud madxima. En esta fase hay
una liberacién explosiva de la energia de la magnetocola.

3) Fase de recuperacion; Periodo en el cual los arcos del sector
nocturno regresan al Ecuador. Durante este periodo, la energia alma
cenada en la magnetocola se disipa lentamente y la magnetdsfera se
relaja a su estado base.

I1X.2.2,2. AMecanlamas {laicos inwalucnadas en una sublonmenta,

Aungue actualnmente la subtormenta se define en términos de los
siguientes tres procesos fisicos (Rostoker, 1987):

I) Proceso Conductor: Este proceso se refiere al depdsito de ener-
gia en la magnetésfera interior y la disipacién de esta energia en
la iondésfera a latitudes altas. Es producido directamente por el
dinamo viento solar-~magnetésfera y no involucra ningGn almacenamien
to intermedio de energia en la magnetésfera. Este es un proceso di-
recto en el cual la energia del viento solar se deposita directa-
mente en la lonésfera, por lo cual puede predecirse a partir de
par&metros del viento solar tales come B y v .

IT) Proceso de Almacenamiento: Este proceso involucra el almacena=-
miento de energia proveniente del viento solar en la forma de ener-
gia del campo magnético debida a corrientes eléctricas que fluyen
transversales al campo magnético en la magnetésfera exterior.

IIXI) Proceso de Liberacién: En este proceso, la energia previamente
almacenada en el campo magnético es liberada repentinamente y es
disipada en la 1ion6sfera auroral o es inyectada de regreso al
viento solar.

Es importante sefialar que estos tres procesos pueden operar
simultaneamente dentro del sistema magnetésfera-ionésfera.

Utilizando los tres procesos fisicos anteriores se puede defi-
nir la evolucién de una subtormenta desde el periodo en el cual el
campo magnético interplanetario ha tenido una componente Bz norte. Se
establece el inicio de la subtormenta cuando esta componente se vuelve
sur, con lo cual el flujo de energia desde el viento solar hacia la
magnetdésfera aumenta notablemente. Si el evento durante el cual el
campo magnético interplanetario adquiere una componente sur es répido
(es decir, tarda unos cuantos minutos) y la nueva direccién sur se
mantiene de forma que el flujo de energia en la magnetésfera es cons-
tante durante un intervalo mayor a una hora, entonces se establece una
subtormenta; los electrojets del sistema conductor aumentan en inten-
sidad mientras la energia se almacena en el sistema de corrientes
transversales de la magnetdsfera. En este momento empieza la acelera-
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cién de particulas aurorales de baja latitud y surge la fase expansiva
marcada por la primera iluminacién auroral (gue no es mis que la pri-
mera liberacién de energia de la cola en la ionésfera auroral). Des-
pués de que surge la fase expansiva, la intensidad de los electrojets
continua aumentando. Conforme aumenta la demanda de corriente hacia
arriba en el lado noche aumenta, se crean impulsivamente nuevos volu-
menes de espacio capaces de acarrear estas corrientes mediante la acti
vacién de la regién de aceleracién. Cada activacién tiene asociada
una aurora y produce un electrojet que viaja al oeste. Estas formacio-
nes impulsan la actividad de pulsaciones geomagnéticas y aumentan el
calentamiento Joule en la ionésfera. Mientras la entrada de energia
proveniente del viento solar permanece constante, el sistema conductor
aumenta durante 2-4 horas hasta gue los electrojets alcanzan una
intensidad constante (llegan a su estado estacionario). Bajo estas
circunstancias, la actividad del arco auroral continuara desplazandose
hacia altas latitudes hasta que el sistema conductor sea capaz de
disipar toda la energia proveniente del viento solar de forma gue no
se almacene ninguna energia adicional en la magnetocola y no exista
una energia heta dque se descargue desde la magnetocola. Entonces el
proceso de liberacidén de energia se vuelve dominante y la magnetocola
descarga la energia almacenada en ella durante la parte anterior de la
subtormenta. Antes de que el sistema conductor decaiga debido al corte
de energia del viento solar, la disipacidn de energia en la ionésfera
a latitudes altas, puede mantenerse a través de la descarga de energia
de la cola. Esto es, la disminucién de la entrada de energia’ del
viento solar no marca necesariamente el inicio de la fase de recupera-
cién, sino que ésta sefiala el fin de la activacién de los sistemas de
corrientes. Durante la fase de recuperacidn tanto el proceso de alma-
cenaje como el de liberacién ya no operan y lo dque se observa es el
decaimiento del sistema de corrientes.

I11.2.2.3, Pandmetna de oaubtanmenlas de skasafu.

Como hemos visto, las subtormentas son la manifestacién de la
liberacién repentina de 1la energia magnética almacenada en la
magnetocola. Es por esto que para entender los procesos involucrados
en una subtormenta se necesitan correlacionar las variaciones
temporales del flujo de energia del viento solar gque entre en la
magnetésfera con cambios en la cantidad de energia magnética
depositada en la magnetocola. Con este objetivo, Akasofu (1980)
propusd el parametro del viento solar € (el cual encontré gque
correlaciona bien con la tasa de energia total U que es consumida por
la magnetésfera y se disipa en la ionésfera),.

El pardmetro de subtormentas de Akasofu se define como:
e=22vBasmﬁ[9]
0 & B 2

v es la velocidad del viento solar en cm/s,

B es la magnitud del campo magnético interplanetario medido
en Gauss,

[4 es una constante que representa un tamafio lineal tipico
de la magnetosfera (= 7 R@) Yy
] es el &angulo polar del campo magnético interplanetario
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proyectado en un plano perpendicular a la linea Sol-Tierra
y medido desde el eje norte geomagnético (8=angtan[By/Bz])

Este parémetro se puede interpretar como el flujo de potencia electro-
magnética que entra en la magnetdésfera proveniente del viento solar
(D’Angele y Goertz, 1979).

