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PREAMBULO

La interaccién del viento solar con el campo magnético de nues-
tro planeta genera una coraza magnética alrededor de la Tierra
llamada magnetésfera que impide la entrada de particulas solares
a nuestro entorno planetario. Dado que el viento solar es un plas-
ma supermagnetosonico, delante de la magnetdsfera terrestre se
forma una onda de choque donde el viento solar incidente es des-
viado, comprimido, desacelerado y calentado. Dependiendo de la
geometria entre la direccion del campo magnético interplanetario
y el vector normal a la superficie del choque, un porcentaje de las
particulas del viento solar son reflejadas en el choque. La regiéon
poblada por las particulas rebotadas y el viento solar entrante se
conoce como antechoque terrestre. La interaccién entre estas dos
poblaciones de particulas origina a su vez que el plasma sea ines-
table a la generacion de ondas electromagnéticas de ultra baja
frecuencia (UBF).

Muchas de las ideas concebidas en relacién al antechoque asumen
que se encuentra en equilibrio dindmico; sin embargo, el sistema
formado por el choque de proa y el antechoque es altamente
dindmico, no-lineal con complicados mecanismos de retroalimen-
tacion. Adn no es del todo claro si los cambios en las condiciones
del plasma rio arriba del choque, es decir en la regién del vien-
to solar, causan cambios proporcionales en la estructura de gran
escala del antechoque. Tampoco resultan claras las escalas de tiem-
po de respuesta de estas interacciones. Sin embargo, diversos estu-
dios que abordan el andlisis de los cambios del plasma rio arriba
del choque y su efecto en el antechoque han mostrado la existen-
cia de distintos fendmenos transitorios en el antechoque como lo
son las cavidades del antechoque, los cavitones y las anomalias
de flujo caliente, por mencionar algunos. Este panorama indica
que entonces, ademads de las particulas y ondas en el antechoque,
existen otras estructuras que participan en el procesamiento del
viento solar incluso antes de que este alcance el choque de proa.

Al interior del antechoque terrestre, ondas y particulas se encuen-
tran ordenadas en regiones bien definidas y delimitadas. Asi, las
fronteras internas del antechoque son la frontera de iones, la fron-
tera de iones intermedios, la frontera de ondas de ultra baja fre-
cuencia y la frontera compresiva del antechoque (FCA). Esta ul-
tima es una estructura magnética recientemente reportada en si-
mulaciones hibridas por Omidi et al. (2009). La FCA se forma a
las orillas del antechoque, representa una regién que separa el
plasma del viento solar del plasma altamente perturbado del an-



techoque y esta asociada con la compresién de la magnitud del
campo magnético y la densidad. A la regiéon de compresion de la
FCA, le sigue una regién de decremento donde ambos pardmetros
disminuyen sus valores por debajo de los valores del viento solar
ambiente.

Rio abajo del choque de proa se encuentra la magnetofunda, que
es la interfase entre el viento solar y la magnetopausa. Esta region
consiste basicamente de plasma chocado del viento solar, lo que la
hace altamente inhomogénea. Dicha inhomogeneidad la hace una
region susceptible al crecimiento de inestabilidades y ondas, tan-
to magnetohidrodindmicas como cinéticas. La inestabilidad tipo
espejo, por ejemplo, puede describirse desde un punto de vista
magnetohidrodindmico en el limite de longitudes de onda gran-
des aunque un andlisis cinético es mds apropiado dado que in-
volucra interacciones entre particulas. Los modos tipo espejo sur-
gen de inestabilidades en plasmas con alta anisotropia térmica
del tipo en la que la temperatura en la direccién perpendicular
al campo es mayor que en la direcciéon paralela, o bien en plas-
mas cuyo parametro beta' sea elevado. Estas dos condiciones se
cumplen cominmente en los plasmas espaciales, en particular en
las fundas planetarias y los choques. De ahi, que las ondas espejo
se observen frecuentemente en la magnetofunda terrestre.

Este trabajo constituye una aportacion en el estudio de las estruc-
turas magnéticas presentes en el antechoque y las inestabilidades
cinéticas en la magnetofunda terrestre. El trabajo se divide en tres
partes. En la primera se establece, en dos capitulos introductorios,
el contexto para nuestra investigacion.

En la segunda parte, se usan datos in-situ de las misiones Cluster y
THEMIS para mostrar la existencia de la FCA en el antechoque te-
rrestre. Se estudian las caracteristicas de 36 cruces de la estructura
y comparamos tales resultados con lo reportado para las simula-
ciones hibridas. Se muestra que las FCA son estructuras altamente
no-lineales con grandes variaciones en las amplitudes de campo
magnético y plasma. Por otro lado, se analiza la existencia y el
tipo de ondas asociadas a estas estructuras, asi como los cambios
en las funciones de distribucién de los iones en los alrededores de
la frontera compresiva.

En la tercera parte de este trabajo se aborda un tema que ha reco-
brado interés en los dltimos afios: las ondas tipo espejo. El interés
de estudiar la inestabilidad espejo obedece principalmente a dos
razones. Por un lado su estudio tedrico no esta totalmente conclui-
do pues se ha mostrado que se requiere de una analisis cinético
para analizar mds profundamente los criterios de su origen y cre-

La beta del plasma se define como el cociente entre las presiones térmica y
magnética del plasma.
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cimiento, asi como de la dindmica para el caso no-lineal. Por otro
lado, esta inestabilidad y las oscilaciones asociadas han sido obser-
vadas en diversos ambientes astrofisicos como las magnetofundas
planetarias, la heliosfera, e incluso en cometas. Por lo que la ines-
tabilidad espejo posee una caracter universal.

Usando datos de la mision THEMIS se reporta la existencia de tor-
mentas de ondas tipo espejo en la magnetofunda de la Tierra. Tam-
bién se analiza la evolucién de las ondas a lo largo de esta region
en funcién de los pardmetros del plasma (beta y anisotropia). Un
aporte importante de este estudio es el andlisis de la evoluciéon
de las funciones de distribucién de iones en las ondas tipo espe-
jo que permite, por ejemplo, diferenciar los estados lineales de la
inestabilidad de los estados saturados.

Finalmente, la cuarta parte corresponden a las conclusiones de
este trabajo y se plantean algunas lineas de investigacion a futuro
derivadas de este estudio.
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RESUMEN

El antechoque terrestre es una region distintiva de la interacciéon
del viento solar con el plasma planetario. Su estudio es de gran
interés pues es en esta regiéon donde el plasma del viento solar
comienza a ser modificado incluso antes de alcanzar el choque de
proa. En este trabajo se describe parte de la dindmica del ante-
choque terrestre a partir de la descripcion y anélisis con datos in
situ de una estructura del antechoque recientemente reportada en
simulaciones globales hibridas, conocida como la frontera compresi-
va del antechoque terrestre.

Por otro lado, rio abajo de los choques planetarios se encuentra
la magnetofunda, que también es de particular interés para estu-
diar el acoplamiento del viento solar con las magnetosferas, pues
en estas regiones las ondas e inestabilidades juegan un papel muy
importante en la transferencia de momento, y por lo tanto de ener-
gia, del choque de proa hacia la magnetopausa. En este sentido,
este trabajo también incluye un estudio observacional de las tor-
mentas de ondas tipo espejo en la magnetofunda terrestre.

ABSTRACT

The foreshock region is a distinctive region of the interaction of the
solar wind with the magnetic field environment of a planet when
approaching its bow shock. Part of its structure and dynamics
is determined by instabilities and waves, which are created by
the interaction of the solar wind with backstreaming ions. The
study of the foreshock is of importance because in this region
the solar wind plasma starts to be modified even before it can
reach the bow shock. This work describes part of the terrestrial
foreshock dynamics from the analysis of in situ data of a foreshock
structure recently reported in global hybrid simulations, that is
called foreshock compressional boundary.

On the other hand, downstream of planetary bow shocks there
is a region called the magnetosheath which is also interesting
when studying solar wind-magnetosphere coupling. In the mag-
netosheath region, waves and instabilities play an important role
in the momentum transference from the bow shock to the mag-
netopause. Taking into account this, this work also includes an
observational study of mirror mode storms in the terrestrial magne-
tosheath.
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Parte I

EL VIENTO SOLAR Y SU INTERACCION
CON PLANETAS

Gran parte de la materia en el universo se encuentra
en estado de plasma. En particular, el sistema solar es-
td permeado por un flujo de plasma conocido como
viento solar, el cual esta formado por particulas que son
continuamente expulsadas de la corona solar. En es-
ta parte se describirdn los mecanismos mediante los
cuales el viento solar interacttia con los cuerpos plane-
tarios del sistema solar; siendo de particular interés la
interaccion, a macro y microescala, del viento solar con
el campo magnético terrestre.






VIENTO SOLAR Y MAGNETOSFERAS
PLANETARIAS

Un plasma es un gas ionizado a altas temperaturas donde los ato-
mos de la materia se han disociado en iones y electrones, comun-
mente se conoce a este régimen como el cuarto estado de la mate-
ria. De acuerdo a Boyd y Sanderson (2003), un plasma es un gas
que contiene suficientes cargas libres como para que su compor-
tamiento dindmico esté dominado por fuerzas electromagnéticas
aunque en su conjunto sea aproximadamente neutro.

Casi toda la materia en el universo (99 %) se encuentra en estado
de plasma: el medio estelar, interestelar e interplanetario, asi como
las atmosferas planetarias. Todos estos fluidos -conocidos como
plasmas espaciales- tienen la particularidad de ser no-colisionales
debido a su baja densidad. Si bien en la Tierra pueden encon-
trarse algunos plasmas de manera natural, como en las flamas de
los cerillos o en lamparas fluorescentes, reproducir los ambientes
astrofisicos de manera artificial en laboratorio resulta muy com-
plicado. En este sentido, el desarrollo de la era espacial permitié
obtener mediciones in situ del plasma en el espacio cercano a al-
gunos planetas gracias a los diversos satélites y naves espaciales
que han sido puestos en 6rbita desde entonces. De manera que no
es raro que, dado el gran niimero de misiones espaciales dedica-
das al estudio del entorno espacial cercano a nuestro planeta, sea
este mismo entorno el que funciona como un enorme laboratorio
natural para el estudio de la fisica de plasmas, cuyos resultados
pueden extrapolarse a fendmenos astrofisicos en mayor o menor
grado.

Los plasmas espaciales suelen estar acompafiados de campos elec-
tromagnéticos de manera natural, y tanto campos eléctricos co-
mo magnéticos pueden inducirse. Los primeros se pueden inducir
cuando el plasma fluye en presencia de un campo magnético ori-
gindndose entonces un campo eléctrico convectivo, mientras que
un campo magnético puede inducirse a partir de un proceso de
dinamo. Los campos magnéticos en los plasmas estdn sujetos a
dos efectos dependiendo de su conductividad eléctrica. Para una
baja conductividad el campo magnético se difunde; mientras que
permanece “congelado” al plasma en regimenes de alta conduc-
tividad, lo que significa que el campo magnético es arrastrado por
el flujo de plasma. Como ejemplo se tiene el plasma del viento so-
lar, que se caracteriza por una alta conductividad y por arrastrar
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consigo el campo magnético de origen solar a través del medio in-
terplanetario. Es justamente la interaccién del plasma del viento
solar con los planetas lo que nos interesa describir a continuacién.

1.1 EL VIENTO SOLAR

A finales del siglo XIX, el fisico noruego Kristian Birkeland sent6
las bases del estudio de lo que hoy conocemos como viento solar.
Al estudiar la actividad auroral y geomagnética, Birkeland mostré
que ambos fenémenos eran influenciados por particulas solares y
dado que, de acuerdo a su investigacion, la actividad geomagnéti-
ca persistia siempre en al menos un nivel minimo, entonces en
el ambiente terrestre debia haber un flujo continuo de particulas
cargadas proveniente del Sol al que llamé radiacion corpuscular so-
lar. Esta idea era muy novedosa para la época, pero en vista de
que algunas de las hipétesis sobre las que Birkeland fundé sus
estudios resultaron falsas, la teoria de la radiacién corpuscular
solar quedé en el olvido. Fue hasta principios de la década de
los cincuenta del siglo pasado, que al analizar las propiedades de
las colas cometarias, Ludwig Biermann report6 evidencia obser-
vacional de la existencia de un flujo continuo de plasma prove-
niente de la corona solar que llenaba el espacio interplanetario.
De acuerdo a sus estudios, dicho flujo era el responsable de que
las colas cometarias siempre apuntaran en direccién contraria al
Sol. Por otro lado y de manera paralela, Sydney Champan pro-
ponia que debido a la alta temperatura de la atmosfera solar, esta
debia conducir muy bien el calor atin a largas distancias y por
tanto, las velocidades térmicas de las particulas de la atmoésfera
solar debian ser lo suficientemente grandes como para escapar
de la atraccién gravitacional. La densidad de las particulas que
escaparon disminuiria lentamente en funcién de la distancia. Es
asi que Chapman se referia a una atmosfera solar extendida en el
medio interplanetario, en la que la Tierra se encontraba inmersa.
Las ideas de Biermann y Chapman proponian dos explicaciones
diferentes para el viento solar, originando que el tema se pusiera
nuevamente a discusion entre la comunidad cientifica, ver Figu-
ra 1.

Afos maés tarde, Eugene Parker demostr6 tedricamente que para
que las soluciones a las ecuaciones de fluidos que describian la
atmosfera solar tuvieran sentido fisico, debia existir un flujo su-
persoénico continuo al cual se le llamé formalmente viento solar. La
demostracion hecha por Parker (1958) consistié en verificar que
una corona solar estdtica y extendida, como se suponia hasta en-
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(c)

Figura 1: El Sol emite continuamente un flujo de particulas conocido co-
mo viento solar en el que quedan inmersos todos los planetas
(a). Este flujo no es mds que resultado de la expansion de la
corona solar (b). Las colas cometarias (c) y las auroras boreales
(d) son manifestaciones de la existencia de este flujo. Créditos:
(@) Unién Astronémica Internacional, (b) Fotografia por Fred
Spenak, (c) Fotografia del cometa ISON por Michael Jager, (d)
Fotografia por Goran Strand.
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tonces era el caso, no podia existir sin una presion externa que la
estuviera confinando:

GM
P(r) :Poexp{W@Tm <%—%>} (1)

donde G es la constante gravitacional, kg es la constante de Boltz-
mann, M es la masa del Sol, m es la masa de la particula y P
es la presion en la base de la corona (a 1 radio solar). Dada la ele-
vada temperatura de la corona solar (10° K) existe un importante
gradiente en la presién térmica y como la presion interestelar es
muy pequefia, la corona solar deberia entonces expandirse con-
tinuamente a muy alta velocidad pues la fuerza de gravedad que
la mantiene contenida es excedida por la presiéon térmica, consti-
tuyendo asi el flujo continuo de plasma que Parker predijo.

Para obtener la solucién al problema de la expansion estacionaria,
Parker resolvié las ecuaciones de continuidad y momento para
un fluido radial no-nulo y obtuvo una relacién de la velocidad del
flujo u en funcién de la distancia al Sol r:

2kgT  2kgT. mu? kgT, 1 1
2
_ _ - — _
u In . 8 In C—FZGI\/l@( C) (2)

con rc = GMm/(4kgT) la distancia, desde el Sol, a la cual la
velocidad del flujo es igual a la velocidad del sonido. A distancias
cercanas al Sol (menores a ) la expansién produciria velocidades
bajas, mientras que después del punto critico se haria superséni-
co. Después de 1¢, ya en el medio interplanetario, la velocidad del
viento solar sigue siendo supersénica pero no crece indefinida-
mente.

Durante los primeros afios de la era espacial varios fueron los
intentos por corroborar observacionalmente la teoria de Parker.
Si bien la nave rusa Lunik II fue la primera nave que detecté un
flujo de iones positivos, esta evidencia no fue suficientemente con-
tundente pues hacia falta conocer la direccién del flujo. De igual
forma, las posteriores mediciones hechas por las naves Lunik Il y
Venus 3 no fueron consideradas exitosas debido a problemas, por
ejemplo, de telemetria. No fue sino hasta el afio 1966, que la evi-
dencia observacional definitiva fue reportada usando datos de la
nave Mariner 2, cuyo objetivo principal era explorar el ambiente
de Venus. De acuerdo a Neugebauer y Snyder (1966) los valores
de velocidad, densidad y temperatura promedio a la altura de la

orbita de la Tierra que se midieron fueron: 504 km/s, 5 part/cm?
y 1 x10° K.
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Desde entonces el viento solar no ha dejado de ser monitoreado
in situ por un gran nimero de misiones espaciales, obteniendo
mediciones tan precisas y de alta resolucién como lo permiten los
instrumentos. Actualmente se sabe que el viento solar se origina
en la atmosfera solar con muy bajas velocidades y es acelerado
a partir de esa region hasta alcanzar velocidades de entre 300 y
1400 km/s, Baumjohann y Treumann (1996). Dependiendo de la
velocidad del viento solar, este se clasifica en rdpido o lento. El
viento solar rdpido tiene su origen en los hoyos coronales mientras
que las regiones con campo magnético cerrado como los cascos
coronales son las fuentes del viento solar lento.

Debido a su alta conductividad eléctrica, el viento solar puede lle-
var consigo atado el campo magnético solar, permeando con este
todo el espacio interplanetario donde este campo es llamado cam-
po magneético interplanetario (CMI). Como el campo magnético se
encuentra congelado al plasma, serd justamente este campo mag-
nético el que determine gran parte de la dindmica del viento solar
en su viaje por el medio interplanetario.

Aunque el viento solar fluye radialmente desde el Sol, la rotacién
de este tltimo provoca que las lineas del campo magnético formen
una espiral de Arquimedes (o espiral de Parker) en el espacio, como
la de la Figura 2. La estructura tridimensional que se adquiere es
como la de una falda de bailarina, donde los ondulaciones de
la falda corresponderian con las lineas de campo para rotaciones
solares sucesivas. Dada la tasa de rotacion ecuatorial del Sol que
es de 25.4 dias, el vector de campo magnético calculado segtn el
modelo de Parker hace un dngulo promedio de 0 ~ 45° con el
vector velocidad del flujo a 1 UA (1 UA = 149598000 km).

El viento solar fluye radialmente hacia afuera debida a la diferen-
cia de presion entre este y el plasma del medio interestelar local. La
regién donde el viento solar domina, Figura 3, forma una especie
de burbuja alrededor del Sol llamada helidsfera. Se estima que la
frontera de la helidsfera -en la direccion de la nariz- se encuentra
a 122 UA (Webber y McDonald, 2013), la cual queda determina-
da por el balance entre presiones. En la frontera de la helidsfera,
conocida como choque terminal, el viento solar comienza a ser de-
sacelerado. Mds alla del choque terminal esta la heliopausa donde
el viento solar se disipa en el medio interestelar. Dado que la he-
liésfera también se mueve respecto al medio interestelar, es de
esperarse que bajos ciertas condiciones se forme delante de la he-
liésfera una onda de choque llamada choque interestelar.



VIENTO SOLAR Y MAGNETOSFERAS PLANETARIAS

Figura 2: Por efecto de la rotacién del Sol sobre el campo magnético que
estd congelado al plasma y que se expande radialmente, las
lineas de campo se deforman en una espiral arquimediana (a)
que tridimensionalmente se observa como una superficie con
ondulaciones (b). Imagen (b) adaptada de T. Hoeksema.

-

Heliopausa

Viento solar
supersoénico

interestelar

Figura 3: Esquema de la helisfera. Imagen adaptada de Gosling (2006).
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1.1.1 Propiedades del viento solar

El viento solar es un tenue plasma magnetizado sin colisiones
conformado principalmente por hidrégeno, con menos de un 5 %
de helio ionizado y algunas trazas de elementos mds pesados. La
densidad de particulas decrece de 10* cm? en la corona a 5 cm® a
la altura de la 6rbita de la Tierra (que equivale a 1 UA a lo largo
de la linea Sol-Tierra), mientras que la temperatura decrece de 10°
a 10° K. La intensidad del campo magnético asociado es de 5 nT
a 1 UA y las velocidades promedio tipicas del viento solar son de
~ 300 km/s para las corrientes lentas y superiores a los 600 km/s
en el caso del viento solar rdpido. En esta region la velocidad del
sonido es tipicamente de 50 km/s lo que significa que el plasma
es supersonico.

La beta () del plasma (definida como la razén entre las presiones
térmica y magnética del plasma) medida a 1 UA es cercana a uno,
lo que indica que aqui la presién magnética es comparable con
la presion térmica del plasma -es decir- tanto los efectos magnéti-
cos como los efectos de presion son importantes en el plasma del
viento solar cercano a nuestro planeta. Aunque en regiones cer-
canas a la orbita de la Tierra la 3 es casi uno, en ocasiones esta
puede alcanzar valores mucho mayores (30 0 més) indicando que
el flujo del viento solar es el que determina en mayor medida el
comportamiento del plasma.

