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Resumen

Las perturbaciones aiimutales en el campo magnético de Japiter observadas por la nave espacial
Ulises, durante sus trayectorias hacia adentro y afuera de la magnetosfera joviana, son comparadas
con valores tedricos calculados con base en la transferencia de momento angular de la ionosfera a la
magnetosfera, debido a desviaciones de la corrotacion rigida del plasma magnetosférico. En la
trayectoria hacia adentro, se observd una configuracién del campo magnético flamada “atrasada”, la
cual correspbnde ategiones de flujo del plasma subcorrotacional. El pico, en el campo azimutal, se
encontré que decae con la distancia radial como #'*. Se obtiene una buena concordancia tedrica
con los valores observados wusando un valor de la conductividad de Pedersen de
0.15 mho £ 0.03 mho. Este valor es mas pequefio que el valor de 0.4 mho obtenido del anélisis de
los datos de Pionero 10 y los Viajeros 1 v 2 por Vasyliunas (1983). Esta diferencia es debida a los
campos magnéticos mas grandes observados por €stas naves por lo que fue necesario ajustar la
teoria. En la trayectoria hacia fuera, la tec;ria da una buena concordancia con dos firmas “atrasadas”
_grandes del campo, donde el flujo es otra vez subcorrotacional. Sin embargo, a distancias mayores,
se observa la presencia de una configuracion continuamente “adelantada”, lo que no es predicho por
la teoria, donde el flujo era todavia subcorrotacional. Se sugiere que esta configuracion
“adelantada” es debida al sistema de corriente de la magnetopausa-magnetocola.
Ademas, se derivan aproximaciones analiticas del potencial vectorial del modelo de la hoja de
corriente ecuatorial de Jupiter de Connerney ef al., (1981) y se comparan con valores numéricos de
las expresiones integrales. Se derivan dos aproximaciones, validas para distancias radiales pequefias
y grandes en comparacion con la distancia del borde interior de la hoja. Estas formas analiticas
logran proporcionar aproximaciones excelentes dentro de sus regimenes de validacion y son usadas
para generar mapas de las lineas del campo magnético mediante contornos de la funcion de flujo.
Se derivan témbién las componentes de campo magnético correspondienies libres de divergencia, y

se comparan con valores numéricos. Estas también proporcionan una buena concordancia. *-



Abstract

Azimuthal magnetic field perturbations observed by the Ulysses spacecraft during the inbound and
outbound passes of the Jovian magnetosphere are compared with theoretically calculated values
based on the transfer of angular momentum from the ionosphere to the magnetosphere due to
departures from rigid corotation of the magnetospheric plasma. On the inbound pass a “lagging”
field configuration was observed corresponding to regions of subcorotational flow. The peak
azimuthal fields were found to fall with radial distance as. Good theoretical agreement is obtained
with the observed values using a value of the Pedersen conductivity of 0.15 mho + 0.03 mho. This
value is smaller than the 0.4 mho obtained from the analysis of the Pioneer 10 and the Voyager 1
and 2 data by Vasyliunas (1983). This difference is due to the larger fields observed by the latter
spacecraft to which the theory was fitted. On the outbound pass the theory gives good agreement
with two large “lagging” field signatures where the flow is dgain subcorotational. At larger
distances, however, the presence of a consistently “leading” field configuration is observed which is
not predicted by the theory, since the flow was still subrotational in this region. This “leading”
configuration is suggested to be due to the tail-magnetopause current system.

In addition, approximate analytical forms for the vector potential of the model equatorial Jovian
current sheet of Connerney ef al., (1981) are derived and compared with numerical values derived
from exact integral expressions. Two approximations are derived, valid for radial distances which
are small and large compared with the distance of the inner edge of the model current sheet,
respectively. These analytic forms are shown to provide excellent approximations within thetr
respective regimes of validity, and are employed to generate field line maps via contours of the flux
function. Corresponding divergence-free magnetic field components are also derived and compared

with numerical values. These are also shown to provide generally good approximations.
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Plan de la Tesis.

La magnetosfera de Japiter es la cavidad en el viento solar que contiene y es controlada por el
campo magnético de Jupiter. Ha sido explorada por cinco naves espaciales (sin tomar en cuenta la
mision mas reciente de Galileo); Pionero 10 y 11, Viajero 1 y 2 y Ulises. Estas misiones han
enviado informacion referente a la estructura y la dinamica de la magnetosfera y sobre las
poblaciones de plasma.

Se intenta en esta tesis discutir y analizar algunos de los resultados de la misiéon Ulises.

Primero, se presentara una introduccion a la teoria del movimiento de las particulas cargadas en
campos electromagnéticos y la formacién de magnetosferas.

Esto continuara en el capitulo 2, con un resumen de los resultados de las sondas Pionero, Viajero y
Ulises.

En el capitulo 3 se hard una descripcién(estructura y dinamica) de la magnetosfera de Fipiter, con
base en los resultados anteriores.

En el capitulo 4, se realizara un analisis adicional con algunas caracteristicas especificas de los datos
de Ulises. En particular, las observaciones de perturbaciones azimutales en el campo magnético en
los datos de las trayectorias hacia adentro y afuera, seran analizadas con base en las desviaciones de
corrotaciéon del plasma magnetosferico. Las perturbaciones observadas en la trayectoria hacia
adentro seran utilizadas para obtener un valor de la conductividad de Pedersen en la ionosfera. Este
valor sera comparado con el valor calculado por Vasyliunas (1983) y se explicara la diferencia entre
los dos valores. El valor de la conductividad de Pedersen, calculado de los datos en la trayectoria
hacia adentro, sera usado para obtener valores teéricos de las perturbaciones azimutales
considerando la transferencia de momento angular de la ionosfera a un plasma subcorrotado en la
magnetosfera por medio de un sistema de corriente fluyende entre las dos regiones.

En el capitulo 5, seran derivadas las aproximaciones del potencial vectorial de la hoja de corriente
ecuatorial de Connerney ef al, (1981) para dos regiones correspondientes a distancias que son

pequefias y grandes con respecto al borde interior de la hoja.
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Capitulo 1: Movimiento de Particulas Cargadas en
Campos Electromagnéticos y la Formacion de la
Magnetosfera.

La siguiente descripcion se aplica solo en los casos en que la energia de las particulas no es muy
alta, y los campos eléctricos no son muy intensos, de tal modo que se puede despreciar la radiacion.
La ecuacidn basica de movimiento de una particula cargada de masa, m, velocidad, v y carga ¢, en

presencia de un campo eléctrico E y un campo magnético B es la ecuacioén de Lorentz dada por:

m%:q(E+va) (1.1)

Ya que la fuerza magnética es perpendicular a v, ésta no hace trabajo sobre la particula, por lo tanto
no altera su energia cinética.

Tomando el producto escalar de (1.1) con v se obtiene:

mv.ivt— =gE.v = i(lmvz] (1.2)

Lo que es lo mismo, la energia cinética de la particula se expresa en términos del campo eléctrico.

Si el campo es estatico y E =-V¢ , entonces la ecuacion de conservacion de la energia estd dada

por la integracion de (1.2) dando como resultado

-;—mlﬂ +q¢ = constante (1.3)

1.1 Movimiento en un Campo Magnético Uniforme.
La ecuacién de movimiento de una particula cargada de masa m, con carga ¢ y velocidad v en

presencia de un campo magnético esta dada por la ecuacion

dv
mg—q(va) (1.4)
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la cual es la ecuacion de Lorentz en la ausencia de un campo eléctrico.
Como en el caso anterior, st tomamos el producto punto de (1.4) con v encontramos que,

(1

Por lo que la energia cinética de una particula en presencia de un campo magnético se conserva.
Este resultado es general y se aplica para cualquier campo magnético arbitrario, que tiene que ser
constante. De otra manera induce un campo eléctrico, que cambiaria la energia de las particulas.

Partiendo de la ecuacidn (1.4) en componentes, encontramos las siguientes ecuaciones de

movimiento, st B=(0,0,53)

chy dv.
=gB m-———=—qgBvw, m—=0 1.6
dt Ladeh dt 1 dt (16)

m

Para resolver las primeras dos ecuaciones de (1.6), se hace la siguiente substitucion

U =vx +ivy (1.7

Esto nos deja escribir (1.6) en la forma de

du
—+iwe=0 1.8
= (1.8)

Donde w.=gqB/m es la frecuencia de ciclotron.
La manera mas conveniente de estudiar los movimientos de las particulas en un campo magnético es
separando la velocidad en componentes paralela y perpendiculares a B,

Asi

V=V tv, (1.9

H — 2 _ .2 2
Aqui v =V, y Vi =v 4+

La solucion a la ecuacion (1.8) esta dada por
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u=ve"™ (1.10)

Del que finalmente obtendremos

V, =V, COS@L,V, = -V sinwt,v, = constante (1.11)

Las ecuaciones de la trayectoria son:

X= (LJsin Wty = (L}:oswct,z =Vt (1.12)
@ @

< [~

Estas son las ecuaciones paramétricas de una hélice circular. Esto es, que la particula se mueve en

hélice alrededor de las lineas de fuerza. Debido a que V|| X B =0, entonces no hay fuerza paralela al

campo magnético y el movimiento a lo largo del campo es constante.

El resultado de la fuerza perpendicular es un movimiento circular alrededor de la linea de campo
con velocidad v, .

Este movimiento espiral puede ser considerado como un movimiento circular alrededor de un punto

imaginario llamado centro guia el cual se mueve con una velocidad constante v, a lo largo de las
Il :

lineas de fuerza.

El radio del circulo se da por:

v, mv,
¥ = e = 113
g w, gB (1.13)

Donde la frecuencia de giro sera, ax=gB/m y el periodo de giro sera 1/ax. Aqui encontramos que ¢l
radio de giro es dependiente de la energia, sin embargo ia frecuencia de giro no lo es.

En el marco de referencia del centro guia, la particula describe un circulo alrededor del campo
magnético. Este circulo esta centrado en el centro guia.

Una particula cargada que se mueve circularmente constituye un anitlo de corriente el cual produce

un campo magnético dipolar centrado en el centro de la orbita de la particula. Este campo magnético

17



es tal que se opone al campo magnético en el interior del anillo de corriente, esto es, la depresion
diamagnética del campo ocurre dentro de la drbita. Esto es verdad para ambos particulas negativas y
positivas, aunque las particulas positivas y negativas giran en direcciones opuestas alrededor del
campo, la corriente esta definida en términos de la velocidad de la particula positiva

El momento magnético asociado con el anillo de corriente esta dado por g4, donde A es el area

del anillo de corriente y la corriente eléctrica / se obtiene por [ = d%it donde dr = 2”% y esta

qv

dada por I =

Asi encontramos que:

=20 (1.14)

2B

1.2 Conservacion del primer invariante adiabético.

Si existen perturbaciones en el campo magnético y éstas ocurren en escalas temporales mucho mas
largas que los periodos de giro de las particulas, entonces puede demostrarse que el momento
magnético se conserva.

Empezamos anotando que la fuerza paralela que actiia sobre una particula en movimiento a lo largo

de lineas de campo que divergen o lineas que convergen esta dada por

aB

= (1.15)

>

Foem®l oy B=-
=P TP

donde S es medido a lo largo la linea de fuerza. Si multiplicamos ambos lados por Y|y usamos que

. . d &
la derivada convectiva es, Z = 2 +v.V, obtenemos:

§=a—B+(v.V)B:éBi+vl|—§§ (1.16)
dt o o 172}
pero, si B es independiente de tiempo, % = 0, entonces, é—? =V %B
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Integrando esta ecuacion tenemos:

1
Emvlzl + uB = constante

(1.17)

(1.18)

(1.19)

Esta es la ecuacion de la energia de una particula moviéndose a lo largo de un campo de fuerza

potencial con energia potencial dada por ub.

Asi

Haciendo la diferenciacién

Usando (1.18) tendremos

Y por ello

dll ,
—| =mv, + =0
dt[Zmli ”B}

i[—lumvf! +‘u§ +BC—1E =0
dt\2 dt dt

B _y
dr

du_
dt

A esto se llama la conservacion del primer invariante adiabatico.

(1.20)

(1.21)

(1.22)

(1.23)

La consecuencia de esto es que el flujo magnético que pase por el anillo de corriente es constante

conforme la particula viaja a lo largo del campo. Esta es otra afirmacion del teorema de Alfvén
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como lo veremos posteriormente. La constancia de u tiene consecuencias importantes con respecto

al angulo de paso de la particula.

1.3 Angulo de paso de una particula
El angulo de paso (&) de una particula se define como el angulo entre la velocidad de la particula,
esto es el vector velocidad, y la direccion del campo magnético. Esto se ilustra en la Figura 1.1.

La expresion para alfa se da por:

Figura 1.1. Angulo de paso de una particula con velocidad V y componentes
perpendicular y paralela al campo magnético.

a=tan" 2L (1.24)
Y1

De esta figura podemos ver que v, =vsina y V| =veosa

Asi el momento magnético puede expresarse como

2 .2
_mvisina (1.25)
2B
De la conservacién de g tenemos
sinfq, _sin‘a, (1.26)
B, B, |

20



Esto significa que conforme la intensidad del campo magnético aumenta, el angulo de paso de las
particulas también aumenta.
De la definicion de u se puede ver que conforme la fuerza del campo aumenta también lo hace la
energia correspondiente al movimiento perpendicular. Esto debe ocurrir a expensas de la energia
correspondiente al movimiento paralelo, por la conservacién de energia, ecuacion (1.19). Asi, es
posible que en algin punto a lo largo del campo magnético, la energia correspondiente al
movimiento paralelo sea cero. Esto obviamente pasa cuando v =0y de la definicion de V|, esto
pasa cuando a = 90°.
Asi que cuando « = 90°toda la energia de la particula es cinética transversal.
La posicién a lo largo del campo donde a = 90° se llama punto espejo magnético. En el punto
espejo magnético, laé particulas no pueden penetrar en campos de mayor intensidad.
Si la magnitud del campo del punto espejo es Bg entonces para (1.26) tenemos

sin2a=—B— (1.27)

BR

donde « es el angulo de paso correspondiente al punto donde ¢l campo tiene intensidad B. Las
particulas que empiezan con un angulo de paso pequefio, se reflejaran en regiones donde el campo
es muy intenso y las particulas que empiezan con un angulo de paso grande se reflejaran cuando el
valor del campo magnético sea pequefio. La ecuacion (1.27) relaciona el punto inicial del angulo de
paso con la razdn entre el campo inicial v el campo magnético del punto espejo. Entonces, si
conocemos el valor del campo magnético B, podemos calcular el valor del angulo de paso inicial

para reflejarse en B, o si sabemos « podemos calcular el campo magnético en el punto de espejo.

1.4 Espejo magnético
Considérese un campo magnético como el de Ia figura 1.2 y una particula en un estado inicial en
esta geometria definida por su angulo de paso, ¢, y la intensidad del campo magnético B y dejemos

a esta particula moverse a otro estado en tal geometria.
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Figura 1.2. Geometria del campo magnético para una “botella” magnética. Bg, es la
méxima intensidad, B, ¢s la minima intensidad v la particula se reflgja a intensidad By
(Parks, 1991}

Dejemos a este nuevo estado estar en el punto espejo. Dejemos que la intensidad del campo
magnético maximo que una particula puede experimentar es B, y el campo en el punto de espejo sea

. ) B
Br. Entonces de la ecuacion (1.26) tenemos que, sin’ a,, = B—”‘ , donde a, es el angulo de paso de
R

la particula a la intensidad del campo B,,. Para particulas que tienen un valor del campo magnético
B, en su punto espejo el cual es mayor que B, tenemos, de la ecuacidn (1.26), que sin‘a, <1.
Entonces @, < 90°. Eso implica que las particulas tienen un angulo de paso menor de 90° en el
campo magnético méaximo y escaparan de la botella magnética. Las particulas para las cuales Bx
<B, (1.26) implica que sin’a, >1. Mas sin embargo, como esto no es posible (sin’c, <1),
entonces las particulas quedaran atrapadas en esta botella magnética.

En este orden sistematico habra un punto medio, B,, donde el campo es un minimo. La razon de un

espejo magnético se define como

R=="m (1.28)

El mecanismo fisico de este proceso de reflexion es el siguiente:

En un campo magnético, la fuerza magnética F:q(va)se encuentra en todas partes y es

perpendicular a B y v. En un campo uniforme las particulas se mueven en circulo alrededor del
campo, junto con un movimiento constante paralelo al campo. El movimiento paralelo es constante

ya que la fuerza es perpendicular en todas partes, por lo que la fuerza promedio sobre una 6rbita es
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cero. En general, en un campo no uniforme, la fuerza instantanea sigue en todas partes perpendicular
a B, pero en este caso la fuerza media sobre una orbita no es cero, sino que tiene una componente
paralela a la direccton del campo en el centro guia. La fuerza paralela debido al resultado del
cambio de B a lo largo de la direccion del campo esta dada por F| | = —uVB . Esta es la fuerza que
acelera las particulas a lo largo de las lineas de campo de regiones de alta intensidad de campo a
regiones de baja intensidad de campo.

Asi, dada la "botella magnética" de la figura 1.2, las particulas son aceleradas por F' a lo largo de

la direccion del gradiente del campo hasta que se encuentran con la misma geometria al final del
otro lado. En este punto Fl jactia en sentido opuesto para acelerarla de nuevo. De este modo las
particulas rebotan de un lado a otro entre los dos puntos espejo. Ya que el punto espejo depende tan
solo del angulo de rpaso inicial, las particulas que comienzan a lo largo de las lineas del campo
magnético, con el mismo angulo pero con energias diferentes, se reflejaran en el mismo punto. Su
energia tan solo determina cuanto tiempo tardaran en llegar al punto espejo y su radio de giro. Esta

geometria de campo que hemos estado discutiendo, ocurre también en las magnetosferas planetarias.

1.4.1 Cono de Pérdida
Ya hemos visto como las particulas en una geometria de botella magnética rebotan entre los puntos

espejo conjugados y codmo, dependiendo de sus angulos de paso, estaran atrapadas o escaparan. El

angulo de paso mas pequefio que una particula atrapada puede tener esta definida por sin’a, = E‘l .

Ya que existe un numero infinito de vectores de velocidad con ap alrededor del campo magnético,
esto define un cono de velocidad del vector alrededor del campo en el espacio de velocidades. Las
particulas con @ <oy se encuentran dentro del cono, y por lo tanto seran perdidas mientras que las

particulas con « >ay estan afuera del cono y quedaran atrapadas.
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1.4.2 Particulas atrapadas en una magnetosfera planetaria.

Un arreglo similar a esta geometria de botella magnética existe en un campo dipolar y se considera a
primera aproximacién que una magnetosfera planetaria se puede describir por un campo dipolar.
Para una configuracion dipolar no existe un campo de intensidad magnética maxima, B,, de la
misma manera que existe para la geometria de la botella magnética. La intensidad del campo de la
botella magnética no se incrementa mas que B, entonces las particulas que se reflejarian en una
intensidad mayor que B, escaparan como previamente lo hemos dicho. La intensidad del campo
magnético dipolar, por otra parte, continda incrementindose a lo largo de las lineas del campo
magnético hacia el centro del planeta. En principio las particulas pueden reflejarse en cualquier
punto a lo largo de las lineas del campo magnético hasta la superficie del planeta. Esto es, que
pueden vigjar todo lé longitud de la linea del campo magnético, si en toda esta longitud la magnitud
del angulo de péso es menor de 90°. Como sea debe recordarse que los planetas tienen atmosferas,
por lo que las particulas que se reflejan en un campo magnético de intensidad el cual esta localizado
dentro de la atmésfera se perderan debido a colisiones. Entonces para un campo magnético
planetario, el cono de perdida sera definido por el angulo de paso, «,, que esta sobre el ecuador en
donde se da el espejo de particulas a una altura arbitraria encima de la superficie. Esta altura es

donde generalmente las particulas entran a la atmosfera.

1.5 Movimiento de arrastre.

Ademas de girar alrededor de las lineas del campo magnético y de rebotar entre los puntos espejo,
las particulas cargadas sufren arrastres perpendiculares a las lineas del campo magnético cuando
estan bajo la influencia de fuerzas externas. A estos arrastres se les llama arrastres transversales al
campo y derivan de campos eléctricos, de inhomogeneidades en los campos magnéticos y de la

variacion en el tiempo de los campos magnéticos y campos eléctricos.
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1.5.1 Movimiento en un campo magnético y un campo eléctrico uniformes.
Hemos visto que en presencia de un campo magnético uniforme, las particulas cargadas describen
espirales centradas en las lineas del campo magnético.

Si ahi existe un campo eléctrico afiadido a B, entonces el movimiento de la particula sera alterado.
Si hacemos una separacidn del campo eléctrico entre componentes paralelas y perpendiculares a B,

entonces la ecuacion de Lorentz tendri dos direcciones, las cuales son:

dv
i av, _
m}T—qE'!,mW—q(El +V_LXB) (131)

Dado quev,; xB=0

Consideremos primeramente el caso paralelo. En este caso el resultado es el siguiente:

NELT
v”— - I+Vo]|
(1.32)
z= ﬁ—ltz'f-v t+z
| 2m of | 0

donde v,y Z, son las condiciones iniciales cuando =0

Aqui vemos que la componente paralela del campo eléctrico acelera las particulas a lo largo de la

direccion de B.

Para el caso en que el campo eléctrico es perpendicular a B con B=(0,0,5) y E=(E,,0,0),1a ecuacién

de Lorentz cambia a:

dv
Dy O By B (1.33)
dt Y B T d d
d*y
La sustitucion de @, en Y da;
dt dt*
dzvy 2 cz:Ex
% +w,v, + =0 (1.34)
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Si tomamos un nuevo marco de referencia tal que:

EI
Vy =U- E (1 35)
Entonces obtenemos:
du
+w, =0 1.36
OB (1.36)
Cuya solucion es:
U= Acosa)ct+Csincuct (1.37)
Por lo tanto:
. E,
v, = Acosw f + Csina t — 3 (1.38)

Derivando la ecuacion (1.38) y sustituyéndola por _dTy en la ecuacion (1.33), da la solucidn para vy,

Las constantes 4 y C son determinadas de [as condiciones iniciales, esto es v=(Vio,Vyo, Vz0) €0 1=0.

De esto encontramos que A=vy,+E/B y C=-vy,, y la solucién completa esta dada por:
E .
v, =v_cos@ f+|v, +—|sinwt
X xo < Yo B <

E . E
v, =(vyo +F"Jcoswct—vm sin a’ct*f (1.39)

vZ = vZO

Si £,=0, entonces el resuitado de esta ecuacioén es el de una particula en un campo magnético
uniforme, donde la particula gira alrededor del campo magnético en oOrbita espiral. La adicion de E
perpendicular a B resulta en la adicion del término E,/B a la velocidad. Esto es, las particulas ahora
derivan en la direccién de y (ExB) con una rapidez E/B, al mismo tiempo giran alrededor de las

lineas del campo magnético. Esta ecuacion ahora describe un movimiento cicloidal.
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El mecanismo fisico para este arrastre se describe de la siguiente manera: Una particula que esta en
reposo inicia su aceleracion bajo la influencia del campo eléctrico E, pero la fuerza centripeta
causada por B, forza a la particula a moverse circularmente alrededor del campo magnético. De esta
manera el cainpo eléctrico acelera la particula durante la mitad de su Orbita y la desacelera la otra
mitad, en donde el proceso se inicia nuevamente. El resultado es un movimiento cicloidal, esto
quiere decir, un movimiento circular alrededor del campo y un arrastre promedio perpendicular a
ambos E y B. Véase la figura 1.3.

E
A A

Vof=E/8

vy

Figura 1.3 Movimiento de arrastre ExB. La direccion es perpendicular tanto a E como
aB.

En el caso general, donde E=(£,, . E;) encontramos, haciendo una investigacion similar al ejemplo
previo, que las soluciones de las ecuaciones de movimiento se obtienen si cambiamos de marco de

referencia,

ExB

v=u+ (1.40)
donde u es la solucién al problema del B estatico. Esta es la velocidad de la particula en un marco
de referencia en reposo relativo a un marco de referencia en movimiento cuya velocidad de arrastre

ExB

es,V, = B La discusiéon anterior puede ser considerada como un arrastre del centro guia

perpendicular a B, bajo la influencia de una filerza externa. Asi, derivamos una expresion para la
velocidad de arrastre perpendicular del centro guia.
Consideremos a una particula en un campo magnético estatico B=(0,0,5) v afiadamos a esto una

fuerza externa F.
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La ecuacién de movimiento es entonces:

m%:q(va)+F (1.41)

Otra vez, separando esto en componentes paralela y perpendicular, tenemos:

adl
m—:FlI,m

dv
~ —L =g(v, xB)+F, (1.42)

dt

Definamos la velocidad de arrastre comov, =u+V,

Esto es
dv, du dV, ¢ F
=—+ ={(u+V,)xB{+— 1.43
dt dt dr. m[( ) <B] m (1.43)
Asumiendo que V4es constante tenemos que:
My yB+ZLuxp+ ¥ | (1.44)
dt m m m

Transformandolo a un marco de referencia en movimiento con Vg la velocidad de arrastre cambia, y

las particulas tan sélo giran alrededor de las lineas del campo magnético. En este caso

du ¢ N
—=-"{ux B). Esto implica que:
dt m( ) P 1

q(V, xB)+F=0 (1.45)

Tomando el producto vectorial de esta ecuacion con B nos da:

_FxB

VvV, =
d qu

(1.46)

Ya que Vg. B=0
Si la fuerza externa es suministrada por un campo eléctrico, entonces esto da la velocidad de
arrastre, obtenida anteriormente. Este arrastre es independiente de la carga de la particula, entonces

el arrastre de las particulas positivas y el arrastre de las particulas negativas van en la misma
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direccion. La fuerza de Lorentz para una particula en un campo eléctrico estatico estd dada por la
ecuacion (1.31). Consideremos tan solo la parte perpendicular. Si la velocidad perpendicular esta

dada por:

V, = (1.47)

entonces la fuerza de Lorentz sobre la particula es cero. Esto es, las particulas que estin en reposo
en un marco de referencia con esta velocidad no experimentan fuerzas netas. Las particulas, por
supuesto, sigﬁen girando alrededor de las lineas del campo magnético, en este marco de referencia,
pero la fuerza promedio sobre una orbita es cero. También debe recordarse que esta velocidad es la

del centro guia esto es, el centro guia no experimenta ninguna fuerza.

1.5.2 Arrastre causado por la polarizacion en el campo eléctrico.
Consideremos un campo eléctrico que es perpendicular a B y que varia Jentamente en el tiempo, la

ecuacion de movimiento es,

av_4gE g (148
dtmm+m(va) (1.48)

Dejemos que v=u+V,, donde V_ = Ex %2 y recordando que (E X B) xB = (E.B)B ~-BE y

E.B=0 (E perpendicular a B), tenemos que:

du dv,
m-—+m
dt dt

= g(u xB) (1.49)

Ahora dejemos que u = u, + V,donde V, es el arrastre de polarizacion.
Esto nos da:

du av dv
dt] dtp +m th — q(“l XB)+Q(VP X B) (150)

Si hacemos que:
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md;E =q(v, xB) (1.51)

Y tomamos el producto vectorial con B, obtenemos:

vV, =- ;’2 [d;;-’f xB) (1.52)
q

Sustituyendo la ecuacion (1.51) por la ecuacion (1.50) nos da:

du, deP

= ” =g(u, xB) (1.53)

Si V, puede ser ignorado, entonces encontramos que u es el movimiento del ciclotrén, como
anteriormente.