A primera aproximacién (Akasofu, 1980):

c(t) = UT(t) )
donde U. es la energia total que es disipada en la ionésfera y deposi-
tada en la magnetdsfera. U, tiene tres contribuciones principales:

Uu =0 +U + U
T R A J
donde:
U es la tasa de inyeccién de energia en las corrientes
anulares que fluyen en el plano ecuatorial magnetosférico
Yy en la hoja neutra,
u es la tasa de inyeccidn de particulas aurorales, es decir,
es la tasa de disipacién de energia cinética de las
particulas aurorales perdidas en la iondsfera debido a
colisiones,
U es la tasa de disipacidn de energia asociada con el calen
tamiento Joule debido al flujo de corriente eléctrica en
la iondsfera resistiva.
Es interesante examinar la relacién entre la funcién de acopla-
miento de energia del viento solar-magnetésfera (g), la densidad de
energia magnética (B;/Bn) en la magnetocola, donde B denota el campo

lébulo de alta latitud, y el indice de

de la magnetocola en el ; .
ergs . Una implicacién importante de

subtormenta AE (nT) = UJ/lO

este resultado es que el desarrollo de subtormentas magnetosféricas es
una consecuencia directa de un aumento de € y de 1la potencia
almacenada por el dinamo viento solar-magnetdsfera.

III1.2.3. Pulsaciones geomagnéticas,

Las fluctuaciones del campo geomagnético con periodos de 0.2
s a mas de 10 min se llaman pubaciones geomagnéticas. La tabla III.1l
(Saito, 1978) da una clasificacién numérica de las pulsaciones
observadas. Se suele distinguir entre pulsaciones casi-periédicas (pc
de Pulsacién Continua) y pulsaciones irregulares (pli de Pulsacién
Irregular).

Las pulsaciones Pcl son excitadas por resonancia ciclotrénica
dentro de regiones en el ecuador magnetosférico mientras gque los even-
tos Pc2, Pc3 y Pc4 pueden interpretarse como las eigen-oscilaciones
toroidales en un regimen de capa L localizada en la magnetdsfera (como
se muestra en la figura III.4). Estas oscilaciones se cree que se
deben a excitaciones perturbativas de las lineas de campo en la
magnetopausa por el plasma de la magnetofunda (inestabilidades
Kelvin-Helmholtz). Los eventos Pcé probablemente estan asociadas con
perturbaciones de los campos magnéticos de la magnetocola.
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TABLA III.1
CLASIFICACION DE LAS PULSACIONES MAGNETICAS

CLASIFICACION NUMERICA CLASIFICACION FISICA

b

FORMA DE PERIODO TIPO NOMBRE L D ORIGEN
LA ONDA (s)
c 0.2~0.5 pcl Pulsacién de perla S
o Eco hidromagnético A D Resonan
N Emisién continua A E ciclotré
T Intervalos de pulsaciones S
I 5 - 10 pc2 Pulsacién auroral irregular A M
N 10 - 45 pc3 pc3 A M-D Oscilaci
U 45 =150 pc4 pc4 s D propi
A Pulsacién gigante A M toroida
150 -600 pc5 pcs A D
> 600 pc6  Modificacidn de la cola T N
I 1 - 40 pial Tren de pulsaciones cortas A N
R Emisiones espontaneas pi A N
R Emisiones continuas pi A M
E Pi diurnas A D
G 40 =150 pi2 pi2 A N
1§ Pulsacién asociada a pc4 [] D
L > 150 pi3 Pulsacién asociada a pc5, pcé A D
A Pulsacién irregular polar A N
R Pulsaciones de periodo largo
asociadas con subtormentas A N

-_48-



CAPITULO IV

RELACION DE LAS TORMENTAS

GEOMAGNETICAS INTENSAS
CON EL VIENTO SOLAR




Iv.1. LA IMPORTANCIA DE PODER PREDECIR TORMENTAS GEOMAGNETICAS.

Una prueba definitiva de nuestro conocimiento del acoplamiento
entre el viento solar y la magnetosfera es la prediccidén exitosa del
comportamiento detallade del campo geomagnético. Sin embargo, aungue
este fin ha sido objeto de una investigacién cientifica intensa duran-
te mas de tres décadas, la prediccidén de la actividad geomagnética es
un problema actual de importancia préctica. Para entender su importan-
cia basta con analizar los sistemas afectados por la actividad geomag-
nética. Estos sistemas los podemos clasificar en las siguientes catego
rias (para una discusién més amplia de ellas ver Lanzerotti, 1979):

1. Corrientes inducidas.

Las fluctuaciones del campo geomagnético inducen corrientes
en cables y lineas de alta tensién. En los cables, los efectos
son interrupciones de periodo corto en el flujo que encuentran y
ocasionan la corrosidén de los sistemas de monitoreo. En las
lineas de alta tensién, los problemas son mas criticos ya due
las corrientes directas inducidas pueden sumarse a la fase de
los transformadores produciende saturacidén y eventualmente un
estallido del transformador y eventualmente un corte de 1la
potencia. Una vez que ocurre esto, se necesitan varias horas
para regresar el transformador a servicio si no hay un dafio
severo. El impacto econdmico en este sector es muy grande como
refleja el hecho de que en EEUU se gastaron $22 millones de
dolares en 1989 por pérdida de transformadores.

2. Deriva de satélites,

La prescipitacién de particulas y la generacién de corrien-
tes ionosféricas asociadas con la actividad geomagnética calien-
tan la atmésfera superior neutra haciendo que ésta se expanda.
La densidad del aire a altitudes orbitales mayores a 800 km
puede aumentar hasta en un orden de magnitud, ocasionando una
deriva por friccién adicional seria. La deriva de los satélites
es de interés para todas las agencias que deben predecir los
tiempos de vida orbitales de los satélites. Ademas, la pérdida
de satélites se considera un problema de seguridad nacional, por
el cual se gastaron mas de $100 millones de dolares en 1989.