La Tabla 1 resume propiedades estadisticas del viento solar de-
rivadas de mediciones de satélites en el plano de la ecliptica a 1
UA. Se incluyen valor medio, desviacion estandar (o), valores mds
probables y mediana para la densidad de iones (n), la velocidad
de flujo (Vs), la intensidad de campo magnético (B), la abundan-
cia de particulas alfa respecto a protones (A(HE)), la temperatura
de protones, electrones y particulas alfa (T,, Te y Ty, respectiva-
mente), la razén de la temperatura de electrones respecto a la de
protones (T¢/T,) y la de particulas alfa a la de protones (Ty/T,), el
nuamero de flujo (nV,y), la velocidad del sonido (V;) y la velocidad
de Alfvén Vx. Esta dltima se refiere a la velocidad a la que las
perturbaciones de pequefia amplitud del campo magnético viajan
en el plasma (es analoga a la velocidad del sonido en un fluido
ordinario).

La temperatura de los protones es del orden de 1.2 x 10° K mien-
tras que los electrones tienden a ser més calientes, ~ 1.4 x 10° K,
(Paschmann et al., 2005). La velocidad del viento solar es siempre
mayor que V; y casi siempre es mayor que Vp, es decir, el flujo
normalmente es supersonico y superalfvénico.

En su viaje a través del medio interplanetario el viento solar se en-
cuentra con distintos cuerpos celestes: planetas, satélites, cometas
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PARAMETRO MEDIO o PROBABLE MEDIANA
n [em 3] 8.7 6.6 5.0 6.9
Vys [km/s] 468 116 375 442
B [nT] 6.2 2.9 5.1 5.6
A(HE) 0.047 0.019 0.048 0.047
Tp [x10°K] 1.2 0.9 0.5 0.95
Te [x10°K] 14 0.4 1.2 1.33
T [x10°K] 5.8 5.0 1.2 4.5
Te/Tp 1.9 1.6 0.7 1.5
To/Tp 4.9 1.8 4.8 4.7
nVys [x108ecm—2s7 1] 3.8 2.4 2.6 3.1
Vs [km/s] 63 15 59 61
Va [km/s] 50 24 50 46

Tabla 1: Propiedades estadisticas del viento solar a 1 UA, (Gosling,
2006).

y asteroides. La naturaleza de la interaccién entre el viento so-
lar y estos cuerpos depende de la dimensién y las propiedades
electromagnéticas del obstaculo. Si el obstaculo es un objeto no-
conductor, entonces simplemente absorbe las particulas que inci-
den sobre él como en el caso de nuestro satélite natural, la Luna.
Si el obstaculo es un conductor con su propio campo magnético
entonces la interaccién origina la formacién de una cavidad cono-
cida como magnetésfera y dado el cardcter supersénico del viento
solar, delante de la magnetosfera se forma una onda de choque, la
cual desvia el material alrededor de la magnetdsfera, Figura 4.
Este caso aplica a nuestro planeta, a Mercurio y a los planetas gi-
gantes (Japiter, Saturno, Urano y Neptuno). Pero el caso de Venus
y Martes es distinto, pues son obstdculos sin un campo magnético
de origen interno, Aqui el viento solar interacttia directamente con
su iondsfera y atmosfera, respectivamente. En este caso las lineas
de campo magnético se apilan alrededor del obstaculo, originan-
do la formacién de una barrera magnética conocida como mag-
netosfera inducida.

Sean intrinsecas o inducidas, todas las magnetésferas planetarias
tienen una onda de choque y antechoque asociado a ellas. En las
siguientes secciones se revisard el sistema de acoplamiento viento
solar - magnetosfera.
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1.2 CHOQUE DE PROA

La magnetodsfera terrestre se forma como resultado de que el vien-
to solar encuentra un obstaculo magnetizado. Como el viento so-
lar es supermagnetosoénico, se forma una onda de choque delante
de la magnetdsfera. Cuando el flujo del viento solar alcanza el
choque, las propiedades del plasma cambian de manera que a
uno y otro lado del choque el plasma tiene diferentes caracteris-
ticas. El choque puede analizarse como una discontinuidad en el
medio que ademds de depender de las caracteristicas del plasma a
ambos lados de este, evoluciona por si misma al ser una estructura
bien definida.

Las ondas de choque, o simplemente choques, son discontinui-
dades que se forman cuando la velocidad del fluido supera a la
velocidad magnetosénica del fluido Vis dada por VA = V2 + V3.
En otras palabras, el choque se forma cuando el fluido o una per-
turbacion de este viaja mas rapido que la velocidad con la que
se transmite la informacién en el medio. El flujo del plasma en
dicho caso es llamado supermagnetosénico y andlogamente a lo
que sucede con fluidos ordinarios, al encontrarse con un obstacu-
lo que no se mueve, se originard un frente de choque. Desde el
punto de vista magnetohidrodindmico, el choque es descrito co-
mo una discontinuidad en los pardmetros de bulto del viento so-
lar en el cual se conservan la masa, el momento y la energia. La
discontinuidad se forma frente al obstaculo a una distancia sufi-
cientemente lejana como para permitir que el plasma del viento
solar comprimido fluya alrededor del obstaculo.

Para que una onda de choque se forme en un plasma es necesario
que el Numero de Mach magnetosénico', M5, sea mayor que 1.
Donde quiera que se cumpla My, > 1y que el flujo de plasma sea
modificado debido a la presencia de un obstaculo, se desarrollard
un frente de choque a través del cual los pardametros del fluido
cambiardn de manera irreversible y el flujo supermagnetosénico
serd desacelerado hasta convertirse en un flujo submagnetosénico.

Puesto que My, depende de la componente normal de la veloci-
dad del viento solar, la condiciéon My;s > 1 se cumple s6lo para
una porcién de la regién del espacio enfrente de la Tierra donde se
satisface Oyy, < cos™! M;lls ; siendo Oy, el dngulo entre el vector de
velocidad el viento solar y la normal al choque. Como para nues-
tro planeta M5 ~ 8, entonces el choque existe para la porciéon
espacial donde 6y, < 80°. A lo largo de la superficie del choque
que queda definido, la componente normal de la V) varia: es ma-
yor al frente de la magnetésfera y su valor va disminuyendo hacia

El nimero de Mach magnetosénico M5 se define como la relacién entre la
velocidad del fluido y la velocidad magnetosénica
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los flancos. De aqui, que se forma un choque que transita de tener
un My, alto en la nariz de la magnetésfera, a un choque con My
bajo hacia los flancos (Baumjohann y Treumann, 1996).

Debido a que el choque modifica las propiedades del medio, la
informacién puede propagarse mds rapido que el fluido mismo a
través del medio que ha sido perturbado. El choque es entonces
una especie de horizonte de informacién para el fluido en mo-
vimiento. En la regién posterior al choque el plasma estd mds
caliente, denso y se mueve mds lentamente en comparacién con
cémo se movia antes de encontrar al choque.

El grosor de un choque en un gas ordinario es del orden del ca-
mino libre medio de las moléculas. En el viento solar, este camino
libre medio (para los protones) es de 1 UA y dado que el grosor
del choque terrestre es de entre 100 y 1000 km, las colisiones
son despreciables en la dindmica del choque. A diferencia de los
choques en gases ordinarios donde existen colisiones, en los plas-
mas no colisionales, como el del choque terrestre, el responsable
de las interacciones entre particulas es el campo electromagnético.
Ademas, en los plasmas no colisionales existe una gran variedad
de ondas de plasmas magnetizados; mientras que en los gases or-
dinarios solo existen ondas de presién no dispersivas e isotrépicas
(sonido).

Magnetofunda

Cuasi-paralelo

Vientossolar

Choque

\ Cuasi-perpendicular,

Figura 4: Esquema que muestra el acoplamiento viento solar - magnetos-
fera terrestre y sus principales regiones para un angulo de la
espiral de Parker de 45°.

Magnetopausa
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Los choques son fendmenos bastante comunes en los plasmas es-
paciales y el ejemplo mds estudiado de ellos es el choque de proa
terrestre que se forma debido a que el viento solar supersénico
se encuentra con el campo magnético de la Tierra, Figura 4. En el
choque el plasma del viento solar se desacelera, desvia y calienta
aun antes de alcanzar el obstdculo magnético. La capa de viento
solar deflectado detras del choque se conoce como magnetofunda y
la frontera entre la magnetésfera y el plasma del viento solar que
es una superficie conductora es llamada magnetopausa.

1.3 MAGNETOFUNDA Y MAGNETOPAUSA

La magnetofunda y magnetopausa son regiones del sistema de
acoplamiento viento solar/campo magnético terrestre ampliamen-
te estudiados (Song et al., 1995; Song y Russell, 1997), ver Figura 4.
La fisica de estas dos regiones depende directamente del compor-
tamiento del choque, pero también los procesos que toman lugar
en dichas regiones tiene efectos a nivel magnetosférico.

1.3.1 Magnetofunda

Rio abajo del choque, las lineas de campo magnético del plasma
que ya ha sido comprimido, calentado y perturbado se enrollan
alrededor del obstdculo (en este caso, del planeta y su campo
magnético). Esta regiéon que queda entre el choque y la magne-
topausa, es conocida como magnetofunda (Sonett y Abrams, 1963)
y sus propiedades (forma, extensién, compresién del campo y co-
existencia de particulas provenientes del viento solar y de origen
magnetosférico) dependen directamente de las propiedades del
choque y por lo tanto de las condiciones del viento solar (Dessler
y Fejer, 1963). En particular dependen de la presion dindmica del
viento solar, asi como de la intensidad y direccién del CMI.

Globalmente la dindmica de la magnetofunda puede describirse
bastante bien usando modelos hidrodindmicos (Spreiter et al., 1966;
Zwan y Wolf, 1976), ver Figura 5 y Figura 6. Sin embargo, de-
bido al alto grado de turbulencia del plasma que ha sido causa-
da por la constante inyeccién de viento solar, resulta necesario
considerar los elementos cinéticos en el estudio de la magneto-
funda (Southwood y Kivelson, 1992, 1995). Ademads, debido a que
la geometria del choque cambia a la largo de su superficie en
funcién del dngulo Op, -cambiando de una configuracién cuasi-
perpendicular a una cuasi-paralela, el calentamiento del plasma
rio abajo del choque es inhomogéneo dependiendo de la regién
del choque de la que se trate lo que lleva a que existan anisotropias
térmicas del plasma en la magnetofunda. Estas anisotropias provo-
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can el origen y crecimiento de distintas inestabilidades en el plas-
ma y por lo tanto de ondas. Parte de la energia en la magneto-
funda es disipada via turbulencia o bien, por interacciones onda-
particula. De hecho, uno de los aspectos mds importantes de la
magnetofunda es que en esta regién ocurre la transferencia de
momento, y por tanto de energia, desde rio arriba del choque de
proa y hasta la magnetdsfera.

En el modelo de Spreiter et al. (1966) el viento solar fluye a lo
largo de la linea Sol-Tierra -tal como se ha observado que ocurre
en la realidad-, alcanza el punto subsolar de la magnetopausa y
luego se desvia radialmente desde este punto, Figura 6. El mo-
delo ambién predice que la velocidad del flujo disminuye desde
el choque y hasta la magnetopausa, mientras que la densidad y
la temperatura crecen alrededor de la regién donde se apilan las
lineas de flujo?, esto ya muy cerca de la magnetopausa.

A los flancos de la magnetofunda, tanto la densidad como la ve-
locidad decrecen pero la temperatura aumenta a lo largo de per-
files radiales desde el choque y hacia el lado dia de la magne-
topausa. Tanto la magnetofunda como la magnetopausa se alargan
hacia el lado noche de la Tierra, cerca de esta regioén el plasma al-
canza velocidades minimas y temperaturas maximas.

El comportamiento del plasma en la magnetofunda esta fuerte-
mente influenciado por la geometria del choque. En la regién
de la magnetofunda rio abajo del choque, se genera una mayor
anisotropia en la presion(temperatura) debido a la compresion del
campo y a la reduccion del plasma a lo largo de las lineas de cam-
po (Crooker y Siscoe, 1977; Narita y Glassmeier, 2010; Alexandro-
va et al., 2008, entre otros). La anisotropia que resulta es del tipo
donde las presién (temperatura) perpendicular al campo magnéti-
co excede a la paralela. Esto proporciona la energia libre nece-
saria para el crecimiento de dos tipos de ondas: las ondas espejo
y las ién-ciclotréon (Lacombe y Belmont, 1995). La anisotropia se
incrementa conforme el plasma se desplaza hacia la magnetofun-
da pues el campo alineado enfria la componente paralela de la
presion (temperatura). Por otro lado, en la region cuasi-paralela el
plasma es igualmente turbulento rio arriba y rio abajo. Los cam-
bios del plasma y/o del campo en la region rio arriba tiene efectos
que por mdas pequefios que sean, tienen un enorme efecto en la
region rio abajo. Es decir, el choque amplifica los variaciones.

Antes de continuar con la descripcién de la magnetofunda es con-
veniente definir la magnetopausa para poder entender en su total-
idad los procesos fisicos de la magnetofunda.

Las lineas de flujo se refieren a la regién en un fluido relativa a un cuerpo
solido, para la cual el flujo es suave y menos turbulento.
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St

Figura 5: Esta imagen de Zwan y Wolf (1976) muestra que, de acuerdo
a el modelo de los autores, el flujo de plasma del viento solar
en un tubo de flujo que se mueve desde el choque de proa ha-
cia la magnetopausa rodea la cavidad magnetosférica. Modelo
conocido también como el Modelo de la hoja de decremento pues
predice la existencia de dicha region.

T [ 3
Choque de proa~;
l

Linea de flujo

+4 -1
~Magnetopausa
('Tierra ; 0 r/D

de estancamiento

41
Vvs
) -2
i ]
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Figura 6: El modelo de gas dindmico de Spreiter et al. (1966) para la
magnetofunda terrestre.
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1.3.2 Magnetopausa

La magnetopausa marca la frontera entre la magnetésfera y el
plasma chocado del viento solar, en esta frontera la presiéon del
viento solar equilibra la presién del campo magnético planetario.
A grosso modo se trata de una hoja de corriente de gran escala
que separa el CMI del campo planetario segtn lo propuesto por
Chapman y Ferraro (1931, 1932, 1933). Esta capa frontera es una
discontinuidad y a diferencia del choque de proa, el flujo de plas-
ma delante de la magnetopausa es subsénico (pues ya ha sido
desacelerado en le choque).

A través de la magnetopausa se controla el transporte de masa,
momento, energia y flujo magnético hacia la magnetdsfera. Andlo-
gamente a la magnetofunda, el transporte tiene una dependencia
de la topologia magnética de la magnetopausa y se puede dar via
tres procesos: reconexion magnética (para la masa), interaccién
viscosa (para el momento) y pulsos de presion (para la energia)
(Eastwood et al., 2014).

La dindmica de la magnetopausa queda determinada principal-
mente por procesos de reconexién magnética, inestabilidad Kevin-
Helmholtz y difusién (Hasegawa, 2012, y las referencias ahi inclui-
das), los cuales también pueden ocurrir en otras estructuras de
plasmas espaciales.

Como ya se mencioné tanto la magnetofunda como la magne-
topausa tienen una dependencia directa de los cambios del CMI.
El campo magnético en la magnetofunda cambia de ser paralelo
al CMI a enrollarse alrededor de la magnetopausa. Si el campo en
la magnetofunda tiene orientacién norte o sur, esto tiene impor-
tantes implicaciones fisicas cuando este interacttia con el campo
predominantemente norte en la regiéon muy cercana a la magne-
topausa. El caracter norte/sur del campo determina si existe o no
reconexion en el lado dia de la magnetopausa. La reconexién tiene
un efecto sobre el flujo y la estructura de la magnetofunda.

Cuando el CMI es preferencialmente sur ocurre reconexién en la
nariz de la magnetopausa, por lo que se transporta maés eficiente-
mente el plasma y el campo magnético en la direccion norte-sur.

En contraste, para un CMI norte no hay reconexién por lo que las
lineas de campo se apilan frente a la magnetopausa en el punto
de estancamiento3. Como la presiéon magnética se incrementa, la
presion térmica decrece para conservar el balance de presiones y
al disminuir la presién térmica, disminuye la densidad. El resulta-
do es la formacién de una capa conocida como capa de decremento,
donde la densidad decrece y la intensidad del campo magnéti-
co aumenta, ver Figura 8. Esta region ya habia sido predicha por

3 Es el punto donde la velocidad del viento solar se reduce a cero.



Figura 7:

Figura 8:
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AU

Magnetdsfera

Lineas de flujo

A la izquierda una vista bidimensional de las lineas de campo
y el flujo de plasma del lado dia. A la derecha una perspectiva
3D del flujo magnético estancado y el flujo del plasma. Adap-
tada de Otto (2006).
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Perfil tipico de densidad, velocidad y campo magnético de un
cruce de la magnetopausa cuando el CMI es norte (por lo que
se forma la capa de decremento, CD). Adaptada de Otto (2006).
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Zwan y Wolf (1976) en términos de un efecto de apachurramiento
por medio del cual el material salia expulsado debido a la compre-
sion del campo. Los mismos autores identificaron que el significa-
do fisico de esta region es la de una onda de rarefacciéon modo
lento.

Otra forma de explicar la formaciéon de la capa de decremento
es analizando el transporte de plasma. Este ocurre en tres di-
mensiones, es decir, ocurre tanto en las direcciones amanecer y
anochecer, como en la direccién norte y sur. Sin embargo, el flu-
jo magnético ocurre solo en direccién norte-sur, de manera que
cuando el CMI es norte dicho flujo es arrastrado por el flujo de
material hacia el amanecer y anochecer. Entonces, el plasma es
transportado més eficientemente alejdndolo del punto subsolar
hacia los flancos por que tiene un grado de libertad adicional en
comparacién con el flujo magnético.

Esto se ilustra mejor en dos dimensiones y usando la Figura 7,
donde se considera a la Tierra como un cilindro y la magnet6s-
fera como un dipolo bidimensional con una extensién infinita a
lo largo de la direccién vertical. Bajo estas condiciones, el plasma
puede seguir fluyendo alrededor de la magnetésfera mientras que
el campo magnético se queda “atorado” enfrente del cilindro y no
se puede desplazar si el CMI es norte. El flujo magnético, se apila
frente a la magnetopausa (lo que se refleja en un aumento en la
magnitud de campo magnético) mientras que el flujo del plasma
se mueve rodeando el obstaculo (disminucién en la densidad) y
por tanto se genera la capa de decremento, Figura 8. Si el CMI 1le-
ga a tener orientaciéon sur, se desconecta una linea de campo que
puede ser entonces arrastrada hacia los flancos.

1.3.2.1 El tamario de la magnetopausa

Al ser una discontinuidad tangencial, la magnetopausa es una
superficie de equilibrio total entre las presiones del plasma del
viento solar/magnetofunda y el campo magnético confinado den-
tro de la magnetdsfera. Ya que las presiones térmica y magnética
del viento solar son pequefias comparadas con la presién dindmi-
ca, estas pueden ser despreciadas en dicha region. El equilibrio
de presiones se alcanza entonces, en el punto donde la presiéon
dindmica del viento solar es igual a la suma de la presién mag-
nética del campo magnético terrestre mas la presiéon del plasma
confinado por dicho campo (Chapman y Ferraro, 1931), ver Figu-
raog.

El punto donde se alcanza el equilibrio se conoce como punto de
estancamiento y alrededor de este la magnetopausa es simétrica, el
campo magnetosférico es perpendicular al plano de la ecliptica y
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la velocidad del viento solar se orienta en la ecliptica. De acuerdo
a Bagenal (1992), este punto -denotado por Ry,- estd dado por la
relacion Ry = RP(B(Z) / 87tminvsV§S)1/ ¢, Donde By es la intensidad
del campo magnético a un radio del planeta a lo largo del ecuador,
mi, Nys ¥ Vis son la masa del ion, la densidad y la velocidad del
flujo del viento solar, respectivamente. La relacién anterior es inde-
pendiente del obstdculo del que se trate, es valida para cualquier
campo dipolar que interactte con un flujo de plasma débilmente
magnetizado. De manera, que puede aplicarse la misma relacién
a cualquier otra magnetdsfera planetaria del sistema solar o bien,
a estrellas y pulsares interactuando con vientos estelares o gases
interestelares. Para condiciones tipicas de viento solar, se calcula
que en el caso terrestre Ry, = 10 Rg donde 1Rg = 6371.2 km.

También es posible calcular el punto de equilibrio de presiones a
los flancos de la magnetopausa (Rmpf). De acuerdo a Baumjohann
y Treumann (1996) se estima que para la magnetopausa terrestre
Rmpf = 1.8Rmyp, lo que corrobora la asimetria de la magnetopausa.

Para el dipolo:

B(R) = By (%)3

Viento
solar

Figura 9: En el punto Ry, las presiones del viento solar y del campo
magnético terrestre se equilibran. Debido a que las presiones
térmica y magnética del viento solar son pequefias compara-
das con su presién dindmica, estas se desprecian. Adaptada de
Bagenal (1992).

Es importante mencionar que la posicién tanto de la magnetopausa
como del choque no es fija sino que debido a los cambios de pre-
sién del viento solar, dichas fronteras se mueven hacia adelante y
atras. Para una menor presion del viento solar, ambas discontinui-
dades se adelantaran en posicién resultando en una cavidad mag-
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netosférica de mayor tamafio. Lo contrario ocurre cuando la pre-
sién del viento solar se incrementa. Para la magnetopausa se sabe
que la distancia del punto subsolar puede disminuir(aumentar)
hasta la mitad(el doble) para casos donde la presién del viento
solar es extremadamente alta(baja), The Sun to the Earth (2003).