El movimiento total es entonces el movimiento espiral sobrepuesto a dos arrastres.

v=u +V, +V, (1.54)

1.6 Movimiento ¢en un campo magnético no homogéneo.
Considérese el posible efecto perturbador en un campo magnético homogéneo. Si B, es el campo no

perturbado, al centro guia, entonces el campo perturbado podra ser aproximado por la ecuacion

B=B,+r.a {1.55)

Donde «,; es un tensor de segundo orden que se define como

B,
o, =24 (1.56)
i d:j
Entonces la ecuacion (1.55) en componentes es
2B,
B, =Bo:‘+xj(3c_ (1.57)

;
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En coordenadas cartesianas esto puede escribirse de la siguiente manera:

B, B, B,
& & &
B, B,, X
B,|= BO B, B, B, 158
¥y Oy + & é/ & y ( . )
Bz Boz B B ‘B Z
\ & & &

Esta es la aproximacion lineal en un desarrollo de Taylor, la suma de «, debe desaparecer puesto
que V.B =0. Si, sélo por el momento, consideramos los términos diagonales y asumimos que el

campo se encuentra en direccion Z, entonces tendremos:

B, = [Ozxjx,By = (i‘;”]y,& = [ijjzmo (1.59)

1.6.1 Fuerza a lo largo de campos divergentes de lineas magnéticas.
Puede mostrarse {Parks 1991) que estos términos diagonales dan como resultado campos lineales
convergentes o campos lineales divergentes. La componente de la fuerza de Lorentz a lo largo de la

direccién Z esta dada por :

F,=gq(v.B,-v,B,) (1.60)
Esto da una expresion para Fz, usando la ecuacion (1.59)
B
F=g¢ vx(—y)y—v (éB"jx (1.61)
@ \ &

Si transformamos a coordenadas polares, x =rcosd,y=rsin@y promediamos F,; sobre &

obtenemos:

B
<Fz>:%rvg &z (1.62)
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Ny . . d
Para llegar a la ecuacion (1.62) usamos <cos’@=<sin’@=1/2, <cosésing > = 0, rd—tg: Vy ¥

V.B =0 podemos expresar esto de una manera mas conveniente notando que v, =1v, ¥y
qB

@, = —. Asi pues se obtiene,
m
mv: (B B

Fy=t—| —FZi=tu— 1.63

F,) >B [ 5 } B (1.63)
donde S es medida a lo largo de Z.
En general,

F | =+uV, B (1.64)

1.6.2 Arrastre de curvatura.

. BB -
El examen de los términos 0}" E?-’- en el tensor gradB nos ensefia que dan como resultado las

curvaturas de las lineas de los campos magnéticos (Parks1991).

Una particula que viaja en dichas lineas del campo magnético con una velocidad Vi experimentara

una fuerza centrifuga dada por:

mv’.p
i

e 2

Je,

(1.65)

Aqui p es el radio de la curvatura. La sustitucion de esta ecuacion en la ecuacion del centro guia nos

da:
mvi pxB
V,=— (1.66)
qB"p
El radio de curvatura, g,se define como:
LY (1.67)
p 8
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Donde e; es el vector unitario tangente a B y e; es el vector unitario en la direccion p negativa. Esto

se ilustra en la figura 1.4.

Figura 1.4 Definicién de los vectores para una linea del campo magnético curvado
(Parks 1991).

En esta figura vemos que ¢,=B/B ye, = i

De esto resulta la expresion para el radio de curvatura que es la siguiente:

p __(BVB

o (1.68)

En donde se supone que la intensidad del campo magnético es constante a lo largo de la direccion

. aB d
del campo magnético, estoes — =—-=0yque —=¢,.V.
P g & Yq 5 1

a

Esto nos da la velocidad del arrastre de curvatura como:

mv;’I
ey Bx(B.V)B (1.69)

V. =

(=

Si las particulas estan en un campo magnético en el cual no hay corrientes eléctricas de volumen

2
(J=0), entonces la  relacién (VxB)xB=(B.V]B-V B? puede  escribirse

2
como:(B.V)B = VEZ_ debido a que rotB=0 entonces V, puede ser escrito como:

mvﬁ R?
V,=——BxV— (1.70)
gb 2
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Aqui vemos que V. depende de la masa y la carga eléctrica y es proporcional a la energia

comrespondiente al movimiento paralelo.

1.6.3 Arrastre debido al gradiente.

Los términos —= y —%en el tensor gradB resultan de la perturbacion del campo magnético

@

homogéneo en la direccion z Gnicamente y son dependientes del cambio de B, en las direcciones x y

F4

i =0 ue
& Y4

y. Esto resulta del gradiente en las direcciones x, y. Suponiendo por el momento que

£ es positivo, esta situacion se ilustra en la figura 1.5.

radio. menor

L
radio mayor

Figura 1.5. Movimiento de arrastre debido a gradientes en la intensidad del campo
magnético. La direccion es perpendicular al gradienie (modificada de Parks.1991).

Como R. depende de 1/B entonces R. es mayor para B pequefia. Es por eso que ¢l radio de curvatura
es mayor cuando la intensidad del campo magnético es pequefia. En la figura 1.5, B es mayor en la
direccién positiva de y, y pequefia en la direccién de y negativa. Esto resulta en un arrastre del
centro guia en la direccion x. Por la simetria de la 6rbita alrededor del eje x, esto quiere decir que la
particula se tarda el mismo tiempo en ir hacia arriba que en ir hacia abajo. El promedio de la fuerza
en direccion x, <F,>=0. El promedio de la fuerza en la direccidon y se obtiene de la ecuacion de

Lorentz la cual es:

(F,)=—qv.B(y) (1.71)

Desarroliando esto a primer orden como una serie de Taylor, tenemos:
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F, w—qv{Bo +(a§j H (1.72)

o v )
La sustitucion de v,y y = —~cos@ ¢ de ecuaciones (1.11) y (1.12) da:
@

c

__qv,ch @
(Fyy=—re (@) (1.73)

Aqui ha sido usado el promedio de las funciones trigonométricas y la expresion para .. Esta fuerza

estd en la direccidon §y la substitucion directa de la ecuacion (1.73) en la ecuaci6n del centro guia

nos da:

v, F(éB, |~
V. =——”—”(—z] x B 1.74

AA 4}
Como B = Bz,yx B = x Besto se convierte en

Vo = —%[@)BQ (1.75)
28°\ &

Como el gradiente fue escogido arbitrariamente, la forma general es:

2
Vo = m‘; BxVB (1.76)

2q

Este arrastre es dependiente de la masa y de la carga eléctrica.

1.6.4 Arrastre gravitacional.
Ademas de los arrastres debidos a los campos eléctricos y los campos magnéticos, las particulas son
arrastradas también por la gravedad.
La fuerza debida a la gravedad es simplemente, Fg=mg. La sustitucién de esta ecuacioén en la

ecuacion del centro guia da:
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B
Vg = m(g_xz) (1.77)
qB
Notese que este arrastre es dependiente de fa masa. Esto es debido a que la ecuacion de arrastre es
aplicada al centro guia el cual es un punto ficticio que obviamente no siempre obedece las leyes de

la mecanica.

1.7 Formacion de la magnetosfera.

Antes de discutir sobre la formacion de las magnetosferas planetarias, hay ciertas suposiciones que
se tienen que hacer. La suposicion basica que hacemos es que el plasma es un conductor de
electricidad perfecto. Esto tiene importantes consecuencias para la formacién de la magnetosfera y
para el movimiento del plasma magnetosférico. Empezamos por considerar las transformaciones no
relativistas de ios campos magneéticos.

Consideremos un marco de referencia inercial, S, en el que sdlo existe un campo eléctrico, E y un
campo magnético B. Entonces en un marco, S, moviéndose relativamente a este marco con

velocidad constante, v, hay un campo eléctrico dado por,
E'=E+vxB (1.78)
La ley de Ohm en un marco de referencia en movimiento esta dada por,

j=o(E+vxB) (L.79)

Si el marco que se mueve es el marco en el cual el plasma esta en reposo y asumimos que el plasma
es un conductor perfecto, esto es un fluido ideal MHD, entonces como ¢ =, donde o es la
conductividad eléctrica, E' = 0, esto es, el campo eléctrico en el marco de referencia del plasma en

reposo es cero. Y asi obtenemos,

E=-vxB (1.80)
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donde E es el campo eléctrico en el marco inercial y v es la velocidad de conjunto del plasma. A
esto se le llama la conductividad perfecta aproximada, por razones obvias.. Esto tiene consecuencias
de peso concernientes al movimiento del plasma y al campo magnético. Si asumimos conductividad
perfecta, entonces la ecuacién (1.79) es valida y encontramos que esto implica que si un namero de
particulas del fluido giran inicialmente alrededor de una linea de campo particular, entonces
siempre lo seguira haciendo. Esto se conoce como ¢l teorema de Alfvén o el teorema de
congelamiento del flujo y dice mas precisamente: en un fluido conductor perfecto que se mueve en
un campo magnético, el flujo magnético que pasa por un circuito cerrado quie se mueve con el fluido
es constante.

Considérese una superficie abierta, S, de particulas de fluido circundada por una curva, C. El flujo

magnético a través de S en el tiempo 7 es,

¢=[[Bas (1.81)
S
En el tiempo ¢ + dlt la curva se ha movido a C'. El flujo a través de la superficie cambia debido a 1)

el desplazamiento de S y 2) debido que transcurrio un intervalo de tiempo 4. Entonces, en el

tiempo df el elemento de linea, dl, barre un area vectorial, dS = Udt x dl. Entonces,

g, = [[ BS = §B.(Udt x ) = §B.(U x )t (1.82)

P _ fp(v
=T (U xa) (1.83)

En el tiempo df el indice de cambio del flujo magnético esta dada por,

%&=§g3ds=Lj§.ds (1.84)

El indice total de cambio del flujo magnético esta dada por,
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g TG (1.85)
dt a a

%sz,(deng%.dS (1.86)

Usando la identidad del vector B.(U x dl) = (B x U).dl, tenemos que,

%:Lj{?.as%(mu)m (1.87)

%:Lj%—.dS—i(UxB).dl (1.88)

Usando el teorema de Stokes, obtenemos,

dp ¢ OB
E-J.Sjg.dS—'ng(UxB).dS (1.89)
pero, % =V A(U AB) para un fluido que es un conductor perfecto. Entonces,
dp B . OB -
a4 _ 1B s ([ PB.gs - 1.90
— Ljdds jsjadso (1.90)

Esto es, ¢ es constante. Este es el teorema de Alfvén.
De las transformaciones de Lorentz, si es que existe un marco de referencia donde el campo
eléctrico es cero, entonces transformando de un marco donde el campo eléctrico es E a un campo

moviéndose con velocidad,

_EXB
=%

v (1.91)

el campo eléctrico desaparece. Entonces, el movimiento de conjunto del plasma (velocidad del
marco en el que el plasma estd en reposo) se da por (1.91). En la aproximacion del congelamiento

det flujo podriamos considerar al campo como moviéndose y transportando las particulas con él, o
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como particulas moviéndose y transportando al campo con ellas. Cualquier escenario que se escoja
depende de las energias relativas del campo y del plasma. Un pardmetro importante en este caso s
la B del plasma. Si tratamos al plasma como un fluido (MHD), entonces la ecuacion de momento

puede ser escrita como,

Jo, ﬂ""j><B—Vp (1.92)

] -

Donde p, es la densidad de la masa del plasma y p es la presion, que aqui se supone que es un

escalar. En el estado estacionario dU/df=0, la ecuacion de momento se reduce a,

Vp=jxB (1.93)
2

: B
Usando la ley de Ampére y usando la identidad del vector, VxBxB = (B. V)B - V—;_— tenemos,

(B.V)B VB’
Ho 2u,

Vp = (1.94)

Si el campo magnético no varia a lo largo de la direccidon de B, entonces tenemos que el primer

término de la derecha de (1.94) desaparece y tenemos,

2
V(p+ B ]:O (1.95)
2p,

2

Entonces, [ p+ ] es constante en el espacio. El parametro £ = Polasma/Pmagnetica del plasma se

2p,
define como la importancia relativa ‘dé la presion del plasma y la presién del campo magnético. Un

plasma que tiene 5 bajo es aquel para el que #<<1 y un plasma que tiene f alto es en el que f>>1.
Entonces, cuando <<l el campo magnético domina y podemos de esta manera considerar el
movimiento del plasma como congelado al campo magnético y cuando #>>1 consideramos el
movimiento del campo magnético como congelado en el plasma.

Este resultado ahora sera utilizado para explicar la formacion de la las magnetosferas planetarias.
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1.7.1 Formacién de las magnetosferas.

Una magnetosfera planetaria es la region espacial dominada por el campo magnético del planeta.
Esto es esencialmente una cavidad en el viento solar que circunda al planeta formada por la
interaccion del campo magnético en los planetas y el viento solar. Como consecuencia del teorema
de congelamiento del flujo no hay, en una primera aproximacion, mezcla entre el plasma del viento
solar y el plasma magnetosférico. Esto establece dos regiones separadas del plasma.

El modelo més simple para determinar el tamafio de la magnetosfera es el modelo de Chapman-
Ferraro. Este modelo considera la condicion de equilibrio de presién entre el viento solar y la
presién que ejerce el campo magnético. También asume que el limite magnético del planeta es una
superficie plana, la magnetosfera no tiene particulas y el viento solar no tiene un campo magnético.
Si el nimero de partfculas en el viento solar es n v v es la rapidez del viento solar, entonces el flujo
de particulas que chocan con la magnetosfera del planeta es nv. El momento transferido a la
magnetosfera es entonces ~ 2mv por particula. La presion total del empuje ejercido por el viento

solar esta dada por,

P, ~2mnv’ (1.96)

Esta presion tiene que ser balanceada por la presion magnética del campo planetario. La expresion
de la presion magnética esta dada por,

2
_B,

P -
’ 24,

(1.97)

donde B, es el campo en la magnetosfera. Si suponemos que el campo es diplar, sabemos como
varia con la latitud y la distancia. Si sabemos el valor del campo, por ejemplo, en €l ecuador, B,, i
valor de este campo en la magnetosfera puede ser deducido.

Para un campo dipolar en el ecuador(A(latitud)=0) entonces,

_ HM

e (1.98)
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donde m es el momento magnético del planeta, 1 es la permeabilidad de vacio y R, es la distancia
radial del centro del planeta a la superficie en el ecuador. Si K. es medido en radios planetarios

entonces,

B =£" (1.99)
4

Asi pues, a una distancia R, la distancia a la magnetosfera a lo largo del plano ecuatorial, el valor

del campo est& dado por,

B == (1.100)

donde R, esta medida en radios planetarios.

Hay sin embargo otra componente magnética que debe ser afiadida a este resultado: la formacion de
la hoja de comiente de Chapman-Ferraro en el‘ limite de la magnetopausa. Puesto gue en este
modelo estémoé asumiendo que no hay particulas en la magnetosfera, entonces esta corriente debe
venir de las particulas del viento solar y de hecho es causada por la penetracion parcial de las
particulas en la magnetosfera. Estas particulas, una vez en la magnetosfera, empiezan a girar
alrededor del campo como respuesta a la fuerza de Lorentz. Y como las particulas negativas y
positivas giran en direcciones opuestas esto constituye una corriente neta. Esta corriente induce un
campo magnético que aumenta el campo magnético en ¢l lado planetario de la magnetopausa y lo
disminuye en el lado hacia el Sol. Ya que la magnetopausa es la extension mas exterior del campo
planetario, este modelo requiere que el campo inducido sea de la misma magnitud del campo
planetario. Entonces este campo inducido duplica el campo planetario en el lado planetario y lo
cancela en el lado hacia el Sol de la magnetopausa.

Entonces, el campo en la magnetosfera esta dado por,

2B,

mp R3
mp

(1.101)
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y la presion del campo magnético en la magnetopausa estd dada por,

2R?
= ‘- (1.102)
H“,R,,

El equilibrio de presiones requiere que,

mnv: = £ (1.103)

Eso da una expresion final para la distancia de la magnetopausa en el ecuador;

1
2 6
R, - [L] | (1104

2
upm v

Si asumimos que el numero de particulas por unidad de volumen en el viento solar varia
inversamente con el cuadrado de la distancia al Sol, entonces si, por ejemplo, ng y ny representan el
nimero de particulas que llegan a la Tierra y a Jupiter, respectivamente, entonces,

2
n, --nE(JI;—E] (1.105)

J

donde R y R; son las distancias del Sol a la Tierra y a Jupiter respectivamente. Esto es, si sabemos
el nimero de particulas que llegan a un planeta, el nimero puede ser calculado para otro planeta
aproximadamente.

Este modelo no considera la presion que se da por el plasma de la magnetosfera la cual estara

presente en una magnetosfera planetaria y no considera una geometria de lineas de campo curvas.

1.7.2 Transferencia de momento en una magnetosfera planetaria.
En una magnetosfera planetaria existen dos fuentes de momento, principalmente, que puede ser
transferido al plasma magnetosférico. Estan son; a) la corrotacion parcial del plasma de la

magnetosfera del planeta y b} la conveccion por el viento solar debida a reconexion magnética.
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1,7.2.1 Corrotacion.

El mecanismo que lleva a la corrotacion es la transferencia de momento del planeta al plasma
magnetosférico. El requisito inicial es que la atmoésfera neutra debe corrotar estrictamente con el
planeta. Entonces, la atmosfera neutra se junta con la ionosfera via colision ion-neutro. Es la
ionosfera la que imparte el esfuerzo electromagnético para la transferencia de momento a la
magnetosfera. Asumiendo que la capa de conductividad de la 1onosfera corrota estrictamente con el

planeta con una velocidad angular, €2;, entonces la velocidad de la atmosfera neutra esta dada por,

vy =pQ (1.106)

donde p; es la distancia perpendicular del pie de la linea del campo magnético en la ionosfera, desde
el e¢je de rotacion del planeta. Entonces, asumiendo que las lineas del campo magnético giran con
una frecuencia angular, @, debido a que la velocidad de las lineas del campo magnético a la

distancia p; desde el eje de rotacion esta dada por

Vy = 0,0 (1.107)

Entonces la velocidad diferencial esta dada por,

Av, = p,(w-Q,) (1.108)

Esta velocidad diferencial es la velocidad de ExB en el arrastre del campo del aire neutro y €l

campo eléctrico estd dada por E = -Av, A B,, donde B es el campo magnético en la ionosfera. En

la ionosfera las lineas de campo son verticales aproximadamente (apuntando al norte o al sur) y
tenemos el campo eléctrico dirigido hacia el norte (o sur) en el marco de referencia de la atmosfera

neutra como,

EN zBipi(a)"QJ) (1109)

Este campo eléctrico lleva una corriente en la ionosfera, la corriente de Pedersen, la cual esta

dirigida hacia el sur si @ < £2,. Estas corrientes se vinculan a la corriente magnetosférica ecuatorial
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via corrientes alincadas al campo magnético. Por este proceso el momento es transferido desde el
planeta (ionosfera) a la magnetosfera.

La fuerza j x B en la ionosfera actia como freno de la atmésfera y como incremento de la velocidad
del plasma magnetosférico. En el estado estacionario, el equilibrio sera establecido entre la
ionosfera y la magnetosfera y se alcanzara una velocidad angular comiin. Un esquema de esta

situacion se muestra en la figura 1.6.

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

------- +E=-{Qx R}xB €

B T |

ws—t Flujo de plasma

Figura 1.6 Sistema de corrientes que conecta la magnetosfera con la ionosfera y que
impone corrotacion.

La ionosfera es una fuente de energia electromagnética (j.E negativo) y la magnetosfera es un

sumidero de la energia electromagnética (j.E positivo) en el marco inercial.

1.7.2.2 Reconexion magnética.

La conveccion por el viento solar es el otro mecanismo de transferencia de momento en una
magnetosfera planetaria. Este es producido por reconexién inagnética de los campos planetario ¢
interplanetario.

Antes de discutir como la dinamica de gran escala de la magnetosfera se debe a la conveccion del
viento solar, debemos describir el proceso de la reconexion magnética.

El congelamiento en el teorema de flujo es tan solo una aproximacion la cual es solo valida en

escalas espaciales grandes. En pequefias escalas espaciales este teorema se quebranta. Si existe un
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cizallamiento en el campo magnético a través de la magnetopausa planetaria, entonces por la ley de
Ampére esto resulta en una corriente. Entonces aparece una hoja de corriente en el limite de la

magnetosfera. El plasma entonces obedece la ley de Ohm de esta forma,

E+vxB=1 (1.110)
g

El lado izquierdo de esta ecuacion es el campo eléctrico en el sistema de referencia en el que el
plasma esta en reposo. La substitucion de (1.110) a la ley de Faraday y usando la ley de Ampére
nos da la ecuacion de induccion,

V’B
H,O0

éE:Vx(va)+ (1.111)
d .
El analisis dimensional de la razon de los dos términos en el lado derecho de (1.111) da como

resultado el nimero de Reynolds magnético, R,,, que se define como,

R_=Lvu,o (1.112)

donde L es la longitud de escala espacial caracteristica de la variacioén en el campo magnético. Si el

primer término en el lado derecho es dominante, tenemos que,

%:Vx(vxl}) (1.113)

En este caso el campo magnético y el plasma estdn congelados juntos. Esto es E=-vxB. Esto
corresponde a valores grandes de R,,. Si el segundo término domina tenemos que,

B _V'B
a uc

(1.114)

La cual es una ecuacién de difusion. Esto asume que el plasma no esta conduciendo perfectamente

lo que corresponde a valores chicos de R,
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La reconexion ocurre cuando la conductividad perfecta es quebrantada y tenemos el cizallamiento
en el campo magnético. La ecuacion (1.114) gobierna el proceso de reconexién magnética. Esta

ecuacion implica que el campo magnético decae en una escala de tiempo de difusion dado por,

p = M,a’ (1.115)

Si tenemos campos magnéticos con direcciones opuestas a cada uno de los lados del limite

separados por una linea neutra (B,=0) y suponiendo que el campo magnético esta tan sélo en la

direccidén x, la cual es B, =+B, para 0 <z <0, entonces la solucién de (1.114) esta dada por,

A j “ du = erf(¢) (1.116)

%
o T . . (o .
donde ¢§ = (ﬂ‘; J z. Laimplicacidn de esta ecuacion es que las lineas magnéticas se difunden de

cada lado de la linea neutra a través del plasma y se aniquilan la una a la otra. El ancho de la hoja de
corriente asociada con este limite se incrementa en tiempo cémo Ni. Esto es, que la expansion de

la hoja de corriente y la conversion de la energia de campo a la energia del plasma es inicialmente

% .
rapida. El ancho de la hoja es aproximadamente /= [—] y se incrementa a una razon que
_ UH,o

decrece continuamente como }{/; (esto es, ‘%t o« %/E) Como el campo de lineas opuestas se

difunde hacia la linea neutra, éstas parecen cortarse y reconectarse a un corte de linea de campo
similar en el lado contrario del limite. Esto es ilustrado en la figura 1.7.

Aplicando esto a una magnetosfera planetaria, las lineas de campo magnético interplanetarias y las
lineas de campo magnético planetarias que estan dirigidas contrariamente seran difundidas hacia la
linea neutra en la capa limite de la magnetosfera. En lo ya dicho previamente sobre el proceso de
reconexion, las lineas de campo magnético planetario se cortan y se reconectan a la linea de campo

magnético interplanetario formando lineas abiertas de campos magnéticos planetarios.
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Figura 1.7 Difusion de las lineas del campo magnético en el proceso de reconexion
magnético (modificada de Cowley, 1991).

Esto se ilustra en la figura 1.8. La consecuencia de esto es que las lineas del campo interplanetario
se conectan con lineas de campo magnético planetarias de altas latitudes. La tension magnética en
estas nuevas lineas magnéticas acelera el plasma hacia el norte y hacia el sur del lugar de la
reconexion a lo largo de la hoja de corriente. Las lineas del campo magnético planetario abiertas del
hemisfero norte y sur que se conectan a las lineas de campo magnético interplanetario en un
extremo, estin congeladas junto con el viento solar desde el lado de dia al lado noché de Ia
magnetosfera donde son estiradas por el viento solar formando una larga cola magnética.

Las lineas del campo magnético abiertas en la cola se conectan en un extremo con el viento solar y a
los polos del planeta en el otro extremo. Las lineas del campo magnético de los polos se encuentran
en direcciones opuestas y la reconexion de las lineas de campo magnético puede ocurrir en el plano
central del l6bulo de la cola formando asi lineas de campo magnético interplanetario cerradas. La
tension resultante en estas lineas de campo magnético reconectado acelera las lineas de campos
magnéticos cerradas y el plasma hacia el planeta y las lineas de campo magnético desconectadas
regresan al viento solar.

El proceso de reconexion es, sin embargo, auto limitado puesto que la difusién destruye el gradiente

que la inicié. Como sea, la reconexién puede ser mantenida si el flujo del plasma hacia la hoja
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neutra en cada lado transporta filujos magnéticos que reemplacen dicha pérdida por aniquilamiento.
En este caso se establece un flujo de vortice de gran escala en celdas de conveccion gemelas. Esto

se muestra en la figura 1.9.

Figura 1.8 El proceso de reconexiéon magnética en una magnetosfera planetaria
(modificada de Cowley, 1991).

En general el transporte del plasma sera el resultado de una combinacién de estos dos procesos.

La corrotacion de la velocidad obedece una relacion lineal con la distancia radial al planeta, si la
corrotacion es impuesta de una manera apropiada. Eso es, v=R{2 donde £2 es la velocidad angular
del planeta y R es fa distancia radial. La velocidad corrotational esta en la direccion opuesta en cada
uno de los lados del planeta de la maifiana hacia la tarde relativo a la direccion del Sol. La velocidad
del flujo convectivo esta dado por v=E/B donde B=Bz/R’. Esto da una dependencia radial en la
velocidad de v=ER’/Br. Este es un modelo simple donde se asume que E es uniforme. La
combinacion de estos dos flujos se muestra en la figura 1.10. Notese la existencia de un punto de
estancamiento donde en una distancia critica la corrotacién y la conveccidbn se cancelan
mutuamente. De esta figura podemos ver que cerca del planeta la corrotacion domina y mas lejos la
conveccion domina. El flujo del plasma en una magnetosfera esta asociado con un campo eléctrico

dado por la ecuacion (1.80) lo cual resulta en las velocidades mencionadas arriba.
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Figura 1.9 Patrén del flujo del plasma en el plano ecuatorial por la combinacién de la
convececion debida al viento solar y a Ia corrotacion con el planeta.