3. Carga de naves espaciales y control.

El movimiento de satélites y otros objetos (incluyendo
astronautas en actividades extravehiculares) en la ionésfera y
‘atmésfera superior provoca la acumulacién de carga en diferentes
porciones de estos objetos. Antes de que los objetos se descar-
gen espontdneamente, pueden sufrir dafos que van desde la genera
cién de sefiales o comandos espureos hasta dafios permanentes de
los subsistemas electrdnicos. La probabilidad de que la nave se
cargue aumenta cuando se incrementa la actividad geomagnética.

Algunos satélites usan el campo geomagnético de la Tierra
para mantener su orientacién espacial. De aqui la importancia
de prevenir a sus operadores sobre una tormenta geomagnética
para permitirles inhibir 1los sistemas de contrel y utilizar
cohetes para mantener la orientacién del satélite. Alertas fal-
sas pueden provocar dque se agote el combustible del satélite
prematuramente.
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Comunicaciones por radio y radares.

Asociadas con la prescipitacidén de particulas que producen
la aurora, hay perturbaciones ionosféricas en latitudes altas y
medias. En particular, los sistemas de alta frecuencia (HF de 3
a 30 MHz) que operan a latitudes medias pueden sufrir una depre-
sién de la méxima frecuencia usable hasta de un 50%. Ademds, en
la zona auroral (A=60 a 75°) frecuentemente se forman capas E
ionosféricas esporadicas que afectan la propagacién HF (por
absorcién de estas ondas). Los sistemas LF (30 a 300 kHz) y VLF
(3 a 30 kHz) que operan en las regiones polares y aurorales
experimentan avances de fase. Los radares VHF (30 a 300 MHz) y
UHF (300 MHz a 3 GHz) de la zona auroral pueden sufrir una
retardacidén y refraccién inusuales de la sefial, lo cual provoca
errores de sefalamiento (ranging y pointing). Por altimo, los
sistemas de comunicacién via satélite VHF, UHF, e inclusive SHF
(de 3 a 30 GHz) gue operan a través de la ionésfera perturbada
pueden sufrir un realce de fase y centelleos de amplitud.

Prospeccion geofisica.

Para la busqueda de petrdleo, minerales o andlisis arqueo=~
16gicos, los geofisicos utilizan mapeos geomagnéticos del terre-
no, lo cual obviamente conducirda a un sondeo errdneo en dias
naturalmente perturbados. Por otro lado, para el método magneto-
telirico son deseables condiciones de tormenta magnética ya que
este método se basa en las oscilaciones naturales del campo
geomagnético a frecuencias menores a 1 Hz para explorar la
resistividad eléctrica profunda en sitios especificos,

Los sondeos mineralégicos mediante percepcién remota en
dias magnéticamente activos ocasionan errores de posicién, los
cuales, por ejemplo, en 1989 causaron perdidas mayores a los $5
millones de dolares.

Apoyo cientifico.

Hay multitud de 4reas de investigacién cientifica en las
gque seria de gran utilidad la prediccién de tormentas geomagné-
ticas y que van desde estudios geofisicos, satélites, biologia,
etc. A continuacidén planteamos dos de estos tipos de apoyo.

Existen multitud de campafias de investigacidén cientifica
que incluyen observaciones coordinadas de lanzamiento de globos,
sondas atmosféricas, percepcién remota por satélites y observa-
ciones terrestres y dque tienen come objetivo estudiar las
auroras. Como siempre que hay tormentas geomagnéticas intensas,
la actividad auroral aumenta, la prediccién de ellas permitiria
observaciones exitosas de este tipo.

Hay una gran evidencia de gue cambios en el campo geomagné-
tico afectan los sistemas bioldgicos (magnetobiologia). En par-
ticular, existen algunas especies migratorias que aparentemente
utilizan el campo geomagnético para su navegacidén. Estas espe-
cies podrian ser auxiliadas en caso de perturbaciones geomagné-
ticas intensas.

Como vemos, la lista de usuarios del eventual sistema de
alarma de tormentas geomagnéticas es diversa.
tan descripciones precisas y predicciones responsables de la actividad

geomagnética en un lenguaje claro y tan universal como sea posible.
Esto motivé el estudio que presentamos en este capitulo.
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IV.2, ASOCIACION DE LAS TORMENTAS GEOMAGNETICAS CON FENOMENOS SOLARES.

Empezando con la observacién de Carrington de una rédfaga en luz
blanca del 1° de septiembre de 1859 y la asociacidén de este evento de
rafaga con una aurora la noche siguiente (Chapman y Bartels, 1924),
las rdfagas se han ligado con tormentas geomagnéticas. Sin embargo, no
todas las rédfagas, aln las mds grandes, ocasionan tormentas. La figura
IV.1 ilustra 1la frecuencia de tormentas gque siguieron las mayores
rafagas en rayos X. Estas rafagas se dividen en dos tipos:

a) las négwao de clase M en las que hay una liberacidén de energia
desde 10 hasta 10 ' ergem ®s™,

b) las ndfagaa de claee X en las que hay una liberacidén de energia
mayor a 10~ ergcm s .

Las rafagass de clase X constituyen menos del 1% de todas las réafagas

gue se observan, mientras que las de clase M son hasta el 9%.

Una de las mayores rafagas observadas (agosto de 1972) estuvo
asociada con una velocidad del viento solar > 1500 kms Yy un campo
magnético interplanetario > 100 nT a una unidad astrondmica. 8Sin
embargo, este evento interplanetario extraordinario solo causo una
tormenta con Dst ¥ -14 nT no obstante que Kp >9+. Esto se debio a que
el campo se mantuvo orientado principalmente al norte durante este
flujo de alta velocidad (Tsurutani et al., 1990).