1.4 MAGNETOSFERA TERRESTRE

La formacién de una cavidad magnetosférica alrededor de nuestro
planeta no es un caso exclusivo en el universo. Si el obstaculo
con el que se encuentra el viento solar tiene un campo magnético
de origen interno, entonces el obstaculo posee una magnetdsfera
intrinseca asociada, (Belenkaya, 2009).

Como se mencion6 en la seccién anterior, Chapman y Ferraro
(1931) sugirieron la relacién entre la actividad geomagnética y el
Sol. Esta idea llevo a los autores a mostrar que el flujo de plasma
proveniente del Sol deberia crear una hoja de corriente (magne-
topausa) que comprimiera y confinara al campo magnético terres-
tre en una region; estableciendo asi, un modelo para la magnetés-
fera terrestre en el que el tamafio de la cavidad formada quedaria
determinado por el balance entre la presion dindmica del viento
solar y la presiéon del campo magnético terrestre.

No fue sino afios mds tarde, que el término magnetésfera fue
acuflado por Gold (1959) para describir la regién por encima de
la iondsfera en la cual el campo magnético intrinseco de la Tierra
controla el movimiento de las particulas cargadas. Al igual que
en el caso del descubrimiento del viento solar, no fue sino hasta
el advenimiento de la era espacial que se pudo estudiar a detalle
la magnetdsfera terrestre a partir de datos in situ, (Stern, 1996).

La magnetosfera terrestre es la magnetdsfera mas estudiada (East-
wood et al., 2014) y dado que sus propiedades caen en un rango
promedio de las propiedades en el sistema solar, podemos gener-
alizar -a primera aproximacién- la estructura de la magnetésfera
terrestre para todos los planetas magnetizados. Cada magnetos-
fera tiene procesos que pesan mas o menos, o bien procesos que
no existen en otras magnetosferas. Asi, por ejemplo, la magnetds-
fera joviana difiere de la terrestre por la existencia de fuentes de
plasma al interior de la cavidad magnetosférica o por la interac-
cién del plasma de origen planetario con los satélites naturales.

El plasma en la magnetésfera terrestre estd compuesto bésica-
mente de electrones y protones provenientes del viento solar y
de la ionésfera. También existen iones de helio y oxigeno ionos-
téricos en proporciones muy pequefias, asi como una pequefia
porcién de particulas alfa del viento solar. Aunque el plasma al
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interior de la magnetosfera no estd equitativamente distribuido,
si esta delimitado por regiones tomando en cuenta su diferente
densidad o temperatura.

La Figura 10 muestra las principales partes de la magnetodsfera
terrestre en un corte meridional. Debido a que el campo geomag-
nético es a primera aproximacién un dipolo, la forma de la cavi-
dad magnetosférica es asimétrica teniendo una forma achatada
del lado dia y elongada del lado noche. El resultado final es una
magnetosfera que adquiere la forma de un paraboloide de revolu-
cion.

En el esquema de la Figura 10 se hace una simplificacién respecto
al dipolo que se muestra alineado con la vertical, pues en realidad
el dipolo terrestre se encuentra desviado aproximadamente 11°
respecto al eje z, (Bagenal, 1992). La presion cinética del viento
solar deforma la parte més externa del dipolo de nuestro plane-
ta. En el frente (lado dia) comprime al campo, mientras que del
lado noche las lineas de campo son estiradas formando la cola
magnética o magnetocola.

Detrés de la Tierra hay dos [6bulos de la magnetocola donde el plas-
ma estd ya muy rarificado, el campo magnético del 16bulo supe-
rior apunta hacia la Tierra y el campo del l6bulo inferior hacia
la cola magnética. Estas lineas de campo entran y salen de la Tie-
rra en regiones conocidas como cufias polares las cuales varfan en
tamafio conforme varian las condiciones del viento solar. A bajas
latitudes las cufias se conocen con el nombre de cascos polares.

Entre los dos 16bulos fluye una hoja de corriente neutra y una hoja
de plasma. En ésta dltima se concentra la mayoria del plasma
de la magnetocola siendo este més caliente y denso que en sus
alrededores. El grosor de la hoja de plasma es de unos 10 Rg.

Mas al interior de la magnetosfera, encontramos la plasmaesfera
que se extiende unos 15Rg y que estd llena de plasma frio que
se inyecta desde la iondsfera a través de tubos de flujo. En esta
region el plasma corrota con el planeta y las lineas de campo son
cerradas.

A una distancia de 4 Rg se encuentra la plasmopausa, una fina
frontera donde la densidad disminuye drasticamente de ~ 100
cm™ a ~ 1 cm 3. Al exterior de la plasmopausa la circulacion del
plasma es definida por el viento solar. Las lineas dipolares cerra-
das del campo proveen espejos magnéticos en los cuales quedan
atrapadas particulas energéticas (tanto iones como electrones) en
los llamados cinturones de radiacion, (Baumjohann y Treumann,

1996).
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Figura 10: Esquema de la magnetosfera terrestre y las regiones que la
componen, se trata de un corte meridional en el plano xz.
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Figura 11: Corte de la magnetésfera en la que se muestran las prin-
cipales regiones de plasma, asi como los sistemas de cor-
rientes al interior de la cavidad, derivadas del acoplamien-
to magnetésfera-iondsfera. Adaptada de Russell y Luhmann

(1997).
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Ademés, el acoplamiento entre el viento solar y la magnetdsfera
produce un sistema de corrientes, ver Figura 11, que definen cémo
circula el plasma magnetostérico. La corriente de la magnetopausa

fluye debido al gradiente de presién en el plasma chocado cuan-

do este alcanza el campo geomagnético. La corriente de la cola es
la componente de la corriente de la magnetopausa, que conecta

la corriente en la parte de la cola creando asi dos regiones cono-

cidas como [6bulos norte y sur que poseen campos magnéticos de
direcciones opuestas. Por otro lado, las particulas energéticas de

los cinturones de radiacién generan una corriente llamada corrien-

te de anillo la cual rodea al planeta. También hay corrientes que se
desplazan a lo largo de la direccién del campo magnético, estas
corriente alineadas transmiten esfuerzos de la magnetdsfera externa
a la ionosfera.

1.4.1 La magnetdsfera en niimeros

Algunos de los pardmetros numéricos a considerar para la mag-

netosfera terrestre de acuerdo a Russell (1991) son:

e Distancia desde el Sol = 1 UA
* Momento Magnético = 1 Mg#
e Presiéon del viento solar = 3 nPa

* Distancia de la magnetopausa® = 10 Re

La Tabla 2 incluye propiedades tipicas del plasma en la magneto-
funda/manto, la magnetdsfera externa/magnetocola y en la mag-
netdsfera interna. Se enlistan densidad (n), intensidad de cam-
po magnético (B), temperatura de electrones/iones (T./T;), fre-

cuencia de los electrones del plasma (wp.), frecuencia de giro

de electrones/iones (wge/wyi), la frecuencia de colisiones de elec-
trones (vei), la longitud de Debye de los electrones (Ap.), la lon-

gitud inercial de los electrones/iones (Ac/Ai), el radio de giro

de electrones/iones (rge/ T4i), la velocidad térmica de los elec-

trones/iones (vie/V1i), la velocidad de Alfvén (va) y el nimero de
particulas por esfera de Debye (Np).

4 El momento magnético Mg para la Tierra se define como Mg = 7.906 x 1013
Tesla-m3.
5 Medida desde el centro del planeta
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FUNDA/MANTO MS. EXTERNA/COLA MS. INTERNA
n [em—3] 10[1 — 100] 1[0.01 —5] 10%[0.01 — 10%]
B [nT] 20[5 — 100] 40[10 — 100] 1041103 — 10°]
Te [eV] 50[10 — 10°] 500102 — 103] 103[1 —10%]
T; [eV] 100(10—103]  2x103[103—10%  103[1 —10%
Wpe 1.8 x10° 5.7 x 10* 5.6 x 10°
Wae 3.5x10° 7.0 x 103 1.8 x 10°
Wgi 1.9 x 10° 3.6 x 10° 9.6 x 102
Vei 6.2x10°° 20x 1078 7.0x 1077
Abe [m] 1.7 x 10 1.7 x 102 2.3 x 10!
Ae [m] 1.7 x 103 5.3 x 103 5.3 x 102
At [m] 7.3 x 10 23x10° 2.3 x 10
Tge [m] 8.4 x 10? 13 x10° 7.5 x 10°
rgi [m] 5.0 x 104 1.1 x10° 3.2 x 102
vie [m/s] 3.0 x 10° 9.4 x 10° 1.3 x 107
vii [m/s] 9.8 x 10* 44 x10° 3.1 %x10°
va [m/s] 1.4 x10° 8.7 x 10° 2.2 x 107
Np 1.9 x 101 1.9 x 1013 5.4 x 10"

Tabla 2: Propiedades de la magnetdsfera terrestre de acuerdo a Otto
(2006).

1.5 CONSIDERACIONES FINALES

De la descripcion del viento solar y su interacciéon con la mag-
netésfera terrestre hecha en este capitulo, es de particular interés
para este trabajo la existencia del choque y antechoque terrestres.
El primero se describi6é en este capitulo y dado que el segun-
do requiere estudiarse con mayor detalle para poder entender la
dindmica en su interior, se deja esta descripcion para el siguiente
capitulo.



IONES Y ONDAS EN EL ANTECHOQUE
TERRESTRE

En el capitulo anterior se describi6é que delante de la magnetésfera
terrestre se forma una onda de choque debido a que el viento solar
es un fluido supermagnetosénico y que la geometria del CMI es
importante en la dindmica del choque. Retomaremos esta descrip-
cién para establecer la definicién del antechoque terrestre y mostrar
los efectos cinéticos que hay sobre el plasma en esta regién debido
a la interaccién entre las particulas y ondas que ahi coexisten.

2.1 EL ANTECHOQUE TERRESTRE

En las ondas de choque de plasmas sin colisiones, la naturaleza
de la transicién del fluido supersénico a subsénico, depende prin-
cipalmente de dos pardametros: el My,s y el dngulo 0gy,. Si bien la
3 del plasma también es importante, tiene un menor peso en este
proceso. La dependencia del choque respecto al M, se describi6é
en la Seccion 1.2, toca el turno de delinear la dependencia angular.

La forma en la cual el plasma que alcanza el choque es calentado
y su energia es disipada depende del dngulo Og;,, que es el &ngulo
entre el vector de campo magnético y la normal al choque. Cuan-
do Opn < 45° a lo largo de toda la superficie del choque se tiene
un choque cuasi-paralelo; por otro lado, cuando g, > 45° se tiene
el choque cuasi-perpendicular. Ambos ejemplos son mostrados en la
Figura 12.

La Figura 13 muestra el flujo del viento solar (de izquierda a
derecha) y la direccién promedio de las lineas del CMI rio arri-
ba del choque de proa para una configuracién tipica del viento
solar a la altura de la orbita terrestre. A lo largo de la superficie
del choque el dngulo Op,, oscila entre ~ 0° y casi 90°, es decir, va
de una configuracion cuasi-paralela en el lado amanecer a una
cuasi-perpendicular en el lado anochecer. Los casos extremos se
alcanzan cuando 0, = 0° (choque paralelo) o O, = 90° (choque
perpendicular).

La importancia de distinguir entre los choques cuasi-paralelo y
cuasi-perpendicular es clara cuando se analiza el movimiento de
las particulas en cada uno de estos choques pues eso determi-
na cémo se comportard la particula al aproximarse al choque.
Para analizar este movimiento se utiliza el sistema de referencia
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Figura 12: La configuracion del choque terrestre depende en gran me-

dida de su geometria. En el esquema se presentan los casos
de un choque cuasi-perpendicular (izq) y cuasi-paralelo (der).
Imagen adaptada de Otto (2006).
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Figura 13: El dngulo 0, determina las regiones cuasi-paralela y cuasi-
perpendicular rio arriba del choque de proa. En el primero
las particulas rebotadas perturban fuertemente el plasma del
viento solar.



2.1 EL ANTECHOQUE TERRESTRE

Hoffman-Teller (de Hoffmann y Teller, 1950) el cual se caracteriza
por que en él, el campo eléctrico es nulo y el movimiento de la
particula tiene entonces solo dos componentes: un movimiento a
lo largo de la direccién del campo magnético y un movimiento de
giro alrededor de esa direcciéon (o sea un movimiento transversal
al campo). Su combinacién resulta en un movimiento tipo heli-
coidal.

En el caso del choque cuasi-paralelo la linea de campo puede
"atravesar” el choque de manera que el movimiento a lo largo del
campo lleva a la particula lejos del choque alejandola de él, o bien
la particula que se mueve a lo largo de la linea del campo puede
rebotar en el choque y regresar por las lineas de campo rio arriba,
ver Figura 14. Las particulas, tanto iones como electrones, que han
sido reflejados en el choque llevan informacién al viento solar que
aun no alcanza el choque de la existencia de este obstaculo; por
lo que ademds de perturbar al viento solar, comienzan a frenarlo.
Es por esto que a dicha regién se le conoce como antechoque y el
mecanismo de escape de las particulas en la porcién cuasi-paralela
es el responsable de su formacion.

ull
Superficie del choque
A Bl
n n
\ = By
)
Cuasi-paralelo Cuasi-perpendicular

Figura 14: Las particulas experimentan distintos efectos sobre sus trayec-
torias dependiendo de si se encuentran con la regién cuasi-
paralela o cuasi-perpendicular del choque. El vector normal a
la superficie del choque estd indicado por fi, By, es el vector
unitario del CMI y u,, es la velocidad del plasma.
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En el caso del choque cuasi-perpendicular las lineas de campo son
aproximadamente paralelas a la superficie del choque de manera
que el movimiento de la particula a lo largo de la linea de campo
no puede llevar a la particula a través del choque. De hecho el
movimiento de giro de la particula hace que permanezca en el
choque.

Aunque para el choque cuasi-perpendicular el antechoque puede
extenderse y ocupar las regiones entre 40° < 0, < 70°', even-
tualmente puede quedar restringido al pie del choque mientras
que en la porcién cuasi-paralela el antechoque cubre una region
rio arriba mucho mds amplia y adquiere la estructura de un ante-
choque propiamente. En el caso cuasi-perpendicular (0, > 45°),
la transicién del choque tiende a ser abrupta en el tiempo y espa-
cialmente estd bien definida como en el ejemplo de la Figura 15.
Mientras que en el caso cuasi-paralelo (g, < 45°), la transicién
ocurre sobre una regién mas amplia llena de fluctuaciones mag-
néticas, ver Figura 15(a). La extension del choque cuasi-paralelo
resulta ser mayor debido a que hay una mayor interaccién entre
iones rebotados y iones provenientes del viento solar a diferen-
cia del choque cuasi-perpendicular donde hay solo una pequefia
porciéon de particulas rebotadas (Kucharek et al., 2004; Kucharek
y Mobius, 2005), de manera que los efectos sobre las particulas
ahi presentes son menores y por lo tanto su extension resulta ser
menor que la del choque cuasi-paralelo.

En las gréficas (a) y (b) de la Figura 15 se puede apreciar cémo
cambia de manera tipica la magnitud total del campo magnético
a través de las transiciones de los choques cuasi-paralelo y cuasi-
perpendicular, respectivamente. Los perfiles presentados fueron
medidos por una de las naves de la misién Cluster y reportados
por Balogh et al. (2005).

2.1.1 Antechoques de iones y electrones

Los iones son los que determinan la mayor parte de la estructura
y dindmica de los choques sin colisiones debido a que al ser més
masivos que los electrones, portan la mayoria de la masa y ener-
gia en los flujos del plasma. Cuando ambos tipos de particulas
llegan al choque y son rebotadas, los electrones son llevados maés
lejos rio arriba pues son ligeros; en cambio los iones que rebotan
no llegan tan lejos como los electrones. Esto da pie a que exista
una regién conocida como el antechoque de electrones, donde se ob-
servan electrones rebotados pero casi ningtin ion rebotado. De
manera similar, los iones reflejados forman el antechoque de iones.

Esto se sabe pues se han observado distribuciones de iones alineados al campo
entre la regiéon donde 0p,, > 40° y 0, < 70°, Meziane et al. (2005)
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El antechoque de electrones es una banda angosta que estd casi
siempre limitada de un lado por la linea tangente al campo, aunque
en ocasiones este limite no coincide con dicha tangente. Esta region
contiene electrones que han sido reflejados especularmente en el
choque o que han sido calentados en la rampa del choque. Al-
gunos electrones pueden tener velocidades a lo largo del campo
magnético suficientemente grandes como para escapar hacia la
region del viento solar y llegar lejos a lo largo de la linea tangente
al campo.

Las particulas reflejadas interacttian con las particulas incidentes
lo que provoca que el plasma sea inestable a ciertos modos y on-
das. Asi, por ejemplo, las ondas predominantes en el antechoque
de electrones son ondas de Langmuir (Kasaba et al., 2000) y ondas
hibridas superiores. Una vez que las ondas se han formado, los elec-
trones se desaceleran y son dispersados formando una distribu-
cién isotrépica (Baumjohann y Treumann, 1996). En el antechoque
de iones, los iones rebotados también provocan que el plasma sea
inestable y se exciten ondas via inestabilidades del haz de iones
(Fairfield, 1969; Paschmann et al., 1979, 1981; Gary et al., 1981;
Hoppe et al., 1981).

El estudio del antechoque terrestre estd basado en el anélisis de
fenémenos cinéticos que tienen efectos en las propiedades ma-
croscopicas del plasma. Dado que las descripciones cinéticas se
centran en el andlisis de las distribuciones de velocidades de las
particulas, es conveniente describir aquellas que existen en el an-
techoque.

2.2 DISTRIBUCIONES DE IONES EN EL ANTECHOQUE

Gran parte del conocimiento que se tiene sobre el antechoque y
los fenémenos ahi existentes son derivados de las mediciones in
situ que han hecho distintas misiones espaciales. Las primeras
observaciones, hechas por una sola nave, indicaron la existencia
de distribuciones de iones rio arriba del choque de proa que no
podian ser clasificadas como las distribuciones tipicas del viento
solar o las pertenecientes a la magnetofunda. Conforme se dispu-
so de mayor informacién in situ se observé que la dindmica de
las particulas en el choque era mucho méas compleja de lo que
se tenia pensado (ver Russell et al., 1971; Fairfield, 1974; Fuselier
et al., 1986; Mazelle et al., 2003; Meziane et al., 2004b).

Las observaciones de las naves ISEE-1 y ISEE-2 contribuyeron de
manera importante en las primeras descripciones de la dindmica
del antechoque. Entre los avances hechos se identificaron distin-
tas distribuciones de iones: reflejados o alineados al campo (IAC),
los por ese tiempo conocidos intermedios y difusos. Esta division
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fue hecha en base a las funciones de distribucién de las veloci-
dades en 2-D (Gosling et al., 1978) y espectrogramas de tiempo-
energia (Paschmann et al., 1981, 1979). Es importante mencionar
que los que fueron llamados iones intermedios en estas observa-
ciones (cuyas distribuciones reproducian la forma de un “frijol”?),
son actualmente conocidos como un tipo de iones giratorios, (Fuse-
lier et al., 1986; Meziane et al., 2004b).

Los iones giratorios fueron identificados en observaciones poste-
riores a ISEE-1 y 2, estableciendo la existencia de dos poblaciones
de iones giratorios: los de tipo racimo (Fuselier et al., 1986) y los
originados por reflexion especular (Meziane et al., 2001, 2004a). Es-
tas cinco distribuciones de iones no son las tinicas presentes en el
antechoque pero si las més estudiadas ya que son las responsables
de casi todas las ondas observadas en el entorno terrestre. A con-
tinuaciéon haremos una revision general de estas distribuciones.

2.2.1 Iones alineados al campo

Los iones alineados al campo -que en un principio se llamaron
reflejados- tienen una distribucion fria y se propagan a lo largo de
las lineas del campo magnético por lo que su velocidad de bulto
se encuentra alineada con respecto a la direccién del CMI.

La Figura 17a muestra un ejemplo de una distribuciéon de IAC
representada en una grafica del espacio de velocidades, donde
el plano estd determinado por las componentes Vy y Vy de la
velocidad (en el sistema GSE) y el eje vertical indica el nimero
de cuentas. En el mapa se distinguen claramente dos picos: uno
delgado y alto que corresponde al haz del viento solar, y otro
mas pequefio y ancho correspondiente a los IAC. En la Figura 17b
se observa la misma distribucién pero ahora lo que se muestra
son los isocontornos de la densidad de iones en el espacio de
velocidades. Como el campo magnético se encuentra congelado al
flujo del viento solar, es posible representar la direccién del campo
mediante una flecha con origen en el punto donde se localiza el
pico de la distribucién del viento solar (indicada por un punto
negro).