El campo eléctrico asociado con el viento solar estd desde el lado de amanecer hasta anochecer, para
la Tierra, {opuesto para Japiter) mientras el campo eléctrico asociado con la rotacion del planeta esta
hacia adentro al planeta radialmente, para la Tierra (opuesto para Japiter). El plasma se mueve en

contornos del potencial eléctrico constante (¢) dado por la combinacion de los dos campos eléctricos

(E=-V).
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Figura 1.10 Perfiles de la velocidad de corrotacién con el planeta, la conveccion del
viento solar y la combinacidn de las dos.
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Capitulo 2: Observaciones de la Magnetosfera de
Jupiter por las Naves Espaciales Pionero 10, 11, Viajero
1, 2 y Ulises.

Japiter y su magnetosfera fueron explorados por cuatro naves espaciales antes de la mision Ulises.
Estas fueron los Pioneros 10 y 11 y los Viajeros 1,2, las cuales proporcionaron informacion
concerniente a las poblaciones de particulas y a la estructura de la magnetosfera de Japiter.

Las trayectorias de los Pioneros, Viajeros y Ulises hacia adentro fueron similares ya que todas
entraron al sistema joviano en latitudes bajas en el sector de la mafiana a ~ 10.00 horas tiempo local.
Las trayectorias hacia afuera del Pionero 10 y los Viajeros salieron de la magnetosfera en el sector
de mafiana a ~ 03.00 horas a latitudes bajas al norte. El pionero 11 sali6 de la magnetosfera cerca
del meridiano de medio dia a ~40° al norte. En contraste, Ulises salié de la magnetosfera en el

sector de anochecer a ~ 40° al sur.

2.1 Pionero y Viajero.

Segin las observaciones del campo magnético de las dos Pioneros (Smith et al., 1976),' la
magnetosfera joviana puede ser dividida en tres regiones basicas. FEstas son; la magnetosfera
interna, dentro de ~ 15 R, donde el campo magnético es dominado por el dipolo del planeta; la
magnetosfera media, entre ~ 15 Ry y ~ 45 Ry donde el campo es dominado por el efecto de una hoja
de corriente, v la magnetosfera externa que se extiende hasta ‘la magnetopausa donde el campo
magnético es variable pero es hacia al sur en el plano ecuatorial. La posicién de la magnetopausa
fue encontrada ser a una posicion muy variable obsevandose varios cruces y estaba mas expandida
en comparacidn con su posicion tal como fue observada por los Viajeros. Los dos Pioneros
observaron la magnetopausa a ~ 100 R, (Smith ef af,, 1976) mientras que los Viajeros la observaron
entre ~ 60 —70R; (Ness ef al, 1979ab). Las dos Pioneros y las dos Viajeros observaron
incrementos de los flujos de las particulas después del primer cruce de la magnetopausa y

modulaciones de la intensidad de los flujos de ~ 10 horas en la magnetosfera media. Segin el
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anélisis de los pioneros, esta modulacion fue atribuida a la oscilacion del plano ecuatorial, relativa a
la nave, donde se supone que se encuentra practicamente todo el plasma {Smith ef al., 1976). Los
picos en el flujo de particulas ocurrieron durante los minimos de la intensidad del campo magnético
(Stmpson ef al., 1976) otra vez indicando que el plasma se queda en el plano ecuatorial. Las
observaciones de la magnitud vy la direccion del campo magnético indicaron la presencia de una hoja
de corriente en la magnetosfera media (Smith ez al., 1976).

Las velocidades del plasma térmico han sido proporcionadas por el experimento de “Plasma
Science” (PLS) a bordo de los dos Viajeros (Belcher et al., 1983). El plasma térmico esta
constituido por iones de azufre y oxigeno (Vogt ef al, 1979; Krimigis ef al., 1983) y esto implica a
la luna Io como la fuente. Estos datos indican que el plasma casi corrota, en el lado dia, con el
planeta hasta distancias de la orbita de lo, ~ 6 R), pero a distancias mas largas el plasma se desvia de
corrotacion rigida de ~ 20 — 30 %, entre ~ 10 y 20 Ry, correspondiendo a velocidades de ~ 150 km/s.
Entre ~ 20 — 40 R; la velocidad del plasma llega a ser casi constante entre ~ 150 y 250 km/s. Esta
velocidad constante se cree que es debida a la inhabilidad de la ionosfera para imponer la torca
requerida para corrotacién a grandes distancias. Las velocidades del plasma también fueron
derivadas de anisotropias de particulas de énergia ~MeV en la trayectoria hacia adentro de los
Viajeros, en el lado dia (Krimigis v Roelof, 1983). Estas velocidades son similares a las encontradas
por los Pioneros hasta ~40 Ry pero a distancias mas grandes, en la magnetosfera externa, las
velocidades aumentaron a ser dentro de un factor de 2 menos de corrotacion hasta la magnetopausa.
Los Pioneros también observaron casi corrotacion (dentro de un factor de ~ 2 menos) en el lado del
dia (McDonald ef al., 1979). En el lado noche las Viajeros observaron flujo de plasma, en el plano
ecuatorial, en el sentido de la corrotacion hasta ~ 165 R;. Mas alla de esta distancia el flujo fue
anticorrotacional y hacia fuera del sol que llamaron “viento magnetosférico” (Krimigis 1983). Este
“viento magnetosférico” puede ser relacionado con la torca inadecuada para corrotacion en la

magnetosfera externa en el lado dia, que fue mencionado arriba.
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Asociado con el flujo subcorrotacional, hay perturbaciones azimutales en el campo magnético (B,, -
vo arriba del ecuador magnético y +vo abajo) (Goertz et al., 1976; Behannon ef al., 1981). Esto se

llama una configuracién magnética atravesada.

2.2 Ulises.

2.2.1 Vision general del encuentro con Jupiter por Ulises.

Los flujos en los canales 1,3 y 5 de los Telescopios de Anisotropias (AT’s) (Simpson ef al., 1992)
detectaron energias de 0.7 - 0.9 MeV, 1.3 - 2.2 MeV y 3.5 - 6.5 MeV respectivamente. Estos se
muestran, junto con datos del campo magnético, en la figura 2.1 en los 15 dias del encuentro de
Japiter por Ulises (Staines, ef al., 1996). Abajo de la figura hay tres lineas de datos. La linea de
arriba muestra el nimero del dia,-la siguiente linea muestra la distancia radial de la nave espacial al
planeta y la altima linea muestra el tiempo local de la nave espacial,. Al principio de la figura,
Ulises esta localizado en el viento solar a una distancia de ~ 126 R; del planeta y a un tiempo local
de 10:20 en la mafiana. Como se menciond previamente, Ulises entré al sistema joviano casi
radialmente en la media mafiana hasta el dia 39 (acercamiento méaximo), y la fuerza de gravitacion
de Jupiter lo mandé hacia afuera del plano de la ecliptica a lo largo del meridiano del anochecer a un
tiempo local de ~ 18:00 horas. Los datos arriba de la figura muestran la latitud magnética. La
oscilacién de la latitud resulta por el angulo de 10° entre el eje de rotacién y el eje magnético de
Jupiter y el periodo de rotacion de Japiter de 10 horas. Casi toda la trayectoria hacia adentro estuvo
caracterizada por una variacion sinusoidal de la latitud magnética entre —S y 15. Sin embargo, al
acercamiento maximo en latitud fue muy alto con un maximo de ~ 50 al norte. Después del
acercamiento maximo, la nave espacial salio del plano de la ecliptica, con una variacion sinusiodal
en latitud de entre —25 y 45" al sur. El primer encuentro con el sistema joviano por Ulises fue a ~
21:30 horas de tiempo universal (TU) en el dia 33, donde cruzé la magnetopausa por primera vez.

Esto se indica por las lineas interrumpidas, M, en la figura-2.1. El choque de proa fue cruzado
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las regiones Iejanas. El panel de arriba es la latitud magnética y el de abajo es la razén

entre protones y particelas ¢ Los datos de abajo muestran el niimero del dia, la

al eje de espin y el flujo de iones en 3 canales en los rangos de energia 0.7-0.9, 1.3-2.2 y
distancia desde el centro del planeta y el tiempo local (Staines et af., 1996).

Figura 2.1 Tres componentes de campo magnético, en coordenadas esféricas, referente

3.5+6.5 MeV al encuentro de Ulises con Japiter.
magnético son de cardcter dipolar cerca del planeta y



cuatro horas antes a 17:33 horas del dia 33 y éste es marcado por las lineas discontinuas S. Las otras
lineasdiscontinuas, P, indican los picos del flujo de los iones. Los siguientes paneles, 2 - 4,
muestran el campo magnético promediado cada media hora. El sistema de coordenadas usado es el
esférico (r, € ¢@,) donde r es positivo radialmente hacia fuera de Japiter, & es la colatitud y es
positivo hacia el sur y ¢ es la componente azimutal y es positivo en la direccion de rotacion del
planeta.

Los datos del campo magnético tienen dos lineas. El eje a la izquierda se refiere a la linea mas
negra en el rango -20 — 20 nT y el eje a la derecha se refiere a la linea menos negra en el rango -
1000 - 1000 nT. La linea menos negra muestra el caracter del campo magnético dipolar en la
magnetosfera interna y la linea mas negra muestra las variaciones en la magnetosfera externa y
media. Abajo de los datos del campo magnético hay promedios de 15 minutos de los flujos de iones
vistos por el telescopio 1 (T1) en los canales mencionados antes. Un estimado de la razén de
protones a particulas alfas, R, se muestra en el ultimo panel.

Ulises entrd a la magnetosfera 5 horas después del choque de proa a 22:21 TU (Phillips et al., 1993),
Cuando el choque de proa fue cruzado, el campo magnético se giré hacia al sur y empezo a
aumentar en intensidad. Sin embargo, no hubo relacion correspondiente en los flujos de los iones.
El primer cruce de la magnetopausa a 21:30 TU del dia 33 a 108 Ry tuvo una estructura muy
compleja (Edwards ef al., 1996). En esta regién el flujo de los iones en el canal 1 disminuyé por ~ 2
y ~ 10 en el canal 5, haciéndose consistente con los valores observados hasta al final de la
magnetosfera externa. La razon de protones a particulas alfa disminuye de ~ 0.8 antes del cruce del
choque de proa a ~ 0.3 en la magnetosfera externa.

La magnetosfera externa fue localizada entre distancias de ~ 108 y 80 Ry. Esta regién no fue
continua, ya que hubo varios movimientos de la magnetopausa debido a la variacion en la presion
del viento solar. La magnetosfera estuvo caracterizada por un campo magnético irregular, el que fue
generalmente hacia al sur. La componente B, fue negativa en la regién externa lo que fue una

sorpresa ya que la nave espacial estaba localizada al norte del plano ecuatorial magnético. En esta
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region no hubo variaciones del flujo o del campo magnético que tienen correlacion con la latitud
magnética lo que indicé que no habia una hoja de corriente.

La siguiente region en la que Ulises entré fue la region de transicion entre Ia magnetosfera externa y
la magnetosfera media. A aproximadamente a las 10:30 TU del dia 35 a una distancia de ~ 80 R; el
perfil del flujo de los iones aumentd repentinamente sobre una escala de tiempo de ~ 1 hora por
aproximadamente un orden de magnitud en todos los canales de energia. Estos picos ocurrieron
cuando Ulises se aproxim¢d al plano magnético ecuatorial. En los dos dias siguientes hubo un
aumento inicial en el flujo, el flujo en todos los canales disminuyd casi exponencialmente con un
tiempo exponencial de ~ 12 horas o una escala de distancias exponencial de ~ 10 R;. Después del
primer pico, aproximadamente a las 18 horas, otro pico fue observado en el canal 1 y fue seguido
por mas picos a intervalos de ~ 10 horas. Estos picos se superpusieron a la curva de disminucion
exponencial cuando la nave espacial estaba localizada en la hoja de corriente de la magnetosfera
media. Los canales 3 y 5 vieron picos periodicos similares en el flujo, el primero ocurrid ~ 12 horas
después del primer aumento en el flujo. Todos estos picos fueron observados cuando Ulises se
acerco a la hoja de corriente ecuatorial en la magnetosfera media a bajas latitudes. En el intervalo
de 12 a 18 horas, que empezo6 a las 10: 30 horas del dia 35, el flujo de los iones no tenia conelacibn
con la latitud magnética y por lo tanto se consider6d que era una region diferente de la magnetosfera
media donde no hay evidencia de una hoja de corriente bien formada. Esto puede verse en la
componente radial, B,, del campo magnético en la figura 2.1. Aqui, podemos ver que la componente
no tiene una estructura bien ordenada y es diferente de la magnetosfera media donde la estructura
bien ordenada nos indica una hoja de corriente. Por lo tanto, esta region se llama la “region de
transicion”, porque muestra caracteristicas entre las regiones exterﬁa y media. La region de
transicion duro alrededor de 18 horas, siendo vista por los canales 3 y 5. Similarmente, el campo
magnético también muestra un caracter de transicion en esta region. La componente radial negativa
anémala en la magnetosfera externa, se hizo mas fuerte pero muy variable en la region de transicion.
La componente & permanecié positiva pero disminuy6 en intensidad. Ulises se quedd en la region

de transicién por mas de una rotacion planetaria y alcanzé latitudes magnéticas de ~ 20 a distancias
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de ~ 80 R;. Por lo tanto, los flujos de los iones altos en esta region se prolongaron hasta ~ 25 R;
arriba del plano magnético ecuatorial.

Cuando Ulises se dirigié hacia la magnetosfera media, la componente € de campo magnético
disminuy6 y la componente r aumentd. La rotacion del campo magnético en la magnetosfera media
(que causa que el campo sea predominante radial) es indicativa de una hoja de cormriente bien
ordenada. La componente radial muestra inversiones de signo periddicas que corresponden a los
tiempos cuando Ulises pasé justd por la hoja de corriente. Esto es, la componente radial es positiva
arriba del ecuador magnético y negativa abajo. El ultimo encuentro de la hoja de corriente fue a ~
02:00 TU del dia 37. Después, Ulises alcanzo latitudes al norte para encontrarla. Pero varios
acercamientos pueden ser identificados por las disminuciones en B,. Después de ~ 06:00 TU del dia
36, se observaron picos de flujo cuando Ulises entr6 a la region de plasma caliente que circunda la
hoja de corriente, pero estos picos parecen estar un poco fuera de fase con los minimos en la latitud
magnética que ocurrieron inicialmente ~ 30 minutos después del minimo, entonces disminuy6 hasta
retrasarse la fase, desapareciendo casi en el dia 37. Una interpretacion posible para este retraso de
fase es que la hoja de corriente puede que no se quede exclusivamente en el plano ecuatorial sino
que quiza esté combada afuera del plano magnético a distancias muy grandes y se vuelve alineada a
lo largo del ecuador a distancias mas pequefias. El flujo de iones en la magnetosfera media sobre el
cual los picos de flujo estuvieron superpuestos y aunque disminuyeron exponencialmente,
permanecieron mas altos que los de la magnetosfera externa hasta el principio del dia 37.
Considerando la latitud magnética, esto implica que en la region circundante, la hoja de corriente
tuvo ~ 25 Ry de grueso al limite de la region de transicion a ~ 80 Ry y empezé a hacerse muy
delgada al ir disminuyendo la distancia radial hasta s6lo algunos Ry's a ~ 50 R;. Los picos en el
flujo de los iones fueron observados todavia hasta ~ 08:00 horas del dia 38 cuando Ulises entré a la
magnetosfera interna a distancias de <~ 20 R; en donde se esperaba que los flujos fueran mayores a
~10° (cm® s st MeV Y. A niveles de flujo arriba de 10° (cm® s st MeV)™ los AT’s comenzaron a
hacerse no lineales y por lo tanto, los datos de estas regiones no estan incluidos. Esta respuesta no

lineal ocurre en el acercamiento de entre 00:00 y 04:00 horas y 08:00 - 24:00 horas del dia 39. Sin
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embargo, aunque los flujos de iones fueron generalmente aitos en la magnetosfera interna, dos
minimos substanciales de flujo fueron observados a ~ 22:00 horas del dia 38 y a las 06:00 horas del
dia 39. Estos minimos ocurrieron cuando Ulises hacia 2 excursiones, separadas por un intervalo de
10 horas, en latitudes altas al norte, la ultima estando a ~ 48" norte durante el acercamiento maximo.
Estas excursiones hacia el norte ubicaron a Ulises sobre lineas del campo magnético en el casquete
polar que estaban abiertas. Ulises hizo excursiones de 10 horas previamente a latitudes altas, perb la
nave espacial estuvo localizada en lineas del campo magnético magnetosféricos que estaban
cerradas, las cuales contenian una poblacion de particulas atrapadas, lo cual era opuesto a las dos
excursiones previas, donde Ulises estuvo en lineas del campo magnético abiertas (Cowley ef al,
1993).

Durante el acercamiento maximo, Ulises recibid asistencia de la gravitacidon de Japiter, la cual
permitid tener una trayectoria hacia afuera del plano de la ecliptica. Afuera de la magnetosfera
interna, durante la trayectoria hacia fuera, el campo magnético estuvo caracterizado por lineas de
campo que eran arrastradas hacia la magnetocola, eso es, B, era negativo. Una modulacion de 10
horas en el flujo de los iones fue observada al inicio del dia 40 y éontinu() hasta al final del dia 41.
Se observaron picos en ¢l flujo de los iones en bajas latitudes sur al disminuir la distancia radial
Esta modulacion en la trayectoria hacia afuera en la magnetosfera interna es similar a la modulacion
del flujo visto en la magnetosfera media durante la trayectoria hacia adentro. Esto es, vemos flujos
bajos de iones en altas latitudes al norte en la magnetosfera media en la trayectoria hacia adentro y
flujos bajos de los iones, en la magnetosfera interna, en la trayectoria hacia afuera en altas latitudes
sur. Pero el total de la trayectoria hacia afuera fue en altas latitudes sur en comparacion con la
trayectoria hacia adentro, indicando que la magnetosfera interna en la trayectoria hacia afuera es una
estructura espacial diferente de la magnetosfera media en la trayectoria hacia adentro. El parecido
de las modulaciones del flujo en la magnetosfera media en la trayectoria hacia adentro, con las de la
magnetosfera interna, en la trayectoria hacia afuera, fue sorprendente, considerando que la nave
espacial estaba muy lejos al sur del plano ecuatorial para ser afectada por la hoja de corriente

ecuatorial. Esto puede ser visto en el panel de latitud magnética en la figura 2.1, donde las latitudes
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magnéticas minimas en la trayectoria hacia afuera, donde se observaron flujos altos, son
comparables a las latitudes magnéticas minimas en la magnetosfera media, en la trayectoria hacia
adentro, donde se observaron flujos bajos. Cerca del final del dia 41, a ~ 20:00 horas, todos los
niveles de flujo aumentaron por un factor de ~ 5 entre 0.7 y 0.9 MeV. Esto es similar al aumento de
flujo observado en la region de transicion en la trayectoria hacia adentro. Sin embargo, en este caso,
los niveles de flujo se mantuvieron casi constantes, hasta que disminuyen a niveles interplanetarios,
donde Ulises sali6 de la magnetosfera. Los flujos de las particulas tenian entonces varios aumentos
abruptos durante los siguientes cruces de la magnetopausa, las cuales se indica en la figura con M y

por las lineas punteadas.

2.2.2 Anisotropias y Velocidades: Trayectoria hacia adentro.

Como se mencion6 previamente, en su trayectoria hacia Japiter, Ulises encontro 3 regiones
magnetosféricas que fueron observadas previamente por los Pioneros y los Viajeros. Estas son una
magnetosfera externa, una magnetosfera media y una magnetosfera interna. Ademas de estas
regiones, Ulises pasd por una regiéon no observada por los Pioneros y los Viajeros; la region de
transicion.

Uno de los resultados méas importantes de la trayectoria hacia adentro de Ulises fue la observacion
de flujos no corrotantes en la magnetosfera externa. Estas observaciones estan en desacuerdo con
los resultados obtenidos por el Pionero 11 y los Viajeros 1 y 2. Sin embargo, el Pionero 10 tambi¢n
observé algunas evidencias de flujo no corrotante. Esto probablemente se deba a que cuando el
Pionero 10 y el Ulises pasaron por Fipiter su magnetosfera estaba mas expandida que cuando

pasaron el Pionero 11 y los Viajeros 1 y 2.

2.2.2.1 Flujos no corrotantes en la magnetosfera externa.
La figura 2.2 (Staines ef al, 1993) muestra las observaciones del campo magnético durante la
trayectoria hacia adentro, en particular la magnetosfera externa. El panel superior de la figura es la

latitud magnética y los cuatro paneles restantes son la magnitud del campo magnético y las tres.
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componentes, B,, By v B, en el sistema (r, 8, ¢). Las lineas verticales indican si la nave espacial

estaba localizada en el viento solar (sw), la magnetofunda (sh), la dapa limite (bl) o la
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Figura 2.2 Componentes del campo magnético y su magnitud comparados con la latitud
magnética para la magnetosfera externa en la trayectoria hacia adentro en el mismo

formato de la figura 2.1 (Staines et al., 1993).

magnetosfera (sp). Los datos del eje inferior muestran el tiempo universal (dia:hora) y abajo la

distancia del ¢je de rotacion de Japiter en radios jovianos.
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Ulises atravesO la magnetosfera externa de las 21:30 TU del dia 33 hasta ~ 10:00 TU del dia 34,
donde ademas de sus encuentros con la hoja magnetosférica, también cruzé la magnetosfera media.
Antes del cruce del choque de proa a las 17:33 del dia 33, B, era la componente dominante con un
valor de ~-0.3 nT. En el choque de proa, el campo magnético aumento casi instantaneamente a
~ 5 nT, pero disminuyé a ~ 2 nT inmediatamente después y las componentes By y B, se hicieron
dominantes.

Al entrar a la magnetosfera externa, By se hizo la componente dominante con un valor de ~5nT. La
primera cosa que tiene significado es que hasta al final de la magnetosfera externa la componente
radial es consistentemente negativa, lo que implica un campo magnético dirigiéndose a Jupiter. Esto
es inesperado, pues Ulises se localizaba al norte del plano magnético ecuatorial y el campo
magnético es hacia el sur en el ecuador. También hay una disminucion en la fuerza del campo
magnético por aproximadamente 2 horas entre 03:00 y 10:00 del dia 34 mientras la nave espacial
estuvo en la magnetosfera y cuando estuvo dentro de la hoja magnetosférica a las ~ 02:00 del dia 35.
Estas disminuciones del campo magnético son ceros en el campo magnético, y han sido descritas
por Haynes ef al,, (1993).

La figura 2.3 muestra los flujos de iones vistos por el telescopio 1 en los canales 1 -5y 10y 11. El
formato de la figura es como la anterior con excepcion de las letras A, B etc., las cuales indican
tiempos de espectros y graficas de sectores, que seran discutidos después. El promedio de los flujos
sobre el espin de la nave espacial no muestra ningiin cambio en el choque de proa, pero disminuye
por un factor de ~ 2 en la hoja magnetosférica. También se muestra el primer cruce de la
magnetopausa que fue reportado. Este no fue observado en los datos de los telescopios de
anisotropias pero los flujos disminuyen por un factor de ~ 2 en la capa limite (Edwards et al,, 1996).
Los flujos entonces se quedan bajos, aumentando hasta el final de la magnetosfera externa hasta
~10:00 TU del dia 35. Aqui, el incremento esta asociado con la entrada en de la regién de
transicion, justo antes da la magnetosfera media. Los flujos en el canal I aumentan por ~ 2 érdenes
de magnitud en ~ 1 hora a un valor de ~ 700 (cm” s st MeV)". Los flujos en los otros canales son

similares a los del canal 1, pero la disminucion a la entrada de la magnetosfera cerca del final del dia
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35 fue mas grande en los canales de energia mas altos. Ademas, en los subsiguientes encuentros de
la capa limite y la hoja magnetosférica en los dias 34 y 35, los flujos de los iones en los canales de
energia bajas no muestran un cambio significativo, mientras que hay un pequefio aumento de los
flujos en las canales de energia altas. Esto implica un pequefio endurecimiento del espectro de

energia en estas regiones.

TESTS COX
FALLA DE ORIGEN

d4

08 12 16 :20 36:‘;0
B3 80 77 T4 T

Figura 2.3 Flyjos de iones en los canales 1 — 5, 10 y 11 en los rangos de energia de;
0.7-0.9, 0.9-1.3, 1.3-2.2, 2.2-3.6, 3.6-6.7, 3.0-7.5 y 7.5-12 MeV en la magnetosfera
externa. Los canales 1-5 son sensibles a los protones y 10 y 11 a las particulas e Las
letras A-F indican tiempos espectrales de energia que serdn discutidos después (Staines
etal., 1993).
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Figura 2.4 Promedios, de media hora, espectrales de energia de los flujos en ia figura
2.3 a los tiempos marcados por A-F (Staines ef al., 1993).

La figura 2.4 muestra seis espectros de flujo de energia. Estos espectros son promedios de media
hora que tienen un tiempo central en los tiempos marcados A,B etc. en la ‘ﬁguré. El eje y es el flujo,
(cm’ s st MeV)", v el eje x es la energia (MeV). Estos espectros son producidos por los canales 1 -3
y 4y 5, los cuales son sensibles a protones y los canales 10 y 11 los cuales son sensibles a particulas
alfa. Los datos del telescopio 1 (T1) estan indicados por circulos conectados por una linea sélida y
los datos del telescopio 2 (T2) estan indicados por triangulos y conectados por una linea puntada.
Los flujos de los canales 10 y 11 estan indicados por cuadros, para T1, mientras que los flujos de
T2 se indican por diamantes. Los espectros B - D son de la magnetosfera externa y podemos ver
que la forma espectral es generalmente una ley de potencia en los canales 1 — 5. Pero hay alguna
evidencia de endurecimiento en las energias mas bajas. Los espectros en la hoja magnetosférica, A

y E, vy los espectros en la capa limite, F, muestran un endurecimiento de las energias bajas. Los
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espectros de los canales 1 - 5y 10 y 11 estan en lineas diferentes. Esto nos da una medida de la
razon de protones a particulas alfa, R. En este caso, R es = 1 en todos los espectros. R es mas
grande en la magnetosfera externa con valores > 2, (los espectros B —~ D) y R es menor en la hoja

magnetosférica con valores de ~ 1, A. En la capa limite R tiene valores intermedios entre 1.5 y 2.
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Figura 2.5 Promedios de media hora de los conteos sectorizados por el canal 6 (0.7 -
1.3 MeV) para los mismos intervalos de los espectros de los dos telescopios de
anisotropia, T1 y T2. La flecha que viene del centro de las figuras es la proyeccién del
campo magnético en el plano de espin. Cada grafica ha sido normalizada al méximo
nmimero de conteos en cualquier sector, C,,, y esto esta indicado por ¢l circulo punteado
(Staines et al., 1993),

En la figura 2.5 se muestran promedios de media hora de los conteos sectorizados por el canal 6 (0.7
- 1.3 MeV) para los mismos intervalos de los espectros anteriores. Los conteos obtenidos por los
dos telescopios son T1 y T2 en la figura. Los conteos se representan por segmentos en 8 direcciones

para cada telescopio. Cada sector estd normalizado al méaximo conteo obtenido por cualquier
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telescopio y éste se muestra por un circulo de unidad uno en la figura. Las maximas conteos se
denotan por C,,. El plano de las figuras representa el plano del espin de la nave espacial, donde X
esta a la izquierda, Y esta al sur y Z est a lo largo del eje de espin a la tierra hacia afuera de la
pagina. Las flechas en el centro de los graficos denotan las proyecciones del campo magnético en el
plano del espin de la nave espacial. En la magnetofunda, antes de la entrada a la magnetosfera, T1
vio mas iones en los sectores 5 — 8, lo cual corresponde a un flujo a lo largo del campo magnético,
A. Sin embargo, T2 observo un efecto opuesto con mas conteos en los sectores 2 - 5. Estos conteos
no pueden ser interpretados como un flujo de volumen de iones, pero deben ser debidos a una
anisotropia de segundo orden en este tiempo. En la figura B se muestran conteos detectados en la
magnetosfera externa, donde se nota que hay mas conteos observados por T1 que por T2.