TORMENTAS GEOMAGNETICAS Y EVENTOS EN RAYOS X
JUNIO 1976 - DICIEMBRE 1984

TANN MDA NEHIRER

TOANEHDS
IHTEHBAS
NENGneR

BN TOR NENT

BIN TOMNENTA

CLASE X (165) CLASE M (2222)

Figura 1IV.1: Dalos pana el cicla aclan 21 que ilustran
la escasa connespondencia entne las nafagaa mas intenocas y las
tanmentas geomagneticas (Joselyn, 1986)

Desde que se hicieron las primeras observaciones del viento
solar en los 60’s, se encontraron frentes de chogue que viajan en el
medio interplanetario (Hundhausen, 1972) a los cuales réapidamente se
les achacd la culpa de las tormentas geomagnéticas. Después de que se
asociaron los choques con las tormentas magnéticas, la gente se dedico
a buscar la causa solar de los choques en el medio interplanetario,
pero hasta la fecha el origen solar de los chogues interplanetarios no
es claro.

El primer intento fue asociar los choques con rafagas, lo cual
presenta problemas dificiles ya que a veces se detectan chogues en el
medio interplanetario y se registran comienzos repentinos (SC) de
tormentas geomagnéticas cuando ho se observan rafagas.
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El hecho de que muchos choques intensos ocurren en la ausencia
completa de rafagas ha llevado a la idea de que también estén
relacionados con la desaparicién de filamentos (Joselyn y MecIntosh,
1981). Los filamentos solares son un aspecto cromosférico que se ve
en las imagenes H~a como una formacién cscura gque atraviesa el disco
solar. Cuando se observan en emisién sobre el limbo fotosférico, se
conocen como prominencias. Los eventos de erupcién de filamentos (que
producen la desaparicién de todo o parte del filamento) se han
asociado fisicamente con eventos transitorios coronales lentos y
eyecciones de masa coronal (Schwenn, 1983). Sin embargo, sdlo un 152
de las desapariciones de filamentos se han asociado con una actividad
magnética importante (ver figura IV.2).

ACTIVIDAD GEOMAGNETICA

Y
HOYOS CORONALES HelG0830 DESAPARICION DE FILAMENTOS
1982~1984 JUNIO 1976 - DICIEMBRE 1984
L JONNENDA NENORER
NG
e
...... PR
&N TOINENTA
BN TORNEMHR
184 HOYOS CORONALES 780 FILAMENTOS

Figura IV.2: Datos pona el cicla 21 que muestran fa
eacaaa covwespandencia enthe hayos coranales y desaponicidn de
{llamentas can fas formentas geomagnéticas (Joselyn, 1986)

Otra fuente establecida de perturbaciones geomagnéticas son
los flujos de alta velocidad que emanan de hoyos coronales
(Hundhausen, 1977). Estos flujos son de larga vida y recurrentes con
un periodo de 27 dias (gue corresponde al de rotacién solar) parecen
ser responsables de 1la actividad geomagnética recurrente, Esta
asociacién también tiene el problema de que se observan mucho més
hoyos coronales gue tormentas geomagnéticas, por ejemplo, para el
periodo de 1982 a 1984 menos de la mitad de los hoyos coronales
observados produjeron tormentas geomagnéticas (ver figura IV.2).

Con un arreglo de 3.6 hectdreas en Cambridge sensible a una
frecuencia de 81.5 MHz (Bravo y Hewish, 1988) se hizo un monitoreo
diario de 900 fuentes estelares de radio (de julio de 1978 a
septiembre de 1979) que permitié hacer mapas diarios del cielo donde
se pueden distinguir las perturbaciones del medio interplanetario.
Este método se 1llama centelleo interplanetario (IPS del inglés
InterPlanetary Scintillation). La figura IV.3 muestra un ejemplo de
tales mapas en los cuales las regiones de centelleo mayor al normal se
indican con (+) y 1las regiones de centelleo abajo del normal se
sefialan con (-). Tapin et al. (1984) _mostraron que el indice de
centelleo estd correlacionado directamente con AN (donde N es la
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Figura IV.3: Catrctunaa de densidad del sienta oalan
pana ¢ 26 dec agasta de 1978 abtenidas mediante absenvacionea
del centeblea intenplanelania de fuentcs de nadia eatelanes,
(Bravo y Hewish, 1988)

densidad de particulas del viento solar), de forma que las regiones
(+) corresponden a zonas de compresidén y las regiones (~) corresponden
a zonas de rarefaccién en el medio interplanetario. Frecuentemente,
las regiones de compresién son frentes de choque y las zonas de
rarefaccién corresponden a flujos de viento solar de alta velocidad.

Hewish y Bravo (1986) encontraron al andlizar los datos de
cambridge (de julio de 1978 a septiembre de 1979), 96 perturbaciones
en el medio interplanetario, cuyas fuentes en el Sol incluyeron
siempre la presencia de hoyos coronales de latitudes medias y bajas y
sugirieron que los choques se debian a flujos de viento solar no
constantes en estos hoyos. 44 de las bperturbaciones rastreadas con
IPS se relacionan con comienzos repentinos de tormenta cuando
golpearon la Tierra (Bravo y Hewish, 1988) y durante todo el periodo
se registraron 48 SC, de forma que sélo no se observaron cuatro
choques en los mapas de IPS, principalmente por la suspensién del
monitoreo debido a mantenimiento.

Es importante sefialar que no todos los chogues gue se observan
en el medio interplanetario producen tormentas geomagnéticas. La
figura Iv.4 ilustra una secuencia de observaciones del 8 de septiembre
de 1981, en las cuales el ISEE-3 detectd un chogue a las 21:00 UT, el
cual llegd a Tierra a las 21:46 UT. Este es un ejemplo de un impulso
repentino que no fue seguido por una actividad geomagnética
importante. Como veremos en la prdxima seccidén, lo que parece disparar
la tormenta es el campo magnético gque sigue al chogque, siempre y
cuando éste tenga una componente B: en la direccién sur (en el sistema
coordenado solar-magnetosférico).