Una caracteristica importante de las distribuciones de IAC es que
los isocontornos en graficas como las mostradas en la Figura 17b
tienen una forma eliptica donde el eje mayor de la elipse es per-
pendicular al campo. Esta firma es interpretada como que la tem-
peratura del haz reflejado es anisotrépica pues la temperatura
perpendicular supera a la pararela. Tipicamente para los IAC se

En la literatura en inglés se conocen como kidney bean shape, de ahi que su
traduccion directa al espafiol sea tipo frijol

31



32

IONES Y ONDAS EN EL ANTECHOQUE TERRESTRE

tienen anisotropias en su temperatura de T, /T ~ 2—3, (Paschmann
et al., 1981).

Se sabe que los iones reflejados se originan principalmente me-
diante dos mecanismos. Una parte de los IAC resultan de la re-
flexién que sufre una fraccién de la distribucion del viento solar
(~ 1%) en el choque cuasi-perpendicular3, la cual luego es acele-
rada rfo arriba por el campo eléctrico interplanetario (V x B). Otra
fraccién de los iones reflejados corresponden simplemente a iones
calientes que han escapado de la magnetofunda.

En relacion a las caracteristicas cuantitativas de los iones alineados
al campo sabemos que sus energias tipicas son de apenas unos
keV y no suelen sobrepasar los 10 keV. Para observar esta clase
de distribuciones es necesario que exista conexién magnética al
choque de proa, por lo que se encuentran en regiones donde 40° <
Opn < 70°. Laregion donde suelen observarse es una capa delgada
con un espesor del orden de 0.4 Rg que se encuentra en la orilla
del antechoque de iones. Su densidad es de alrededor del 1% de
la densidad del viento solar, su velocidad térmica promedio es de
2 — 3 veces la velocidad del viento solar y su temperatura paralela
es de ~ 10 veces la del viento solar, por lo que son més calientes
(Bonifazi y Moreno, 1981; Meziane et al., 2004b).

2.2.2 Iones Intermedios y Giratorios

Las observaciones de ISEE 1 y 2 mostraron distribuciones con for-
ma de “frijol” en el espacio fase que se detectaban justo después
de la regién de IAC, Figura 17c. La forma de frijol obedecia al
hecho de que una parte de los iones rebotados que se movian ali-
neados al campo, habian sufrido cierto grado de dispersién (por
la presencia de ondas de frecuencia ultra baja, FUB) por lo que se
extendian sobre un mayor rango angular que los IAC. La Figu-
ra 17d muestra que el radio de curvatura de los isocontornos de
esta nueva distribucién coincide con el punto donde se proyecta
el pico de la velocidad del viento solar. Dado que estas particulas
correspondian a un estado intermedio o de transicién entre los
IAC y los iones difusos se les conocié originalmente como iones
intermedios, (Paschmann et al., 1979).

Actualmente, las distribuciones tridimensionales obtenidas por la
misién espacial Cluster han mostrado que no hay evidencia clara
de que los iones intermedios tengan distribuciones con formas de
media luna. En lugar de estos, haces de IAC mas calientes o de
distribuciones que muestran una firma de iones giratorios se ob-
servan maés frecuentemente rio abajo de la regién con IAC frios. El
esquema actual nos dice entonces, que la orilla del antechoque de

3 De ahi que histéricamente se les conocié primero como “Iones Reflejados’
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Figura 17: Los graficos de la columna izquierda corresponden a datos
de distribuciones de iones en el espacio de velocidades y los
graficos a la derecha son los respectivos isocontornos de den-
sidad, ambos conjuntos de datos de naves ISEE 1 y 2. Las
tiguras (a) y (b) muestran una distribucién de IAC acompa-
nando a la distribucion del viento solar, ambas observadas
rio arriba del choque de proa terrestre. El pico delgado y alto
corresponde al VS, el pico corto y ancho es la poblacién de
IAC. En las figuras (c) y (d) la distribucién presentada es de
tipo intermedia que se identifica por la forma de media luna
alrededor del VS. Finalmente (e) y (f) muestran una distribu-
cién de iones difusos con una forma de anillo que rodea al
pico del VS. Adaptada de Paschmann et al. (1981).
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iones estd permeada por IAC frios seguida de una region rio abajo
donde haces giratorios de racimo (no-girotrépicos) bien definidos
estdn presentes, Meziane et al. (2005).

2.2.2.1 lones Giratorios

Cerca de la frontera del antechoque de iones, en la regién rio aba-
jo de donde se detectan IAC, se han observado haces de iones
de varios keV con un movimiento de giro alrededor de las lineas
de campo magnético, es decir, con un movimiento en el que la
componente perpendicular de la velocidad de bulto es distinta de
cero. Debido a este movimiento caracteristico reciben el nombre
de distribuciones giratorias y pueden ser de dos tipos: girotrépi-
cas y no-girotrépicas. Varios han sido los mecanismos propuestos
que expliquen el origen de los iones giratorios, siendo los maés
aceptados el de reflexion especular (Gosling et al., 1978; Fuselier
et al.,, 1986; Meziane y D’Uston, 1998; Mazelle et al., 2003) y el
atrapamiento de fase.

Reflexion especular

Los iones reflejados especularmente, al igual que los IAC, se ori-
ginan en la region cuasi-perpendicular del choque. En la reflexion
especular la componente de la velocidad del viento solar que es
normal al choque es invertida, mientras que la componente tan-
gencial permanece igual; por lo que al final la magnitud de la
velocidad total permanece constante. La distribuciéon resultante
tiene una mayor componente de su movimiento perpendicular al
campo magnético rio arriba y es no-girotrépica pues el vector de
direccién de los iones reflejados es independiente de la direccién
del campo rio arriba, (Fuselier, 1994, 1995).

Para la reflexion especular, el movimiento del centro guia y el
movimiento de giro dependen solamente de la velocidad del flujo
incidente y de la geometria del choque. De hecho, los iones es-
pecularmente reflejados en el choque cuasi-perpendicular regre-
sardn al choque cuando 39° < 0, < 45°, (Schwartz et al., 1983).

La Figura 18a muestra un ejemplo de una distribucién de iones
reflejados especularmente observada cerca de la porcién cuasi-
perpendicular del choque. El grafico exhibe isocontornos de den-
sidad en el espacio de fase y la cruz en el centro corresponde a la
velocidad cero en el sistema de referencia de la nave. La distribu-
cién es girotropica, pues - como es claro de la figura - la direccién
de los iones reflejados no estd asociada a la direccién del campo
como en el caso de las distribuciones de IAC (ver Figura 17b) por
lo que la distribucién estd alrededor de la direccién del campo.
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Figura 18: Isocontornos de densidad de una distribucién de iones refle-
jados especularmente (a) y de una distribucién de iones gi-
ratorios de tipo racimo detectadas por las naves ISEE 1 y 2.
Tomada de Fuselier et al. (1986).

Atrapamiento de fase

El otro mecanismo mediante el cual se sugiere que se originan las
distribuciones giratorias es el atrapamiento de fase mediante el
cual ondas FUB (producidas via inestabilidades cinéticas por los
mismos iones que regresan rio arriba del choque) atrapan IAC que
luego hacen girar alrededor de la direcciéon promedio del campo
con la misma frecuencia de las ondas que los atraparon; de ahi
que también este mecanismo sea conocido como rompimiento del
haz.

La Figura 18b muestra una distribucién de iones giratorios origi-
nada mediante este mecanismo, los cuales también son conocidos
como iones giratorios de tipo racimo. Si bien de la Figura 18a y la
18b no es sencillo diferenciar los iones giratorios originados por
reflexiéon especular de los creados via rompimiento del haz, es
conveniente apuntar dos caracteristicas que nos ayudan a distin-
guirlos: su densidad y regién de observacion.

La densidad de los iones giratorios tipo racimo (rompimiento
del haz) es del orden del 1% la del VS, mientras que la densi-
dad de los iones reflejados especularmente es mayor. De hecho,
Paschmann et al. (1982) reportaron aumentos de densidad que al-
canzaban el 30 % de la densidad del VS en el caso de los iones gi-
ratorios producidos en regiones cuasi-perpendiculares del choque.
Dado que los tipo racimo requieren de ondas que los atrapen y a
las ondas les lleva cierto tiempo crecer, estos iones son observados
rio abajo de la frontera del antechoque de iones mientras que los
especularmente reflejados se observan dentro de una banda cer-
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ca del choque cuasi-perpendicular con una extensiéon de un radio
de giro. La dependencia de la distancia al choque es la distincién
mdés importante entre las distribuciones girotrépicas de racimo
producidas por rompimiento del haz lejos del choque y las dis-
tribuciones no-girotrépicas producidas por reflexién especular en
el choque.

Para finalizar con los iones giratorios cabe mencionar que debido
a las altas densidades y temperaturas que adquieren las distribu-
ciones de iones que han sido reflejados especularmente, se consi-
dera que las distribuciones giratorias contribuyen en mayor medi-
da al calentamiento de los iones en choques supercriticos, como
el de la Tierra.

2.2.3 Iones Difusos

Las primeras observaciones disponibles de las particulas rio arri-
ba del choque de proa hicieron pensar que las distribuciones de
iones alineados originados en el choque cuasi-perpendicular que
sufrian dispersiéon evolucionaban en una distribucién intermedia,
la que a su vez seguia experimentando dispersion dando como
resultado final una distribucién de iones difusos (ver por ejemplo
Gosling et al., 1978; Paschmann et al., 1979). La Figura 17e muestra
un ejemplo de una distribucién difusa que ha sufrido dispersiéon
en su totalidad, esta se observa ya como un anillo bien formado
con energias de alrededor de 150 keV que rodea al haz del vien-
to solar. Las energias que alcanza la distribucién difusa indican
que ademads de la dispersién angular de la distribucién también
hay dispersién de energia a partir de la distribucién inicial (IAC
e intermedios) que tenifa una energia del orden de 1 keV. Note-
mos también que los iones difusos son detectados en todas las
direcciones.

En la Figura 17f se observa que el centro de las curvas de contorno
estd ligeramente desplazado del centro del haz del viento solar,
esto significa que los iones difusos exhiben un movimiento de
bulto con poca velocidad a lo largo de la direccién del campo. La
velocidad de bulto en el marco del viento solar esta dirigida rio
arriba a lo largo de la direcciéon del campo, pero la componente
que va en direccién Sol es menor que la velocidad del viento solar.
En el marco de referencia de la nave el movimiento de bulto de los
iones difusos estd dirigido hacia el choque de proa. Esta situacion
explica la anisotropia de los protones con energias superiores a
los 30 keV reportadas por Scholer et al. (1979) para casos donde el
campo estaba casi alineado a lo largo de la linea Sol-Tierra.

Aunque se sabe que las distribuciones intermedias y giratorias de
racimo se han formado a partir de IAC, estos tltimos no pueden
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ser la tinica fuente de iones difusos en la porcién cuasi-paralela
del choque. Esto se ha concluido a partir de tres evidencias obser-
vacionales. La primera evidencia esta relacionada con el angulo
de cono o dngulo del CMI medido a partir de linea Sol-Tierra);
si este dngulo es cero entonces no hay conveccién de iones re-
flejados del lado amanecer hacia el lado anochecer y por tanto,
las distribuciones (como los IAC producidos en la regién cuasi-
perpendicular) no entrardn en la region cuasi-paralela. Sin embar-
go, la evidencia observacional muestra que si se detectan iones
difusos en el choque cuasi-paralelo bajo estas condiciones.

La segunda evidencia estd ligada a las particulas que componen
las distribuciones difusas. Estas tienen un alto contenido de He?",
lo que sugeriria que se trata més bien de una distribucién de ori-
gen solar pues los IAC estan conformados en su mayoria por pro-
tones y la fracciéon de particulas alfa es muy pequefia. Al respecto,
se sabe a partir de datos in situ que la concentraciéon de He?* en
las distribuciones de IAC es de al menos 2 6rdenes de magnitud
por debajo de la del viento solar, mientras que la composicién
de las distribuciones difusas poseen alrededor de un 4 % de las
particulas alfa del viento solar, (Ipavich et al., 1984).

Finalmente, la tercer evidencia se refiere a las ondas producidas
por las distribuciones. En la regién cuasi-paralela del choque se
han observado ondas empinadas, compresivas y de gran amplitud
asociadas a los iones difusos, pero este tipo de ondas no pueden
ser generadas localmente a partir de distribuciones de IAC por lo
que la fuente de los iones difusos tendria que ser otra.

Los iones difusos del choque cuasi-paralelo provienen de distribu-
ciones de iones reflejados especularmente que, aunque original-
mente no eran girotrépicas en las cercanias del choque, se isotro-
pizaron al alejarse del choque de manera que evolucionaron a una
distribucion difusa como las que se observan ya al interior del an-
techoque y que se deben a las ondas electromagnéticas de baja fre-
cuencia que ahi existen. Es justamente el alto grado de girotropia
lo que distingue esta poblacién de iones reflejados especularmente
de los iones giratorios tipo racimo que se observan como conse-
cuencia del rompimiento del haz del viento solar, Figura 18b. Es-
tas ultimas distribuciones permanecen no-girotrépicas debido al
entrampamiento ocasionado por las ondas, en tanto que los iones
reflejados especularmente en el choque cuasi-paralelo no generan
ondas que los capturen (Fuselier, 1994).

2.2.4 Evolucion de las distribuciones de iones

Hasta aqui hemos revisado las distribuciones de iones en la regién
rio arriba del choque de proa terrestre, en particular en el ante-
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choque. Es conveniente analizar algunas figuras que resumen lo

presentado en esta seccién ddndonos informacién precisa de gran
utilidad.

La Figura 19 (adaptada de Fuselier, 1995) muestra un esquema
del origen y evolucion de las distintas distribuciones de iones en
el antechoque hecho a partir de la informacién de ISEE 1 y 2. El
recuadro punteado indica la porcién del choque donde estan loca-
lizadas las distribuciones en funcién del dngulo 6g,. En la orilla
rio arriba del antechoque, IAC muy energéticos son producidos
por la aceleracién de deriva que sufre rio arriba una pequefia frac-
cién del viento solar. Rio abajo de esta frontera, pero atin rio arriba
del choque cuasi-perpendicular, IAC menos energéticos son pro-
ducidos tanto por reflexién de una parte del viento solar como por
el escape de parte del viento solar chocado proveniente de la mag-
netofunda. Conforme estos haces se alejan del choque, generan on-
das de baja frecuencia las cuales primero atrapan a los haces para
formar distribuciones de iones giratorios de racimo y luego dis-
persan angularmente las distribuciones para formar poblaciones
intermedias. También es incluido en el esquema el hecho de que
los iones difusos son resultado de la evolucién de iones reflejados
especularmente en la region cuasi-paralela del choque.

En la Figura 20, Fuselier (1994) presenta la localizacién espacial
tipica de las distribuciones de iones en las regiones cuasi-perpen-
dicular y cuasi-paralela del choque de proa. El antechoque de
iones esta acotado por el choque de proa y la frontera del an-
techoque de iones. La frontera del antechoque no es paralela al
campo magnético por que las velocidades de los haces de iones
a lo largo del campo magnético (V) son comparables con la ve-
locidad de movimiento del viento solar (Vys). Los IAC usualmente
son observadas rio arriba del choque cuasi-perpendicular. Lo que
en principio se pens6 eran distribuciones de iones intermedios,y
que ahora se conocen como IAC, se observan en la orilla del ante-
choque de iones rio arriba del choque cuasi-perpendicular mien-
tras que los iones giratorios -con una amplia dispersién en el es-
pacio de velocidades centrado en el campo magnético- son obser-
vados justo rio abajo de la regién donde se ven los IAC.

Finalmente las distribuciones de iones difusos pueblan la regién
rio arriba del choque cuasi-paralelo. En la magnetofunda se obser-
van iones reflejados especularmente en la regién cuasi-perpendi-
cular de ella, mientras que en su regién cuasi-paralela se observan
iones difusos y reflejados especularmente.
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Figura 19: Los IAC son creados por iones reflejados que son acelerados y
por poblaciones de iones supertérmicas que existen rio abajo
del choque. Los IAC de menor energia eventualmente evolu-
cionan en distribuciones intermedias a través de interacciones
onda-particula. La reflexién especular crea distribuciones gi-
ratorias de tipo racimo que escapan rio arriba del antechoque
y que pueden en algiin momento formar distribuciones de
iones difusos. Adaptada de Fuselier (1995).

V. Giratorios
Vs .
de racimo

Reflejados
especularmente

Choque

Lineas
de flujo

Figura 20: Esquema del antechoque y la magnetofunda a partir de datos
de ISEE 1 y 2 donde el CMI tuvo un 0g,, = 45°. Las lineas de
flujo rio abajo del choque estan etiquetadas con su correspon-
diente dngulo O, y en la regiéon del antechoque se obser-
van las diferentes poblaciones de iones. Adaptada de Fuselier
(1994).
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2.3 ELECTRONES EN EL ANTECHOQUE

Comparados con los iones, los electrones rebotados tienen una
variedad en sus propiedades mucho menor que los iones. Aunque
pequetio, el rol de los electrones no es menos importante pues
debido a su poca masa ellos son los que portan la mayor parte del
flujo de calor, el cual es primordial para la expansién de la corona
solar.

Los electrones rebotados que fluyen rio arriba del antechoque
tienen su origen en una fraccién de los electrones del viento solar
que han sido reflejados especularmente en el choque y otra parte
corresponde a electrones de la magnetofunda que han escapado
rio arriba, (Fitzenreiter, 1995).

A lo largo de la linea de campo tangente al choque se encuentran
electrones energéticos, de mds de 1 keV, mientras que més adentro
del antechoque los electrones encontrados son de menores ener-
gias. Esto se puede entender en términos de la deriva del campo
eléctrico convectivo del viento solar. El campo eléctrico adquiere
mayor importancia en el caso de los electrones de menor energia.

Los electrones rebotados existen como una cola de alta energia en
la distribucién principal del viento solar lo que produce ondas de
Langmuir a la frecuencia electrénica del plasma; en particular en
la parte de la orilla del antechoque de electrones més cercana al
choque donde los electrones rebotados tienen mayor energia. Més
adentro en el antechoque de electrones la frecuencia de la onda es
corrida mds allé de la frecuencia electrénica del plasma y entonces
se encuentran armonicos de ésta frecuencia que corresponden a
ondas electromagnéticas.

No profundizaremos a detalle en la descripcion de la distribucién
tipica de los electrones, pero si mencionaremos de manera gene-
ral como estd conformada. Se compone de tres partes principales:
un nucleo frio y casi isotrépico (que es aproximadamente un 96 %
de la distribucién), una poblacién caliente llamada halo (~ 4 %) y
un delgado haz de electrones alineados al campo conocida como
strahl que generalmente se observa cuando el viento solar inci-
dente es rapido. La componente del strahl es muy anisotrépica
y sesgada respecto al campo magnético. La distribucién tipica de
electrones es del tipo de abultamiento en la cola* es modelada por
dos funciones bi-Maxwellianas en la que el segundo pico de la
distribucion corresponde a la componente strahl.

La Figura 21 (columna izquierda) muestra una distribucién de
electrones con un delgado strahl observado por la misién Helios
a 0.3 UA dentro de una corriente rdpida de viento solar con V =

4 En la literatura es conocida por su nombre en inglés: bump on tail.
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Figura 21: Funciones de distribucién de la velocidad de electrones para
tres distintos tipos de viento solar: lento (derecha), veloci-
dad intermedia (centro) y rdpido (derecha). Los graficos del
renglén superior muestran el espectro de energia que revela
la estructura ntcleo-halo de la distribucién; los paneles del
renglon inferior muestran los isocontornos en el espacio de
velocidades y en la proyeccion sobre el plano de la ecliptica.
Las distribuciones son girotrépicas, pero fuertes desviaciones
desde la Maxwelliana ocurren para el viento rapido en forma
de una cola de flujo caliente, o strahl, a lo largo de la direc-
ciéon del campo (panel inferior izquierdo). Tomada de Pilipp
et al. (1987).

691 km/s, Pilipp et al. (1987). Una distribucién moderadamente
anisotrdpica con el strahl mas ancho (columna del centro) se ob-
servo a 0.7 UA en la frontera delantera de una corriente rdpida con
V =491 km/s. La distribucién casi isotrépica (columna derecha)
fue medida para una corriente un poco mas lenta de viento so-
lar con V = 419 km/s. El sistema coordenado en cada grafica de
contornos estd centrado en el méximo de cada distribucién y el
eje positivo V| apunta a lo largo de la direccién del campo. Se ob-
serva que las distribuciones decrecen conforme la velocidad del
viento solar aumenta, lo que se identifica en los gréaficos como
isocontornos de menor anchura. Las graficas del renglon superior
muestran la densidad del espacio fase de los electrones versus la
componente paralela de la velocidad de las particulas y los ajustes
hechos para las componentes térmica (nticleo) y supertérmica (ha-
lo) de la distribucién. En el panel superior derecho de la Figura 21
es donde se observa mejor la distincion entre la componente del
nucleo y el halo.
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2.4 ONDAS EN EL ANTECHOQUE TERRESTRE

A la par del descubrimiento de todas las poblaciones de iones pre-
sentes rio arriba del choque de proa terrestre, se comenzaron a
detectar ondas de gran amplitud y baja frecuencia en gran parte
del antechoque que se encontraba conectado magnéticamente con
el choque de proa. Aparentemente existia una asociaciéon entre
las ondas de baja frecuencia ahi presentes y las particulas rebo-
tadas del antechoque lo que sugirié que eran esas poblaciones
de iones rebotados las que daban origen a las ondas, (Greenstadt
et al., 1968). Los primeros estudios sugirieron que los mecanis-
mos de generacién de ondas asociados a iones rebotados eran las
inestabilidades cinéticas (Gary (1993) dispone de una descripcién
detallada al respecto).