Esto representa un flujo de volumen de iones moviéndose paralelamente al eje de espin de Ulises en
direccion opuesta al Sol. Este puede descomponerse en una componente radial a Jipiter y una
componente opuesta a la direccion de rotacion del planeta. Las figuras C y D muestran también
ejemplos de flujos a lo largo del eje de espin en la direccion opuesta al sol en la magnetosfera
externa. Las ultimas figuras, E y F, estan en la magnetofunda. En ambos casos se observaron mas
conteos en T1 que T2. Asi, hubo un flujo a lo largo del eje Z que resulta en una componente radial

hacia a Jupiter y una componente opuesta a la direccion de corrotacion.

2.2.2.2 Anisotropias y Velocidades de Volumen en la Magnetosfera Externa.

La figura 2.6 muestra las anisotropias de primer v segundo orden con las 3 componentes de
velocidad junto con el flujo omnidireccional, el indice espectral y la razoén de protones a alfas de las
12:00 TU del dia 33 al principio del dia 36. Para una discusion de las anisotropias ve Staines ef al.,
(1993}, pero, brevemente la anisotropia del primer orden es debido a un flujo de volumen del plasma
relativo a la nave espacial. La anisotropia de segundo orden se relaciona con la distribucion del
angulo de paso en el marco de descanso del plasma tal que, por A, positivo, los iones estan
distribuidos a lo largo de las lineas del campo magnético y por A; negativo estan distribuidos

perpendicular al campo. La figura esta en el mismo formato de las mencionadas previamente. La
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Figura 2.6 El flujo omnidireccional, J, el indice espectral,  la razén de protones a

alfas, R, Ia anisotropia del primer y segundo orden y tres componentes de la velocidad
del volumen para la magnetosfera externa. (Staines ef al., 1993),
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grafica de arriba es el flujo omnidireccional, Jo. Esta tiene la misma forma de los flujos de antes,
con una diminucién a un tiempo mas tarde del primer cruce de la magnetopausa. Después, Jo es |
mas o menos constante en la magnetosfera externa y constante también durante varios cruces de la
hoja magnetosférica y la magnetopausa. La entrada dentro de la region de transicion esta indicada
por un aumento en flujo a ~ 10:30 TU del dia 35. La segunda grafica es el indice espectral que tiene
la forma J, = KE”. Este indice es importante para el clculo de las velocidades. El indice espectral
se queda mas o menos constante durante el paso del viento solar, a la hoja magnetosférica y a la
mitad de la primera capa limite, con un valor entre 2.5 y 3. Después, disminuye después del
segundo cruce de la capa limite.

La siguiente grafica muestra las anisotropias de primer y segundo orden. La linea mas negra es |Ajl
(primer orden) y la otra linea es A2 (segundo orden). Antes del primer cruce de la magnetopausa en
el viento solar y la hoja magnetosférica, Al es ~ 0.3 - 0.4, Un pico grande en |A|l ocurre en la capa
limite a las ~ 22:00 del dia 33 asociado con un flujo alto a lo largo del campo magnético. Al tiene
una variacion entre ~ 0.05 y 0.15 del principio de la magnetosfera externa hasta ~ 10:30 del dia 35,
el principio de la region de transicion, donde el flujo aumenta. Después, se hace variable con un
valor de ~ 2. La anisotropia de segundo orden es tipicamente mas pequefia que |A|l y tiene
fluctuaciones sobre cero en casi toda la magnetosfera externa. En el viento solar y en la hoja
magnetosférica, A2 tiene valores positivos y negativos sistematicamente. Los valores positivos
estan asociados a una distribucién de particulas perpendicular al campo magnético y los valores
negativos estan asociados a una distribucion paralela al campo magnético. Los valores negativos en

la hoja magnetosférica explican la compleja estructura en la figura 4.4(A).

La figura 2.7 muestra [A1 , A2 y las tres componentes de Al en el sistema (7, 8, ) para toda la
trayectoria hacia adentro. Las corﬁponentes, A, y Agfueron generalmente negativas hasta al final
de la magnetosfera externa de las 22:30 del dia 33 a las 10:30 del dia 35, indicando asi un flujo hacia
Japiter y un flujo opuesto a la direccion de corrotacion, ambos perpendiculares al campo magnético.

Las velocidades de volumen de los iones de energias 0.7 - 1.3 MeV, en el sistema (7, 6, @), se

muestran en las Gltimas graficas de la figura 2.6. Antes del primer cruce de la magnetopausa, las
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Figura 2.7 La latitud magnética, el flujo omnidireccional, anisotropias de primer y
segundo orden, v tres componenies de la anisotropia de primer orden para la trayectoria
hacia adentro (Staines ef al., 1996).
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velocidades son muy variables. La componente V, era en general hacia a Jupiter (negativa) con un
valor entre -200 y 500 km/s. Las componentes 8y @ también fueron variables con valores hasta ~
1500 km/s. Adentro de la magnetosfera, los iones estaban moviéndose en la direccién opuesta a la
corrotacion, como puede verse de los valores negativos de ¥, Este resultado es diferente de los
resultados del Pionero 10 y los Viajeros 1y 2. Solamente el Pionero 11 mostr6 algunas similitudes
a las observaciones de Ulises. Al principio del dia 34, ¥, aumento (en el sentido negativo) de mas o
menos cero al disminuir la distancia a Japiter a un valor de ~ <250 km/s a las ~ 16:55 del dia 34. V;
fue también negativo con valores ~ -150 km/s. Entonces, en la entrada de la magnetosfera externa,
el flujo de los iones fue radial hacia Japiter, rompiendo gradualmente para fluir en la direccion
opuesta a la corrotacion a la mitad del dia 34. V, es ~ 0 o tiene pequefios valores positivos en las
transiciones de la magnetofunda a la magnetosfera.

Esto es consistente con la idea de que ia magnetopausa se fue moviendo hacia afuera de Japiter,
relativa a Ulises, cuando entr6é a la magnetosfera otra vez. Vp fue irregular, con valores cerca de
cero excepto cerca de cruces de la magnetopausa. |

De las ~ 04:00 a ~ las 10:00 del dia 35, Ulises estuvo otra vez en la magnetosfera externa. Los
flujos en esta region fueron mas variables que antes con una componente en la direccion opuesta la
corrotacion mas pequefia, pero no se observd evidencia de corrotacion.

Las velocidades ahora se descomponen en componentes perpendiculares y paralelos del campo
magnético. La componente perpendicular da una indicacion del arrastre ExB. La figura 2.8 muestra
la velocidad total, y las tres componentes. En la grafica més arriba, la linea quebrada representa la
rapidez total, la linea mas negra representa la rapidez perpendicular y la linea menos negra
représenta la rapidez paralela. Las lineas mas y menos negras también representan las velocidades
perpendicular y paralela, respectivamente, para las tres componentes. Después de ~ las 10:00 del
dia 33, los flujos estuvieron principalmente alineados a lo largo de las lineas del campo magnético.
A la entrada de la magnetosfera externa, los flujos fueron generalmente perpendiculares al campo
magnético, como puede verse después de ~ las 23:00 del dia 33 a ~ las 16:00 del dia 34. Enla

magnetosfera externa el campo magnético estaba hacia el sur. Entonces, los flujos fueron
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Figura 2.8 La magnitud de la velocidad de volumen y trés componentes para la
magnetosfera externa.  La linca punteada en el panel de la magnitud muestra la
velocidad total, la linea negra muestra la velocidad perpendicular al campo magnético y
1a linea ligera muestra la velocidad paralela al campo magnético. También, las lineas
negras y ligeras muestran la velocidad perpendicular y paralela, respectivamente, para

las componentes (Staines ef al., 1993).
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perpendiculares al plano (r, &) y ambos V, y ¥, fueron negativos, implicando un flujo hacia a

Japiter y un flujo en la direccion opuesta a la corrotacion.

2.2.2.3 La Regidn de Transicion.

Después de que Ulises dejo la magnetosfera externa, entré a la region, entre la magnetosfera externa
y media, donde las caracteristicas del plasma y del campo magnético eran intermedios, que ahora se
le llama la region de transicion. La entrada dentro de esta region ocurrio a ~ las 10:30 del dia 35 y
esta indicada por un aumento del flujo. Las velocidades y anisotropias muestran fluctuaciones
grandes con un periodo de 10 horas. Los flujos en esta regioén tenfan componentes a lo largo del
campo magnético que fueron grandes. La componente azimutal de la velocidad cambia de negativa
en la magnetosfera externa a positivo con ﬂuctuaciqnes grandes, en la entrada de la region de
transicion. La velocidad era menor a la velocidad de la corrotacion por un factor de ~ 2. Las
anisotropias estuvieron en la direccion de la corrotacion, en general. El indice espectral, v, también
parece mostrar fluctuaciones grandes desde principios del dia 35 hasta el final de la region de

transicion.

2.2.2.4 La Magnetosfera Media.

Aqui, se encontraron picos en el flujo y la anisotropia de primer orden asociados con los encuentros
con la hoja de corriente a bajas latitudes magnéticas. La componente azimutal de la anisotropia
mostrd picos largos en la direccion de la corrotacion. La componente radial fue negativa entre los
picos de flujo y positiva durante los picos implicando un cambio de flujo hacia adentro y afuera de
Japiter en la hoja de corriente. A primer orden de la anisotropia, la componente azimutal de la
velocidad fue la mas importante en la magnetosfera media. ¥, muestra picos de flujo positivos muy
grandes en la hoja de cormnente, pero el valor de V, fue ~ 2 veces mas grande que la corrotacion.
Esto sugiere que los gradientes de densidad de los iones contribuyen al anisotropia del primer orden,

particularmente en la hoja de corriente. La entrada a la magnetosfera media coincide con una
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transicion de un plasma que no corrota en la magnetosfera externa a un plasma que si corrota, en

general, en la magnetosfera media.

2.2.2.5 La Magnetosfera Interna.

La magnetosfera interna fue encontrada a distancias < ~ 30 R;. La anisotropia fue en ia direccion de
la corrotacion. Las velocidades fueron aproximadamente las de la corrotacion. Estas velocidades de
corrotacion fueron encontrados en las regiones de flujo alto a bajas latitudes (Cowley, ef al., 1993).
Cuando la latitud aument6, el flujo disminuyd y también el flujo en la direccion de la corrotacion, a
casi cero en el limite de la region del casquete polar. Adentro de la region del casquete polar, el
flujo se hizo constante pero bajo y en la direccidn opuesta a la corrotacion y con una componente
norte. De esto infiere que adentro del casquete polar las lineas del campo magnético estan estiradas
hacia atras, al lado de la magnetocola, por la interaccion del viento solar. Asi, aunque en la mayor
parte de la magnetosfera el plasma es conducido por la rotacion del planeta, en el casquete polar el

plasma es conducido por la interaccion del viento solar.

2.2.3 La Trayectoria Hacia Afuera.

Después del dia 40, Ulises comenzé su trayectoria hacia afuera de Jupiter. La figura 2.9 (2) y (b)
muestra las anisotropias y las velocidades para toda la trayectoria hacia afuera del dia 40 al 48.
Aqui hay varios picos de flujo, los cuales ocurren a bajas latitudes magnéticas al sur. Estos son
similares a los de la magnetosfera media en la trayectoria hacia adentro, pero ocurren a las latitudes
mas altas. Sin embargo, las anisotropias son muy diferentes de las de la magnetosfera media en la
trayectoria hacia adentro. Los picos de flujo de los dias 40 - 42 estan asociados con picos positivos
en A2, lo que muestra una distribucion a lo largo del campo magnético. No todas las componentes
del primer orden de la anisotropia muestran picos coincidentes con los picos de flujo como en la
trayectoria hacia adentro. La componente radial muestra picos a bajas latitudes coincidentes con
picos de flujo. La componente azimutal por otro lado, muestra grandes picos en el minimo del flujo,

esto es, a altas latitudes sur. Podemos ver que la componente radial
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para la trayectoria hacia fuera, en ¢l mismo formato de las figuras anteriores (Staines ef

Figura 2.9(a) Magnitudes de las anisotropias de primer y segundo orden y tres
al., 1996).

componentes de la anisotropia de primer orden comparadas con la latited magnética,
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Figura 2.9(b) Tres componentes de la velocidad del volumen y la magnitud junto con el
flujo omnidireccional y el indice espectral, para la trayectoria hacia fuera. Las lineas
negras y ligeras muestran las velocidades perpendiculares y paralelas, respectivamente,
para la trayectoria hacia fuera en el mismo formato de las figuras anteriores. La linea
recta punteada en el panel de V, ¢s la velocidad de corrotacion rigida (Staines ef af.,
1993).
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tiene picos en el minimo del flujo (bajas latitudes) y la componente azimutal tiene picos en el
maximo del flujo a altas latitudes.

En los minimos de flujo, [a componente azimutal de la velocidad es del orden de la corrotacion,
mientras que en los maximos del flujo es casi cero. Después del dia 42, mientras Ulises estaba
todavia en la magnetosfera, fa componente azimutal de la velocidad fue un factor de ~ 2 menor que
la de la corrotacion y la componente radial fue positiva, implicando flujos hacia al sector del
anochecer. De hecho, la componente radial del dia 40 al dia 43 fue debido a flujos a lo largo de las
lineas del campo magnético hacia afuera de Jupiter. Esto estd indicado por la linea negra en la
figura y fue mucho mas grande que la componente perpendicular (linea menos negra). Durante los
dias 43 - 45 la componente azimutal estuvo en la direccion de la corrotacion y su magnitud fue
comparable. Sin embargo, para este tiempo Ulises estaba en la magnetofunda y este corresponde al

flujo del viento solar.
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Capitulo 3: La Magnetosfera de Jupiter.

En el capitulo anterior, se discutieron los resultados de las naves espaciales que han visitado la
magnetosfera joviana. En este capitulo se intenta discutir la estructura y la dinamica de la
magnetosfera joviana en términos globales, con base en estos resultados, y con un poco mas de

énfasis en el campo magnético.
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Figura 3.1. Esquema de la magnetosfera de Jupiter indicando las diferentes regiones.
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3.1 Introduccion.

Siguiendo la discusion de la formacion de una magnetosfera planetaria, en el capitulo 1, se define la
magnetosfera de Jupiter como la cavidad alrededor del planeta que esta contenida y controlada por
el campo magnético de Japiter (figura 3.1). La magnetosfera alcanza distancias de ~ 60 R; en el
lado dia. Con base en las observaciones de los Viajeros (los Pioneros encontraron una magnetosfera
mas extendida, como fue mencionado en el capitulo 2), tiene un diametro de ~ 300 — 400 R; y se
extiende al menos a ~ 3000 R; (Ness ef al., 1979, Behannon et al., 1981). El campo magnético de
Japiter esta confinado en esta cavidad por el viento solar y ademas, debido a que el viento solar es
supermagnetosonico en el marco del planeta, un choque de proa se encuentra corriente arriba de la
magnetosfera. A través del choque, el viento solar se desacelera, se comprime v se calienta. El
borde de la magnetosfera (la magnetopausa) esté determinado por el balance de presion del plasma
del viento solar, después del choque (la magnetofunda) en un lado, y la presion del plasma y el
campo magnetosférico en el otro. Dentro de la magnetosfera las lineas del campo magnético se
extienden hasta la ionosfera, y finalmente, al mismo planeta. Debido a esto, existe un fuerte
acoplamiento entre la magnetosfera y la ionosfera, aunque hay un desacoplamientb con la atmosfera
neutra {debido a que es neutra) hacia el planeta. El plasma dentro de la magnetosfera tiene
contribuciones tanto de la jonosfera como del viento solar, esencialmente iones de helio e
hidrégeno, pero la fuente méas importante de plasma es la luna lo la cual tiene una 6rbita, alrededor
de Jupiter, a una distancia radial de ~6 R;. Io es muy volcanica y libera enormes cantidades de
diéxido de azufre y como consecuencia, la magnetosfera esta dominada por la presencia de iones de
azufre y oxigeno. La fuente de momento y energia mas importante es la rotacion rapida del planeta
(9hr 55min), asi como la dinamica mas importante resulta del acoplamiento del planeta y la
magnetosfera que contiene la fuente de plasma de la luna Io. Sin embargo, como en la magnetosfera
de la Tierra, el acoplamiento entre el viento solar y la magnetopausa podria contribuir
significativamente a la dinamica en las regiones lejanas de la magnetosfera, y ciertamente a la

formacion de la magnetocola.
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3.2 El campo magnético de Jiapiter.

3.2.1 El campo magnético interno.

El primer descubrimiento de que Japiter genera un campo magnético fue hecho por Burke y
Franklin, (1955) de la observacién de emisiones de radio de longitud de onda decamétrica
(~ 10 MHz). También encontraron que Jupiter es una fuente de radiacion decimétrica (~ GHz) (para
los resimenes de emisiones de radio ver articulos de Berge y Gulkis, 1976 y Carr y Desch, 1976,
Carr ef al, 1983). La estructura de esta emision y su polarizacion indicaron que el campo
magnético de Jupiter es dipolar, esta inclinado a ~ 10" del eje de rotacion y esta en la direccion
opuesta a la Tierra, al sur.

Las misiones de los Pioneros y los Viajeros han proporcionado més informacion sobre el campo
interno de Jupiter con el angulo entre el eje del dipolo y el eje de espin, siendo entre 95 y11,y
con un momento magnético dipolar entre 4.22 y 4.28 x10° TR7, (Smith et al., 1976, Acufia ef al.,
1983). Esto da una magnitud de campo en la superficie del planeta en latitud ecuatorial de
~ 4.0 x 10™* T y aproximadamente 2 veces este valor en los polos, si no tomamos en cuenta el radio

polar de ~ 0.94 Ry que incrementa la magnitud del poloa~ 1.0x 10> T.

3.2.2 Tamaido de la magnetosfera.

Si usamos el valor para el momento magnético dipolar de arriba (nota: el momento magnético
dipolar aqui ha sido multiplicado por z4/4x con su valor equivalente de g m/4x dado en la ecuacion
(1.98) del capitulo 1), el tamafio de la magnetosfera puede ser calculado a partir del balance de
presion entre el viento solar y la presion del campo magnético de la magnetosfera de la ecuacion
(1.104). La densidad de particulas en la orbita de Jupiter esta calculada de la ecuacion (1.105),
usando un valor para la densidad de particulas en la 6rbita de la Tierra de ~ 10/cm’. Esto da como
resultado una distancia a la magnetopausa de ~ 37 R;. En contraste, las observaciones de las naves
espaciales indican que la magnetopausa esta a una distancia tipica de ~ 60R;. También, la

magnetosfera responde a variaciones en la presion del viento solar que indican que la magnetosfera
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es muy deformable, con su distancia a la magnetopausa variando entre ~ 40 - 80 Ry, con base en las
observaciones {capitulo 2), indicando una posicién que varia inversamente como la potencia 1/4 o
1/5 de la presion dinamica (Siscoe et al., 1980 Lepping, 1995) en comparacion de 1/6 para un
campo dipolar. Sin embargo, la ecuaciéon (1.104) no toma en cuenta la presion -del plasma
magnetosférico, y el gran crecimiento y deformabilidad de la magnetosfera indican que la presion
del plasma en la magnetosfera contribuye a la presion total en un orden comparable a la presion del

campo magnético.

3.2.3 La magnetosfera interna.

La estructura de la magnetosfera ha sido revelada por las misiones de las naves espaciales y ha sido
dividida en cuatro regiones definidas por las lineas del campo magnético, (Smith et al., 1974, 1976j.
La magnetosfera interna estad definida por lineas de campo magnético que son esencialmente
dipolares, Estas lineas cruzan el plano ecuatorial dentro de ~ 5 Ry y el campo en esta regién es
esencialmente el campo no perturbado del planeta. Esta region se distingue de la magnetosfera
media, que estd junto en su borde exterior, por la carencia de corrientes eléctricas fluyendo en el
plasma. Sin embargo, la magnetosfera interna esta afectada por el efecto del campo magnético al
borde de la hoja de corriente en la magnetosfera media. Las corrientes eléctricas empiezan en el
borde interior del toroide de plasma de Io, ~ 5 R;. Sin embargo, a estas distancias la magnitud del

dipolo es ~ 3,400 nT mientras la magnitud del campo de la hoja de corriente es ~ 200 nT.

3.2.4 La magnetosfera media.

Como fue indicado arriba, la magnetosfera media estd caracterizada por la presencia de fuertes
corrientes eléctricas azimutales que fluyen en el plasma cerca del plano ecuatorial y a una
aproximacion del primer orden, estas corrientes se cierran en circulos alrededor del planeta. El
efecto de estas corrientes es distender las lineas del campo magnético del planeta hacia fuera,
radiaimente, tal que el campo es esencialmente radial y es positivo arriba del ecuador y negativo

abajo. Esta hoja de corriente fue descubierta por los Pioneros. Habia bastante flujo magnético a
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grandes distancias (~ 40 R;), mas del que produciria un dipolo con un momento magnético, como se
menciond anteriormente, y la direccidon cambid mientras la nave cruzo el plano ecuatorial (Smith ef
al., 1974). En el plano ecuatorial esta region se extiende desde borde interior del toriode de lo a
~5Ry a una distancia en el lado del dia que depende de la extension de la magnetosfera, pero
tipicamente se queda a ~ 15 R; dentro de la magnetopausa. Entonces, para una magnetopausa a
~ 60 R; el borde exterior de la hoja de corriente de la magnetosfera media esta a ~ 45 R;. En el lado
de noche, la hoja de corriente se hunde continuamente con el sistema de corriente de la magnetocola
a distancias de ~ 30 R;, (Ness ef al., 1979, Behannon ef al., 1981). Las corrientes en la magnetocola
se cierran norte y sur sobre la cola al formar dos sistemas de corriente como un solenoide en forma
de D. El ancho de la hoja de corriente es ~ 5 Ry y el campo magnético que produce decae con la
distancia al planeta aproximadamente como ~ r° (Connerney et al., 1981, también ver capitulo 5).
El valor del exponente depende, de alguna manera, de la distancia (capitulo 5) pero es menor que la
dependencia de 7~ del dipolo planetario. Por lo tanto, aunque la hoja de corriente empieza a ~ 5 Ry
no afecta el dipolo hasta ~ 15 R;. En la region de ~ 15 Ry y més alla, el campo estd dominado por la
componente radial de la hoja de corriente. Dentro de ~ 30 R; del planeta la hoja de corriente esta
alineada con el plano ecuatorial del dipolo, que est4 inclinado a 9.5° respecto al gje de espin. Sin
embargo, a distancias mas largas, la hoja de corriente se desvia de este plano debido a dos efectos
(Behannon ef al., 1981; Khurana, 1992). EIl primero es que, a medida que rota el eje del dipolo, Ia
informacién sobre esta rotacion es transmitida con una velocidad finita, tal como a cualquier
distancia radial, mas alla de ~ 30 Ry, la posicion efectiva del eje magnético de la hoja de corriente
{que esta alineado con el dipolo) esta retardada mas y mas con la distancia radial de su posicion
verdadera. El otro efecto es a distancias > ~ 30 R;, donde el plano de la hoja de corriente llega a

estar alineado con el plano de la magnetocola (que esta definido por el viento solar).

3.2.5 La magnetosfera externa.
La magnetosfera externa es una region del lado de dia, observada por las naves espaciales en sus
trayectorias hacia adentro, donde no hay evidencia de una hoja de corriente. En esta region el
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campo estd, en general, hacia el sur, en el plano ecuatorial, como el campo magnético planetario,
pero es muy variable debido al viento solar.- Esta region entonces, se extiende desde ia
magnetopausa hasta la magnetosfera media. Una regién de campo magnético desorganizado puede
ocurrir entre la magnetosfera externa y media, se llama la region de transicién. Esta region fue muy
bien observada en la trayectoria hacia adentro de Ulises (capitulo 2). Aqui el campo magnético
sufre cambios de signo que son indicativos de la presencia de una hoja de corriente, pero no estan
ordenados con la latitud magnética. El ancho de la magnetosfera externa es ~ 15 R;, dependiendo de
la extension de la magnetosfera, y el campo magnético en esta region tiene una magnitud entre ~ 5 —
15 nT, también dependiendo de la extension. Pero, en todos los casos el campo es mas fuerte que el

dipolo debido al efecto en el borde de la hoja de corriente y por la corriente de la magnetopausa.

3.2.6 La magnetocola.

La magnetocola, que estd en el lado de noche del planeta, consiste de dos lobulos de lineas de
campo magnético que estan opuestamente dirigidas hacia afuera del planeta, al norte del ecuador y
hacia adentro del planeta abajo. Los dos l6bulos estan separados por una hoja de corriente de
algunos R; de ancho y que fluye azimutalmente y se cierra arriba y debajo de la magnetocola a l‘a
magnetopausa. En general la magnetocola tiene una forma cilindrica con un diametro de ~ 300 —
400 Ry (Ness ef al., 1979; Behannon ef al., 1981), tal que los dos 16bulos tienen forma de la letra D,
figura 3.2a. Los Viajeros encontraron (Ness ef al., 1979; Behannon ef al., 1981) que la magnitud del
campo magnético en la magnetocola decae con la distancia. Parece ser posible que la magnetocola
se forme por reconexién magnética en la magnetopausa en el lado del dia, como sucede con la

Tierra, y el proceso de conveccion del plasma y del campo es como se explico en el capitulo 1.

3.2.7 Desviaciones del campo magnético afuera de planos meridionales.
Para un campo magnético axisimetrico las lineas se quedan en planos meridionales (longitud
constante) relativos al eje magnético. En Jipiter las lineas del campo magnético son desviadas

afuera de estos planos y el campo tiene un componente azimutal (en el sentido de la rotacion
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planetaria) (para referencias ver capitulo 4). Estas desviaciones son interesantes porque
proporcionan informacion sobre la transferencia de esfuerzos magnéticos de una region de plasma a
otra, conectados por las lineas del campo magnético. Estas desviaciones son causadas por dos
efectos: la interaccion de la magnetosfera con el viento solar y la transferencia de momento de la
ionosfera a la magnetosfera. El efecto del viento solar es jalar las lineas magnetosféricas de altas
fatitudes, que mapean a la magnetosfera externa, hacia la magnetocola, tal que en el hemisferio
norte, las lineas estan el la direccién de anticorrotacion en el lado mafiana (B4 -vo) y en la direccion
de corrotacion en el lado tarde (B +vo) (y viceversa en el hemisferio sur). El sistema de corriente
responsable de esta perturbacion ‘del campo magnético es el de la magnetopausa — magnetocola

(figura 3.2a).
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Figura 3.2(a). Sistema de corriente asociado con la formacién de la magnetocola. La
figura muestra una seccion cruzada de la magnetocela viendoe desde el planeta a lo largo
de la cola.