Actualmente, el Space Envircnment Laboratory (SEL) de NOAA en
Boulder, principalmente describe y predice las condiciones geomagnéti-
cas usando los indices K y A, La figura 1IV.5 ilustra los seis términos
descriptivos que indican el nivel general de actividad. como los indi-
ces K y A no representan la actividad geomagnética actual y predicha
de la mejor forma, se han hecho intentos de convertir esto a un
formato probabilistico que permita decir, por ejemplo, que hay un 40 Z
de oportunidad de gue mahana exista una condicién quieta y un 60 Z de
tener condiciones perturbadas. La utilidad de los indices K y A es que
se pueden utilizar para definir condiciones de tormenta. En Boulder,
Colorado se usa el término "tawnenta menon” para describir dias en los
cuales el indice Ap diario estuvo entre 30 y 49 y "tounenla intenoa”
para describir dias para los cuales Apz50 (Joselyn, 1986).
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IV,.3, EL PERIODO DEL 16 DE AGOSTO DE 1978 AL 28 DE DICIEMBRE DE 1979.

En esta tesis se analiza detalladamente el periodo de 500 dias
que comprende del 16 de agosto de 1978 al 28 de diciembre de 1979, en
el cual se observaron 10 tormentas geomagnéticas intensas (Dst<-100
nT). Primero se mencionaran les estudios realizados por otros autores
y después describiremos el estudio que se realizo en esta tesis de las
fuentes solares de dichos eventos.

IVv.3.1. Estudios previos.

De las 10 tormentas geomagnéticas intensas observadas en este
periodo, 9 fueron precedidas por la llegado de chogues a 1 unidad
astronémica, identificados en los datos de campo magnético y plasma
colectados por la nave espacial ISEE-3 y el otro esta asociado con una
regién de alta densidad de plasma. El principal aspecto del medio
interplanetario asociado con estas tormentas intensas fue (Gonzdlez et
al. 1992) la presencia de una componente negativa del IMF de gran
amplitud (Bz<-10 nT) y gran duracién (>3 horas). En la magnetésfera
este campo sur se reconecta con el campo geomagnético produciendo una
transferencia de momento y energia efectiva mediante el dinamo magne-
tosférico. En la fiqura IV.6 se muestra esta configuracién de acopla-
miento viento solar-magnetésfera. En esta figura se sefialan dos de las
regiones de disipacidén mds importantes en la magnetdésfera, la zona
auroral y la corriente anular. La primera se relaciona con el proceso
de subtormentas cuyoc nivel de intensidad es monitoreado por el indice
auroral AE, y el altimo se refiere al proceso de tormenta cuya
intensidad es monitoreada por el indice de tormenta Dst,

Gonzdlez y Tsurutani (1987) no encontraron otros eventos
interplanetarios dque cumplieran con el criterio de ser de gran
duracién (>3 horas) y de Bz grande y negativa (<-10 nT) durante el

MAGNETOSFERA TERRESTRE

VIENTO
SOLAR
-8,
IMF: Campo magnetlco E: Campo electrico del viento solar
Interplanetario J: Corrlientes en la magnetopausa
-Bz: Componente sur E*J: Dinamo magnetosferico
del INF X: Reglones de recohexion

1 : Dlsipaclon auroral
2 ! Disipacion de la corrlente anular

Figura IV.6. Soquema del aceplamienta wsienta
salan-magnetasfena (Gonzalez et al. 1992)
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intervalo de estudio, produciendo una correspondencia uno a uno entre
las tormentas magnéticas intensas y los eventos Bz interplanetarios de
este tipo.

Los valores del flujo B: cuando se integran a través de su
duracién correspondiente (>3 horas), muestran una buena correlacién
con los valores Dst pico (coeficiente de correlacién = 0.75). Cuando
se ignora el factor de duracién, la correlacién disminuye drasticamen-
te (Gonzédlez y Tsurutani, 1987). Por lo tanto, al menos para tormentas
intensas, no sélo la amplitud, sino también la duracién del evento Bz
contribuye en el desarrollc de la tormenta.

Respecto a la asociacién entre las tormentas geomagnéticas
intensas y los choques es importante sefialar que durante el intervalo
de tiempo estudiado (Gonzilez et al., 1992), el satélite ISEE-3 midio
56 choques pero de estos, solo 9 precedieron la ocurrencia de una
tormenta geomagnética intensa, es decir, sélo 14% de 1los chogues
durante un mé&ximo solar produjeron tormentas intensas.

Con respecto a cualquier influencia de la intensidad del chogue
en la intensidad de la tormenta resultante, desde hace mucho se sabe
(Akasofu y Chapman, 1963) gue no hay ninguna asociacidn.

Después de algunas tormentas magnéticas se observa una
actividad del electrojet auroral (detectada por el indice AE) que dura
varios dias continuamente y es muy intensa. Estos eventos se conocen
como HILDCAAs: High Intensity (el pico de AE es mayor a 1000 nT), Long
buration (duran md&s de 48 horas) Continuos AE Activity (AE no
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disminuye de 200 nT por mds de dos horas). El evento HILDCAA se asocia
con fluctuaciones de lascomponentes del IMF, que tal vez puedan ser
ondas de Alfvén que siguen el flujo de viento solar de alta velocidad
(Tsurutani et al., 1990).