Una vez que las ondas se han formado, éstas se propagan y sufren
modificaciones en su trayectoria. Si las ondas permanecen en re-
giones donde no son amortiguadas entonces pueden crecer y man-
tenerse durante cierto tiempo, pero si las ondas entran a regiones
donde sufren amortiguamiento entonces se debilitardn hasta de-
saparecer. Lo que detectan las naves es que existen corrimientos
Doppler en la frecuencia e inversion del sentido de polarizacién
debido a que la propagacion de las ondas se sobrepone a la con-
veccién en el sistema de referencia del plasma.

Los modos de ondas presentes en el antechoque se originan a
partir de interaccién entre las particulas del plasma isotrépico
del viento solar y/o de las particulas energéticas (rebotadas en
el choque). También se debe considerar las interacciones onda-
particula que modifican las funciones de distribucién de las parti-
culas que ya existian ahi, los procesos no lineales entre las ondas e
incluso la modulacién que pueden sufrir las particulas inyectadas
en el antechoque por procesos propios del choque o bien por las
mismas ondas. El resultado final es que la dindmica de ondas y
particulas del antechoque resulta ser muy compleja.

Las frecuencias de las ondas observadas en el antechoque van
desde los 1073 Hz hasta los 10°> Hz; las bajas frecuencias oscilan
entre 5 mHz y 100 Hz mientras que las altas frecuencias estdn
entre 1y 100 kHz, (Burgess, 1997). En particular, para este trabajo
son de interés las ondas FUB (5 mHz — 0.1 Hz) pues son las que
predominan en el antechoque terrestre y al igual que los iones
éstas evolucionan espacialmente en dicha region.

Como se habia mencionado en la Subsecciéon 2.1.1, cerca de la
orilla delantera del antechoque de electrones se observan oscila-
ciones electrénicas del plasma (ondas de Langmuir) a la frecuen-
cia local de los electrones del plasma (~ 30 kHz en el viento solar
nominal) las cuales suelen intensificarse en los alrededores de la
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linea de campo tangente al choque, es decir, en la orilla delantera
del antechoque de electrones. Estas ondas se identificaron como
oscilaciones de los electrones del plasma y sus caracteristicas coin-
ciden con lo esperado para ondas originadas a partir de inestabili-
dades entre dos flujos que ocurren entre los electrones rebotados
y los electrones incidentes del viento solar.

Mas al interior del antechoque, el ancho de banda de estas ondas
se incrementa y sus frecuencias sufren un corrimiento. En la orilla
delantera del antechoque de electrones los haces de iones rebota-
dos son muy energéticos pero hacia el interior del antechoque sus
energias son comparables con la energia térmica de los electrones
incidentes dando como resultado la distribucién de abultamiento
en la cola, que incluye el strahl. A partir de esta distribucién se
crean ondas con frecuencias f del orden de la mitad de la frecuen-
cia del plasma.

Ondas de 1 Hz

También cerca del choque cuasi-perpendicular se observan las on-
das de 1 Hz y aunque reciben este nombre por sus frecuencias
tipicas, en realidad comprenden un rango de 0.5 a 4 Hz. Se trata
de ondas con un amplitud pequefia (6B/By ~ 0.2) que se pro-
pagan aproximadamente a 20° y hasta a 40° de la direccién del
campo magnético, ver Figura 22, (Fairfield, 1974, Orlowski y Rus-
sell, 1995). Aunque se han observado con polarizacién izquierda
y derecha (dependiendo de la direccién de propagacién relativa
al flujo) se piensa que naturalmente tienen polarizacién derecha,
Hoppe et al. (1981).

Los primeros estudios de las ondas de 1 Hz (Fairfield, 1974) atri-
buyeron su origen al choque mismo pero mds adelante se propuso
que se originaban por inestabilidades en los haces de iones rebo-
tados (Wong y Goldstein, 1987); esto en funcién de que se observ-
aban distribuciones de iones rebotadas junto con las ondas de 1
Hz. Sin embargo, esta teoria fue puesta en duda pues en ocasiones
no se observaban iones junto con las ondas. Sentman et al. (1983)
propuso, a partir de resultados de simulaciones y observaciones
de ISEE-1, que estas ondas eran originadas por los electrones rebo-
tados en el choque. Hasta el momento se desconoce con exactitud
el origen de las ondas de 1 Hz pero la teoria de su origen en el
choque parece ser la mds probable (Tsurutani et al., 2001).

Ondas de 3s

Otro tipo de ondas son las llamadas ondas de 3 sequndos que fueron
reportadas por primera vez por (Le et al., 1992). Estas ondas se
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propagan casi en la misma direccién del campo magnético, tienen
periodos de 3s en el sistema de la nave y son observadas en plas-
mas con altas betas, 3 > 1. Le et al. (1992) también reportaron que
aparecen en paquetes de ondas con una amplitud variable, que
son circularmente polarizadas con orientaciéon derecha en el sis-
tema de la nave y que son arrastradas rio abajo del choque por el
viento solar. Su longitud de onda va de los 1000 a los 2400 km y
como se aprecia en Figura 22 se trata de ondas no compresivas.

Las ondas de 3s son parecidas a los paquetes de ondas FUB em-
pinadas aunque con polarizacién contraria. Se ha concluido que
estas ondas corresponden a ondas ion-ciclotrén y aparecen con
distintos grados de evolucién en diferentes regiones del choque:
las que se encuentran en un estado de evolucién intermedio se ha-
llan rio arriba de la porcién cuasi-perpendicular del choque por
lo que se asocian a distribuciones de IAC e intermedios, mientras
que las ondas ya mds evolucionadas se encuentran en la porciéon
cuasi-paralela donde se observan poblaciones de iones difusos.

La polarizacién intrinseca de las ondas de 3s, y por lo tanto su
mecanismo de creacion, han sido objeto de discusién pues aunque
originalmente se atribuia su origen a los haces de iones rebota-
dos luego se propuso que eran resultado de una inestabilidad no-
resonante derecha, Blanco-Cano et al. (1999). Hasta el momento en
que se realiz esta investigacion no hay un consenso al respecto
del origen de estas ondas.

Ondas de 30s

Las ondas FUB que han sido las mds estudiadas son las llamadas
ondas de 30 sequndos, (Hoppe et al., 1981; Hoppe y Russell, 1983;
Eastwood et al., 2005). Estas ondas son cuasi-monocromadticas y
predominantemente transversales con una longitud de onda del
orden de 1Rg; como su nombre lo indica tienen periodos de 30s
y pueden o no ser compresivas, (Fairfield, 1969). Su polarizacién
puede ser circular o eliptica, izquierda o derecha en el sistema
de la nave, es decir, aunque intrinsecamente tienen polarizaciéon
izquierda(derecha) al propagarse rio arriba con velocidades in-
feriores a las del viento solar terminan siendo arrastradas hacia
el choque y por tanto la nave las detecta con polarizaciéon inver-
sa. Estas ondas se han identificado como ondas magnetosénicas
con frecuencias de 0.1 Qg,. Estas ondas suelen encontrarse en re-
giones con poblaciones de IAC y de iones giratorios de tipo raci-
mo, (Thomsen et al., 1985; Fuselier, 1994). Ver Figura 22.
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Figura 22: Los cuatro paneles muestran ejemplos tipicos de ondas de fre-
cuencia ultra baja detectadas en el antechoque terrestre por la
mision espacial Cluster. De arriba a abajo cada panel muestra
las componentes By, By y B, y la magnitud total del campo
|B|. Adaptada de Eastwood et al. (2005).
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Shocklets

Ademads de las ondas 30s existe otro tipo de fluctuaciones que tam-
bién ha sido objeto de numerosos estudios, se trata de los shock-
lets5. Son ondas empinadas asociadas a distribuciones de iones
difusos. Pueden poseer polarizacion izquierda o derecha y sus fre-
cuencias son menores a la frecuencia ciclotrén. Fueron reportadas
por Hoppe y Russell (1983) como fluctuaciones de gran amplitud
que aparecian tanto en modo magnetosénico como en un modo
alfvénico y que se propagaban de forma oblicua al campo. Estas
ondas suelen acompaniarse de trenes de ondas de alta frecuencia
(o paquetes discretos de ondas) (Omidi y Winske, 1990) como los que
se observan en el panel superior derecho de la Figura 22. Estos
paquetes discretos tiene polarizacién derecha de manera natural,
como las ondas FUB cuasi-sinusoidales que se observan cerca de
la orilla del antechoque de iones. Los shocklets suelen observarse
al interior del antechoque asociados a iones difusos.

Antechoque de ondas

En el antechoque existe una gran variedad de ondas, de ellas las
que poseen frecuencias ultra bajas son muy importantes. Estadis-
ticamente los diferentes tipos de ondas tienen una dependencia
de la geometria del choque de proa que es determinada por el
angulo entre las lineas de campo y la direccién normal al choque,
Opn. De ahi que se ha podido establecer, con relativa exactitud,
las poblaciones de iones a las que estdn asociados cada tipo de
ondas. Eastwood et al. (2005) sintetiza satisfactoriamente esta aso-
ciacion: las distribuciones de IAC no estan relacionadas con ondas
FUB, las poblaciones difusas estdn asociadas con los shocklets y
los paquetes de onda discretos y las distribuciones girotrépicas e
intermedias se asocian a ondas de 30s.

Las ondas FUB se observan de manera comtn en la regién oblicua
(25° < On < 50°) y cuasi-paralela del antechoque (0p, < 35°),
donde no se observan IAC (Meziane et al., 2011). Sin embargo tam-
bién es comun que los IAC tengan asociadas ondas tipo whistler
con frecuencias tipicas de 1 Hz.

Asi como los iones y electrones ocupan ciertas regiones del ante-
choque, las ondas FUB también lo hace y quedan confinadas a la
region conocida como antechoque de ondas FUB, ver Figura 23.

Los primeros trabajos en torno a la ubicacién de la regién pobla-
da por ondas FUB fueron en realidad estudios de eventos aisla-
dos (Greenstadt, 1972; Greenstadt et al., 1970) por lo que aunque

Aunque la traduccién del inglés es choquecitos, en la literatura suele usarse
convencionalmente su nombre en inglés.
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se hablaba de la existencia del antechoque de ondas, no se tenia
la certeza de que fuera una regién que se formara intrinsecamente.
Los analisis estadisticos que siguieron, Diodato et al. (1976); Dioda-
to (1976) y Greenstadt y Baum (1986), fueron concluyentes no solo
respecto a la existencia de la regién sino que ademads plantearon
que estaba acotada por una frontera (frontera del antechoque de on-
das FUB) de la cual también se report6 su ubicacién.

((t(({ ‘Antechoque oo
/{}/de ondas FUB

Antechogue
de electrones

&

Fronteras:

== electrones ()

== jones (e)

== ondas FUB (~)
AN

Figura 23: En este esquema se muestran las regiones al interior del an-
techoque terrestre que son ocupadas por electrones, iones y
ondas de frecuencia ultra baja.

47



48

IONES Y ONDAS EN EL ANTECHOQUE TERRESTRE
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Figura 24: En el sistema de coordenadas del antechoque, la posicién de
un punto estd determinada por las coordenadas X y Dgr.
La primera es la distancia, en la direccién del flujo del viento
solar, desde un punto rio arriba de la linea tangente al punto
en cuestion (evento). D es la distancia desde ese punto rio
arriba hasta el punto de tangencia, medido a lo largo de la
linea tangente.



2.5 CONSIDERACIONES FINALES

Greenstadt y Baum (1986) definieron el sistema de coordenadas so-
lares del antechoque mediante el cual se podia conocer la regién de
crecimiento de las ondas FUB y ademads, conocer la ubicacién de
cualquier punto o evento respecto a la frontera de ondas. En la
Figura 24 se muestra una seccion transversal del choque en un
plano que contiene el vector del CMI y el vector de velocidad del
viento solar. En este plano, se define un punto por sus coorde-
nadas Xr y Dpt, donde Dgr es la distancia a lo largo de la linea
tangente al campo desde el punto de tangencia hasta un punto
inmediatamente rio arriba del evento. En tanto que Xr es la dis-
tancia, a lo largo de la direccién del flujo del VS, desde ese pun-
to al evento. En virtud de que las particulas reflejadas regresan
a lo largo de las lineas de campo y derivan a lo largo del mis-
mo, entonces las trayectorias en el nuevo sistema son lineas rectas.
Ademas, particulas de una cierta energia solo pueden alcanzar
una determinada region por debajo de una frontera.

Le y Russell (1992) calcularon en base a observaciones de ISEE 1
y 2, que la frontera de ondas FUB se localiza a 0, ~ 50°; por lo
que el antechoque de ondas FUB llena toda la regién rio arriba
del choque que estd magnéticamente conectada con él. Ademads
los autores reportaron que la frontera quedaba muy bien delimi-
tada para dngulos de cono mayores a 45°, no asi para dngulos
pequenos.

2.5 CONSIDERACIONES FINALES

La region frente al choque de proa es una zona donde coexisten
ondas y particulas. La dindmica que le imprimen las poblaciones
de particulas y ondas resulta muy compleja y aunque se han lo-
grado grandes avances a partir del andlisis de datos in situ atn
hay incégnitas y debates por resolver. Es claro que si bien se pue-
den analizar por separado los iones y las ondas, al final todos
los procesos involucrados estdan directamente relacionados pues
no es posible disociar estos componentes. Como se mencioné en
este capitulo, es importante notar que los mecanismos de interac-
cién entre las ondas y las particulas que se dan a pequefia escala
(fenémenos de tipo cinético) terminan modificando la estructura
macroscopica del plasma pudiendo observar ahora fenémenos de
gran escala desde el punto de vista magnetohidrodindmico. La
pregunta obligada es si es posible que los fenémenos de gran es-
cala causen cambios en la estructura microscépica del plasma. La
respuesta es afirmativa, se ha analizado por ejemplo cémo la inter-
accion del choque de proa con discontinuidades interplanetarias
perturba la distribucién del viento solar originando mecanismos
de respuesta puramente cinéticos que se manifiestan mediante on-
das o bien, la respuesta del plasma se manifiesta como variaciones
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en el campo y en la densidad del plasma. En este sentido se han re-
portado la existencia de distintas estructuras magnéticas, como las
cavidades del antechoque (Billingham et al., 2008), que se forman
como resultado de estos cambios en las propiedades del plasma.

Al ya de por si complejo sistema choque-antechoque formado por
particulas y ondas se suman las estructuras magnéticas. Asi como
al analizar las ondas del antechoque es necesario hablar de las
particulas y viceversa, no es posible caracterizar las estructuras
magnéticas del antechoque sin caracterizar las ondas y particulas
que se encuentran en las vecindades de las estructuras. De aqui
que al ser nuestra linea de investigacion la caracterizacién de las
estructuras magnéticas conocidas como fronteras compresivas del an-
techoque, resulte importante hacer una revisiéon de las particulas y
ondas que pueblan el antechoque terrestre.



Parte 11

FRONTERA COMPRESIVA DEL
ANTECHOQUE TERRESTRE

El sistema choque de proa-antechoque es caracteriza-
do por complejos procesos fisicos de interaccién entre
las particulas y ondas que ahi cohabitan. Ademas de
las particulas y ondas, exiten estructuras magnéticas,
como las cavidades o la frontera compresiva del ante-
choque, que diversifican mucho més la dindmica del
acoplamiento entre el viento solar y la magnetosfera.






FRONTERAS COMPRESIVAS DEL ANTECHOQUE
TERRESTRE OBSERVADAS POR CLUSTER

El material presentado en este capitulo es una version en espafiol
de los trabajos Rojas-Castillo et al. (2013b,a), publicados original-
mente en inglés en las revistas Journal of Geophysical Research -
Space Physics y AIP Conference Proceedings.

3.1 RESUMEN

Recientemente, en resultados de simulaciones globales hibridas®
de la interaccion del viento solar con la magnetésfera terrestre, se
ha reportado la existencia de una nueva estructura a las orillas
del antechoque llamada Frontera Compresiva del Antechoque (FCA)
(Omidi et al., 2009). La FCA esta asociada con una fuerte com-
presion de la magnitud del campo magnético y de la densidad,
seguida de importantes decrementos en ambas propiedades. Esta
estructura representa una regioén de transicién que separa el plas-
ma altamente perturbado del antechoque del plasma del viento
solar. Las simulaciones hibridas han mostrado que la formacién
e intensidad de la FCA depende de la generacién y evolucién no-
lineal de ondas de frecuencia ultra baja, que a su vez han sido
producidas por la interaccién de iones reflejados en el choque con
el viento solar incidente. En este capitulo se presentan el anali-
sis hecho a partir de datos de campo magnético y plasma de la
mision espacial Cluster, con el objetivo de mostrar que la FCA ex-
iste y es frecuentemente observada en la region del antechoque.
Se estudian las propiedades durante 36 cruces para diferentes ge-
ometrias del CMI y velocidades del viento solar. Los resultados
aqui presentados revelan que las FCA se forman para diferen-
tes condiciones del viento solar (dngulo de cono y velocidad) y
que son estructuras altamente no-lineales con amplitudes 6B/B,
y dn/n, de cerca del 40 % de los valores de campo magnético y
densidad en el viento solar ambiente. Encontramos que la FCA en
ocasiones es una region de transicion entre el plasma del viento
solar pristino y el plasma del antechoque; pero otras veces, sepa-
ra una regiéon de ondas de gran amplitud de regiones con ondas
de alta frecuencia y baja amplitud. Los resultados de las distribu-
ciones de iones muestran que en algunos casos la FCA puede

En este tipo se simulaciones, los electrones se tratan como un fluido sin masa,
mientras que a los iones se les analiza usando Teoria Cinética.
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coincidir con la frontera de ondas FUB y en otros, con la frontera
de iones intermedios. Los datos de Cluster también muestran que el

flujo del viento solar es desacelerado y desviado cuando cruza la
FCA

3.2 INTRODUCCION

El antechoque es una regién compleja permeada de particulas re-
flejadas en el choque (iones y electrones). Los iones rebotados se
originan por la reflexion de una fraccion del plasma del viento
solar en el choque y algunos también son resultado del escape de
iones de la magnetésfera, (Fuselier et al., 1986; Gosling et al., 1978;
Greenstadt et al., 1980; Paschmann et al., 1979). También estan
presentes los electrones reflejados: aquellos asociados al choque
y los provenientes de la magnetdsfera (Fitzenreiter, 1995). Dentro
del antechoque los haces de iones y las ondas coexisten (Hoppe
et al., 1981; Paschmann et al., 1981), estas tltimas originadas de
diversas inestabilidades de los haces de iones que pueden crecer
en esta region (ver por ejemplo Blanco-Cano y Schwartz, 1997).

Tanto el choque de proa como el antechoque son regiones de tran-
sicion entre diferentes estados del plasma y, como se habia vis-
to en la Seccién 2.1, la mayoria de sus caracteristicas varian con
el angulo Op,. Dentro del antechoque, los antechoques de iones
(Fuselier, 1994, 1995) y electrones (Fairfield, 1974) quedan delimi-
tados por la frontera del antechoque de iones y la frontera del
antechoque de iones.

Simulaciones globales hibridas (Sibeck et al., 2008; Omidi et al.,
2009) han mostrado recientemente la existencia de una nueva es-
tructura a las orillas del antechoque, caracterizada por un per-
fil fuertemente compresivo llamada Frontera Compresiva del Ante-
choque. El panel (a) de la Figura 25 muestra la magnitud de campo
magnético de una simulacién global hibrida 2.5-D (2 dimensiones
espaciales y 3 en corrientes y campos electromagnéticos) para una
corrida de 100 periodos de giro de protén. Es notorio que a este
tiempo el choque de proa atin no ha alcanzado el equilibrio. La
figura muestra el plano xy, donde x apunta en direccién anti-Sol
a lo largo de la linea Sol-Tierra. El viento solar es continuamente
inyectado en la caja de la simulacién desde la frontera izquierda a
lo largo de la direccion x, mientras que las otras tres fronteras per-
manecen abiertas. Una frontera reflectora circular (circulo negro
en la figura) es usado como un obstaculo para el flujo del viento
solar, para asi formar el choque de proa y el antechoque. E1 CMI
y la velocidad de bulto del viento solar apunta radialmente a lo
largo de la direccién positiva de x y el nimero de Mach alfvéni-



3.2 INTRODUCCION

Figura 25: (a) Gréfica del campo magnético total de una simulacién hibri-
da global para un CMI radial. Para esta configuracién del
CM], la FCA se forma a ambos lados del antechoque. (b) Com-
ponentes de campo y densidad de la trayectoria (linea negra
vertical) en (a). Adaptada de Omidi et al. (2009)

co del viento solar fue 8. Para mds detalles de las simulaciones
referidas, puede consultarse el trabajo de Omidi et al. (2009).