La transferencia de momento de la ionosfera a la magnetosfera también produce desviaciones del
campo magnético afuera de los planos meridionales. Estas desviaciones ocurren a latitudes mas
bajas donde las lineas del campo mapean a la hoja de corriente de la magnetosfera media, donde la
mayoria del plasma esta localizado. Sin embargo, la direccién de las desviaciones no depende del
tiempo local, es decir que las desviaciones tienen el mismo sentido en los lados amanecer y
anochecer (dependiendo de la velocidad del plasma magnetosférico). Para un plasma que se mueve

mas lento que el planeta, las desviaciones son en la direccién de anticorrotacién, arriba del ecuador.
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Estas desviaciones estan asociadas con una torca que actia para acelerar al plasma magnetosférico a
la velocidad de corrotacion del planeta (esto es, la transferencia de momento de la ionosfera a la
magnetosfera). El sistema de corriente responsable de estas desviaciones se muestra en la figura
3.2b y se involucra una corriente radialmente hacia afuera en la magnetosfera, una corriente hacia al

ecuador en la ionosfera y se cierra por corrientes a lo largo de las lineas de campo magnético.

Figura 3.2(b). Sistema de corriente y la perturbacion azimutal en ¢l campo magnético
asociados con transferencia de momento angular de la ionosfera a 1a magnetosfera.

Las desviaciones producidas en el campo magnético por los dos efectos se muestran en la figura 3.3.
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Anochaecer

Figura 3.3. Las perturbaciones azimutales en ¢l campo magnético asociadas con la
formacitn de ]a magnetocola y la transferencia de momento angular del planeta.

Las lineas largas son las altas latitudes que mapean a la magnetosfera externa y las cortas son las

que mapean a la hoja de corriente. De esta figura podemos ver que los dos efectos son dificiles de
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separar en el lado amanecer, donde la mayoria de las observaciones han sido hechas. Sin embargo,
Ulises hizo observaciones en el lado anochecer y demostré que los dos efectos existen al mismo
tiempo, siendo dominante uno en la magnetosfera media y el otro dominante en la magnetosfera

externa. Esta sera discutida en él capitulo 4.

3.3 Las Fuentes y la dinAmica del plasma en la magnetosfera.

Las fuentes de plasma de la magnetosfera incluyen el viento solar, la ionosfera y las lunas que
orbitan dentro de la magnetosfera. Las fuentes de momento incluyen el flujo del viento solar hacia
afuera del Sol, afuera de la magnetosfera, y la rotacién del planeta adentro. La interaccion del
viento solar jala las lineas del campo magnético del lado del dia hasta el lado de noche, como fue
discutido en la formacién de la magnetocola, donde tubos de flujo magnético eventualmente
regresan hacia el planeta a través de las regiones centrales de la magnetosfera. Si no hubiera estos
flujos, el plasma y el campo magnético magnetosférico girarian con el planeta, con el momento
angular siendo transmitido de la ionosfera a la magnetosfera a lo largo de las lineas de campo
magnético.

Brice y Ioannidis, (1970) fueron los primeros en considerar la importancia relativa de estos dos
sistemas de flujo en Japiter. El flujo de plasma en campos magnéticos estd asociado con un campb
eléctrico dado por E=-VxB. El campo eléctrico, debido al viento solar, estd dirigido de
anochecer a amanecer, en Jupiter. Esto es, considerando que él componente norte — sur del campo
magnético interplanetario esta hacia al norte de Jupiter, ésta facilita la reconexion magnética. El
campo eléctrico asociado con la rotacién del planeta esta dirigido hacia afuera del planeta
radialmente. Asi el sistema de flujo que domina en la magnetosfera depende de las fuerzas relativas
de los campos eléctricos. El campo eléctrico debido al viento solar esta dirigido desde el anochecer
hasta el amanecer y, tomando la componente al norte del campo magnético de ~ 1 nT y la velocidad
del viento solar como~ 400 km/s, esto da un campo eléctrico de 4x10™ V/m. Este campo eléctrico
corresponde a un voltaje de ~ 1 MV aplicado a través del diametro de la magnetosfera de ~ 200 R;.

El campo eléctrico asociado con la rotacion del planeta estd dado por E=-V xB donde V=r{2;.
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Dado que el voitaje es — jE.dr , integrando éste desde la superficie del planeta (Ry) hasta ¢l infinito

(donde el voltaje es cero) da un voltaje aplicado a lo largo de la magnetosfera de ~ 400 MV.
Aunque el flujo del plasma estad dominado por la rotacion del planeta, el efecto del viento solar debe
ser importante en las regiones lejanas y en la magnetocola.

Como ha sido mencionado antes, la fuente de plasma mas importante es la Luna Io. Aunque el
viento solar y la ionosfera contribuyen significativamente al plasma en la magnetosfera, ese plasma
consiste, esencialmente, de hidrogeno y electrones. Por otro lado, Io produce plasma de azufre y
oxigeno, lo que implica que es mas pesado que un plasma de hidrdgeno, asi este plasma es mucho
mas masivo. Entonces la dinamica de la magnetosfera joviana estd dominada por la presencia del
plasma de Jo en una magnetosfera que rota muy rapido. Las particulas neutras vienen de los
volcanes de Io y orbitan Japiter con la misma velocidad de Io alrededor de Jipiter, que es de
~ 17 kmm/s. Cuando son ionizados por colisiones, éstas experimentan la fuerza del campo magnético
del planeta y el campo eléctrico del plasma corrotando y consecuentemente giran alrededor del
campo magnético y se mueven con el plasma casi corrotando a ~ 70 km/s. Observaciones del
plasma indican que el plasma en la magnetosfera se mueve mas lento que la velocidad de
corrotacion rigida. Estas desviaciones de corrotacion rigida son causadas por dos razones. La
primera es el efecto mencionado arriba referente al movimiento de Jos iones después de la
ionizacion cerca de lTo. Debido a que el momento angular es proporcionado continuamente a los
iones, este plasma rota mas lento que la velocidad de corrotaciéon (~ 74 km/s) y las colisiones en la
ionosfera, entre los iones y las particulas neutras proporcionan la torca requerida. La segunda es,
como el plasma se difunde radialmente hacia fuera, el momento angular debe ser proporcionado otra
vez al plasma continuamente para mantener la corrotacion. Si el momento angular no fuera
agregado, la conservacion de momento angular requeriria que la velocidad del plasma decayera
inversamente con la distancia, mientras que, para la corrotacion rigida, la velocidad debe aumentar
con la distancia. Entonces, para mantener la corrotacion de un plasma que se difunde hacia fuera, el
flujo de momento angular debe ser constante, independientemente de la distancia. Para distancias

cercanas al planeta, la ionosfera puede proporcionar, via colisiones, la torca requerida. Pero a
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distancia mas largas no puede proporcionar la torca (al incrementarse la distancia con respecto al
planeta, un area del plano ecuatorial llega a ser conectada, por las lineas del campo magnético, a un
area mas pequeiia de la ionosfera, cerca del eje de rotaciéon). Asi, mas alla de una distancia radial, la
velocidad azimutal se espera que rompa la corrotacion rigida y decaiga inversamente con la
distancia. Este efecto puede estar relacionado con el “viento magnetosférico” de Krimigis et al.,
1979).

El momento angular mencionado arriba, es transmitido al plasma magnetosférico via el campo
magnético por un sistema de corrientes (figura 3.2b) que producen perturbaciones azimutales en el
campo magnético. La fuerza jxB asociada con esta corriente actia acelerando al plasma

magnetosferico y actia desacelerando la ionosfera.
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Capitulo 4: La Comparacion del Campo Magnético
Azimutal y el Flujo del Plasma en la Magnetosfera
Joviana.

4.1 Introduccion.

Un concepto central de la fisica de la magnetosfera joviana es que mucho del plasma en el interior
de la magnetosfera se origina en la luna Io, que esta localizada en la magnetosfera interna, a una
distancia de ~ 6 R;. El plasma de Io se difunde posteriormente hacia adentro de la hoja de corriente
y plasma de la magnetosfera media y externa (Hill 1979 y Vasyliuynas 1983). En la magnetosfera
interna, a distanctas dentro de ~ 10R,, el plasma casi corrota con el planeta, aunque hay una
reduccién pequefia cerca de la orbita de Io debido a la produccion de plasma locat y asimilado, del
gas neutro que esta alla. Debido a que el plasma se difunde hacia afuera, su velocidad angular decae
por debajo de la velocidad de corrotacion rigida, debido a la conservacidn de momento angular.
Esto genera una torca de la ionosfera, via la capa conductora de Pedersen, la cual actia para acelerar
el plasma magnetosferico a la velocidad de corrotacion y al mismo tiempo frena la ionosfera y la
atmésfera neutra. Esta torca esta impuesta por un sistema de corriente que fluye hacia fuera,
radialmente en la magnetosfera, en el plano ecuatonial, hacia el ecuador en los hemisferios norte y
sur y se cierra por una corriente a lo largo de las lineas del campo magnético que fluye entre estas
regiones (Parish et al.,1980; Connerney, 1981; Thomsen y Geortz, 1981; Vasyliunas, 1983). El
efecto en el campo magnético es que, en tales condiciones de flujo del plasma magnetosferico, que
tiene una velocidad menor a la de corrotacién, las lineas del campo magnético se curvan hacia
afuera de los planos meridianos en una configuracion llamada “Atrasada”. Esto se muestra en la

figura 4.1 (a) [modificado de Dougherty ef al., 1993].

86



3BY<0
.
{a) Alrasado
8Bo=0

FALLA DE ORI

() Corrotacion

5B¢=0 @
{© ) Adelantado

5B8¢<0 |

Figura 4.1(a), (b), (c). Formas de las lineas del campo magnético y sus perturbaciones
azimutales correspondientes arriba y abajo del ecuador para (a) una configuracion
atrasada, (b) corrotacién y (c) una configuracion adelantada (modificada de Dougherty ef
al., 1993).

En el caso de Jupiter, que tiene un campo magnético hacia al sur, el campo magnético tiene una
componente azimutal negativa arriba del ecuador y positiva abajo (El sistema de coordenadas usadas
se muestra en la figura 4.2). La fuerza de tension del campo magnético (equivalente a la fuerza JxB
del sistema de corriente relacionado) actiia para acelerar el plasma magnetosferico en el sentido de
rotaciéon del planeta, mientras frena el plasma ionosférico y la atmésfera neutra. De esta manera, el
momento angular se transfiere de la atmésfera a la magnetosfera via el campo magnético. Si el
plasma magnetosférico se mueve mas rapido que la corrotacién entonces, la transferencia del
momento angular y la corriente estin en la direccion opuesta. En este caso la perturbacion
magnética azimutal es positiva arriba del ecuador y negativa abajo. Esta configuracién se llama
“Adelantado”. Esta se muestra en la figura 4.1 (b). Si el plasma se mueve a la velocidad de
corrotacion rigida entonces, no hay sistema de corriente, no hay transferencia de momento y por lo
tanto, no hay una perturbacion azimutal en el campo magnético. Esta se muestra en la figura 4.1 (b).
El analisis de los datos de particulas obtenidos por las naves Pionero y Viajero y los que fueron

discutidos brevemente en capitulo 2, han mostrado, que en general, el flujo esta en la direccion de
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corrotacion pero con velocidades que son menores que los requeridos por la corrotacion rigida (Van

Alien, 1976; McDonald ef af., 1979, Carbary ef al., 1981; Krimigis and Roelof, 1983).

w

-

\
>

Figura 4,.2. Sistema de coordenadas. R estd hacia fuera radialmente, & es la co-latitud
v es positiva hacia al sur y @ es positiva en la direccion de corrotacion {modificada de
Dougherty ef af.,, 1993).

Analisis previos de los datos del campo magnético de los Pionero 10 y 11 y Viajero 1 y 2 durante
sus encuentros con Jupiter, han mostrado la presencia de perturbaciones azimutales en el campo
magnético en el lado amanecer de la magnetosfera durante sus trayectorias hacia adentro y hacia
afuera (Smith et al., 1975, 1976; Goertz et al., 1976, Ness et al., 1979 a, b, ¢; Behannon ef al., 1981;
Jones et al, 1981, Khurana y Kivelson, 1993). Vasyliunas (1983) ha interpretado estas
perturbaciones en términos de difusion del plasma hacia fuera radialmente y obtuvo un valor de la
conductividad de Pedersen de la ionosfera. La interpretatién de las perturbaciones azimutales, en
términos de la trasferencia de momento angular de la ionosfera a la magnetosfera sin embargo,
presenta controversia, ya que también pueden ocurrir desviaciones similares debido a otras fuentes
de esfuerzo. En particular, la transferencia de momento del viento solar asociado con la formacion
de la magnetocola distorsionara las lineas del campo afuera de planos meridionales, particularmente
a distancias largas en el lado noche, como en la Tierra (Fairfield, 1968). Sin embargo, estos dos
mecanismos de transferencia de momento predicen diferentes perturbaciones azimutales en los lados
de! amanecer y anochecer. La transferencia del planeta predice perturbaciones azimutales simétricas
en ambos lados mientras la transferencia del viento solar predice perturbaciones antisimétricas en

cualquier lado. Sin embargo, el fado del amanecer es el tnico lado que fue explorado por los
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Pioneros y Viajeros. Por lo tanto, no hay manera de distinguir entre los dos mecanismos con base
en las perturbaciones del Pionero y Viajero. Asi, mientras Vasyliunas {1983) interpretd esas
perturbaciones solamente en términos de la torca de la atmoésfera asociada con el plasma que se
difunde hacia fuera, Ness ef al., 1979 y Acufia ef al., 1983 han interpretado esas observaciones de
perturbaciones en términos de la transferencia de momento del viento solar y la formacion de la
magnetocola. Ademas, Vasyliunas no tenia informacion sobre el flujo del plasma y asumio, por
simplicidad, que el plasma era estacionario en el marco de referencia inercial y asi obtuvo la
maxima desviacion posible.

A medida que el Ulises atraveso la magnetosfera Joviana, también observd perturbaciones en el
campo magnético azimutales en su trayectoria hacia adentro y hacia afuera. Estas perturbaciones
han sido reportadas por Dougherty ef al., 1993, usando datos del experimento del campo magnético
del Ulises (Balogh ef al, 1992). En la trayectoria hacia adentro estas perturbaciones dieron una
configuracién “atrasada”. Sin embargo, a diferencia de las mistones previas, el Ulises exploro la
region del anochecer en su trayectoria hacia afuera, previamente no explorada, y obtuvo informacion
del flujo del plasma. Aqui las perturbaciones observadas por Dougherty et al, 1993, fueron
inicialmente “atrasadas”, pero a distancias mas largas una configuraciéon “adelantada” empezo a
desarrollarse. Asi el Ulises tuvo la oportunidad para resolver la controversia concerniente al origen

de las perturbaciones azimutales en el campo magnético.
4.2 Vision general del campo magnético y del flujo del plasma.

4.2.1 Trayectoria de Ulises.

La figura 4.3 muestra la trayectoria de Ulises referente al campo magnético (Cowley et al., 1996).
La trayectoria de la nave estd dibujada en coordenadas magnéticas (sistema I 158.3° longitud
oeste) sobrepuestas en un modelo de lineas de campo magnético. Las lineas del campo magnético
han sido construidas usando el modelo del campo de Connerney et al., 1981. La coordenada Z es la

distancia a lo largo el eje dipolar y la coordenada R es la distancia perpendicular de ese eje. La
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oscilacion de la trayectoria en estas coordenadas es debida al angulo de ~ 10° entre el eje dipolar y el
eje de rotacién. Los circulos numerados indican el principio de cada dia y los otros puntos son
separados por 2 horas. Como ha sido mencionado antes, la trayectoria hacia adentro fue a 5° al norte

del ecuador magnético en el sector medio dia — amanecer a las 10 horas tiempo local.
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Figura 4.3. Trayectoria de Ulises en coordenadas magnéticas. Z es la distancia a lo
largo del eje del dipolo y R es la distancia perpendicular al eje del dipolo a lo largo del
plano ecuatorial. Los puntos grandes son los nimeros de los dias y los puntos pequefios
son intervalos de 2 horas (Cowley et al., 1996)

La nave estaba al norte del ecuador en general, pero con cruces rapidos a intervalos de ~ 10 horas
(rotacion del planeta). El Gitimo cruce del ecuador magnético fue al principio del dia 37 a ~ 52 Ry,
después se quedo al norte del ecuador y segiin el modelo, estaba conectado a lineas que mapeaban
ecuatorialmente a distancias de ~ 45 R; alin a altitudes mas bajas.

La trayectoria hacia fuera, que fue distinta a la de las naves anteriores, estaba cerca del meridiano de
anochecer (~ 19 TL) y a latitudes magnéticas bajas al sur (~ 37). Asi, la nave estaba continuamente
lejos del plano ecuatorial, después del acercamiento mayor, y estaba conectado a lineas de campo
magnético que son predichas por el modelo para extenderse en el plano ecuatorial a distancias

mayores de ~ 45 Ry después del dia 40.
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4.2.2 Datos de Ulises: Trayectoria hacia adentro.

Los datos del campo magnético y de flujo del plasma se muestran en la figura 4.4. Los datos son de
los Telescopios de Anisotropias (TA’s), que fueron explicados en capitulo 2. Esa figura muestra, de
arriba hacia abajo, la latitud magnética de la nave (grados), las tres componentes del campo
magnético en coordenadas esféricas relativas al eje dipolar (nT), el flujo omnidireccional de
protones de energia 0.7 — 1.3 MeV [{cm® s st MeV)], el indice espectral y las tres componentes de
la velocidad del plasma en coordenadas esféricas relativas al eje de dipolar, con la velocidad total.
La linea oscura representa las componentes de la velocidad perpendicular al campo magnético
(arrastre de ExB) y la linea delgada representa la velocidad de corrotacién rigida perpendicular al
campo magnético. Se descubri6 en los analisis de los datos de los TA’s, que las anisotropias que
provienen de gradientes en el flujo del plasma contribuyen significativamente a la velocidad del
plasma en muchas regiones de la magnetosfera y son dominantes dentro de la hoja de corriente de la
magnetosfera mediana (Staines ef al., 1996, Cowely ef al., 1996). Por esa razon, Laxton ef al.,
(1997) han desarrollado un algoritmo que separa la anisotropia debida al flujo relativo a la nave
(efecto de Compton - Getting) y debida a los gradientes en el flujo en los datos de las TA’s. Ese
algoritmo estd en funcion de la dependencia diferente de los dos tipos de anisotropias y obtuvieron
velocidades perpendiculares al campo magnético de la anisotropia del flujo a través de la
magnetosfera. Estas velocidades son usadas aqui. Las lineas punteadas verticales indican cruces del
choque de proa (S), la magnetosfera (M) y picos en el flujo del plasma. Los identificadores de las
regiones diferentes de la magnetosfera indican el viento solar (SW), la “magnetofunda” (Sh), la
magnetosfera externa (OM), la regién de transicion (TR) y la magnetosfera mediana (MM),
identificadas por Staines ef al., (1996) y Cowely ef al., (1996). La magnetosfera externa, observada
muchas veces debido al cambio de presion del viento solar entre 82 y 110 R;, fue caracterizada por
campos magnéticos que fueron dominantes al sur (B, dominante) y flujos de protones bajos pero
constantes. Las velocidades en esa region fueron bajas también, tipicamente ~ 100 — 200 km sty
fueron en la direccién opuesta a la rotacion del planeta y hacia adentro del planeta radiaimente

(Staines ef al, 1996; Cowely ef al., 1996; Desai y Simnett, 1996). La velocidad de corrotacion
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Figura 4.4. Datos de campo magnético y del flujo del plasma para la trayectoria hacia
adentro de Ulises. De arriba hasta abajo se muestra; la latitud magnética de la nave, tres
componentes del campo magnético (nT) en coordenadas magnéticas, el flujo
ommnidireccional de las particulas de energia ~ MeV para dos canales de los telescopios
de anisotropia, ¢l indice espectral de los iones, tres componentes de la velocidad
perpendicular al campo magnético.en coordenadas magnéticas y su magnifud. Las
lineas delgadas son las componentes de la velocidad de corrotacién rigida perpendicular
al campo magnético. Las lineas punteadas verticales indican; el choque de proa (8), la
magnetopausa (M) v picos en el flujo (P). Los ndmeros al pie de la figura dan el niimere
del dia y la hora; la distancia radial de la nave al centro de Jupiter y el tiempo local
(Laxton et af., 1997).
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rigida en esa region es ~ 1200 km s™ por lo tanto, en ese caso esperariamos una perturbacion
“atrasada” anticorrelacionada con B, y la latitud magnética (B, negativo arriba del ecuador
magnético y positivo abajo, By positivo arriba y negativo abajo). El campo azimutal observado fue
pequefio y vari¢ irregularmente sin ninguna correlacion. Es posible que no hubiera mucho plasma
confinado en la region ecuatorial en la magnetosfera externa. También es posible que otros efectos,
como desviaciones del campo asociado con capas de limite magnetosfericas (por ejemplo, Edwards
et al., 1996) oscurecen ese efecto.

En la magnetosfera mediana, ~ 71 Ry, se observé que en la trayectoria hacia adentro, fue dominada
por corrientes azimutales en el plano ecuatorial que produjeron campos magnéticos radiales y
cambiaron el sentido cruzando el plano ecuatorial magnético. Tales cambios fueron observados
durante los primeros tres encuentros de la hoja de corriente, en el dia 36 y al principio del dia 37.
Después, solamente hubieron encuentros parciales. La hoja de corriente estuvo caracterizada por
altos flujos de protones, mientras en las regiones a latitudes altas el flujo decayé a valores similares
a los observados en la magnetosfera externa. Adentro de la hoja de corriente, e_l flujo fue positivo en
la direccion azimutal y con un componente radial, pero con velocidades de ~ 100 — 200 km s en
comparacion con ~ 750 km s de la corrotacion rigida. Afuera de la hoja de corriente, la velocidad
se mantuvo pequefia, pero cambid al fluir en la direccion anticorrotacidal y se infirié que esas lineas
mapeaban a la magnetosfera externa. Sin embargo, ahora podemos ver que una configuracion
“atrasada” estd obviamente presente en el campo magnético, que es consistente con los flujos
débiles observados y que éstas estdn asociadas con una componente azimutal que esta
correlacionada con B, y la latitud magnética, como fue reportado por Dougherty ef al., 1993. Los
valores de estos campos azimutales subieron constantemente con el acercamiento del planeta. Son

estas perturbaciones las que seran analizadas mas adelante.

4.2.3 Datos de Ulises: Trayectoria hacia afuera.
Los datos de la trayectoria hacia afuera, cerca del meridiano de anochecer, se muestran en la figura

4.5 para un intervalo de 6 dias, del dia 40 hasta el 45. La trayectoria ha sido dividida en las regiones

93



= S
el
-]

»-g ;
Q.._._
é—-—m
k-2
K—=

;" _%(0). h 1] T 11 [ |H T LI S | LENLENRL T T i T 1T 10 I i 1 17T ll vl 71 iL_ 'ig_
m -4{). | -40.
5;%“3[‘:%;:1::{:::::,.:.::]'=::li!.:::=;5o_
B OF~— S R and o e Zoat 4
’ .5 g"l [ | | | l: = = = {Lh‘ 1AI 1) .1 I’ || I | PR N W N | ll Ill | IE-SO.
5 _| T t ¥ T v 1 I ‘ L] 13 Ill l T T .] T T {\ " |M50
B pesr [, ‘30,
GOE:'H{H:H{HH:HH.|.=.::'}:::;EO'
8, 10 l | 3 10.
| i e ik
10 R B 4
5 192 ] |l T ARG
[} L -
}8? ,L'F* M v 4 / N | | ~ Ji }8?1
10 I|| } l|| I (] (] ] El 1 l I ] H i L l [ | I||I lk 1 10
B :_l 1 I LI L I B | l LI I B | T I LI RLE! ¥ a
- il '
T 4.5 — 4.
2%"!!:""'#}‘""I—H“’IHI.%H%-':IIE
260. - |1 (s 250
Vr 0 ; e e |lit 4.“‘.‘, ;O
-250. - K+ -250.
I o
= 5%
250. - 1 250.
K O.f“‘l‘ I 0.
-250. =y I; 4250,
500. - ’ 3500
| | - ‘ N NL
250. £ ‘ 3 250.
Vo 0 "!ﬂ i I’Jl Tk 1' l.| :“ L o _____l__l_ l IE 0.
250. F- W | )] | | 5 -250.
‘500‘ :—: |l i l| 1 II ) N I | I F I S T . I | | I| 1 I F I I T N | l! I| [l 5| Jk ‘500'
E ]I El lr L Il T L] | L L L LR ] l LI III i 11 1 ii Il i'l IE
1000‘_ I | || Emco.
JoE | I
= ] |
7] 3 ] 1 A 1 1 i 1 1 Il 1 i i l ] 1 i 1 ] I 1 i 3
f00 400 42:00 43:00 44:00 45:00 46:00
13.9 34.2 53 4 75.1 90.3 108.2 126.0
21:00 19:23 18:54 18:39 18:30 18:24 18:19

Figura 4.5. Datos del campo magnético y la velocidad para la trayectoria hacia fuera en
el mismo formato de la figura 4.4 (Laxton ef al., 1997).
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“mediana” y “externa” pero con cierta incertidumbre debido a las latitudes altas al sur. En la
magnetosfera mediana, a distancias jovicéntricas de ~ 15 — SO Ry, el flujo de protones y el campo
magnético mostraron variaciones de 10 horas, lo que indica que la nave se movi6 entre regiones de
flujo alto, cerca de la hoja de plasma y corriente, y flujos bajos afuera de la hoja a latitudes altas al
sur. Otra vez, aunque la nave estaba a distancias jovicéntricas, menores a 50 R, debido a las
altitudes altas, las lineas de campo magnético mapeaban a la magnetosfera externa. Como en la
magnetosfera de amanecer — medio dia de la trayectoria hacia adentro, los flujos del plasma en estas
dos regiones son en direcciones opuestas.  En la regién de flujo alto, a latitudes bajas, el flujo es
anticorrotacional (hacia el Sol) y en la region de flujo bajo, a latitudes altas, el flujo es corrotacional
(hacia la magnetocola). Las velocidades son similares de la trayectoria hacia adentro con valores de
100 - 250 km s™' que son menores por un factor de ~ 2 de la corrotacion rigida. Como consecuencia
de que la nave se quedé lejos de la hoja de corriente en la trayectonia hacia fuera, esperariamos ver
una firma “atrasada”, en general, modulada por las variaciones en velocidad y direccion del plasma,
siendo mas fuerte en regiones de anticorrotacién y mas débil en regiones de subcorrotacion. Esa
expectacion estd observada al principio del dia 40 con dos firmas grandes atrasadas (Dougherty ef
al., 1993). La primera fue observada después de la region de flujo alto, de acercamiento mayor y la
segunda en el siguiente pico de flujo a latitudes bajas. Segin la figura 4.3, esas perturbaciones
representan observaciones de la misma concha de lineas de campo magnético de la hoja de plasma
en el plano ecuatorial mapeando a distancias de ~ 60 R;. Los acercamientos a latitudes bajas
subsiguientes mapean a distancias un poco mas grandes a pesar de observar flujos similares, solo
pequeiias perturbaciones azimutales positivas fueron observadas y superimpuestas en un campo
magnético negativo que estaba creciendo. Estas perturbaciones “adelantadas” no fueron predichas
con base en los flujos observados, quedando subcorrotacional o anticorrotacionalmente durante el
paso de Ulises por esa region. Mas alla de ~ 50 R;, el flujo se qued6 subcorrotacional tal como se
esperaria en una perturbacion “atrasada”. En lugar de una perturbacion “atrasada”, estaba presente

una perturbacién “adelantada” consistente, con un valor de ~ 4 nT. Esta perturbacién parece ser
kl
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debida a otro sistema de corriente que esta asociada con el acoplamiento de la atmoésfera con la

magnetosfera.