En la figura IV.7 (Gonzdlez et al., 1992) se ilustra el chogue
que fue observado a las 02:00 UT del dia 27 de Agosto de 1978, la zona
de compresién (y calentamiento) duro aproximadamente hasta las 18:25
UT del dia 27. Esta figura también ilustra la ocurrencia de una acti-
vidad HILDCAA sefialada por la barra horizontal en el panel del indice
AE (la actividad inicio el 28 de agosto y termino el 4 de septiembre).

Para el intervalo estudiado Tsurutani y Gonzalez (1987) repor-
taron la ocurrencia de 8 eventos HILDCAA, cinco de los cuales siquie~
ron una tormenta intensa. Ellos asccian estos eventos HILDCAA a la
ocurrencia simultanea de fluctuaciones Alfvénicas de gran amplitud y
proponen que la reconexién magnética entre el campo con componente Bz
sur de estas fluctuaciones y el campo geomagnético es el responsable
de la energetizacién magnetosférica.

La mejor funcidén de acgglamiePto para las 10 tormentas es ¢
(R%rrault y Akasofu, 1978), P’ vBsen (6/2) (Bargatze et al. 1986) y
p “vBz (Murayama, 1986). Todos estos parémetros producen altos
coeficientes de correlacién cuando se correlacionan con Dst. Estos
parametros son una fuerte evidencia de gue no solo la reconhexidn con
la magnetopausa (dependencia en Bz), sino también 1la presién del
viento solar también juega un papel importante.

IV.3.2, Andlisis de los eventos,

Para estudiar el periodo de 500 dias del 16 de agosto de 1978
al 28 de diciembre de 1979, primero se trato de establecer la conexién
entre las 10 tormentas geomagnéticas observadas y 1los parametros
relevantesdel viento solar. En la tabla IV.1 se presentan dichos
parametros y datos de la tormenta geomagnética. Los parametros del
viento solar se obtuvieron de King (1983) y se grafican en las figuras
Iv.8. Los datos de 1las tormentas geomagnéticas se tomaron de
Tsurutani et al., 1990.

La primera columna de la tabla IV.1 enumera los eventos y la
segunda y tercer columnas la fecha y hora en tiempo universal (UT, del
inglés: Universal Time) que se asocia al inicio de 1la tormenta,
tradicionalmente esta fecha es la del comienzo repentino (SC), o en
los casos en que la tormenta no tuvo un SC (como los eventos 6 y 7)
con el arrivo del chogue a la magnetopausa (Gonzalez y Tsurutani,
1987) . Conviene sefialar que para los 7 casos en los que se detectaron
SC (eventos 1-5, 8 y 9), el tiempo del SC corresponde practicamente a
la hora de arrivo del chogue a la magnetopausa (menos de una hora
dcspués de que el chogque fue detectado por los instrumentos del
satélite ISEE=-3).

En la cuarta columna se da la hora (en UT) de lo gue se
considera el inicio de la tormenta. Esta hora se fijo como el momento
del desplome en Dst que se da abruptamenteEn las figuras IV.7 y IV.8
de los eventos 1, 7 y 10 se ve que esta caida coincide con el aumento
de la componente Bz sur. De agui en adelante se denota Bz a este
campo magnético importante (de magnitud grande) dirigido al sur, que
dura mucho tiempo y empieza con una caida brusca hacia valores
negativos. Como lo que dispara la tormenta es que el campo magnético
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interplanetario (IMF, del inglés "Interplanetary Magnetic Field")
tenga una componente importante en 1la direccién sur, ,es natural
asociar el inicio de 1la tormenta con la aparicidén de Bz. Para los
eventos en que no se cuenta con el registro Dst (marcados en la tabla
con *), esta hora de inicic de la tormenta se tom® come la hora de
inicio de Bz en los datos del medio interplanetario.

Las columnas 5 y 6 de la tabla presentan la hora en la cual
Dst adquirid su maximo valor y este valor de Dst, respectivamente. Un
buen indice de la intensidad de la tormenta es este valor de Dst,
entre mi&s intenso sea el evento, mds negativo es Dst.

TABLA IV.1: TORMENTAS GEOMAGNETICAS
INTENSAS DEL 18-AGC-78 AL 28-DIC-79

Nol FECHA | so Nl TG Dat max. NoMea Bz |iml | Ve fPoree

(uT | um wutl (nm scnlag| (nT) [nT) |(%){ 82

T|27-Ago-78[02:46 o4 10 | -220 33|-22.8/ o3¢ o7 | 18
(27 -Ago)

2 (26-Sep-76]03:01 7 11 | -216 1.8|-24.4] 26 o8 | 11
{20 -Sap)

3|2B6-Nov-7812:20 13 T@ | -160 1.0]-16.8 17.6] 86 | 20
(26 -Nav)

4|21-Fab-70[0302 17 22 | -110 s0(-182] 22.7le80 | &
(24 -Fah)

85 o-Mar-70| 08:08 17 24 | -140 1.1]-14.1] 16.des | ©
(10-Mar)

al26-Mar-70[-08° 6 o0 [ -120 1.61-11.2] 12,20 02 | 26
(2@ -Mar)

7 3-Abr-78[‘00° 16 R | -200 1.01- a7l 11.de2 | 18
( 3-Abr)

8]24-Abr-70 2368 8 16 | -140 36|-16.0] 52.8 40 | 20
(25 -Abr)

0| 20-Ago-70[0460 0 10 | -140 5.3]-11.3 16.6] 66 | 17
E (20 ~-Aga)

10| 17 -Sep-70 [NCDE 6 16 | -180 | X -18] 18] 10 o
(18-Sap)

Las siguientes columnas de la tabla estan relacionadas con los
par&metros del viento solar durante la tormenta. La columna 7
proporciona el ntmero de Mach sénico (razdén entre la velocidad del
viento solar y la de las ondas magnetosdnicas rédpidas) del choque que
precedié a la tormenta, el cual da una idea cuantitativa de 1la
intensidad del chogque.