Las flechas en la Figura 25 indican dos FCA rodeando la region
del antechoque. En el panel (b) de la figura, se muestra las com-
ponentes y magnitud total del campo magnético, y la densidad
para la trayectoria correspondiente a la linea vertical en el panel
(a). Las regiones sombreadas indican las FCA.

El panel (a) de la Figura 25 muestra a una gréfica del campo mag-
nético total de una simulacién hibrida global para un CMI radial
y un flujo de viento solar con M = 8. Para esta configuracion del
CMI la FCA se forma a ambos lados del antechoque y delimita
el plasma del antechoque del plasma pristino del viento solar. El
panel (b) corresponde a un corte vertical para la simulacién donde
se muestran las componentes del campo B, By and By, el campo
total [B| y la densidad. Los incrementos en campo y densidad es-
tdn correlacionados, lo que indica que la FCA estd en un modo
magnetosonico rdpido. Las coordenadas en el eje horizontal de la
grafica indican los puntos de inicio y fin de la trayectoria consi-
derada, la cual es la mostrada como una linea sélida negra en la
grafica de intensidad de color.
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De acuerdo a las simulaciones de Omidi et al. (2009), la FCA
puede separar el viento solar pristino del plasma del antechoque
(como en la Figura 25), o bien puede quedar dentro del ante-
choque de iones, en cuyo caso separa el plasma altamente per-
turbado del antechoque del plasma con ondas de gran amplitud
del plasma menos perturbado con oscilaciones de alta frecuen-
cia y baja amplitud. Las FCA estdn asociadas con la compresion
del campo magnético y la densidad, seguida de decrementos en
ambos pardmetros. Los resultados numéricos muestran que el ori-
gen e intensidad de las FCA puede atribuirse a la generacion y
evolucién no-lineal de ondas FUB derivadas de la interaccién en
el antechoque del viento solar con los iones reflejados.

Los resultados iniciales de la simulacién mostraban la formacién
de la FCA considerando un CMI estacionario sin discontinuida-
des (Omidi et al., 2009). Sin embargo, Omidi et al. (2013) han de-
mostrado que las FCA pueden formarse también para configura-
ciones no-estacionarias del campo magnético cuando una discon-
tinuidad rotacional existe. De hecho, atin bajo condiciones esta-
cionarias del CMI, las FCA no son estructuras en estado esta-
cionario y tanto el plasma como los pardmetros del CMI cambian
a través de ellas. Y atn mas, la direccién del campo magnético
cambia considerablemente en el antechoque perturbado debido a
la presencia de ondas FUB lo que provoca que el &ngulo de cono
cambie a través de la FCA atin cuando no existan discontinuida-
des en el viento solar.

Como puede observarse en el panel (b) de la Figura 25 el cam-
po magnético rota dentro de la frontera en respuesta a los cam-
bios del plasma y el campo en el antechoque. Dado que entonces
las FCA pueden formarse para condiciones estacionarias y no-
estacionarias del CMI, resulta desafiante saber si hay una discon-
tinuidad en el viento solar asociada a las FCA observadas.

A lo largo del estudio del antechoque, se han identificado histéri-
camente otras dos fronteras: la frontera de ondas FUB (que defini-
mos en la Seccion 2.4) y la frontera de iones intermedios. De acuerdo
a Greenstadt y Baum (1986) la frontera de ondas FUB separa re-
giones sin perturbaciones (o muy pequefias) del CMI de regiones
donde se detectan ondas FUB. En la literatura esta frontera no
ha sido definida ni identificada en términos de perfiles compre-
sivos del campo magnético y la densidad, como las asociadas a
las FCA. En un trabajo posterior, Le et al. (1992) report6é que las
ondas FUB solamente se observan para la region del antechoque
donde 0g,, < 50°. Por otro lado, la llamada frontera de iones inter-
medios fue encontrada al analizar las distribuciones de iones en
el antechoque con datos de la misién Cluster (Meziane et al., 2005,
2004b,a). Esta frontera separa dos poblaciones de iones distintas:
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los IAC y los iones giratorios; ademas coincide con la frontera del
antechoque de ondas FUB para dngulos de cono cercanos a 45°.

Es posible que exista una relacién entre las FCA y las fronteras
internas del antechoque. Para el estudio del antechoque, es de
interés saber si las diferentes fronteras estan relacionadas.

Muchos trabajos previos han reportado los cambios que el CMI
y el plasma del viento solar sufren en el antechoque. Estos cam-
bios fueron primero observados como una desviacion y desacel-
eracién del plasma del viento solar y los iones difusos (Bonifazi
et al.,, 1980b,a, 1983). En el trabajo de Wibberenz et al. (1985) se
menciona que a las orillas del antechoque, la magnitud del campo
magnético muestra aumentos seguidos de decrementos ya dentro
del choque. El mismo resultado fue encontrado en las simulacio-
nes de Skadron et al. (1986).

Incrementos similares del campo y densidad fueron reportados
por Sibeck et al. (2001, 2002) justo a las orillas (fuera) de las cavi-
dades del antechoque. Las cavidades fueron primero interpretadas
como resultado de la interaccién del viento solar con los iones re-
flejados en el choque, cuando un conjunto de lineas de campo
magnético se conectaban con la regién del choque cuasi-paralelo
(Wibberenz et al., 1985; Sibeck et al., 2002; Schwartz et al., 2006).
En estudios posteriores, las cavidades también han sido expli-
cadas como encuentros transitorios con la FCA (Sibeck et al., 2008;
Omidi et al., 2013).

Las cavidades del antechoque pueden observarse como estruc-
turas aisladas o como decrementos cerca de las orillas del ante-
choque. Es posibles que estén relacionadas con las FCA. Recien-
temente, simulaciones de Omidi et al. (2013) han mostrado que
las FCA pueden ser las orillas que delimitan las cavidades del
antechoque.

En este estudio se usan datos de campo magnético y plasma de
la misién Cluster para mostrar que la FCA existe y es frecuente-
mente observada en la region del antechoque. El estudio que a
continuacion se describird estd estructurado asi: en la Seccion 3.3
se presentan las observaciones de la nave Cluster-1. En la Sub-
seccion 3.3.1 se describen brevemente los datos y criterios de se-
leccion usados para los eventos aqui reportados, también se pre-
sentan cuatro estudios de caso de FCA observadas por Cluster-1.
En la Seccion 3.4 se reportan propiedades estadisticas (tiempo de
cruce, amplitud y orientacién) para una muestra de 36 FCA ob-
servadas por Cluster-1 durante diferentes geometrias del CMI y
velocidades del viento solar. La discusion de los resultados se pre-
senta en la Seccion 3.5 y finalmente las conclusiones son descritas
en la Seccion 3.6.
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3.3 DATOS Y CRITERIOS DE SELECCION

En el presente estudio se analizan 18 dias entre los afios 2001-
2005 durante los cuales la nave Cluster-1 cruzé el antechoque. La
seleccion de estos dias fue hecha en base a cruces reportados en
la literatura. Se usan datos de campo magnético del magnetéme-
tro FMG? a bordo de la nave. Los datos de campo usados tienen
resolucién de 5 vectores por segundo y 1 vector cada 4 segundos
(que corresponde al tiempo de un giro de la nave) (Balogh et al.,
2001). Para los momentos del plasma y los espectros de energia
de las particulas, se usaron datos obtenidos del instrumento de
plasma llamado HIA3 a bordo del espectrometro de iones CIS*
(Reme et al., 2001). El instrumento HIA proporciona las distribu-
ciones completas tridimensionales de los iones y los momentos
del plasma en el rango de energias entre 5 eV y 32 keV con una
resolucién temporal de 4 segundos. También se usaron datos con
resolucién de giro del instrumento RAPID5, que mide flujos de
iones tridimensionales en el rango de energias por encima de ~ 30
keV, (Wilken et al., 2001). El lector interesado en una descripcién
de la misién Cluster puede consultar Escoubet et al. (1997, 2001)
y las referencias ahi incluidas..

En el estudio de Omidi et al. (2009) las FCA fueron identificadas
como estructuras con incrementos en el campo magnético y la den-
sidad, seguidos de depresiones en ambos pardmetros en regiones
de transiciéon entre dos regimenes de plasma (o magnéticos) con
diferentes propiedades. En este estudio se usan los mismos cri-
terios para identificar las FCA en datos de Cluster-1. Los dos
regimenes en cuestion pueden ser identificados al inspeccionar
las propiedades del plasma y el campo magnético (magnitud y
componentes). En particular, las ondas observadas en las dos re-
giones (viento solar y antechoque) son muy diferentes. Mientras
que en el plasma del antechoque se observan ondas FUB compre-
sivas y de gran amplitud, en la regién del viento solar pristino no
hay ondas FUB (aunque en ocasiones se pueden observar ondas
de alta frecuencia y amplitud pequefia). Los iones supertérmicos
también proporcionan informacién sobre el régimen de plasma.
Para el viento solar pristino no se observa un amplio espectro
de iones supertérmicos, mientras que flujos continuos de estos
se observan en el antechoque. Ademads, solo se toman en cuenta
aquellos eventos que satisfagan simultdneamente las condiciones
0B /Bys, dn/nys > 0.08.

Las siglas corresponden a su nombre en inglés: Flux Gate Magetometer

Las siglas corresponden a su nombre en inglés: Hot Ion Analyzer

Las siglas corresponden a su nombre en inglés: Cluster Ion Spectrometer

Las siglas corresponden a su nombre en inglés: Adaptive Particle Imaging Detec-
tors



3.3 DATOS Y CRITERIOS DE SELECCION

59

FECHA HORA (TU)  tc Vos Osv(vs) Opv(ac) £& I SV M,
(dd/mm/aa) (hh:mm:ss) [s] [km/s] [°] [°] - - - -
02/02/01 22:32:22 58 358 51 50 037 027 004 10.0
02/02/01 22:47:00 59 359 61 49 093 093 o0.11 9.3
02/02/01 22:57:15 31 360 61 50 050 032 007 10.0
15/02/01 00:15:15 48 565 52 32 048 0.57 o0.11 5.7
15/02/01 00:37:03 29 578 76 54 029 041 0.08 5.1
11/02/02 10:35:13 27 483 81 62 0.14 018 0.13 5.9
11/02/02 16:12:26 37 583 76 46 0.21 045 0.13 6.0
11/02/02 20:41:40 60 526 33 28 0.37 040 0.05 6.1
11/02/02 23:03:05 100 555 66 29 021  0.36 0.08 6.6
12/02/02 04:20:35 89 551 78 25 0.23 0.34 0.09 8.1
12/02/02 06:19:15 150 530 76 24 037 033 0.04 9.5
12/02/02 06:43:19 86 508 33 31 0.08 0.13  0.02 7.1
12/02/02 09:37:12 43 507 67 41 046 056 0.06 7.8
12/02/02 11:18:20 23 486 61 57 0.24 0.18  0.02 6.5
12/02/02 15:48:10 44 509 64 40 0.66 058 o0.10 7.3
13/02/02 15:33:14 18 507 82 66 0.60 0.73  0.09 8.5
13/02/02 15:49:46 20 523 82 58 0.11  0.21  0.04 8.0
13/02/02 16:11:26 32 510 81 56 0.14 0.11 0.5 8.2
13/02/02 21:29:40 95 475 39 26 0.24 0.20 0.09 7.1
18/02/02 09:04:26 87 367 51 45 0.52 048 o.10 5.1
18/02/02 10:33:32 101 365 49 38 0.64 030 0.09 7.2
20/02/02 17:52:18 24 461 69 36 0.77  0.45 0.13 7.2
21/02/02 21:14:57 48 428 57 21 0.44 042 0.19 5.1
27/03/02 07:25:33 70 454 61 45 070 051 011  1L.I
01/03/03 10:34:00 61 426 74 49 0.35 0.37  0.09 7.6
02/03/03 14:51:00 50 414 69 30 0.11 0.11  0.10 6.0
13/03/03 06:10:26 22 463 49 41 025 0.12 0.10 4.0
13/03/03 09:50:43 64 448 63 33 024 035 010 59
13/03/03 19:17:42 79 477 50 30 0.11  0.11  0.07 6.3
01/03/05 06:26:35 14 634 62 38 0.24 0.08 0.02 9.4
01/03/05 06:46:27 73 630 57 38 o.77 0.83 0.06 9.1
o01/03/05 08:49:11 29 656 58 52 0.50 048 o0.22 7.7
02/03/05 08:41:44 25 628 57 43 0.39 0.29  0.06 9.0
02/03/05 10:31:03 84 653 66 50 091 0.68 0.28 104
02/03/05 10:56:59 57 641 58 40 099 096 016 11.2
02/03/05 12:14:16 42 603 42 43 0.44 030 021 11.6

Tabla 3: Lista de FCA observadas por Cluster-1 donde se indica la fecha

y hora de observacién (primera y segunda columna), asi como
otros pardmetros calculados para cada evento. Estos son: tiempo
de cruce, velocidad del viento solar, &ngulo de cono en la regiéon
del viento solar (VS) y dentro del antechoque (AC); amplitudes

de campo, densidad, velocidad y ntimero de Mach alfvénico.

Los renglones resaltados en negritas corresponden a los casos
presentados en el capitulo.
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En el estudio de Greenstadt y Baum (1986) se requiere que los
cruces de la frontera del antechoque de ondas FUB ocurran en
ausencia de rotaciones o saltos bruscos del campo magnético pro-
medio. Sin embargo, como se mostré en las simulaciones de la
Figura 25 puede haber una rotacién del campo en la FCA. Asi que
no se restringen los eventos de este estudio a casos sin rotacién del
CML Lo que es mds, mientras que los resultados de Omidi et al.
(2009) son para un CMI estacionario, simulaciones més recientes
(Omidi et al., 2013) muestran que las FCA también se pueden for-
mar cuando el CMI promedio cambia debido a la presencia de
una discontinuidad rotacional.

Usando estos criterios, se encontraron 36 eventos en los 14 de los
18 dias analizados. En la Tabla 3 se reportan las fechas y horas
de observacién para cada FCA. Ademés el tiempo de cruce, ve-
locidad del viento solar, &ngulo de cono en la regién del viento
solar y dentro del antechoque; asi como las amplitudes de campo,
densidad, velocidad y el ntiimero de Mach alfvénico. De esta lista
se presentan a detalle cuatro de estos eventos.

3.3.1 Estudios de caso

En este apartado se presenta el andlisis de cuatro FCA observadas
por Cluster-1 bajo diferentes condiciones del viento solar.

Caso 1: 21 de Febrero de 2002

La Figura 26 muestra una FCA observada el 21 de Febrero del
2002 a las 21:14:57 horas del tiempo universal (TU). Los paneles
mostrados son, de arriba a abajo: densidad de particulas por cen-
timetro ctibico (cm—3), magnitud del campo y sus componentes en
nanoTeslas (nT), velocidad de bulto del flujo |V| en kilémetros por
segundo (km/s), componentes de la velocidad del viento solar V,
Vy (linea negra) y V, (linea roja) en (km/s), temperatura de los
iones paralela en millones de grados Kelvin (MK), la presion total
(térmica del viento solar mas magnética) en nanoPascales (nPa),
angulo de cono gy en grados. Los tres paneles inferiores corres-
ponden a los espectros de energia omnidireccionales de los iones
medidos por el sector de alta sensibilidad (HS)® del instrumento
CIS en electrén-Volts (eV), espectro de energias de iones medido
por el sector de baja sensibilidad (LS)7 en (eV) y el flujo omnidi-
reccional de protones medido por RAPID en s~ 'em~2srkeV~'.

En los dos paneles superiores de la Figura 26 la FCA (regién som-
breada) es claramente observada como una regiéon que delimita el

6 Por sus nombre en inglés High Sensitivity
7 Por sus nombre en inglés Low Sensitivity
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plasma del antechoque del plasma del viento solar pristino. Los
datos muestran el perfil compresivo de la FCA en la densidad y el
campo a aproximadamente las 21:15:16 TU, seguido de decremen-
tos de ambos parametros a las ~21:15:20 TU. Al tiempo de la FCA,
la nave se encontraba rio arriba del choque, al sur de la regién
del mediodia en las coordenadas (16.67,0.20,—5.58) Rg en el sis-
tema GSE. El instrumento CIS operé en un modo de viento solar
denominado SW-C2. Rio arriba de la FCA, la velocidad promedio
del viento solar era de 428 km/s y no mostr6 grandes perturba-
ciones. La intensidad promedio del campo magnético calculada
para esta region fue de 9.5 nT y el nimero de Mach alfvénico,
MA = Vvs/VA/ fue 5.1.

La FCA comienza como una regién muy compresiva (21:14:57 TU)
seguida de una fuerte depresion. Para delimitar la FCA se consid-
eran dos orillas o bordes de la estructura: una orilla da a la regién
del viento solar y la otra da al antechoque. La primera corres-
ponde al punto donde el campo y la densidad comienzan a ser
comprimidos, mientras que la segunda orilla marca el momento
en el que el campo y la densidad alcanzan valores similares a los
valores promedios del plasma del antechoque (correspondiente a
21:15:45 TU). Se calculan los valores promedios del campo mag-
nético y la densidad a ambos lados de la FCA durante intervalos
de al menos 5 minutos que precedan/sigan las FCA. El tiempo
que le llevo a la nave cruzar la estructura fue de 48 segundos.

Dentro de la FCA la densidad primero disminuy6 en un 42 % con
respecto al valor ambiente rio arriba y alcanz6 un valor méximo
de 8.9 cm 3, luego disminuy6 a 1.05 cm 2 en la depresién de la
FCA. El campo magnético total se increment6 en un 44 % sobre el
valor en el viento solar y la caida en el perfil del campo magnético
total representa un decremento del 82 % por debajo del valor en
el viento solar ambiente. La componente del campo magnético By
cambia su valor de —13.5 nT en la regién del viento solar a 6.3
nT en el antechoque. Al interior del antechoque las componentes
By y B; oscilan entre —5 nT y 5 nT. La componente By cambia a
través del frontera de 4 nT a 8.5 nT.

La magnitud de la velocidad dentro del antechoque (antes de las
21:14:30 TU) decreci6é un 7 % con respecto a la velocidad del viento
solar (después de las 21:16:00 TU). La presién total (térmica maés
magnética) exhibe un comportamiento similar al del campo mag-
nético. La configuraciéon del CMI cambia de Ogy = 57° a Oy = 21°
dentro del antechoque.

El espectro omnidireccional de energia de los iones medido por
HIA-HS, muestra principalmente dos poblaciones de iones, una
con un rango de energias de 400 eV a 1 keV que corresponde al
haz del viento solar, y otra poblacién con energias de 2 keV a 30
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Figura 26: Esta figura ilustra una FCA observada por Cluster-1 a las
~21:14:57 TU el 21 de Febrero del 2002. El evento estd indi-
cado por la regién sombreada. Los paneles son, de arriba a
abajo: densidad, magnitud del campo magnético y sus com-
ponentes By, By (linea negra) y B, (linea roja), velocidad de
bulto del flujo |V| y sus componentes Vy, Vy, (linea negra) y
V. (linea roja), temperatura paralela de los iones, presion total
(térmica méds magnética), &ngulo de cono Oy, espectro omni-
direccional de energia de los iones del HIS-HS (eV), espectro
omnidireccional de energfa de los iones del HIS-LS (eV), y
finalmente flujo omnidireccional de protones. La velocidad
del viento solar fue aproximadamente 5 veces la velocidad de
Alfvén V,s/Va =5.1, V,s =428 km/s y Oy = 57°.
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Figura 27: Distribuciones de particulas para (a) region rio arriba de la
FCA (21:14:49 TU) que muestra el haz del viento solar mas
algunos iones supertérmicos. La distribucién en (b), medido
rio abajo de la FCA (21:16:42 TU), muestra la distribucién del
viento solar. Los ejes x y y corresponden a las componentes
perpendicular (V) y paralela (V) de la velocidad de bulto.

keV que corresponde a una poblacién supertérmica. El espectro
muestra que dentro de la FCA, algunos segundos después de las
21:15:00 TU, hay una disminucién abrupta de iones supertérmi-
cos. La distribucién del viento solar medida por el sector HIS-LS
muestra este haz centrado a una energia de aproximadamente 1
keV.

El anélisis de las distribuciones de iones revela una poblacién di-
fusa dentro del antechoque (21:10:00 a ~21:15:00 TU), ver panel (a)
de la Figura 27, mientras que rio arriba de la FCA no hay iones su-
pertérmicos acompafiando la distribucién del haz del viento solar,
panel (b) de Figura 27.

El flujo de protones medido por RAPID disminuye a través de la
FCA de valores 4 x 10> cm s~ 'sr'keV~! dentro del antechoque a
flujos de 30 cm 25 Tsr 'keV—! fuera de esta regién. Finalmente, es
posible notar que al interior del antechoque el campo magnético
muestra ondas con formas irregulares.

Caso 2: 12 de Febrero de 2002

La Figura 28 muestra otra frontera compresiva del antechoque que
fue observada el 12 de Febrero de 2002 a las 06:43:19 TU. La nave
se encontraba en (17.30, 3.77, -4.40) Rg, es decir, Cluster-1 se halla-
ba rio arriba del choque al sur de la regién después del mediodia.
La velocidad del viento solar fue mayor que en el caso pasado
Vys = 508 km/s. El M fue 7.1 y el CMI promedio fue 7.3nT. La
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firma de este evento en el perfil del campo magnético estd mejor
definida que en la densidad. De la Figura 28 es posible ver que
esta FCA no estd separando viento solar pristino del plasma del
antechoque, sino que mds bien estd separando regiones con dife-
rentes tipos de ondas.