4.3 Relacion tedrica entre las perturbaciones azimutales y el flujo del
plasma.

La discusion anterior muestra que hay una correspondencia basica entre plasma subcorrotacional (o
anticorrotacional) y perturbaciones “atrasadas” en la magnetosfera media, en las trayectorias hacia
adentro y hacia fuera, segun los datos de Ulises. Esto indica que los efectos de acoplamiento de la
atmosfera con la magnetosfera son importantes en estas regiones, aunque mas alla de ~ 30 Rj, en la
magnetosfera de la trayectoria hacia fuera, parece tener contribuciones del sistema de corriente de la
magnetopausa — magnetocola.

La relacion entre la velocidad del plasma y las perturbaciones azimutales en el campo magnético
esta fundamentada en algunas suposiciones simplificadas. Primero asumimos que tenemos un
estado estatico. El equilibrio entre la magnetosfera y la ionosfera se establece por la propagacion de
ondas de Alfvén a lo largo del campo magnético entre ellos. Segundo, suponemos el campo
magnético como axialmente simétrico, sobre el eje dipolar, que estid centrado en el centro del
planeta, y que esta incinado a 9.6 del eje de rotacion del planeta. Los vectores unitarios en las
direcciones del dipolo y de rotacion son m y s respectivamente. La Corrotacion rigida esta entonces
dada por V, = Qs xr, (ver figura 4.6) donde €; es la velocidad angular del planeta (10 horas), y r
es el vector de posicion relativo del centro del planeta. Las desviaciones de corrotacion rigida son
asociadas con un flujo rotacional adicional alrededor el eje del campo magnético, como una concha
de tubos de flujo magnético simétricos axialmente que se mueve en el marco de referencia que esté
en reposo con respeto al planeta, alrededor de ese eje, con una velocidad angular @ (@ positivo

significa supercorrotacion). Por supuesto, otras conchas pueden rotar a diferentes velocidades.
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" Figura 4.6. Sistema de corriente eléctrica y la perturbacién azimutal asociada con la
transferencia de momento angular de la ionosfera a la magnetosfera para un piasma que
rota mds rapido que el plancta. Esta figura es en el marco en reposo del planeta. Para la
situacion mas comin de subcorrotacion, todas las direcciones serian en la direccion
opuesta.

La velocidad total del plasma en cualquier punto se toma como V=V +omxr, mas

(posiblemente) el movimiento arbitrario del plasma a lo largo del campo magnético. Esa rotacion
diferencial alrededor el eje del campo magnético estd asociada con un campo eléctrico en el marco

“de referencia que se mueve con el planeta dado por

E =—~(V-V,)xB=-a(mxr)xB, (4.1)

que, para @ positivo, da un campo eléctrico hacia el polo en la ionosfera, también mostrado en la
figura 4.6. Asumiendo que las lineas del campo magnético en la ionosfera son casi verticales, ¢on
magnitud B; (~ 1.0x10° nT), el campo eléctrico es casi horizontal y esta dado por E' = wp,B,, donde
o es la distancia perpendicular del eje dipolar al tubo de flujo del campo magnético en la ionosfera.
Ese campo eléctrico da una corriente en la capa de Pedersen, en los hemisferios, asumiendo que la
atmésfera neutra corrota rigidamente, que estd dada por, J, = Z,E,, , donde Zp es la conductividad

de Pedersen integrada por altura.

Esto da una expresion para la corriente de Pedersen integrada por altura (Amp/m}) de la forma,

Jp = Zpp0B; (4.2)
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Sin embargo, si la atmosfera neutra no corrota rigidamente con el planeta, se inducird un viento del
aire neutro en el marco del planeta en la direccion del flujo magnetosférico. En este caso, la
conductividad de Pedersen podria ser menor que el valor verdadero (Huang y Hill, 1989). Los
resultados presentados por Huang y Hill, 1989, indicaron que ese efecto puede ser significante y los
valores de la conductividad efectiva de Pedersen pueden ser muy bajos. Esto puede estar
relacionado con los resultados de la capa polar de ta magnetosfera joviana (Cowely ef al., 1993).
Para el caso de subcorrotacion, la direccion del campo eléctrico y la corriente estan en la direccion
opuesta, eso es al sur hacia del ecuador. Ahora vamos a obtener una expresion para la perturbacion
azimutal debido a las desviaciones de corrotacion con base en la conservacion de momento angular
a lo largo de las lineas del campo magnético.

El flujo de momento (momento/area/s) en el campo magnético asociado con la fuerza de tension en

el campo magnético se obtiene del tensor de Maxwell, T = LBB
K,

La fuerza de tension por unidad de volumen esta dada por F=V.T y esto nos da

F=-V.BB, (43)
Ho
la componente i de lo cual es, F, = -1-——52""3,.3 ;- Asi, la torca por unidad de volumen esta dada por,
Ky OX;
t= —erV.BB (4.4)
K,

Si el eje Z es el eje de rotacion del planeta, entonces el vector de torca asociado con la rotacion del
planeta es solamente en la direccion z. Por lo tanto consideramos solo la componente z en (4.4), que

€s

2

t, =L v]xB, - y8,)B] @.5)
U

o
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Esta es igual a la razon de cambio del momento angular y esta en la forma de conservacion, que esta
expresada por la divergencia del flujo de momento. Por lo tanto el flujo de momento angular en la
direccion Z es,

F, = i(yBx -xB,)B (4.6)

aQ

En coordenadas polares, tenemos,

B B
__ - 4.7)

H,

Jz

Eso es, el flujo de momento angular azimutal, debido a la fuerza de tension en el campo magnético
opuesta a la direccion del campo magnético para B, positivo y a lo largo del campo magnético para
Bynegativo. Entonces, para el caso de subcorrrotacion, B, es positivo abajo del ecuador y negativo
arriba. Asi el flujo de momento fluye de la ionosfera a la magnetosfera en ambos hemisferios.

Si no hay absorcidn de momento por el plasma entre las regiones de “fuente” y “sumidero”, o
equivalentemente, si no hay plasma entre las regiones de “fuente” y “sumidero”, entonces el flujo de

momento angular se conserva a lo largo de las lineas del campo magnético. Si consideremos un

. . : . PB ‘
tubo de flujo de area de seccion transversal de corte A, entonces el flujo/s total seria P22 Pero
H,
BA es el fluyjo magnético y es constante. Por Jo tanto tenemos,
B, .
P _ constante (4.8)
K,

Esto es, el flujo de momento angular electromagnético por unidad de flujo magnético se conserva a
fo largo de las lineas del campo magnético entre las regiones de “fuente” y “sumidero”. Esto da la

relacion de conservacion,

P8

oi

= pB,, (4.9)
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donde / sc refiere a la ionosfera. La corriente de Pedersen en la ionosfera produce un campo
magnético azimutal, B,, = 1 /., donde J, es la corriente de Pedersen integrado por altura. Esta da
finalmente una expresion para la perturbacién azimutal del campo magnético en la magnetosfera

como,

2
B, =tu7z, %"B,m (4.10)

donde los signos + y - se refieren a las condiciones del norte y del sur de la region de la corriente
ccuatorial, respectivamente, tal que si @ es negativo (subcorrotacion), entonces B, es negativo arriba
y positivo abajo. La ecuacion (4.10) también puede ser derivada al aplicar la ley de Ampere a un
sistema de corriente de la ionosfera a la magnetosfera, como se muestra en la figura 4.6 y que fue
descrito antes, integrando azimutalmente a una distancia p del eje dipolar.

Esta discusién asume que en las lineas de campo magnético que pasan a través de la hoja de
corriente, toda la masa del plasma y las corrientes eléctricas estan confinadas cerca del plano
ecuatorial.  Sin embargo, si la masa del plasma (y el momento angular) estd distribuida mas
uniformemente a lo largo de las lineas del campo magnético (y también estaran las corrientes
eléctricas) en la magnetosfera, la perturbacion azimutal del campo magnético en cualquier punto en
la rﬁagnetosfera sera reducida en comparacion con la de la ecuacion {(4.10). Debido a la simetria, B,
queda reducido a cero exactamente en el ecuador.

La fuerza de tension del campo magnético (JxB) asociada con las desviaciones del campo afuera de
los planos meridionales que actia acelerando al plasma magnetosférico en la direccion de rotacion
del planeta, mientras en la ionosfera esta en la direccion opuesta; el momento angular es transferido
de la ionosfera a la magnetosfera subcorrotando, (ecuacion (4.7)).

La ecuacion (4.10) muestra que en un punto en la magnetosfera (entre la fuente y sumidero) la
perturbacién azimutal es proporcional a la conductividad de Pedersen y la velocidad angular del
plasma en el marco de referencia en reposo con el planeta. Los flujos discutidos en la seccidn

previa, indican que las velocidades, en general, fueron pequefias en comparacion con la corrotacion
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rigida. En ese caso, @~ -£2, que es aproximadamente constante, como fue asumido por Vasyliunas,
(1983) en su analisis de los datos en la trayectoria hacia afuera de Pionero y Viajero. Entonces, la
ecuacion (4.10) muestra que las perturbaciones azimutales decaen como o', asumiendo que Zp no es
una funcion de latitud fuerte, debido a que por un campo magnético o, que es una funcion que decae
lentamente con la distancia radial. Pero, ajustes empiricos previos de los datos de Pionero/Viajero,
indican una variacién menor que g, variando como p*” (Goertz et al., 1976, Vasyliunas, 1983). El

origen de esa diferencia sera explicado en la seccién que sigue.

4.4 Aplicacion a los datos de Ulises.

Ahora se analizaran las perturbaciones observadas durante un intervalo de 3 dias, del dia 36 al 38, en
la trayectoria hacia adentro, y los dias 40 a 42 de la trayectoria hacia fuera. Estos intervalos fueron
discutidos previamente por Dougherty et al., (1993).

Lo mas importante que necesitamos saber es la velocidad angular de las lineas del campo magnético
alrededor del eje dipolar en el marco de referencia del planeta. Para hacer esto, necesitamos estimar
la velocidad del plasma térmico en la magnetosfera. Los datos de Ulises s6lo dan estimaciones de
velocidad de los protones con MeV de energia. Entonces se necesita relacionar de alguna manera a
la velocidad térmica del plasma. |
Laxton et al., 1996 desarrollaron un algoritmo para separar la anisotropia de primer orden, debida a
los gradientes del flujo de anisotropia de primer orden, debida al flujo perpendicular del campo
magnético (ExB). La anisotropia perpendicular al campo magnético proporciona la velocidad de
arrastre ExB | que es independiente de la energia, y podemos obtener la velocidad perpendicular
para el plasma térmico. La componente de esta velocidad que necesitamos es la componente
azimutal. Primero transformamos al marco del planeta restando la componente perpendicular de la
velocidad de corrotacién y entonces obtenemos la componente @. Sin embargo, debido a la
presencia de B,, subestimamos la componente azimutal de la velocidad por un factor de cos®a donde

sing = 1B, l/1Bl. Sin embargo, tomamos
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pcos’a

Ahora queremos estimar la perturbacion azimutal esperada, usando la velocidad del plasma
(obtenido de (4.11)) usando (4.10). Antes de hacerlo, se va a derivar un valor para la conductividad
de Pedersen, de los cinco picos de la perturbacion azimutal en la figura 4.4 para la trayectoria hacia
adentro, utilizando (4.10). Este valor es entonces usado para estimar la perturbacion azimutal en el
campo magnético para las trayectorias hacia adentro y afuera. La figura 4.7 muestra la variacion del
pico de la perturbacion azimutal afuera de la hoja de corriente por la trayectoria hacia adentro contra
la distancia radial (R;). Cada punto corresponde a un promedio de una hora por cada S rotaciones
planetarias correspondientes a los picos azimutales de la region de la magnetosfera mediana. Un
ajuste logaritmico a estos puntos, se muestra con la linea recta, obteniendo la formula empirica,

-1.4
1B,|= 470[}%] nT (4.12)

S

-1.41
B,=470(r/R )

0.8 —

tog(B} nT
0.6 —
0.4 —
0.2

L L L B DL DL L

13 14 15 16 17 18 1.9 2.0

ZORJ log(riR ;) 100R

Figura 4.7. Variacién del pico de la perturbacion azimutal afuera de la hoja de corriente
en la trayectoria hacia adentro de Ulises. La linca recta es un ajuste lineal.
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Ast la perturbacion azimutal disminuye poco mas rapido que p' o 7' que es la misma a estas
latitudes bajas. También diminuye mas rapido con la distancia radial que las perturbaciones
observadas por Pionero y Viajero. Usando estos valores, la velocidad del plasma, la distancia
perpendicular de las lineas del campo magnético en la ionosfera del eje magnético y la posicion de
la nave espacial podemos obtener un valor para la conductividad de Pedersen usando la ecuacion
{4.10), asumiendo que todas las perturbaciones en el campo magnético son debidas al sistema de
corriente del acoplamiento de la ionosfera con la magnetosfera. Si esa condicion se cumple, se
deben obtener valores consistentes de fa conductividad. La tabla 1 muestra los promedios de una
hora, de los parametros usados en (4.10) junto con los valores derivados de Xp. Debe notarse que el
valor deav€2; = 0 si el plasma corrota rigidamente; -1 <a@/42; < 0 si subcorrota; @42, > 1 si
supercorrota y @/€2; < -1 si anticorrota. Podemos ver de la tabla que los valores de Xp son
consistentes, en general, y asi se refirma con la interpretacion del origen de los perturbaciones
azimutales en el campo magnético, con un valor de, 2p = 0.136 + 0.028 mho.

Sin embargo, en su analisis, Vasyliunas (1983) obtuvo un valor para la conductividad de Pedersen
de 0.4 mho. Este valor es un factor de ~ 2.94 mas pequefio del valor derivado en la ecuacion (4.10)

de los datos de Ulises y es importante determinar ¢l origen de esta diferencia.

Time (hrs) | B, (nT) £ R pri(Ry) a2y Zp (mho)

21.9+0.7 -2.17+£0.16 153.240.2 (0.212+0.116 |-1.0530.06 |0.155+0.033
31.5+0.7 -3.16+0.05 |45.41+0.1 |[0.222+0.092 |-1.10+0.27 {0.173+0.006
42.1+0.7 -2.9740.35 |37.6+0.1 [0.24310.013 |-1.14+0.23 }0.109+0.051
52.5+0.5 -4.3510.58 [29.4+ _  [0.25940.097 |-1.274+0.36 |0.094+0.008
61. 1i0;5 -7.5140.2 213 10.238+0.060 |-1.27+0.38 |[0.14910.042

Tabla 1. Promedios de una hora de los parametros usados en ¢l cilculo de Zp v su
desviacién estindar durante los picosen 5, .
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Hay varios factores que influyen el valor de 2p. El primero de estos es la velocidad del plasma
observado. De la tabla 1 podemos ver que ‘aMQJ ~ -1.17. Como se menciond previamente,
Vasyliunas asumi¢ que /{2 = -1, lo que representa una velocidad cero en el marco de referencia
inercial. Entonces este efecto es probablemente muy pequefio y un factor de ~ 2.3 todavia debe
tomarse en cuenta. La segunda posibilidad es que los valores de p; (calculados por el mapeo de las
lineas del modelo del campo magnético, de Connerney, de la nave a la ionosfera) usados en el
calculo de 2p dan valores mas grandes que los usados por Vasyliunas (1983). Los valores de
" Vasyliunas fueron obtenidos al integrar el flujo magnético hacia el plano ecuatorial usando el
modelo de Gleeson - Axford (1976) del campo magnético afuera a 20 R; y el modelo de Goertz et
al., (1976) a distancias mas lejanas que 20 Ry (ver apéndice A). Habiendo repetido éste calculo, la
linea solida en la figura 4.8 muestra la estimacion teorica de B, de Vasyliunas contra la distancia

radial usando los promedios de 2p y av€2; de la tabla 1, pero usando los valores de p; de Vasyliunas.

§ Ajuste Tedrico de Vasylunas
14 = . =04mho, ol =1
7 Ajuste Empirico de Vasyllunas
12 - B, = 81exp(-1/260R M(r/R )*7
Y
1 Y
~
1.0 — ~
~. ~
™ ~
e
: ™ Ajuste Tedrlco de Vasyliunas
08 . . £, = 0.136mho, o/ = 117
log{B,) nT; T
0.6
- ™
. s
. “w
0.4 — . ha
Datos de Ulises " . F S
B,=591(r/R i
0.2 —
Fryyrrr1r vt

13 14 15 16 17 13 18 20
20R, log(riR ) 100R, .

Figura 4.8, Comparacién de los picos de la perturbacion azimutal de los datos de Uliscs
en la trayectoria hacia adentro con estimaciones tedricas de la perturbacion azimutal de
Vasyliunas(1983) usando la ecuacion (4.10) con Zp =0.136 mho y (@/£2)) = -1.17(linea
sdlida), y Zp = 0.4 mho y («/£2; = -1(linea punteada). La otra linea punteada es el ajuste
empirico de Vasyliunas(1983) los datos de Pionero/Viajero en el lado de noche-
amanecer en sus trayectorias hacia fuera.
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Esta curva, como puede verse, concuerda con los datos de Ulises (cuadros) mostrados en la figura
4.7. Por comparacion la curva punteada en la figura, es el valor tedrico de B, dado por Vasyliunas,
usando su valor de 2p = 0.4 y a¥€2;=-1 como lo derivo él, para ajustar los datos de Pionero/Viajero
en sus trayectorias hacia fuera, en el lado de noche. Esta curva es ~ 2.24 mas grande que la curva
solida y claramente no se ajusta a los datos de Ulises. Este resultado es légico; si substituimos
pi=Rysin@ y 2B;=B; en la formula de B, del apéndice A, tenemos la ecuacidon (4.10). Y para
valores similares de 2p, Ia variacion en B, estd dada por diferencias en @y p;, que hemos visto, son
muy pequeiias.
Estas curvas sugieren que un tercer factor posible da la explicacién mas razonable para la diferencia
en la conductividad. Esto es, que las observaciones observadas por Pionero 10 y Viajerol y 2 en sus
trayectorias hacia fuera, fueron sistematicamente mas grandes que las observadas por Ulises.
Para investigar esto, la curva con puntos en la figura 4.8 muestra el ajuste empirico de Vasyliunas a
los datos de Pionero y Viajero. Esta ajuste empirico esta dada por,
[LJ 0.7
|B,|=81e""" [-}:—J nT (4.13)
J

En su articulo Vasyliunas cit6 un resultado para la cantidad, B,/rB,, entonces la formula citada aqlii
se multiplicé por 7B, con B, que esta dado por los valores del modelé empirico, determinado de los

datos observados por Pionero en su trayectoria hacia fuera Goertz ef al., (1976). Eso es,

B (269&,) 03 Rl-m
o _1dde (Vasyliunas, 1983) y B, = 2x10° R,

! (Goertz et al., 1976), con a=0.7. Si
*B,  160R, pive

comparamos esta curva con los datos de Ulises podemos ver que los valores obtenidos fueron muy
sitnilares a distancias ~ 20 Ry, pero los datos de Ulises disminuyen con la distancia radial mas rapido
que los datos de Pionero y Viajero (aproximadamente a razon de ' comparado con #*7) asi como
a distancias ~ 50 R;, los valores para la perturbacion azimutal son un factor de ~ 2 més grandes que
los valores de Ulises. La curva teorica de Vasyliunas (Zp = 0.4 y a¥€2; = -1) puede se vista al ajustar

los datos de Pionero y Viajero a distancias mas lejanas que ~ 50 R;. Asi, la diferencia en los valores
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de la conductividad ha sido resuelta y es debida a los valores mas grandes de B, observados a
distancias grandes a los que Vasyliunas ajusté su formula tedrica preferentemente. Los datos de la
trayectoria hacia adentro son. consistentes con un valor de la conductividad de Z» = 0.136 + 0.028
mho durante la magnetosfera media entre ~ 20 — 60 R;. Valores similares se aplican a los datos de
Pionero/Viajero en el lado de noche en la trayectoria hacia fuera a distancias de ~ 20 — 30 Ry, y que
aumentan, aparentemente, a 2p ~ 0.4 mho mas alla de ~ SOR;, si el plasma no se desvia de la

condicion a2y = -1.
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Figura 4.9(a). Campo magnético azimutal observado en la trayectoria hacia adentro
comparado con la velocidad azimutal y la latitud magnética. Los picos de la
perturbacion son indicados por 1,2,etc. Se muestra la velocidad de corrotacién rigida
para la comparacion con la velocidad azimutal. Los nimeros al pie de la figura son la
hora del principio del dia 36 y el namero del dia. El eje x es tiempo por todos los
panales
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Ahora calculamos la perturbacion azimutal esperada por las trayectorias hacia adentro (dias 36 - 38)
y hacia afuera (dias 40 - 42) usando las velocidades del plasma derivadas y el promedio de la
conductividad de la tabla 1; 0.136 £ 0.028 mho. Antes de hacerlo se muestra en la figura 4.9(a)
resimenes de la perturbacion y la velocidad azimutal, en coordenadas magnéticas, juntos con la
latitud magnética. Los picos en la perturbacion azimutal son indicadas por los nimeros 1,2.etc., y
ocuiten a latitudes altas al norte, afuera de la hoja de corriente. La velocidad azimutal es sub-

corrotacional y de hecho es ~ 0 en el marco inercial.
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Figura 4.9(b). Comparacion del campo azimutal calculado por ecuacion (4.10) y el
campo observado, La grafica de arriba muestra la distancia perpendicular al gje dipolar
de la nave en unidades de R,. La siguiente grafica muestra la distancia de las lineas del
campo magnético del gje dipolar en la jonosfera. La tercera grifica es la razon de la
" velocidad angular del plasma a la velocidad angular de Jopiter en el marco del planeta.
La tltima grafica muestra la comparacion de B;. El eje x es tiempo por todos-los panales

107



La figura 4.9(b) muestra la perturbacion esperada comparada con la perturbacion observada junto
con otros parametros usados en el calculo de (4.10). La grafica superior es la distancia
perpendicular de la nave espacial del eje magnético. La siguiente grafica muestra la distancia
perpendicular de las lineas del campo magnético en la ionosfera del eje magnético en el hemisferio
norte. Los espacios en los datos corresponden a tiempos cuando la nave espacial cruzé el ecuador
magnético. A estos tiempos usamos la distancia perpendicular del eje magnético en el hemisferio al
sur. La tercera grafica muestra la razon @2 que estd entre ~ -1 y ~ -2 para todo el intervalo
(anticorrotacion). Finalmente, la ultima grafica muestra la comparacion de la perturbacion tedrica
(linea rota) y la perturbaciéon observada. Puede verse claramente que la perturbacién tedrica
concuerda con la observada en las regiones de flujo bajo a latitudes altas, afuera o al borde de la
hoja de corriente ecuatorial. Adentro de la hoja de corriente los valores observados son mas
pequefios que los calculados debido a que la nave espacial esta adentro de Ia region de “sumidero”
del flujo de momento angular.

Ahora veremos la trayectoria hacia afuera. Otra vez mostramos, en primer lugar, los mismos
parametros como antes, en la figura 4.10(a) pero para la trayectoria hacia afuera. También tomamos
el valor de Zp calculado en la trayectoria hacia adentro; 0.136 + 0.028 mho. La velocidad del
plasma es también menor a la de corrotacion, aunque hay momentos de flujo corrotacional. Aqui la
nave espacial fue localizada a latitudes altas al sur, afuera de la hoja de comriente (figura 4.3), y de
aqui esperariamos que estuviera localizada muy lejos de las regiones de sumidero de momento
angular, y corrientes eléctricas radiales, en el sector de medianoche - anochecer. Consecuentemente,
con tal de que no exista la presencia de otros efectos, entonces esperariamos ver una concordancia
continua entre la perturbacion observada y la perturbacion calculada por la ecuacion (4.10), con las
perturbaciones, B, siendo moduladas por los cambios en la velocidad angular del plasma, @, y mas
lentamente por los cambios en p y o;, cuando la nave se movié hacia fuera del planeta. Entonces, los
campos calculados en la magnetosfera mediana muestran modulaciones grandes de ~ 10 horas,

cuando la nave se movio entre regiones de flujo del plasma hacia el Sol (anticorrotando) en las-
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regiones de flujo alto, a latitudes bajas, y regiones de cuasi-corrotacion o subcorrotacion en las

regiones de flujo bajo a latitudes altas.
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Figura 4.10(a). Campo magnético azimutal para la trayectoria hacia fuera comparado
con la latitud magnética, Ia velocidad azimutal v 1a velocidad de corrotacion rigida.

Se esperan grandes campos magnéticos azimutales en las regiones anteriores, decayendo con

distancia radial, con campos mas débiles entre estas regiones.

Comparando las perturbaciones

calculadas con las observadas por la trayectoria hacia afuera, figura 4.10(b), que esta en el mismo

formato de la figura 4.9(a) pero para la trayectoria hacia afuera, podemos ver que hay una buena

concordancia para las primeras dos perturbaciones grandes atrasadas observadas en la superficie

externa de la hoja de plasma al principio del intervalo, fas que son también consistentes con un valor

de la conductividad de Pedersen del ~ 0.136 mho.
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concordancia entre la teoria y observacion no estd muy bien. Esto es, el modelo de las

perturbaciones azimutales
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Figura 4.10(b). Comparacién del campo azimutal calculado y observado por la
trayectoria hacia fuera. La figura contiene los mismos pardmetros de la figura 4.9(a).

en el campo magnético, con base en el intercambio de momento angular entre la ionosfera y la
magnetosfera, no explica el desarrollo grédual de la configuracién adelantada en el campo
magnético {componente azimutal negativo) en la parte exterior de la magnetosfera mediana. Sin
embargo, aun teniendo en cuenta este efecto, las perturbaciones azimutales observadas durante el
segundo y el tercer picos (P) en el flujo del plasma, son mas pequefios que los calculados. Por
ejemplo, durante el segundo pico la perturbacién azimutal calculada es ~ 8 nT, mientras que al tener
en cuenta un campo negativo significante de fondo de ~ 2nT, las perturbaciones positivas

observadas parecen ser no mayores que ~ 3 - 4 nT.
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Finalmente, en la magnetosfera externa de la trayectoria hacia fuera, los flujos alcanzan valores mas
o menos constantes de subcorrotacion (hacia la magnetocola), como @/€2; similarmente, alcanzan
valores mas o menos constantes de ~ 0.7 2 0.9. Los campos magnéticos calculados asi son positivos
(atrasados) con una magnitud de ~ | nT y son completamente diferentes de los campos negativos
observados (adelantados) de ~ 4 nT, aunque el flujo eé subcorrotacional. La conclusion es que estos
campos adelantados se deben a otro sistema de corriente eléctrica, posiblemente la que esta asociada

con la magnetopausa y la magnetocola.