En las columnas 8 y 9 se da el mdximo valor que adquirieron Bz
y la magnitud del IMF (B), respectivamente y en la columna 10 se
muestra el porcentaje Bz/B. Como se ve en esta columna, durante todos
eventos, salvo el 8, el IMF estaba dirigido casi completamente hacia
el sur.
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La dltima columna da el nimero de horas en gque el IMF tuvo una
direccién hacia el sur. Como la Bz que en este trabajo se considera
que es importante para gue la tormenta geomagnética inicie no es la
que siqgue inmediatamente al chogue, sinoc que es la del desplome
brusco, la duracién que se asocia a la Bz sur es diferente a la de
Gonzalez y Tsurutani (1987). Otra razdén de tomar esta Bz en la
mayoria de los eventos (por ejemplo ver el evento 5 en la figura IV.8)
es que el maximo de Dst ocurrié a las 24 UT del 10 de marzo, la Bz sur
que se asocia aqui empieza su caida brusca a las 17 UT del 10 de
marzo, pero el chogue (y el SC) ocurrieron a las 8 UT del 9 de marzo,
asi que la componente Bz sur atrds de éste es muy dificil creer que
fue el que ocasiona la tormenta. Es importante tener presente que el
hecho de que todos los eventos respecto al sistema de referencia
solar-magnetosférico duren mucho significa que son estructuras
“anchas" en el viento solar.

Es importante resaltar que aunque en el evento 10 no hubo
propiamente un choque antecedente, ya que durante todo el tiempo que
duro la tormenta, el viento solar tuvo una veloc%dad promedio (400
kms '), la densidad fue extremadamente alta (35 cm ). Este evento de
plasma se conoce como un aumento de densidad no compresivo (como lo
bautizo Gosling et al., 1977: 'Non-Compressional Density Enhancement"
NCDE) . Desafortunadamente no se entiende muy bien la causa de estos
eventos.

Para rastrear el origen solar de estos eventos se utilizaron
las regiones fuentes de las perturbaciones en el medio interplanetario
estimadas por IPS (Hewish y Bravo, 1986). En las figuras 1IV.9 se
muestran mapas del Sol para cada uno de los eventos, en los que se
muestra con un circulo la regidn fuente estimada por IPS y los hoyos
coronales determinados por Hel08304. Los filamentos que desaparecieron
bruscamente y las rafagas que estallaron (* en los mapas) en esa
regién de 1 a 5 dias antes del evento en la Tierra. Como se ve en las
figuras, en todos los casos (salvo el 6 en el que solo estallo una
rdfaga en la regién), en la vecindad del hoyo hay filamentos que
estallaron.

FIQURA IV.9
FUENTE SOLAR DE LOS EVENTOS
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FIQURA IV.9
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FIQURA IV.@
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FIQURA IV.9
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En la tabla IV.2 se analiza el origen solar de los eventos, En
la primer columna aparecen los eventos numerados de acuerdo con la
tabla IV.1. En la segunda columna se menciona si se encontré una nube
de plasma atras del chogue y gue puede ser la responsable del Bz sur,
Las columnas 3 y 4 corresponden a la causa solar que propusieron Tang
et al. (1989) y nosotros sefialamos en la Gltima columna si hubo una
erupcién de protuberancia (P) en la vecindad de un hoyo de 1 a 5 dias
antes de la tormenta geomagnética, o bien una explosién de rafaga (R).
Los eventos propuestos por Tang et al., salvo el 6, caen en la regién
rastreada por centelleo. Para ese evento agqui se asocia la rdfaga que
se muestra en la figura y que estalld el 25 de marzo.

TABLA 1IV.2,
CAUSA DE LOS EVENTOS DEL PERIODO DEL 16 DE AGOSTO DE 1978
AL 28 DE DICIEMBRE DE 1979

Evento causa'" ORIGEN SOLAR' Evento en la
Bz sur Evento Fecha/Loc vec. de un HC

1 Nube Erupcién 23-Ago P
(SE) Prominencia  N15E15

2 Nube Réfaga 27-Sep P
{SW) 2/M3 N27W19

3 Bz Erupcién 20-Nov P
chocado Prominencia N35W50

4 Nube Rafaga 18-Feb P

(s0)

5 DSF Rafaga 5-Mar P
1/M1 N11E38

6 DSF Rafaga'™  26-Mar R
2/X1 N5W78

7 Nube Rafaga 30~Mar P
(SE) /M1 S25E31

8 DSF Erupcién 22-Abr P
Prominencia  S25E0

9 DSF Réfaga 26-Ago P
2/X2 N5W11

10 Nube Réfaga 14-Sep P
(8) X2 > E90

) pe acuerdo con Tang et al. 1989

* - s 2
) Esta rafaga se encuentra fuera de la regidén fuente

estimada por centelleo.
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De los eventos analizados podemos concluir que:

1. Como se sabe desde hace mucho (Valley, 1965), los SC son producidos
por la llegada a la magnetopausa de chogues en el medio interplaneta-
rio. Sin embargo, es interesante sefalar gue no todos los chogues pro-
ducen SC (por ejemplo, los eventos 6 y 7), no obstante que se han
asociado a tormentas geomagnéticas intensas.