Cuando se comparan las propiedades del viento solar y el CMI
antes y después del intervalo de plasma altamente perturbado
del antechoque (esto es entre las 06:40:30 TU y 06:43:00 TU), resul-
tan permanecer practicamente sin cambios. Lo mismo ocurre con
el &ngulo de cono, Opy que adquiere valores de 31° y 33° antes y
después del antechoque, respectivamente. Es decir, el cambio del
angulo de cono es de solo 2° lo que indica que el CMI casi no rota
lo que sugiere que no existe una discontinuidad en el viento so-
lar previo a su encuentro con la nave. Las posiciones de las otras
naves de Cluster no fueron adecuadas como para comprobar esto,
asi que se usaron datos de las naves ACE®, Geotail y Wind para
revisar si existia o no una discontinuidad en el viento solar. Estas
naves se encuentran en el punto de Lagrange L1 (punto de equilibro
gravitacional entre el Sol y la Tierra y sus alrededores), lo que los
hace unos muy buenos monitores del viento solar. Desafortunada-
mente, el nuevo andlisis tampoco fue concluyente, nuevamente,
debido a las inapropiadas posiciones de las naves.

Dentro de la FCA se observan rotaciones moderadas de sus com-
ponentes (By) debidas a la presencia de ondas en el antechoque.
Esta FCA es 1til para mostrar que aun cuando el CMI no tiene una
rotacién (o es muy pequefia), se puede formar la FCA y ademas
es posible observar rotaciones del campo dentro de la estructura
(de manera similar a las mostradas en el panel (b) de la Figura 25.

Esta frontera fue observada durante 86 s y las amplitudes relati-
vas de campo y densidad en la orilla rio arriba de la estructura
(06:43:19 TU) son 6B/B,s = 0.08 y dn/n,s = 0.13. Después los
pardmetros decrecen en 37 % y 15 %, respectivamente, en relacion
a los valores en el viento solar. Mientras que el cambio de la ve-
locidad a través de la FCA fue de solo un 2 %. El espectrograma
de energia del sector LS muestra de manera parcial (pues hay fal-
ta de datos) un haz centrado alrededor de 1.5 keV después de
las ~06:40:00 TU que corresponde con la distribucién del viento
solar. Antes de esta hora no hay datos disponibles. Dentro del an-
techoque hay presencia de iones supertérmicos con energias de
entre 1 keV y ~ 20 keV.

La Figura 29 muestra dos distribuciones de iones medidas por
el instrumento CIS a las 06:42:25 TU y 06:46:27 TU. Las distribu-
ciones estan graficadas en el espacio de velocidades donde el eje
y apunta a lo largo de la direccién de la componente de la veloci-

8 Por sus siglas en inglés, Advanced Composition Explorer
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Figura 28: FCA observada por Cluster-1 el 12 de Febrero de 2002 cuando
el CMI tenia un angulo de cono 0y = 33° y la velocidad el
viento solar era V,; = 508 km/s. Este evento se form¢é para
un nimero de Mach alfvénico de 7.1.
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dad paralela al campo magnético; mientras que el eje x apunta a
lo largo de la direccién perpendicular al campo. La primera dis-
tribucién (izquierda en Figura 29) fue medida rio abajo de la FCA
y muestra una poblacién de iones giratorios. Rio arriba de la FCA,
a las 06:46:27 TU (derecha en Figura 29), ademads de la poblacién
giratoria se observa el haz del viento solar. Esto es, la frontera est4
separando una regién con IAC de una regién con iones giratorios.
Consecuentemente, la FCA observada en este caso coincide con la
frontera de iones intermedios. Debe notarse que a diferencia de la
frontera intermedia (Meziane et al., 2004b), la FCA est4 asociada
-por definicién- a una firma fuertemente compresiva en el campo
magnético y la densidad.

Tomando en cuenta los espectrogramas de energia y las distribu-
ciones de energia es posible afirmar que en este caso la FCA coin-
cide con la frontera de iones intermedios. Esto, mds el hecho de
que existen ondas de alta frecuencia y baja amplitud rio arriba de
la FCA, indican que esta frontera compresiva se formo6 rio abajo
de la frontera de iones.

El flujo de protones dentro de la FCA medidos por RAPID, se
incremento en el canal de 28 keV y permanece a ese nivel dentro
del antechoque.

(a) 06:42:25 TU (b) 06:46:27 TU

AC
Giratorios E

—-2000 -1000 0 1000 2000 —2000 -1000 Q 1000 2000

V| (km/s) V| (km/s)

Figura 29: Distribuciones de iones en el espacio de velocidades medido
por el instrumento CIS dentro del antechoque a las 06:42:17
TU (izquierda) y rio arriba de la FCA a las 06:46:27 TU
(derecha).

En la region del antechoque (06:41:00 TU a 06:43:00 TU) los pane-
les de campo magnético muestran ondas de gran amplitud (panel
(a) de Figura 30). Dichas amplitudes tienen valores de 8B«/Bg ~
0.20, 8By /By ~ 0.93, 8B,/Bg ~ 0.87 y 6B/Bg ~ 0.18. El andlisis de
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Figura 30: El panel (a) muestra la magnitud del campo magnético y sus
componentes para el intervalo de tiempo 06:41:00 — 06:43:00
TU el 12 de Febrero del 2002 después de haberse observado
la FCA. En (b) se muestra el espectro de potencias para el
mismo intervalo. En (c) y (d) los graficos son para el interva-
lo 06:47:30 — 06:48:30 TU durante el cual la nave estaba en el
viento solar. Los datos de campo magnético tienen una reso-
lucién de 5 vectores por segundo.
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Fourier? mostrado en el panel (b) de la Figura 30 muestra ondas
predominantemente transversales con dos frecuencias principales:

0.03 Hz (33 s) y ~ 0.35 Hz (~ 3 s). Las oscilaciones de densidad
tienen amplitudes de on/ny ~ 0.14.

Rio arriba de la FCA el plasma del viento solar estaba pertur-
bado por ondas de alta frecuencia. El panel (c) de la Figura 30
muestra que las ondas observadas entre las 06:47:30 TU y 06:48:30
TU tienen amplitudes pequefias Bx/By ~ 0.06, 6By/By ~ 0.11,
0B./Bp ~ 0.32 y 8B/Bp ~ 0.04. El poder espectral del panel (d)
muestra un pico principal en las componentes transversal y com-
presiva en ~ 1.7 Hz (0.6 s).

Las ondas de alta frecuencia y baja amplitud asociadas con los
IAC son similares a ondas previamente reportadas en la literatura
(Hoppe et al., 1981, 1982).

Caso 3: 27 de Marzo del 2002

Un tercer ejemplo de FCA fue observado el 27 de Marzo del 2002
(ver la Figura 31). Esta frontera se formé cuando el viento solar
tuvo V,s =454 km/s y un namero de Mach alfvénico de ~ 11.

La posiciéon de Cluster-1 en el momento de la observacién fue
(11.96,-8.69,-7.17) Rg, rio arriba del choque en el lado anochecer.
Este evento se caracteriz6 por una FCA con una orilla rio arri-
ba muy empinada, de tipo choque (ver [B|, By y los paneles de
densidad a las 07:26:43 TU). La estructura empinada implica una
gran compresiéon en el campo y la densidad, 6B/B,s = 0.70 y
on/n,s = 0.51.

De las o7:27:00 TU a las 07:32:30 TU el CMI no mostré ningu-
na perturbacién. Su magnitud promedio fue de 3.8 nT. Dentro
del antechoque (07:00:00 — 07:25:25 TU) el campo y la densidad
mostraron ondas muy compresivas con amplitudes de 6B/By ~
042y dn/ny ~ 0.35.

El flujo de protones de RAPID que se muestra en la Figura 31
muestra que el flujo de protones de 28 keV disminuye algunos
segundos después de que se cruza la FCA al salir del antechoque;
y el espectrograma de energia de CIS-HS muestra una poblacién
supertérmica significativa dentro del antechoque.

Para este caso el andlisis de las distribuciones de iones, Figura 32,
revela la presencia de iones difusos rio abajo de la FCA (07:19:30
— 07:24:00 TU); una distribucién de este intervalo estd mostrada
en el panel (a). Justo dentro de la FCA, panel (b) de Figura 32,

El lector interesado a detalle en el método de la Transformada de Fourier Rapi-
da que se us6 para este andlisis espectral puede consultar Eriksson (1998) y las
referencias ahi incluidas.
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Figura 31: FCA observada por Cluster-1 el 3 de Marzo del 2002 cuando
el CMI tenia un Oyg = 61° y la velocidad del viento solar
era V,s = 454 km/s. El nimero de Mach alfvénico para este
evento fue de ~ 11.
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la distribucién es giratoria; en tanto que solo la distribucién del
viento solar se observa rio arriba de la frontera, panel (c) Figura 32.
El tiempo de cruce de la FCA fue de 70 s. Antes de la FCA, el
CMI tuvo una angulo de cono de 61° y dentro de la regién del
antechoque este cambi6 a 45°.

(a) 07:24:08 TU (b) 07:24:57 TU (c) 07:29:46 TU
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Figura 32: Distribuciones de iones para el Caso 3. El panel (a) es una
distribucién medida rio abajo de la FCA, mientras que (b) fue
medida justo dentro de la estructura. En tanto (c) fue medida
en la region rio arriba de la frontera.

Caso 4: 11 de Febrero del 2002

El dltimo caso de estudio que se presenta es un evento observado
el 11 de Febrero del 2002 a las 20:41:40 TU (Figura 33). Durante las
primeras horas de este dia, la nave estuvo localizada en la mag-
netdsfera y luego en la magnetofunda, donde permaneci6é hasta
aproximadamente las 10:00:00 TU cuando sali6 de la magnetofun-
da y detect6 el choque y la regién del antechoque. Los datos de
Cluster revelaron que la nave cruzé el antechoque en varias oca-
siones entre las 10:00:00 TU y las 24:00:00 TU; tiempo durante el
cual se observaron cuatro FCA, Ver Tabla 3. Una de estas FCA es
presentada como caso en este estudio.

Antes de que la nave observara el evento, detect6 un breve cruce
del antechoque (20:31:00 TU) después del cual sali6 a la regién del
viento solar donde permanecié por 3 minutos (20:32:00 — 20:35:00
TU). Las propiedades del flujo del viento solar en esta region
fueron Ogy = 20°, Ms = 6.3, Vo = 521 km/s, n = 3.9 cm™3
and [B| = 7.5 nT. La nave entr6 nuevamente en el antechoque a las
~20:35:00 TU, en la Figura 33 se indica por la leyenda CA (cruce
del antechoque) y se mantuvo en esa regién por 6 minutos hasta
las 20:41:40 TU, cuando la FCA fue finalmente detectada. Den-
tro del antechoque el CMI y las propiedades del plasma fueron
Ogy = 27°, Ma = 6.0 y Vo5 = 517 km/s. La regién del viento
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solar después de la FCA tuvo gy = 33°, Ma = 6.1, Vs = 526
km/s,n=42cm>3 y |B| = 8.1 nT. El tiempo de cruce de la estruc-
tura fue de 60 s. El d&ngulo de cono cambi6 6° del viento solar al

antechoque. Las amplitudes de campo y densidad de la frontera
fueron on/n,s = 0.40 y 6B/B,s = 0.37.

El flujo de plasma experiment6 una desaceleraciéon minima (5 %)
dentro de la FCA. Los datos de campo magnético muestran ondas
muy compresivas en el intervalo del antechoque, entre las 20:39:30
TU y 20:41:30 TU. Estas fluctuaciones tuvieron picos de frecuen-
ciasa ~ 0.05 Hz (20 s) y 0.15 Hz (~ 7 s), véanse los paneles (a) y (b)
de la Figura 34. El poder compresivo de las ondas de 0.05 Hz es
un orden de magnitud mds grande que el poder de las ondas de
0.15 Hz. Una vez que la FCA fue cruzada (~20:42:00 TU), la nave
detecté perturbaciones de alta frecuencia y baja amplitud en el
campo magnético. Las ondas en la regiéon comprendida entre las
21:42:30 y las 21:44:00 TU son menos compresivas que las ondas
dentro del antechoque y sus frecuencias principales fueron 0.09
Hz (11s),0.25 Hz (4 s) y 0.35 Hz (3 s).

Los espectros de energia (Figura 33) muestran la existencia de
poblaciones de iones con energias entre 700 eV y 20 keV a lo largo
de los 20 minutos de observacién presentados en la grafica (véase
el panel de alta sensibilidad). En la regién del antechoque se obser-
va un incremento grande de la intensidad de iones supertérmicos.
Este incremento es mayor dentro de la regién delimitada por el
CA y la FCA. El panel de baja sensibilidad muestra que la energia
de las particulas del viento solar estd centrada en ~ 1.5 keV. Por
otro lado, el panel de alta muestra que rodeando el haz del viento
solar también hay particulas energéticas (20:35:30 — 20:42:00 TU).
Una vez que se cruzé la FCA (después de las ~20:42:00 TU) no
hay iones energéticos.

La ondas de alta frecuencia (0.35 Hz) observadas entre las 21:42:30
TU y 21:44:00 TU no estdn asociadas con iones supertérmicos y
desafortunadamente no hay datos de electrones disponibles para
explorar si estas particulas son las responsables de esas perturba-
ciones de alta frecuencia. La inspeccion de las distribuciones de
iones muestra que en la regién del antechoque (delimitada por el
CA y la FCA) solo la distribucién del viento solar es observada. El
flujo de protones de RAPID muestra informacién relevante en el
canal de 28 keV. A esta energia el flujo de protones se incremento
considerablemente dentro del antechoque (20:35:00 — 20:41:00 TU)
como era de esperarse, con flujos de ~ 3500 cm 25~ 'sr'keV—'.
Después de este tiempo, cuando la FCA fue cruzada, el flujo de
protones disminuy6 a un promedio de 20 cm~?s~'srTkeV .
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Figura 33: Cruce de una FCA observada el 11 de Febrero del 2002. Un
cruce del antechoque (CA) se observé 6 minutos antes de que
en un segundo cruce, si se observara la FCA. Durante este
dia se detectaron varios cruces del antechoque pero no todos
tuvieron FCA asociadas. La FCA del ejemplo se formé para
Ma =6.1y 0y = 33°.
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Figura 34: Datos de campo magnético y poder espectral para dos dife-
rentes intervalos de tiempo alrededor de la FCA presentada
como cuarto caso. El panel (a) corresponde a una regién del
antechoque (20:39:00 — 20:41:30 TU) previa a la FCA. El poder
espectral en (b) muestra dos picos a las frecuencias de 0.05
Hz y 0.15 Hz.

3.3.2 Evolucion de las distribuciones de iones

En los estudios de caso anteriores, se mostré que las FCA pueden
estar separando plasma del antechoque de plasma del viento solar
pristino, o bien que pueden estar dentro del antechoque separan-
do dos regiones con diferentes tipos de ondas. A continuacién, se
presenta un evento que ilustra claramente esta condicién.

Caso A: 13 de Marzo del 2003

Esta FCA observada el 13 de Marzo del 2003 (Figura 35) sepa-
ra una region de plasma de viento solar casi sin perturbaciones
de una regién de plasma del antechoque altamente procesado.
Las amplitudes del campo y la densidad para este evento son
d0B/Bys = 0.25 y dn/nys = 0.12.

Para los cuatro tiempos indicados en la Figura 35 por las lineas
verticales: 06:07:24 TU, 06:10:36 TU, 06:11:01 TU y 06:13:25 TU, se
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graficaron las distribuciones de iones que muestran la evolucién
que experimentaron las particulas (Figura 36).

Rio arriba de la FCA, panel (a) de la Figura 36, HIA detect6 solo el
haz correspondiente al viento solar. Cuando la nave cruzé la FCA
entonces detectd, ademads del haz del viento solar, una poblaciéon
de iones alineados al campo, panel (b). Rio abajo de la FCA, la
poblacién e IAC evolucioné a una poblacién giratoria, panel (c),
que minutos més tarde lleg6 a ser una poblacién de iones difusos,
panel (d).

La evolucién que siguié la poblacién de iones permite concluir
que, efectivamente, esta frontera separa la regioén del viento solar
de una regién de plasma muy perturbado del antechoque.
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Figura 36: Distribuciones de iones observadas durante el evento del 13
de Marzo del 2003 a los tiempos: (a) 06:07:24 TU, (b) 06:10:36
TU, (c) o6:11:01 TU y (d) 06:13:25 TU,
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3.4 ANALISIS ESTADISTICO

3.4.1 Condiciones del viento solar

Se calcularon histogramas de las propiedades de plasma y campo
magnético para el viento solar rio arriba de las FCA. Durante los
14 dias en los que se encontraron los 36 eventos estudiados, la
magnitud del CMI tuvo valores de entre ~ 3 nT y ~ 11 nT, siendo
el promedio 6.2 nT. Mientras que los valores de densidad varia-
ron de T cm™3 a 10 cm™3 con un valor promedio de 4.2 cm™3. La
velocidad de bulto total oscilé entre 358 km/s y 656 km/s y la
velocidad promedio fue de ~506 km/s. Finalmente, el nimero de
Mach alfvénico exhibié valores entre 4 y 11.6 con un promedio de
~ 7.7. El primer renglén de la Figura 37 muestra la distribucién de
los pardmetros del viento solar (densidad de los iones, velocidad,
angulo de cono y M) medidos rio arriba de los 37 eventos de la
muestra.

El segundo renglén de la Figura 37 muestra histogramas para 85
promedios de 1 hr de las propiedades del viento solar y del CMI
para el periodo de estudio. De estos, los histogramas de densidad
y dngulo de cono muestran la misma tendencia que los corres-
pondientes rio arriba de las FCA. La magnitud del CMI muestra
valores moderados, mayormente entre 4 nT y 8 nT. La distribu-
cién de los valores de la velocidad de bulto del viento alcanza su
maximo en el intervalo 400 km/s < [V| < 500 km/s, y 55 % de las
FCA fueron observadas para [V| < 500 km/s. El nimero de Mach
Alfvénico rio arriba de las FCA mostr6 preferencia por valores de
Ma entre 7 y 8. En contraste, el histograma de M en el segun-
do renglén muestra que el My méds comun fue entre 6 y 7 para
intervalos del viento solar.

El renglon inferior de la Figura 37 muestra los parametros de las
FCA normalizados por los promedios de 1 hr del viento solar para
cada intervalo de clase. Esto significa que se dividi6 el ntimero
de FCA (paneles superiores) entre el niimero de promedios de 1
hr (paneles del medio) para cada intervalo de clase. Este cdlculo
muestra si las FCA ocurren de manera preferente para un cierto
rango de pardmetros del viento solar. Sin embargo, debe tenerse
cuidado con picos o mdximos falsos en estos nuevos histogramas
(paneles inferiores). Estos picos pueden ocurrir cuando hay igual
nimero de FCA y de intervalos de 1 hr del viento solar, aun para
un nimero pequefio de eventos. Este es el caso de los dos picos
en los histogramas de densidad y M. Para estos picos hay 6 FCA
y 6 promedios de 1 hr en el mismo intervalo de clase de manera
que el ntiimero normalizado es 1. Atn con esta normalizacién, el
resultado en estos dos casos no es confiable pues solo 6 de los 36
eventos de la muestra siguen este comportamiento. Sin considerar
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Figura 37: Histograma de (izquierda a derecha): magnitud del campo
magnético, densidad de iones, magnitud de la velocidad, an-
gulo de cono y niimero de Mach alfvénico para los 36 cruces
de FCA (renglén superior), para 85 promedios de 1 hr medi-
dos en el viento solar durante el periodo de estudio (renglén
medio) y valores promedios de las FCA normalizados al vien-
to solar (renglén superior).

estos falsos picos, el resto de los histogramas si son confiables. La
distribucién del campo magnético es casi plana, de manera que no
muestra ninguna preferencia para los valores de la magnitud del
campo. De manera similar, la densidad no exhibe un patrén claro
de preferencia. El histograma de la velocidad muestra una ten-
dencia a que las FCA se formen para condiciones de viento solar
rapido que hayan sido observadas para dngulos de cono de entre
30° y 60° (ver el histograma de 0gy). La distribucién del dngulo
de cono comienza en el intervalo de 30°, pues no hubo ninguna
FCA observada para Ogy inferiores. Por otro lado, los resultados
de simulaciones sugieren que también debe haber presencia de
FCA para dngulos de cono pequefios. El niimero de Mach alfvéni-
co muestra una tendencia menos clara que las distribuciones de la
velocidad y Opy. Sin embargo, es posible ver que las FCA fueron
observadas preferencialmente para Ma entre 4 y 8. Estas tres ten-
dencias (|V|], gy y M) indican que las 36 FCA de este estudio se
formaron bajo condiciones tipicas del viento solar a 1 UA.
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3.4.2 Posicién de las FCA y del choque

La Figura 38 muestra la posiciéon de las 36 FCA observadas, en los
planos xz, xy y zy del sistema de coordenadas GSE. También se
muestran las 6rbitas a lo largo de las cuales se observaron los even-
tos y como referencia se grafic6 un choque nominal considerando
el modelo parabdlico usado por Narita et al. (2004). Con base en
las observaciones, en el modelo se consideraron una velocidad y
densidad de Vys = 506 km/s y n=4.2 cm—3. Todos los eventos se
localizaron a distancias de entre 13 Rg y 20 Rg.