4.5 Resumen.

Aqui las perturbaciones azimutales en el campo magnético, observadas por fa nave espacial Ulises
durante su paseo por la magnetosfera joviana, han sido examinadas y comparadas con estimaciones
tedricas con base en el intercambio de momento angular, de fa ionosfera a la magnetosfera, usando
los valores del flujo de plasma magnetosférico observado, que fueron calculados de los datos de
protones de energias ~ 1 MeV. También, los resultados fueron comparados con un analisis
correspondiente, presentado por Vasyliunas (1983), de los datos en las trayectorias hacia fuera, en el
sector amanecer-media noche, de las naves Pionero 10 y Viajero 1y 2,

Se ha encontrado que en la trayectoria hacia adentro, en el sector amanecer-medio dia, las
perturbaciones azimutales despliegan una configuracion llamada “atrasada”, consistente en la
magnetosfera mediana, la que es consistente con un flujo de plasma que es
subcorrotacional/anticorrotacional. Estas perturbaciones tienen un maximo afutera de la hoja de
corriente-plasma donde el plasma anticorrota. Dentro de la hoja de plasma-corriente las
perturbaciones son reducidas en magnitud porque la nave estaba localizada dentro del sumidero del
flujo magnético angular de la ionosfera, o equivalentemente, estaba localizada dentro de la regién de
flujo de corriente eléctrica radial. Las perturbaciones maximas observadas afuera de la hoja de
corriente decayeron con la distancia radial aproxi.madamente como, #'* y concuerdan con un valor
de la conductividad de Pedersen de 0.136 + 0.028 mho. Este valor de la conductividad es mas de 2

veces menor del valor que fue calculado por Vasyliunas en su analisis de los datos de
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Pionero/Viajero, en la trayectoria hacia fuera en el sector de amanecer-media noche.
Comparaciones de las perturbaciones observadas por Ulises y las observadas por Pionero/Viajero
muestran que son comparables a distancias de ~ 20-30R;, pero las perturbaciones de
Pionero/Viajero decaen mas lento con la distancia radial, mas o menos como 7, haciéndose mayor
que los valores observados por Ulises a distancias radialmente mas grandes. Las curvas teoricas de
Vasyliunas fueron ajustadas preferencialmente a estos valores y por eso dedujo un valor ~2 veces
mas grande que la conductividad de Pedersen.

Aunque ha sido aclarado el origen de la diferencia entre el valor de 2p obtenido por Ulises y por
Pionero/Viajero (B, mayor a distancias largas en los datos de Pionero/Viajero) este no ha sido
explicado. Hay unas explicaciones. La primera es que la conductividad de Pedersen si aumenta con
la latitud en la ionosfera, y produce este efecto. Sin embargo, el rango de latitudes observadas por
Ulises es ~ 9 (sin™ p; da la colatitud de las lineas del campo en la ionosfera), en el lado dia y noche,
y no habia mucha variacion de 2p en el lado dia, en la trayectoria hacia adentro. Entonces, este
efecto no debe de ser muy importante. Otra posibilidad es que el plasma, observado por
Pionero/Viajero, aumentd su anticorrotacion con la distancia radial. Pero, de la tabla 1 podemos ver
que esto implicaria valores de w/f;~-2 a 50R;, (2p constante = 0.136mho) para producir
[B(plz 42 nT (magnitud observada por Pionero/Viajero). Esto corresponde a velocidades
anticorrotacionales (hacia la magnetocola) > 1000 km s en el marco inercial. La comparacién de
las velocidades observadas por Ulises, implica que esto tampoco sea probable. La tercera
posibilidad es que, a distancias mis grandes, de ~ 30 R; en el lado de noche, la perturbacion
azimutal contiene contribuciones del sistema de comriente de la magnetopausa-magnetocola.
Conéiderando las observaciones de Ulises en el lado de noche (B, negativo abajo del ecuador), esto
pueda ser muy probable y requiere mas estudio.

Los maximos en la perturbacion azimutal en la trayectoria hacia adentro fueron observados en la
magnetosfera mediana, en lineas de campo magnético cercanas, pero afuera de la hoja de corriente-
plasma. De la trayectoria (figura 4.3} vy la naturaleza del flujo, estas lineas del campo magnético son

inferidas al mapear a distancias mas largas, aunque la nave estaba mas cerca del planeta.
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Observaciones directas de las perturbaciones en el campo magnético, en la magnetosfera externa, sin
embargo, muestran que fueron pequefias y variaron irregularmente y no tenian ninguna correlacion
con la componente radial ni la latitud magnética de la nave. Se asumidé que la razon es que la
distribucion del plasma a lo largo de estas lineas (y por lo tanto el sumidero de flujo de momento
angular) no estd concentrado en el ecuador, tal como la nave estaba, continuamente, dentro del
sumidero distribuido con la consecuencia de la disminucion de la perturbacion. Otros factores que
contribuyen son la disminucién de la perturbacién con distancia del planeta (oc 1/p) y los efectos de
otros procesos competidores, como la desviacion del campo a la magnetopausa (Edwards ef al.,
1996).

En la trayectoria hacia fuera a latitudes altas al sur, cerca del meridiano de anochecer, dos buenos
ajustes fueron obtenidos a las dos firmas “atrasadas” al principio del intervalo usando el valor
2p=0.136 mho que fue determinado de los datos de la trayectoria hacia adentro. Estas
perturbaciones ocurrieron en las regiones de latitudes bajas de alto flujo en la superficie externa de
la hoja de corriente-plasma de la magnetosfera mediana. En estas regiones el flujo resultd ser
anticorrotacional (hacia al sol) y dieron perturbaciones “atrasadas” grandes. Los flujos en las
regiones de intensidades bajas, a latitudes altas, fueron corrotacional (hacia la magnetocola), pero
con velocidades cercanas a la de corrotacién y consecuentamente dieron perturbaciones mé§
pequeiias, como fue observado. En los ciclos planetarios subsiguientes, las magnitudes de las
perturbaciones azimutales fue mucho mas pequefias que las esperadas de los datos del flujo usando
el analisis de arriba.

La discrepancia principal en la trayectoria hacia fuera, sin embargo, fue la observacion del
desarrollo de una configuracidn en el campo magnético “adelantada”, consistentemente, empezando
a ~30 Ry y extendiendo a la magnetopausa. Esta observacion no tiene contraparte con la teoria,
debido a que el flujo fue subcorrotacional o anticorrotacional consistentemente durante la trayectoria
hacia fuera. Las perturbaciones azimutales calculadas con base en este flujo subcorrotacional fueron
positivas (al sur del ecuador) con una magnitud de ~ 1 nT (usando 2 = 0.136 mho) en comparacion

con las perturbaciones observadas de ~ - 4 nT. Entonces, las perturbaciones azimutales observadas
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mas alla de ~30 Ry no pueden estar asociadas con los efectos del acoplamiento de la ionosfera-
magnetosfera y se supone que estan asociadas con el sistema de corriente de la magnetopausa-
magnetocola.  Estos resultados parece ser que resuelven la controversia del origen de las
perturbaciones observadas cerca del meridiano amanecer-anochecer: los efectos del acoplamiento de
la ionosfera-magnetosfera son importantes cerca del planeta, mientras a distancias mas largas
(> 30 R)) los efectos del sistema de corriente de la magnetopausa-magnetocola llegan a ser mas
importantes. Esta conclusion esta de acuerdo con la comparacion de las perturbaciones observadas
por Ulises y por Pionero-Viajero: las perturbaciones observadas por Pionero-Viajero fueron mas

grandes en el sector amanecer-media noche.
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Capitulo 5: El Potencial Vectorial de la Hoja de
Corriente en la Magnetosfera Joviana.

En el capitulo anterior se usaron los datos obtenidos del modelo magnético de la hoja de corriente en
la magnetosfera de Jupiter para el calculo de las perturbaciones azimutales. Se intenta, en este
capitulo, derivar una expresion analitica para el potencial vectorial de esta hoja, a partir del modelo

usado por Connerney et al., (1981).

5.1 Introduccion.

Aunque el modelo de la hoja de corriente ecuatorial de Japiter fue formulado hace casi veinte afios,
(Connerney ef al., 1981) en respuesta a las observaciones del campo magnético de las misiones de
los naves espaciales Pionero y Viajero, todavia se usa en varios estudios de la magnetosfera de
Jupiter. Por ejemplo, ha sido usado para estudiar la distribucin del plasma a lo largo de las lineas
del campo magnético en el toro de lo, (Maurice ef al., 1997), también para estudiar imagenes del
plasma del toro de Io, (Schneider y Trauger, 1995), ordenar e interpretar observaciones de iones
energéticos (MeV), (Cowely ef al., 1996; Laxton ef al., 1997, 1999; Anglin et al., 1997), modelar la
dependencia latitudinal del campo en la magnetosfera media (Bunce y Cowely, 2000), estimar l.a
contribucion de corrientes externas en estudios de campo interno (Dougherty et al., 1996;
Connerney ef al., 1996), investigar el mapeo de auroras jovianas dentro de la magnetosfera (Gérard
et al., 1994; Satoh et al., 1994; Clark et al., 1998; Connerney ef al., 1998; Prangé ef af., 1997;
Dougherty ef al., 1998) y mapear firmas de los datos de ondas, particulas y del campo entre la
magnetosfera y la ionosfera (Ladreiter ef al., 1994; Zhang ef al., 1995; Prangé et al., 1997,
Dougherty ef al., 1998).

En este modelo la hoja de corriente ecuatorial se toma como un disco anular semi-infinito, de ancho
medio, que es constante, donde la corriente azimutal varia con el inverso de la distancia al eje de
simetria. - El potencial y el campo de una hoja finita, extendida entre dos radios fijos, puede ser

encontrado al agregar otra hoja de corriente semi-infinita, que se extiende, del segundo radio al
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infinito, a la primera, en que la corriente fluye en la otra direccién. El plano de la hoja puede
tomarse paralelo al plano ecuatorial magnético o puede ser encontrado por ajustes de los datos,
como Connerney et al., (1982).

Connerney et al., (1981) obtuvieron una solucién exacta para el potencial vectorial de una hoja de
corriente de la forma mencionada arriba en términos de integrales sobre funciones de Bessel de las
cuales se encontraron expresiones integrales al tomar el rotacional del potencial. Estas integrales
fueron evaluadas numéricamente para proveer la base de resultados del modelo. También,
Connerney ef al., (1981) presentaron expresiones analiticas por los componentes del campo con base
de aproximaciones de las integrales {versiones corregidas las cuales aparecen en el Apéndice de
Acufia ef al., (1983) y éstas han formado la base de aplicaciones subsiguientes del modelo. Sin
embargo, hasta ahora no se han preséntado aproximaciones para el potencial vectorial en este
modelo, y es la intencion de este capitulo hacerlo. El conocimiento del potencial vectorial es util
por tres razones principales. Primero, el campo magnético derivado de un potencial vectorial esta
garantizado de no tener una divergencia. Aproximaciones sucesivas al potencial vectorial de este
modo dan aproximaciones sucesivas al campo magnético que estan garantizadas de no tener una
divergencia en cada etapa. En este contexto, es una ventaja tener campos los cuales obedecen las
leyes fundamentales de la fisica cuando aplicamos aproximaciones en modelos fisicos. Segundo, en
el caso axisimétrico, el potencial vectorial esta relacionada con la funcion de flujo F. Las lineas del
campo magnético entonces son obtenidas de los contornos F = constante, sin la necesidad de
integracidon numérica. Tercera, en forma de potencial, es ficil generalizar el campo al caso que no
sea axisimétrico, tal que se pueden incorporar desviaciones de la hoja de corriente de planaridad

debido a retrasos de propagacion (de rotacion del planeta) y otros efectos (Khurana, 1992, 1997).
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5.2 El potencial vectorial del modelo de Connerney et al.

5.2.1 Férmulas Integrales.

En coordenadas cilindricas (p, ¢, z), el potencial vectorial de un campo axisimétrico B(p,z) esta

dado por A{p, z)} = A(p, z)¢ , donde las componentes del campo dadas por B = curld, son

B =%, p 1%

o4 51ab
”azyZpap (5.1a,b)

La funcién (ie flujo para tal campo estd dada por F = pA, tal que una linea del campo magnético
esta dada por F = constante {(por un campo axisimétrico), y ¢l flujo magnético por radiin de azimut
entre las lineas del campo F y F+ dF es d@=dF. Connerney ef al., (1981) obtuvieron el potencial
vectorial (en forma integral) para una hoja de corriente axisimétrica, que se extiende de p=a y oy
que tiene ancho medio D {con el centro a z=0) en la cual la densidad de corriente estd dada por

i(p)= (ID/ p)é y asi decae inversamente con la distancia del eje magnético. Su solucion para el

potencial vectorial, en forma integral, esta dada por

A(p,2) = 1, [} 0, (oA @A Ysinh(DR)e™ (52

donde el signo de arriba es valido para z> D y el signo de abajo es valido para z <D, mientras

dentro de la hoja, para |z| <D, tenemos

A (p,2)=p 1, [ %f—'.]l (pA), (a2 N1 - e cosh(z2)) (5.3)

Connerney ef al., (1981) obtienen expresiones integrales para el campo por la aplicaciéon de las
ecuaciones (5.1 a, b) a (5.2) y (5.3) (ve apéndice 2). Se nota en Connerney ef al., (1982) que la
segunda funcién de Bessel en (5.3) es de primer orden, pero debe de ser de orden cero, como aqui.
Las ecuaciones {5.2) y (5.3) pueden ser integradas numéricamente para obtener el potencial, y las
componentes del campo, y algunos resultados se presentaran en la seccion 5.3. Sin embargo, se

pueden desarrollar aproximaciones analiticas en dos regimenes, correspondiendo a valores de p que
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son pequefios comparados con a y que son grandes comparados con a. Estos regimenes seran

investigados y después comparados con los valores numéricos.

5.2.2 Aproximacion para p grande.

Las aproximaciones que son validas para distancias que estan lejos del borde interna de la hoja de
corriente a p = a son Wtiles para modelar el campo en la magnetosfera mediana donde el campo de la
hoja domina. Primero se obtendra el potencial arriba de la hoja, para | z| >D, usando (5.2) y
después el potencial abajo de la hoja, para |z| <D, usando que A" (p,z) = A" (p,—z), de la simetria
de la hoja de corriente.

Para p>a

/122

J,(Aay=1- , (Gradshtyn y Ryzhik, 1965) (5.4

Este da una expresion por A" como,

At = 4 {.‘J (Rp)[ ~A(z-D) _ —z(zw)]d;t TJ (’?'P)a [uE(z Dy _ wl(z+D)]dﬁ'} (5.5)

0 i 2

Primero se considera el termino 2. Usando el resultado (Gradshtyn y Ryhzik, 1965)

O o 56

Ja + p?

tenemos que por f=p,x= Ay a=(z-D),

T/, (Ap)a’ MDYy _ =2 D) | gy i (z+D) _ (z-D) 57
I 4 [e ’ ] 4p \f(z-er)2+,o2 \RZ—D)2+,02 57

0

Ahora se considera el termino 1. De (5.6) tenemos que
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Te-P'J, (at)ds = }{1 - L} (5.8)

. a }p2+a2

Si integramos (5.8) con respeto a p de 0 a p’ dos veces obtenemos

S a

T(““——l _i—m)J] (at)dt = %{P\/Pz +a’ +a21ﬂ{L—~ ‘pzmz} - pz} (59
o aq

En la relacion (5.9) el resultado _[ J (at)fi—t =1 fue usado. Entonces por A=t,p=(z-D)ya=pel
) 0

término 1 esta dado por

z+D)J(z + D) +p* —(z-D)J(z- D)’ + p°
2J (A A(z-D —A(z+D
s Pl e-Dyrie-Dr o

y, finalmente,

i[(z+D)«/(z+D)2 0" (- DWG-Dy 5 p7]
o bodo |, p [(Z+D)+\/(Z+D)2+p2}_wz |
= Hoto ], Py, F2L2 f (5.11)

2 2 | (z-D)+~(z-D) +p°* P

_i (z+D) B (z—-D)
| 4P| (z+D) +p* (z-D)y +p’

Las componentes del campo son obtenidas de (5.1a,b), y wusando las relaciones,

B.(p,z}=B,(p.~2z) ¥y B,(p,z}=—-B,(p,~z), tenemos que el campo arriba y abajo del ecuador

esta dado por
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(5.12)

]>

(5.13)

El potencial vectorial y las componentes del campo dentro de la hoja son obtenidos de la ecuacion

(5.3) y usando los resultados anteriores obtenemos,

A4 = ol

Bi — Aul)‘lr()<

+£
2

_a.
4p

%[(z+D)«f(z+D)2 +p* ~(z-D)\/(z - D)? +p2]

(z+D)++j(z+D)* + p?

(z=D)+A/(z-DY + p*
{(z+ D) B (z-D)

J@+DY +p? \J(z-D) +p°

_(Z*+D%
p

|

|

!
|

% \{(z—D)* + p* -\|(z+ D)* +p2]

2

2
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tal como, el potencial para p>ay

In

L

(z+D)+q/(z+D)2+p2
LZ—D)+\/EZ~D)—2+;)2}

ﬁ{ (z-D)  (z+D)
4 z-py+p P [z+D)?+pf

/

para toda z,

2Dz
Ap,5)=Halo |, £y GHDIANEHDY 4o | 1] o
’ 2 | 2 |@-D)+e-DY+p* | P| _,p.
__gi (z+D) N (z—-D)
4p| J(z+D)* +p* (z-D)* + p°

%[\/(z--i’))2 +p? --\/(z+D)2 +p2]

R e N ey
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B,(p,z)= Hols |

_a2p|: 1 _ 1 }}
4 lz-py+ 02 lz+Dy*+ 02}

B,(p, )= *lo.

D zz2D
+£ z ]zJSD
| P -D z=<-D

'ln (z+D)+-(z+ D)’ + p*
(z—D)+-J(z—D)* + p°

(z—-D) (z+ D)

k_Tli[(z—D)z Y A Y
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(5.17)

(5.18)
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5.2.3 Aproximacién para p pequeiia.
Las aproximaciones que son validas cerca del eje magnético, dentro del borde interior de la hoja de
corriente, a o = a son Utiles para modelar la contribucion externa al campo del planeta. Para p<a

podemos aproximar la funcion de Bessel del primer orden como,

3
J (X, p)~ %8 - % (Gradshtyn y Ryzhik, 1965) (5.20)

Otra vez usamos (5.2) para calcular A" y después de la simetria calculamos 4. Con la sustitucién de

(5.20) en (5.2) obtenemos

g+ = HoloP mO J‘J (ﬂa)[ ~A-D) _ —zt(zw)]d;i 1”0 J'J (ﬂa)[ ~Me-D) _ *“”D}]ﬂdﬂ (5.21)

1 2

De la ecuacion (5.6)

[Jo(at)e ™ dt = 1 (5.22)
0 p2 +a

Si integramos (5.22) con respeto a p de o a p’ encontramos que el término 1 esta dado por

TJO (ﬂa)[e"l(z_m _e—ﬂ.(z+D)]@ = pln (z +D)+'\/(Z+D)2 +a* } 5.23)
0 A (z—D)++/(z-D)" +a’

También de (5.22)

9 for - __r
5 j e J o (at)ds = [te™" ] (at)dt = - (5.24)
) 0 (p"+a’)

y de ésta, el termino 2 esta dado por

mJD A)lee2 e agg = o3 (z-D) - (z+D) - (5.25)
b bt oy eaF ovny o
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Entonces, estos resultados dan una expresion por el potencial vectorial arriba y abajo del ecuador

magnético, para toda z para p < a

Mol

A(p,z)= o)

’ﬁln (z+D)+(z+ D)’ +d*
2 | (z-D)+-{(z~ DY +a°

x_ﬁ lc-py+a?fr |z+Dy +a?}

con componentes del campo magnético

Mol
BP(psz)': (‘),Zoﬁ

B,(p,2)=thle

2

F

(£ 1 3 1
2 J(z~—D)2 +a’ \jEZ+D)2 +a*

ﬁ[ @-D) _ @+D) }

+p_3{ 2 -2¢z-py] o - +Dy’]
| 16 |z-Dy+a?ft fzeDy+ar}t

| [@+D)+ e+ Dy +a?
(z=D)+~J(z-D)* +a’

-

_f_’i[ z-D)  (z+D)
{ 4 [(z~D)2+a2]% [(z+D)2+a2%

I
Jf

(5.26)

(5.27)

(5.28)

Las expresiones para las componentes del campo, ecuaciones (5.18), (5.19), (5.27) y (5.28) son

diferentes de las aproximaciones dadas por Connerney et al., (1981)(ver apéndice 2). Connerney et

al., no expandieron las funciones de Bessel al mismo orden, tal como no obtuvieron el segundo

termino por B, en (5.27) y aproximaron el termino In, en (5.19) por z >> D como Z%W y

5.28) como 2D . Las expresiones por el campo magnético, que han sido derivadas de
e P Y P > q

expresiones analiticas del potencial vectorial, tienen que V.B=0. Este esta debido 2a B=VxA y

V(VxA)=0. Por el uso de las aproximaciones al término, In, las expresiones de Connerney ef al.,

(1981) tienen que V.B=0.
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Las expresiones por el potencial vectorial se aplican a una hoja de corriente que se extiende de a a
o. Por una hoja que se extiende de a a K, -donde R es la distancia al borde exterior, restamos una
hoja de R a o de la primera, @ a . Las expresiones por este potencial estan dadas en apéndice 3.

También tenemos de notar que el potencial total es la combinacion del potencial de la hoja de
corriente finita y el potencial del dipolo, 4, (p,2)= Ag,ﬂm (p,2)+4,(p,z), donde

a—h

5.3 Comparacion de los valores numéricos y analiticos.

Aqui compararemos los valores calculados de las aproximaciones del potencial vectorial y del
campo magnético, con los valores calculados de integracién numérica de las integrales
correspondientes. En la figura 5.1 las lineas s6lidas muestran el potencial normalizado, 4, obtenido

de las formulas integrales, ecuaciones (5.2) y (5.3), dibujando contra la distancia radial

normalizada, p', para varios valores de la distancia a lo largo el eje magnético, z'.

El potencial vectorial ha sido normalizado a (ﬂ of A JRJ, mientras las distancias han sido

normalizadas a R;. Los resultados se muestran para una hoja de corriente semi-infinita y los

I . . .
parametros; a, D, y (ﬂc’ 4 ] estan tomados de los obtenidos del ajuste a los datos de Pionero y
.. I :
Viajero por Connerney ef al., (1981). Estoes,a=53R;,,D=25R;,y [’u" /zj =225nT . De arriba

hasta abajo, se observan las curvas para z' =0, usando ecuacion (5.3) y z'=5,10y15, usando

ecuacion (5.2). Las curvas punteadas muestran los valores obtenidos de las formulas analiticas

correspondientes, donde la aproximacion por p pequefia dada por la ecuacion (5.26) se muestra para

o' <5y la aproximacion para p grande, estd dada por la ecuacion (5.17) se muestra para p'=5.

Puede verse que las aproximaciones son generalmente muy cercanas a los valores computados

numéricamente, con las desviaciones mayores ocurriendo cerca de p’~ 5 y para z' mas pequefio.

Efectivamente, la pequefia diferencia entre los valores aproximados y los valores numéricos es

invisiblea z'=10y 1Sy a p’ pequefio y grandea z'=0 y 5.
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Figura 5.1 Variacion del potencial vectorial {normalizado) con ¢ para valores de
z'=0, 5 10 y 15 para las expresiones aproximadas (lincas punteadas) y para las
expresiones integrales (lineas solidas).

En la figura 5.2(a) se muestra el error fraccional de los valores aproximados contra z'a p'=5,

donde el error es un maximo. El error fraccional esta definido como

[ Ao 5.29
La=l7 1 (5.29)

num

donde A,prox es el valor de la aproximacion analiticé, y Anum €8 el valor obtenido de la evaluacion d(;,
la integral relevante. La linea solida corresponde a la aproximacion para p pequefia, mientras la
linea punteada corresponde a la aproximacion para p grande. Los mayores valores del error ocurren
cerca del centro de la hoja de corriente a z'=0, y tienen valores maximos de ~ 6% para la
aproximacion p grande y como ~ 2% para la aproximacion p pequefia. Afuera de pf =5 el error
fraccional decae para p mas grande y para p mas pequefia, para las aproximaciones relevantes, como

se muestra en la figura 5.2(b).
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Figura 5.2(b).

El error fraccional del potencial vectorial para Ia aproximaciones p
unteada) y o pequeiia (linea solida) como funcién de z' a o/ = 5.

—
—t—meromm e

El error fraccional para ©~ pequeiia (linea solida) y o grande (linea

sotida) como funcidbnde o’ az =0

Esta figura muestra f4 contra o’ a z’ =0 para la aproximacion p pequefio (linea solida) y para la

.aproximacion p grande (linea punteada). De esta figura podemos ver que el error es menos de 1%

para la aproximacién p pequefia para o' <4, y menos de 0.1% por p' <2.5. Similarmente, el error

en la aproximacion para p grande decae a menos de 1% para o' > 8, a menos de 0.1% para o' 2 14.
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Figura 5.3(2). Lineas del campo magnético del modelo de la hoja de cormriente. Las
lineas son contornos de F = g 4 constante. La linea punteada es la hoja de corriente.
Las distancias han sido normalizadas a R;.

Entonces, podemos ver que las expresiones para el potencial vectorial, las ecuaciones (5.17) y (5.26)
representan excelentes aproximaciones al potencial vectorial del modelo de Connerney ef al., 1981).
Las lineas del campo magnético derivadas de las aproximaciones del potencial vectorial, dadas por
los contornos de F(p, z) = pA(p, z), se muestran en la figura 5.3. La figura 5.3(2) muestra las lineas
del campo magnético para la hoja de corriente, solo para una hoja finita de ancho medio D=2.5R;
entre distancias radiales, a=5R; y R=50R;, Los limites de la hoja de corriente estan indicados
por las lineas punteadas. El efecto de la terminacion de la hoja de corriente a distancia radial, R es
obtenida al restar la aproximacion p pequefia con R en lugar de a (apéndice 3) y éste ha sido restado
de la aproximacion p pequefia, para o' <5y de la aproximacion p grande, para o' > 5 en la figura
5.3(a). De la izquierda a la derecha. Los contornos corresponden a F'=5 a 95, donde F’ ha sido

normalizada a (‘”"I%)Rf_ El eje p= 0 corresponde a la linea de campo magnético con F' = 0.