2. El hecho de que siempre que hay un S$C, se detecta un chogque (o un
NCDE) en el medio interplanetario, llevd a la imagen ampliamente difun
dida de que las tormentas geomagnéticas son ocasionadas por choques
que viajan en el viento solar y llegan a la magnetopausa terrestre
(Tsurutani et al., 1990). No obstante no parece haber una relacién
fisica entre el chogque y las tormentas geomagnéticas intensas ya que:

a) durante el intervalo de tiempo estudiado, se detectaron 56
chogques, pero solo 9 precedieron a tormentas geomagnéticas
intensas (Gonzalez et. al., 1992).

b) la intensidad del choque (numero de Mach sbénico) y de 1la
tormenta (maximo valor de Dst) no muestran ninguna correla-
cidén como se ve claramente al comparar las columnas 6 y 7 de
la tabla IV.1l. Este hecho ya lo habian reportado desde 1963
Akasofu y Chapman.

c) el tiempo entre la ocurrencia del choque en el medio inter-
planetario y se observacién del inicio de la tormenta, en
algunos casos (como se ve en la figura IV.8 y de la tabla
IV.1l) es enorme (hasta 28 horas). Es mas, salvo el evento 3,
en el cual el arrivo del choque y el inicic de la tcormenta
parecen haber ocurrido simultdneamente, el intervalo de
tienpo es mayor a 4 horas y alin para el viento solar promedio
(viajando a 400 kms™ ), la magnetésfera terrestre es atrave-
sada en menos de una hora (Roederer, 1992).

3. Se necesita gque el campo magnético interplanetario (IMF) este
dirigido principalmente hacia el sur para producir la tormenta ya que:

a) para todos los eventos estudiados, salvo el 8, como se
observa en la pendltima columna de la tabla IV.1l, el IMF estd
casi totalmente dirigido al sur (Bz/B>80%).

b) para todos los eventos, B: sur es grande (Bz<-10 nT) y de
larga duracién (en el sistema de la Tierra, esta estructura
dura mas de cinco horas) como se ve en la tabla IV.1. Este
hecho ya lo habian reportado Gonzalez y Tsurutani (1987),
pero ellos afirmaron que larga duracidn era mayor a 3 horas.
La diferencia entre este valor y el de este trabajo es que
la Bz asociada fue distinta, ellos toman la que viene inme-
diatamente atrds del choque y aqui la que implica una caida
brusca del campo hacia valores negativos de Bz.

Para referirnos a este campo grande, casi todo dirigido al
sur y de lagga duracidn diremos que el evento tiene asociado
un "campo Bz".

c) Hay una alta correlacidn (coeficiente de correlacién =0.8)
entre el flujo Bz cuando se integra sobre la duracién del
evento (es decir, [Bzdt) y la intensidad de 1la tormenta.
Gonzalez Yy Tsurutani (1987) reportan un coeficiente de
correlacién de 0.75 debido a la diferencia en causa asociada.

d) Siempre que en el medio interplanetario se detecté un campo
con Bz, en la Tierra hubo una tormenta geomagnética intensa,
es degir, durante el periodo estudiado los Unicos 10 casos
con Bz son los que corresponden a las tormengas intensas
(Gonzédlez y Tsurutani, 1987). No hubo eventos Bz sin tormen-
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4. En todos los casos en gue en el medio interplanetario se midié B:,
antes se detectdé el paso de un frente de choque. En el evento 10,
aungue no se midid propiamente un chogue, fue precedide por una NCDE.
5, Todos los eventos, excepto el 3, tienen asociada una nube de
p;asma atris del choque (Tsurutani et al. 1990) que es la que trae el
Bz. Sin embargo, esta nube no parece ser el pistén que empuja al
choque ya que la nube estd muy alejada del frente de choque (como se
vee al comparar las columnas 3 y 4 de la tabla IV.1 que muestran la
nube tarda entre 1 y 28 horas para llegar a la Tierra después de que
llegd el frente de choque).

6. Como se concluye de la tabla IV.2, entre 1 y 5 dias antes de la
TGI ocurrié la erupcién de un filamento (en 9 de los casos) o hubo una
rdfaga (evento 6) en la vecindad de un hoyo coronal y dentro de la
regidén estimada como fuente en el Sol por medio de IPS.

Todos estos resultados parecen indicar que el chogug es el
responsable del SC y la nube de plasma que viene atrds con B: es la
responsable de la tormenta. Esto sugiere el modelo cualitativo que se
ilustra en la figqura 1.

En este modelo, el <chocque y la nube con Bz no son
necesariamente partes de la misma estructura en el medio
interplanetario ni tienen el mismo origen en el Sol aunque estan
asociados. Cambios fotosféricos en el campo magnético producen un
reordenamiento del campo magnético coronal y la ocurrencia de dos
fendmenos casi simultaneamente en el Sol:

I) .un cambio en el regimen de flujo del hoyo coronal debido a cambios
repentinos en su base lo cual produce la formacién de un chogue en
el medio interplanetario.

II) un evento explosivo en una regidén magneticamente cerrada (casi -
siempre una erupcién de protuberancia aunque se dio el caso de la
explosién de una rdfaga) en la vecindad de una regidén magneticamen
te abierta (el hoyo coronal) la cual lanza al espacio un plasma que
arrasira las lineas de campo gque lo contenian produciendo la nube
con Bz.

Tanto el chogque como el material con B: salen al medio
interplanetario y al llegar a la Tierra producen el SC y la tormenta
ggomagnética, respectivamente. Es decir, es la llegada del plasma con
Bz la que permite la reconexidén entre la magnetésfca terrestre y el
IMF facilitando el acceso de particulas en la magnetosfera (modelo de
reconexién), con 1o cual se intensifica 1la corriente anular,
generandose un campo magnético en la direccién opuesta y que es el
responsable de la depresidn global en la componente H (es decir, que
Dst adquiera valores negativos grandes), lo cual es propiamente 1la
tormenta.

Con este modelo es facil entender porqué no todos los chogques
que llegan a la maghetdsfera terrestre provocan tormentas geomagnéti-
cas 1ptensas. S6lo aquellos chogues seguidos por una nube de plasma
con Bg ocasionardn tormentas. Obviamente también solo aquellas "nubes"
con Bz producirdn tormenta. Un B cadético o con una orientacién dife-
rente no produce tormenta. Por eso es mas probable que occurran tor-
mentas cuando hay una erupcién de filamento en la vecindad de un hoyo
que una rafaga.
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