Hay una discontinuidad cuando cambiamos de la aproximacion p pequefia a o grande a través de

P =35, pero, podemos ver de la figura 5.3(a) que este efecto es insignificante.
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Figura 5.3(b). Lineas del campo magnético del dipolo m4s la hoja de corriente.

La figura 5.3(b) muestra las lineas del campo magnético por la hoja de cormente combinadas con las
lineas del dipolo, por el caso en que el eje de la hoja y del dipolo estan alineados. Los paremetros

son estos de Connerney ef al., , mencionados arriba, mientras la razon del parametro de la hoja de

. i , i :
corriente al campo magnético del planeta esta tomado ser (”0 % B,J = [22%20’000) Las lineas

de campo magnético se muestran de 0° a 30° co-latitud en incrementos de 2°. Qtra vez, la
discontinuidad a p’ = 5 no tiene ningln efecto en las lineas de campo magnético.

Finalmente se considera las componerntes del campo magnético, B, y B;, para una hoja semi-infinita
con los parametros de arriba. La figura 5.4 muestra B, normalizada contra p’ porz’ = 2.5, 5, 10y 15

(de arriba hasta abajo). El valor de B, es cero al centro de la hoja. Las componentes del campo

magnético han sido normalizados a (‘%I%) y las distancias han sido normalizadas a R;, como

antes. Las lineas solidas muestran los valores obtenidos por la integracion de las ecuaciones (A2.1)
del apéndice 2, mientras las lineas punteadas muestran las aproximaciones o pequefia y p grande, en
los regiones o < 5y o = S respectivamente, ecuaciones (5.27) y (5.18). De esta figura podemos ver
que las aproximaciones dan buen acuerdo con los valores de la integracion, salvo cercade p' =5y

para z pequefia (cerca de la hoja de corriente).
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Figura 5.4. Componente radial normalizada del campo magnético de la hoja de
corriente como funcién de o por z° = 2.5, 5,10 y 15. Las lineas sdlidas representan los
valores de las aproximaciones y las lineas punteadas representan los valores de
integracion numerica.

En la figura 5.5(a) se muestra ¢l error fraccional de B, por las aproximaciones p pequefia y grande
(lineas solida y punteadas respectivamente) contra z' a p/ =5. De esta figura podemos ver que el
error fraccional por la aproximaciéon p grande tiene un maximo a ~40% al borde de la hoja de
corriente (2" = 2.5} y el error por la aproximacion p pequefia tiene un maximo de ~ 20%, al borde de
la hoja. El error fraccional entonces decae con z’ y es menos de ~ 10% paraz’' > 4. La ﬁgura S.S(b)
se muestra B', contra o por ' =2.5 y decae con o' y es < 10% para la aproximacién p pequefia
(linea solida) para o' <4, y a menos de ~ 1% para ¢ £2.5. Para la aproximacion p grande(linea

punteada) el error es menos de 10% para o' > 6, y es menos de 1% para o' = 10.
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Figura 5.5(a) Error fraccional de B, para p grande (linea punteada) y para p pequefia
(linea sdlida) como funcion dez'ap' =5

—-0.2¢

Figura 5.5(b). Error fraccional de B, para p grande (linea punteada) y para g pequeiia
(linea sélida) como funcidnde p'az’ = 0.

Similarmente, fa figura 5.6 se muestra B’ contra p' por z' =0, 5, 10y 15(de arriba hasta abajo). La
linea solida muestra los valores obtenidos por la integracion de las ecuaciones (A2.2), mientras la
linea punteada muestra los valores de las aproximaciones, para p pequeiia (o' < 5) y grande(o’ 2 5),

ecuaciones (5.28) y (5.17), respectivamente. Otra vez las aproximaciones estin de acuerdo con Ios
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valores computados numéricamente. La figura 5.7(a) se muestra el error fraccional por la

aproximacion de B'; contra z' por o' =35,

Figura 5.6 La componente axial del campo magnético de la heja de corriente para las
aproximaciones (lincas punteadas) y para la integracion numeérica (lineas solidas) para
z’ =0,5 10y 15

Sy,

0.04

0.0z

2| 4
-0.0% ,

-0. Oﬂ\_/

-0.06

Figura 5.7(a) Ermror fraccional de la componente axial del campo magnético de la hoja
de corriente como funcidén de z” a o = 5. Solamente se muestra una curva desde las dos
aproximaciones (o grande y p pequefia) dan valores idénticos por toda z” a este valor de

P =2a)
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Se muestra solamente una curva porque las aproximaciones p pequefia y o grande, (ecuaciones
(5.28) y (5.17)) da valores idénticas para toda z’ a este valor de o', eso es, o' =a' = 5. El error esta
~ 5% por z' < 5 y decae a menos de 1% por z' > 7. La figura 5.7(b) se muestra el error fraccional de
B’; contra p’ a z’ =0 y podemos ver que se decae a menos de ~ 1% por la aproximacion o pequeiia

(linea solida) para p' <3, y para la aproximacion p grande (linea punteada) para o = 9.

fb:
0.0}
p—— R
5 5 7.5 10 125 7I5 17.5 20
s
-~
~0.01 e
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-0.83 /

~0.04 !
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Figura 5.7(b) Emor fraccional de la componente axial para las aproximaciones p
grande (linea punteada) y o pequefia (linea solida) como funcion de p’az’ = (.

5.4 Resumen.

La intencion de este capitulo ha sido proveer aproximaciones analiticas por el potencial vectorial,
A, del modelo de Connerney et-al,, (1981) de la hoja de corriente ecuatorial, en la magnetosfera de
Fapiter. Dos aproximaciones han sido derivadas, que son validas para distancias radiales pequefia y
grande, relativas al borde interior de la hoja, a. Estas aproximaciones han sido comparadas con
valores numeéricos derivados de las integrales para el potencial vectorial de Connerney e? af.,(1981)_
Se ha mostrado que las aproximaciones estan en un buen acuerdo con los valores integrales en los

regiones donde son vélidas. Los errores fraccionales maximizan a unos por cientos cerca del borde
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interior, p = a, pero decaen a valores pequefios a distancias mayores. También, se han presentado
mapas de las lineas del campo magnético con base de la funcion de flujo, F = pA.

Aproximaciones analiticas correspondientes para los componentes del campo magnético, también
han sido derivadas para rot(4,) y tienen que la divergencia es cero. Estos campos han sido
comparados, también, con los resultados numéricos de las integrales y estan en buen acuerdo. Los
errores maximos son de ~ 10's de por ciento y ocurren, para la componente radial, cerca de los
bordes de la hoja de corriente, pero decaen a distancias mayores y menores. Los errores en la
componente z son de un orden de magnitud menor.

Las aproximaciones para el potencial vectorial son muy utiles para mapear las lineas del modelo del
campo magnético y para crear componentes del campo que no tienen divergencia. En forma de
potencial, el modelo también puede ser generalizado para incluir una hoja de comiente que no es
plana y lineas de campo magnético que estan desviadas de los planos meridionales. Esto puede ser

visto al escribir el modelo axisimétrico, B = curl(4,) en forma de potencial de Euler, eso es,
V(pA)x Ve, e intersecciones de p4 = constante y ¢ = constante de lineas de campo magnético. Si

usamos las formas de 4 de arriba pero con (z — z,{p,¢)) donde z,(p,¢) es la posicion de centro

de la hoja de corriente, a (o, @), relativo al ecuador magnético, obtenemos en campo general en que

la posicion del centro de la hoja de corriente puede variar, Ademads, si permitimos ¢ — g(0,9,2),

las desviaciones de planos meridianos pueden ser incorporadas.
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Discusion y Conclusiones

1. Discusion.
Existen algunas cuestiones referentes a los resultados de los capitulos anteriores. La primera es
referente a la velocidad del plasma en el marco del planeta usada en capitulo 4. La segunda es

referente a la conexion entre las perturbaciones azimutales y el potencial vectorial.

1.1. Incertidumbre en la velocidad del plasma.

Las perturbaciones azimutales en el campo magnético derivadas en capitulo 4, con base en las
desviaciones de corrotacidn del plasma magnetosferico, utilizaron velocidades de volumen
derivadas de flujos de ~ MeV iones, obtenidos del experimento de los Telescopios de Anisotropia
(TA’s) (Staines et al., 1993, 1996; Laxton et al., 1997). Estas velocidades indican que el plasma
anticorrota en la magnetosfera externa en el lado del dia, con valores de V,~ 250 km/s, que
corresponden a un valor de @/ ~ -1.1 — -1.4 en el marco del planeta. La componente radial result¢
ser negativa, esto es, hacia adentro del planeta, con 7, ~-200 km/s. Estas velocidades fueron
discutidas en capitulo 2. A distancias mas cerca del planeta, a latitudes altas, (regiones de las
perturbaciones azimutales) el flujo fue en la direccion de corrotacidn pero con una magnitud muy
pequefia. Los valores de @/£2; en esta region fueron ~ -1, correspondiente a O en el marco inercial.
Estas velocidades, sin embargo, han sido cuestionadas por Hawkins ef al., 1998, quienes derivaron
velocidades de volumen de iones de keV- MeV usando datos del experimento HI-SCALE abordo de
Ulises. Las velocidades derivadas por Hawkins et al, indican que el plasma corrota en la
magnetosfera externa en el lado de dia con V;, ~ 100 — 200 km/s, corresponiendo a a)/.(é; ~-0.8 en el
marco del planeta. Mas cerca al planeta, a latitudes altas, el flujo llega a ser poco mas fuerte con
w/f2 ~-0.7 — -0.5. Estas velocidades estian, obviamente, en contradiccion con las velocidades

obtenidas por Staines ef al., y Laxton et al., y por lo tanto se usaron en el capitulo 4. Esencialmente,
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la implicacion de los resultados de Hawkins ef al., es que las velocidades de los TA’s estan en la
direccién incorrecta.

Sin embargo, otros autores también han observado flujo anticorrotacional en la magnetosfera
externa, en el lado de dia. Desai y Simnett, (1996) han observado flujo anticorrotacional de iones de
energia keV — MeV usando datos del experimento HI-SCALE, como Hawkins ef al. También,
Phillips et al., (1993a, b) observaron flujo anticorrotational de electrones térmicos usando datos del
experimento Solar Wind Plasma (SWOOPS). Ademds, Desai y Simnett (1999) han comentado
sobre los resultados de Hawkins et al, y sugieren que han malinterpretado los datos de la
anisotropia y derivaron un flujo del plasma hacia fuera del planeta y flujo débil en la direccion de
corrotacién, en vez de un flujo anticorrotacional. También, Desai y Simnett (1999) sugieren qlie
debido a la contaminacion de los canales de iones por electrones, fueron derivadas velocidades de
volumen incorrectamente usando el efecto de Compton — Getting, la cual, en combinacién de la mal
interpretacidén de la anisotropia, resultaron en la diferencia entre los resultados de Hawkins et al., y
Desai y Simnettt.

Por lo tanto, se cree que las velocidades de los TA’s, usadas en capitulo 4, proveen estimaciones

confiables de las velocidades actuales en la magnetosfera de Japiter.

1.2. Relacion entre la perturbacion azimutal y el potencial vectorial.

El calculo de las perturbaciones azimutales, obtenidas en el capitulo 4, usé la distancia
perpendicular de las lineas del campo magnético en la ionosfera del eje magnético, o Esta
distancia es obtenida, normalmente, por la integracion de las lineas del campo magnético modelo,
encontradas por la nave, de la posicion de la nave hasta la ionosfera. El modelo usado en capitulo 4
fue el modelo de Connerney ef al., (1981) y la distancia p; es obtenida de la relacion p,4,, = p4,,,
donde / significa calculado en la ionosfera. El término 4;, debe contener la contribucion del
potencial vectorial de la hoja de corriente, pero ¢l potencial de la hoja en la ionosfera es de
~95p; n'Tm, mientras que el potencial del dipolo en la ionosfera es de ~ 4x10°p; nTm. Entonces, la

contribucion de la hoja es despreciable y usamos s6lo el potencial del dipolo.
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Ahora, si sustituimos las expresiones por A, del capitulo 5 en la ecuacidon (4.10), obtenemos una

expresion para las perturbaciones azimutales en términos del potencial vectorial como,

B, =2u,Xp pA, 0 O.1)

Al derivar (E.1) se usé que 4, = p,B,, donde B; es el campo del dipolo el la superficie del planeta
en el ecuador, y B, =2B,. Esta ultima relacion es vélida solo por un radio del polo de R;. Sin

2B,

embargo, debido al achatamiento del polo, el radio es 0.94R; tal como B, = Pero,

(0.94)°
notamos que la cantidad que aparece en la ecuacion (4.10) es p?B, que es proporcional a flujo
magnético a través de un anillo de radio p; y es constante a lo largo del campo. Entonces no
importando a cual distancia calculamos B; (R; o 0.94R;) debemos calcular B; y p; a la misma

distancia.
2. Conclusiones.

2.1. Perturbaciones azimutales,

Usando los datos del campo magnético v de las anisotropias de particulas de energia de ~MeV,
obtenidos por la nave espacial Ulises, fue obtenida una estimacion de la perturbacioén azimutal en el
campo magnético con base en desviaciones de corrotacion del plasma magnetosférico. Estas
perturbaciones fueron comparadas con las que fueron observadas en los datos del campo magnético
que fueron reportadas por Dougherty ef al., 1993. Primero, un valor de la conductividad de
Pedersen fue calculado con base en las perturbaciones observadas en el lado de dia en la trayectona
hacia adentro. Este valor (0.136 mho) fue del orden de ~ 2 veces mas pequefio que el valor (0.4
mho) obtenido por Vasyliunas de los datos de Pionero/Viajero. Repitiendo el calcule tedrico de
Vasyliunas (Apéndice 1) y comparando el resultado con su ajuste empirico de las perturbaciones
azimutales de Pionero/Viajero y las perturbaciones de Ulises, se encontré que la diferencia fue

debida a las perturbaciones azimutales mas grandes a distancias grandes observadas por



Pionero/Viajero a las que la teoria fue ajustada. Usando el valor de la conductividad, derivado de
las perturbaciones de la trayectoria hacia adentro, se encontré una buena concordancia entre las
perturbaciones calculadas con base en la teoria de transferencia de momento de la ionosfera a la
magnetosfera y las perturbaciones observadas a altas latitudes al norte en la trayectoria hacia adentro
de Ulises. En la trayectoria hacia afuera, una buena aproximacion fue inicialmente observada a
distancias pequefias, pero a distancias grandes ninguna concordancia fue observada. En esta region,
las perturbaciones calculadas fueron en el sentido contrario a las que fueron obseﬁadas. Se sugirio
que esta diferencia se debia a las perturbaciones azimutales que resuitaron del sistema de corriente
de la magnetocola — magnetopausa. Entonces, se concluyé que las fuentes de momento de la
rotacion del planeta y del viento solar, operan al mismo tiempo en la magnetosfera de Jupiter pero
en las regiones interiores de la magnetosfera, la transferencia de momento del plantea domina
mientras que en las regiones externas la transferencia de momento del viento solar domina. Este
resultado parece resolver la afieja controversia referente a las perturbaciones azimutales en el
meridiano amanecer — anochecer que no podia ser resuelta antes de la misién de Ulises (Unica

mision que habia atravesado el lado anochecer).

2.2. El potencial vectorial de la hoja de corriente.

Connerney ef al., 1983 obtuvieron aproximaciones analiticas para el campo magnético de la hoja de
corriente, ubicada en el plano ecuatorial de la magnetosfera de Jupiter, de expresiones integrales
obtenidas de B =V x A de una expresidn integral del potencial vectorial. Sin embargo, Connerney
et al., no obtuvieron una expresion analitica para el potencial vectorial. Aqui (capitulo 5) fueron
obtenidas unas aproximaciones analiticas para el potencial para distancias pequefias y grandes
comparadas con la distancia del borde interior de la hoja del eje magnético. Las expresiones
analiticas para el potencial vectorial tienen dos ventajas. La primera es que las componentes del
campo magnético, derivadas de este potencial, se garantiza que tienen V.B =0 (las aproximaciones
del campo magnético, derivadas por Connerney et al., no tienen V.B=0). La segunda es que pA

(potencial de Euler) es constante a lo largo del campo. En la aproximacion axisimétrica (como en el
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modelo de la hoja de Connerney ef al.,) podemos mapear las lineas del campo magnético de la hoja
de corriente. Estas aproximaciones del potencial y de las componentes del campo magnético
mostraron, con un error porcentual no mayor de ~ 10, una buena concordancia con las expresiones
integrales de Connerney ef al. El error maximo en las aproximaciones aparecié en el borde interno

de la hoja de corriente.

138



Apéndice 1: Perturbacion Azimutal Tedrica de
Vasyliunas(1983).

Se intenta en este apéndice reproducir el calculo de Vasyliunas (1983), que us6 para obtener su
ajuste tedrico a los datos de Pionero/Viajero descrito en capitulo 4.
Vasyliunas (1983) derivé una expresion para la perturbacion azimutal en ia magnetosfera joviana

con base en las desviaciones de corrotacion del plasma como,

B
—=(0-Q)u 2 (Al.1)
rB

r

donde

2B, (R, sinf)*
x r’B:

r

(Al.2)

es una cantidad adimensional que mapea el campo magnético entre el plano ecuatorial y la ionosfera

(Vasyliunas 1983), B, =%4?es el campo magnético de la superficie del planeta al ecuador, y
J

M=42x 10°nTR;. De la igualidad de flujo magnético dentro de areas correspondientes de la-

ionosfera y el plano ecuatorial, Vasyliunas obtuvo la relacion:

B, (R, sin0)* = M_ I(Ba. - B yrdr (A1.3)
rooa

donde B, = es el campo dipolar a una distancia r en el plano ecuatorial. Esta es, la

r3

M@z -p?)

componente z del dipolo, donde B,, = -~ yenelecuador p=ryz=0. Los modelos del
(p* +2%)%

campo magnético usados por Vasyliunas en (A.1) son el modelo de Gleeson-Axford (GA), (1976)
para r < 20 R; y el modelo de Goertz (G) (1976) por r > 20 R,. El modelo de Gleeson-Axford es;
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_ K. 3pn,2 2
B, - M 1 W K, (2a;, —r") (A1.4)
e 2, NG 1, %
{a +r%) a, +7r°)
El modelo de Goertz ef al, es:
9x10° R - '
B =R g p :-3£+[ab;iDJ (A1.5)
F r F

donde &, =9x10°nTR}*, (Vasyliunas 1983), C =10 (modelo C=10 de Goertz), a= 0.7, y

D =1R,, (Goertz, 1976). Vasyliunas no menciona explicitamente cuales valores son para los
parametros que uso, pero para obtener su resultado se infirié que tom6 K1 = 1, K; =0y a; =204 R;.
Esto lo probaremos abajo. Entonces, necesitamos integrar (A.1) de Ry a 20 R; usando el modelo de

Gleeson-Axford y de 20 R; a r usando el modelo de Goertz. Entonces tenemos;

R 1 1 -
sin’@ = —~——— [(B,-B, ydr——— [(B,-B, yrdr (AL.5)
r  B,R; ;. 7% a0g,

Recordando que M = B, R} y haciendo la sustitucion, u = (a’ +r?), obtenemos,

.R 0.7
sin*@ = 0.0402764201 - 0.214285714[—:—'—1 + R (A1.7) .
r r
Vasyliunas acotd valores de y =2 ar=25R; y y =1 a r=100R;. A estas distancias (A.7) da
¥=205a25R;y y=0.97869 a 100 R;. Este concuerda con los valores de Vasyliunas y justifica
los valores de los parametros elegidos.

La perturbacidn azimutal tedrica de Vasyliunas esta dada por;

1 (@ -Q,)2B,Risin*0
2

B

@

(Al.8)
donde sin’ 0 esta dado por (A.7). Aqui (@ - £2)) es la velocidad del plasma en el marco de referencia

del planeta y es equivalente a @ en capitulo 4. Este es equivalente a la ecuacion (4.10) puesto que

P, =R,sin@ yr = pen el plano ecuatorial.
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Apéndice 2: Campo Magnético en Forma Integral y
Aproximaciones Analiticas de Connerney et al., (1981).

Las expresiones integrales por el campo magnético de la hoja de corriente de Connerney et al.,

(1981) estan dadas por

B, (p.2)=4u,1, [T 20, (AW, (@)sinh(D2 )™ (A2.1)
B (0.2)= T, [T 257, (pA, (@)sinh(Da)e ™ (a22)
B, (p.5)= 11, EL1 (P, (ar)sinh(z)e-2* (A23)
Bp.2)= m1, [ 240, (o2, (@)t - e P cosh(z2) (A2.4)

Al sustituir las aproximaciones de las funciones de Bessel, dadas en el capitulo 5, en las regiones de
p<ay p>a, Connerney ef al., obtuvieron las siguientes aproximaciones del campo magnético, -

para, todo z, por una hoja de corriente finita que se extiende de distancias radiales, a hasta R

p<a
I i 1
B.(p.2)= Ho o)(ﬂ) . A2.5
=[5 Je-Dy+a’ JGiDyra .
ol 2D p’ (z-D) (z+D) /
B,(p,z):[’” J : 2_(_] —— —| =B, (A2.6)
2 )| J@+a® \ 4 [(z—D)2+c12]/2 [(Z+D)2+02]A
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p>a

D zle
;1; /(z—D)2+p2—((z+D)2+,02]+% z ‘zl_D
Bp(p,2)=(#°210) o ssp )l oy
. _azp{ 1 3 I }
4 [(ZWD)Z-}-pZ]% [(Z+D)2+p2}%
’
ol 2D at (z— D) (z+ D) ,
() 22 el _en e |,
2 { 22+p? A [(z—D)ZwL,oz]/2 [(z+D)2+,02]/2

, Iy 1 ., N . .
donde B = (f‘ﬂ_?_ — es la correccion de Connerney para {a terminacién de la hoja de corriente en
\

el borde externo, R. Connerney ef al., 1981 asumieron que para distancias radiales que son

pequeiias en comparacion con R, el campo magnético de la hoja semi-infinita, que se extiende desde

R hasta infinito, puede ser aproximado por un campo vertical constante, y esta dado por B,.

Obtuvieron la expresion para B, usando la ecuacidn {A2.6), sinB], con R en vez de a, que es la

componente z para una hoja que se extiende desde R hasta infinito. Para p <<R el primer término

domina, y no es una funcion fuerte de z, y lo tomaron como una constante, con el valor en el ecuador

(z=0). Para R ~ 50 Ry obtuvieron la expresion para B, de arriba. Las correcciones totales para las

componentes del campo magnético de una hoja de corriente finita estan dadas en el apéndice 3.
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Apéndice 3: Potencial Vectorial para una Hoja de
Corriente de a a R.

Las expresiones para el potencial vectorial, obtenidas en el capitulo 5, solamente se aplican a una
hoja semi-infinita, que se extiende desde @ hasta co. Aqui se presentaran expresiones para una hoja
de corriente, finita, que se extiende desde a hasta R, donde a y R son los bordes interno y externo,
respectivamente, de la hoja. Esto es efectuado por la adicion de dos hojas, una que se extiende
desde a hasta w0 y una que se extiende desde R hasta oo, donde la corriente en la segunda, esta en la
direccion opuesta a la primera. El potencial vectorial sera dado por tres regiones; p<a <R,
a<p<R y p>R>a, que corresponden a la magnetosfera interna, mediana y externa,

respectivamente.

p<a<Kk.
El potencial para p <a estd dado por la ecuacion (5.26) y el potencial para p<R estd dado por

(5.26), también, pero con R en lugar de g, tal como,

L (‘z’*‘D)'|‘\/(_2:+~D)i2 )
2 | z-D)++z- D)
P S R R Gl R &
fack 2 _Eln!'(z+D)+\/m:‘

2\ z=D)++z-D)* + R*
LB z-D)  (z+D)
Sllc-py+rf [erny e rP:

(A3.1)

Las componentes del campo magnético son construidas de la misma manera, tal como,
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B,(p.2) = ol

pea<ik 2

I
B,(p,2) =

pa<k 2

a<p<R

F

E[ 1 B 1 1
2 LJ(ZTD)Z ra* (z+DY +d?

-

a’ -2(z+D)*

+£i, a’ —2(z-D)*
16

D

| 1 B 1
H(z ~D)! +R* (z+D)* +R*

lz-py +a?V? |+ Dy + a2}

R*=2(z+ D)

P’ R -2(z-D)
16 [

fln (z+D)+(z+ D) +a’
(z-DY++J(z-D) +a°

P (z-D)  (z+D)

2| [z-Dy <a?P? [z+D) +a?}:

_IHI:(Z+D)+q/(Z+D)2+R2_‘

(z~DY+-(z- DY +R’

(z— D) (z+ D)

(z-D)* + R*J* ) lz+py* + R |

|

L -
g e

|

I

(A3.2a)

(A3.2b)

El potencial para p>a estd dado por ecuacidn (5.17) y el potencial para p <R estd dado por

ecuacion {5.26) con R en lugar de a
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1
zp[(”

+D)\j(z+D)2 +p* —(z —D)\f(z -D) + pz]

r DZ ZZD D .—Dz_“z'
_Lizp lZj< D +£ln{(z+ ey )2+p2
2ph “Ds z<-p| ? (z=D)++/(z-D)Y +p
B B
I a’ +D -D |
Aw(p,z):/"o 0j_9 (z 2) _ - (z 2) 2
ok 2 | 40| Je+D)Y v pt iz DY g

2

3
N
16{

I
mw@:%b

a<p<R

_pln|:(Z+D)+1/(z+D)2 LR }

(z~-D)++(z-D)* + R*
z-D)  (z+D)
z-py +r*J |40y + R

\(z-D)* +p? —(z + D)’ +p2]

D z=D]

z |z|SDJ

1
Jel

™ |

-D z=<-D

_azp[ 1 B 1 }
4 | [z-py+p?P ferpy 1o}

P L1
2| J(z-D)Y*+R* [(z+D) + R’

P R -2z-DyY  R'-2z+D)
16| [z-Dy +R} [z+D) + R
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I
Bz(p,z)zﬂ'o_o<

a<p<R

(z+D)+J(z+ D) + p° |

ln{
2

_a
4

(z=D)* +:/(z-D)* + p* J

|

|

(z~ D) B (z+ D)
lz-py <o}t lzeDy+p?F

(z—D)++J(z+D)* +R?

_h{

(z - DY+-(z—D)* + R?

(A3.5b)

|

2

L2

4

{ @-D) @D
lc-py +r*}: [z+D) +r?}-

|

p>R>a

El potencial para p >a esta dado por ecuacion (5.17) y para o> R por (5.17) también pero con R en

lugar de a.
LR -a]  z-D) (z+D)

A (p.2)=~ . A3.6
“;Siaz) 2 { 4p __\Rz—,o)2 +p* Jz+D) +p’ (A3.6)
B tp z) = Kol {pZ(R2 %02)_— ! - 1 | (A3.7a)

oorra 2 4 lz-pyr+pf [(z+D)2+p3]%J |
B.(p.2) = Hals {(Rz #aﬂ z-D) (D) | (A3.70)

prR>a 2 4 [(z_ D)2 +p2]% [(Z+D)2 +p3%
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