El plano xz de la Figura 38 muestra que la mayoria de las fronteras
se localizan en la nariz del choque de proa y estan distribuidas en
un patrén parabdlico. Esto tltimo debido a un efecto de las 6rbitas
de la nave. La simetria de la distribucién de posiciones respecto a
z = 0 es notable.

3.4.3 Campo magnético y densidad

Los paneles (a) y (b) de la Figura 39 muestra la distribucién de las
amplitudes 6B/B,s y én/n,s dentro de las FCA. Los valores son
calculados como la diferencia entre el valor maximo alcanzado
dentro de la FCA y el valor promedio del mismo parametro en
la region del viento solar. La Tabla 4 muestra los valores medios
para la densidad y las componentes del campo magnético.

Las amplitudes de én/n,s y dB/B,s varian entre 0.8 —0.96 y 0.8 —
0.99, respectivamente. Los valores de én/n,s estdn por debajo de
0.4 en 55 % de los casos. La mediana de esta amplitud es us, =
0.36. En tanto los valores de 8B/B,s estdn por debajo de 0.8 en 33
eventos (0 92 % de los casos). Como se muestra en el panel (a) de la
Figura 39, 20 de las 36 FCA (es decir, el 60 % de los eventos) tiene
amplitudes de campo magnético inferiores a 0.40. La mediana de
las amplitudes de campo fue 0.37.

Las amplitudes promedio de campo y densidad fueron < 6B/B,s >=
042y < dn/n,s >= 0.39. Estos valores concuerdan con los resul-
tados de simulaciones de Omidi et al. (2009), quienes reportaron
variaciones de campo y densidad del 40 % y 50 %.

Al estudiar las amplitudes de los momentos del plasma se debe
considerar el modo de operaciéon del instrumento CIS-HIA. En
modos de viento solar o modos SW, los momentos del plasma
son medidos por el sector LS que analiza el haz del viento solar.
Para modos magnetosféricos (o modos MAG), los momentos del
plasma son medidos por el sector HS que detecta el haz del vien-
to solar y los iones supertérmicos. Cuando el instrumento opera
en modos SW, todos los momentos del plasma estan bien medi-
dos para la distribucién del viento solar. En cambio en modos
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Esta grafica muestra tres paneles correspondientes a los
planos xz (abajo), xy (arriba izquierda) y zy (arriba derecha)
del sistema de coordenadas GSE. Las proyecciones de la posi-
cion de las 36 FCA estan indicadas con cruces. Las orbitas
de Cluster-1 en las cuales se detectaron FCA también son
mostradas en lineas s6lidas. La linea discontinua es el choque
nominal de acuerdo al modelo parabédlico usado por Narita
et al. (2004).
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Figura 39: (a) Amplitud del campo magnético, (b) amplitud de la densi-
dad del plasma y (c) amplitud de la velocidad del viento solar;
todas ellas normalizadas a valores ambientes. El histograma
en (d) muestra el cambio en la velocidad del plasma a través
de la FCB, también normalizado a valores ambientes. El pro-

medio y mediana de cada distribucién se denotan por < x >
y U, respectivamente.
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AMPLITUD MEDIANA PROMEDIO

dn/my 0.37 0.42
OB /Bys 0.42 0.44
0By /By 0.66 1.01
8By /By 0.64 1.20
5B,/B, 1.33 5.19

Tabla 4: Medianas y promedios de las amplitudes de densidad y campo

magnetosféricos los momentos solo son aproximados. El lector in-
teresado puede consultar una descripcion detallada de los modos
de operacién del instrumento en Réme et al. (2001)

En la muestra de FCA de este estudio, se tienen 23 eventos obser-
vados en modos SW y 13 en modos MAG. El anélisis presentado
en la Figura 39 fue repetido considerando ahora la diferencia en
los modos de operacién; sin embargo, hallamos que las distribu-
ciones (no se muestran) siguen la misma tendencia sin importar el
modo de operacién del instrumento. Adicionalmente, el andlisis
de la amplitud de densidad fue revisado usando el potencial de
la nave que puede ser usado como una buena aproximacién a la
densidad del plasma (Kellogg y Horbury, 2005) y lo que se obtuvo
fue el mismo comportamiento de la distribucién.

3.4.4 Velocidad

La amplitud relativa de 8V/Vys = (Vis — Vinin)/Vas (Figura 39)
indica el cambio en la velocidad dentro de la FCA considerando
Vmin €l valor minimo dentro de la frontera compresiva. Esta ampli-
tud toma valores entre 0.02 y 0.28, con una mediana de psy = 0.09.
En promedio, el decremento de la velocidad dentro de las FCA es
de un 10 % con respecto al valor rio arriba. Las componentes de
la velocidad V4, Vy y V; muestran que dentro de la FCA el flujo
es fuertemente desviado en las direcciones y y z, para las cuales
las medianas de las amplitudes normalizadas es 0.23 y 0.53 res-
pectivamente. La mediana de la amplitud de la componente Vy es
0.01. Esto implica que el flujo experimenta una desviacién pero
no sufre una gran desaceleracion.

La mayor desaceleracion (22 %) ocurrié solo para una FCA, para
la que se midi6 una velocidad del viento solar de ~ 650 km/s
(~7.7Va)

Otro aspecto importante para analizar es el comportamiento de
la velocidad del flujo después de haber cruzado la FCA, es decir,
la variacién que el flujo experimenté entre las dos regiones que
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la FCA separa. El panel (d) de la Figura 39 muestra el cambio
que la velocidad sufre a través de la frontera, dVys_a = ((Vvs) —
(VAntechoque)), normalizada a valores del viento solar. En 92 % de
los eventos, la magnitud de la velocidad del flujo disminuye en
hasta un 10 %.

Como resultado, concluimos que los datos de Cluster revelan que
el flujo del viento solar es desacelerado y desviado al cruzar la
FCA. Las FCA son regiones de transiciéon donde el plasma del
viento solar es procesado a lo largo de su viaje hacia el choque de
proa.

3.4.5 Angulo de cono

En cuanto al dngulo de cono, se encontré que las FCA se pue-
den formar para distintas geometrias del CMI. Esta geometria es
descrita por el angulo de cono Oy, que es definido como el an-
gulo entre el vector velocidad y el vector de campo magnético en
el viento solar ambiente. El &ngulo de cono més pequefio que se
midi6 rio arriba de las 36 FCA fue 33°, en tanto que la configu-
raciéon mads oblicua -también rio arriba- fue de 6gy = 82°. En 36 %
de los eventos el angulo de cono varié entre 60° < Opy < 75°,
ver el panel (a) de la Figura 40. En contraste, el panel (b) muestra
que el dngulo mds comun (el que tuvieron 42 % de los eventos)
medido en el antechoque (Bgy_a) estaba entre 30° y 45°.

Es claro de los paneles (a) y (b) de la Figura 40 que el d&ngulo de
cono cambia a través de las FCA. En 13 de los 36 eventos el cambio
del angulo de cono fue pequefio con 0gy < 15°. Por otro lado, 15
de los 36 eventos mostraron un cambio en Oy de entre 15° y 30°.

(a) (b) (c)

T T T T T
14} Viento Solar q 14r-

<05,>=61"
b =61

T T L B e e e B
Antechoque- 14+ <M,>=7.7+
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=41

No. de FCA
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0 15 30 45 60 75 90 0 15 30 45 60 75 90 2 4 6 8 10 12
Osy [ ] Osyv.al] M,
Figura 40: Angulo de cono en el viento solar (a) y dentro del antechoque
(b) para los 36 eventos observados por Cluster-1. También se
muestra el nimero de Mach alfvénico.
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Figura 41: Correlacion entre las amplitudes del campo magnético y de la
densidad para los 36 eventos observados. En este caso el coe-
ficiente de correlacién lineal de Pearson fue de 0.86. Las incer-
tidumbres corresponden a errores estimados para los datos.

3.4.6 Numero de Mach alfvénico

El M estimado para las 36 FCA observadas vari6 entre 4 y 11.6,
teniendo un promedio y mediana de 7.7 y 7.6 respectivamente. El
histograma de Ma en la Figura 40 muestra que 20 eventos (es de-
cir, 55 % de las FCA) se formaron para M, entre 5 y §; el intervalo
de clase con el mayor ntimero de eventos (8, i.e. 22 %) corresponde
aFCA con7 < Mj < 8.

3.4.7 Correlaciones

Se analizaron las posibles correlaciones entre diferentes pardme-
tros que son de importancia para la formacién de las fronteras
compresivas del antechoque; como son densidad, campo magnéti-
co, velocidad del viento solar, nimero de Mach alfvénico y dngulo
de cono.
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Se encontr6 una muy buena correlaciéon positiva entre dB/Bys
y on/nys (Figura 41). El coeficiente de correlacion lineal de Pearson
(CCLP) tuvo un valor de 0.86. Esto confirma la naturaleza magne-
tosonica rdpida de las FCA tal como se predijo de las simulacio-
nes.

Las correlaciones entre el campo/densidad con el dngulo de cono
del CMI no fueron significativas y no se muestran aqui. Sin embar-
go, al considerar un subconjunto de eventos con ntimero de Mach
alfvénico similar, el comportamiento de las correlaciones cambi6
sustancialmente. En la Figura 42 estd considerado un subconjunto
de 8 eventos con 7 < M < 8. La correlaciéon entre la amplitud
para la densidad y el &ngulo de cono fue buena pues se obtuvo un
CCLP = 0.81, mientras que para la amplitud del campo magnéti-
co y Oy se obtuvo un coeficiente de 0.63. Para este subconjunto
de FCA, la intensidad de la FCA se increment6 con el dngulo de
cono. Dicho resultado es derivado de las observaciones y no se ha
estudiado usando simulaciones.

La Figura 43 muestra los gréficos para 6B/Bys y dn/nys versus Ma.
Los diamantes corresponden a los eventos observados en modos
magnetosféricos de CIS, mientras que las cruces indican las FCA
detectadas en modos SW. Ambos paneles revelan una tendencia a
que la densidad y el campo magnético sean mas comprimidos al
aumentar el nimero de Mach alfvénico. Los coeficientes de corre-
lacién son 0.34 y 0.49, respectivamente, y no dependen del modo
del instrumento. Estos resultados concuerdan con las simulacio-
nes de Omidi et al. (2009).

3.5 DISCUSION

El antechoque terrestre es una regién altamente dindmica llena de
particulas, ondas y estructuras como las cavidades y los reciente-
mente descubiertos cavitones (ver por ejemplo Russell y Hoppe,
1983; Schwartz et al., 2006; Omidi et al., 2009, 2013). Las particulas
y ondas dentro del choque ocupan regiones bien definidas que
estdn delimitadas por regiones de transicién o fronteras como la

frontera del antechoque de iones, la frontera intermedia y la fron-
tera de ondas FUB.

En este trabajo se analizaron datos de la nave Cluster-1 para explo-
rar la posible existencia de fronteras compresivas del antechoque
terrestre que son estructuras recientemente reportadas en simula-
ciones globales hibridas por Omidi et al. (2009, 2013). Una FCA
estd definida por una pronunciada regién de compresién seguida
de una regién donde el campo magnético y la densidad dismi-
nuyen por debajo de valores ambiente. Se encontré que las FCA
existen y son estructuras frecuentes en el antechoque.
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Figura 42: Correlaciones del &ngulo de cono con las amplitudes del cam-
po magnético (derecha) y de la densidad (izquierda) para un
grupo de FCA con M 4 similar. Se consideraron 8 eventos con
M variable entre 7 y 8. El CCLP para los pardmetros dn/mn,s
y OBV es 0.81; en tanto que para los pardmetros 6B/Bs y Opv

el CCLP es 0.63.
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Figura 43: Correlaciones de las amplitudes de campo magnético y densi-
dad con el nimero de Mach alfvénico para las 36 FCA repor-
tadas en este trabajo. Las cruces correponden a FCA obser-
vadas en modos de viento solar y los diamantes correspon-
den a eventos observados en modos magnetosféricos. Todas
las FCA son consideradas en el ajuste lineal.
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El caracter compresivo de la FCA es muy claro en los cuatro ca-
sos presentados en la Subseccién 3.3.1. Dichos casos ilustran la
variedad de condiciones del viento solar bajo las cuales las FCA
pueden ser observadas. El primer y tercer caso (Figura 26 y Figu-
ra 31) muestran fronteras compresivas que limitan la regién del
antechoque de la regién del viento solar pristino, mientras que el
segundo y cuarto caso (Figura 28 y Figura 33) muestran que las
FCA pueden formarse en regiones del viento solar permeadas de
ondas de alta frecuencia (~ 0.25 Hz). La relacién de las FCA con
otra fronteras internas del antechoque se discute mas adelante.

Los tiempos de cruce de las FCA, es decir, el tiempo que la nave
observa a la estructura, va de 14 s a 150 s. En promedio, el tiempo
de cruce de las 36 estructuras observadas fue de 55 s. Los an-
chos de las estructuras no se reportan. Para calcular el tamafio
de la FCA se debe considerar que la estructura no es estéatica,
sino que se mueve con cierta velocidad y que ademds la nave
no siempre cruza la estructura perpendicularmente a la direccién
de movimiento de la FCA. Asi que la duracién y extensiéon pue-
den facilmente estar sobrestimadas. En este sentido, se requiere de
andlisis de las FCA con varias naves para estimar sus extensiones.
La configuracién en forma de tetraedro de las cuatro naves Cluster
no fue la adecuada para hacer este anélisis a los casos presentados
debido a la extrema cercania entre ellas.

Para las 36 estructuras que cumplieron los criterios de seleccién,
se encontré que las amplitudes de campo magnético y la densidad
son en promedio 42 % y 39 %, respectivamente. Esto coincide con
el cambio de entre 40 % y 50 % reportada por Omidi et al. (2009)
para ambos pardmetros. En los cuatro estudios de caso aqui pre-
sentados, la temperatura del viento solar no cambié dentro de las
FCA.

Omidi et al. (2009) mostraron que las FCA se forman debido a
la compresién de ondas FUB y por lo tanto, las fronteras se for-
man en regiones donde hay una fuerte actividad de ondas FUB en
el antechoque de iones. Para la muestra de este estudio, las FCA
se encontraron adyacentes a regiones con ondas compresivas de
gran amplitud. En algunos casos, las FCA observadas separan re-
giones con ondas de gran amplitud de regiones con ondas de alta
frecuencia y amplitud pequenia.

El andlisis de las distribuciones de iones muestra que en algunos
casos la FCA puede coincidir con la frontera de iones interme-
dios, separando IAC de regiones donde se observan iones girato-
rios. Ademas de las distribuciones de iones, se observan diferentes
tipos de ondas. El segundo caso (Figura 28) es un buen ejemplo
que ilustra este hecho. La FCA coincide con la frontera de iones
intermedios y fue observada dentro del antechoque de iones, cer-
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ca de una regién de ondas FUB. Rio arriba de la FCA, las dis-
tribuciones de iones muestran la existencia de IAC maés el haz del
viento solar -y ondas de alta frecuencia también estdn presentes.
Rio abajo de la FCA, la poblacién de iones corresponde a iones gi-
ratorios que estdn relacionados con las ondas FUB observadas ahi.
Esto concuerda con descubrimientos previos de la asociacién de
iones y ondas cerca de la frontera de iones intermedios (Meziane

et al., 1997).

Se sabe que diferentes tipos de ondas estan asociadas a diferentes
partes del antechoque. El estudio de las ondas del antechoque
cerca de las FCA proporciona informacién sobre la posicion de la
FCA respecto a la frontera de ondas FUB. El caso presentado en
la Figura 31 es util para discutir este punto. La ondas empinadas
que se observan rio abajo de esa FCA (07:19:30 — 07:24:00 TU) y el
plasma casi quieto rio arriba de la frontera, contrasta con la FCA
observada en la Figura 28. Rio abajo de esta otra FCA hay iones
difusos, mientras que rio arriba solo estd presente la distribucién
del viento solar. Por tanto, se concluye que en algunos casos la
FCA coincide con la frontera de ondas FUB.

Es importante resaltar que, en contraste con la frontera de on-
das FUB, la FCA tiene por definicién un perfil compresivo pro-
nunciado. Como parte del andlisis con varias naves se podria
aprovechar la configuracién de las naves para calcular la posicién
de las FCA respecto a la frontera de ondas FUB.

En los datos de campo magnético se observaron ondas dentro del
antechoque; y en ocasiones, rio arriba de la frontera compresiva.
Para los cuatro casos presentados, las ondas observadas dentro
del antechoque tienen un significativo poder compresivo y sus
frecuencias van de 0.01 Hz a 0.35 Hz.

Como fue mostrado por las simulaciones, las FCA se pueden for-
mar para condiciones del CMI estacionarias (Omidi et al., 2009)
y no-estacionarias (Omidi et al., 2013). En ambos casos hay rota-
ciones del campo dentro de las FCA. Las observaciones presen-
tadas en este trabajo confirman que el campo puede rotar dentro
de las FCA. Aunque la rotacion puede ser una caracteristica del
viento solar (como la de una discontinuidad rotacional embebida
en el plasma del viento solar), se mostré que la rotacién en el caso
del 12 de Febrero de 2002 puede ser una consecuencia natural de
la entrada de la nave en la estructura. En el evento citado (Figu-
ra 28), se ilustra que la FCA puede existir cuando la configuraciéon
del CMI no tiene una rotacién (o es muy pequefia). En los interva-
los de viento solar que rodean al antechoque, el promedio de los
pardmetros de plasma y CMI cambian muy poco. Sin embargo, las
componentes del campo magnético muestran rotaciones intrinse-
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cas a través de la FCA que estdn asociadas con las ondas que se
propagan en la regién del antechoque.

Es bien sabido que las propiedades del plasma del viento solar son
modificadas conforme el plasma se acerca al choque de proa. Es-
tudios previos han reportado la desaceleracién del viento solar en
el antechoque terrestre (ver por ejemplo Cao et al., 2009, y las re-
ferencias ahi incluidas). Sin embargo, estos estudios se han hecho
para cruces del antechoque aislados o bien, para un ntiimero muy
pequetio de ellos. Un resultado interesante del estudio estadistico
de este trabajo es que el flujo del viento solar es desacelerado y
desviado conforme cruza la FCA. La amplitud de la magnitud de
la velocidad muestra un decremento promedio de 10 %. Las com-
ponentes Vy y V, son las que experimentan el mayor cambio, lo
que indica la desviacién del flujo.

También se analizan las correlaciones entre las amplitudes de las
FCA y otros pardmetros del plasma. No hay correlacién entre
dB/Bys 0 dn/n,s con el angulo Opy cuando se considera la mues-
tra de fronteras completa. Para un subconjunto de eventos con
7 < Ma < 8, se encuentra que para dngulos de cono oblicuos las
FCA son més compresivas y por tanto, las amplitudes del campo
magnético y la densidad aumentan.

Analizando las 36 FCA y su nimero de Mach alfvénico, se encuen-
tra una tendencia de las FCA a ser mas empinadas conforme M
aumenta y a poder tener -eventualmente- un perfil tipo choque.
Esto concuerda con Omidi et al. (2009) quienes reportaron que
a Mj pequetios, la FCA corresponde con un pulso magnetosoni-
co rapido. Mientras que a M, altos la FCA muestra un compor-
tamiento tipo choque (M > 8).

Las FCA son estructuras nuevas que bordean regiones de ante-
choque altamente perturbado. Ellas tienen perfiles de campo mag-
nético y densidad similares a las cavidades del antechoque (Schwartz
et al., 2006; Sibeck et al., 2001, 2002). Pero a diferencia de estas, las
FCA son siempre observadas a las orillas del antechoque, las cavi-
dades pueden observarse a la orilla del antechoque o bien como
eventos aislados en el viento solar sin ondas en sus alrededores.
Adicionalmente, las cavidades muestran un perfil muy simétrico
en el campo magnético y la densidad (incremento + decremento +
incremento) mientras que las FCA tienen un perfil anti-simétrico
(incremento + decremento). El andlisis estadistico hecho para cavi-
dades por Billingham et al. (2008) muestra que las cavidades ais-
ladas ocurren para flujos de viento solar lento con baja densidad
y campo magnético moderado. Ademads, las cavidades tienden a
existir para nimeros de Mach alfvénicos pequefios. Mientras que
estas tendencias son similares a las aqui encontradas para las FCA,
se debe tener en mente que el andlisis de Billingham et al. (2008)
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fue hecho para cavidades aisladas. Hasta la presentacion de este
trabajo, no hay un andlisis estadistico reportado en la literatura
que estudie las cavidades que ocurren a las orillas del antechoque,
lo cual podria ser comparado con lo que aqui se hizo.

Recientemente, Billingham et al. (2011) estudiaron dos cavidades
del antechoque observadas por Cluster-1. Una es una cavidad ais-
lada que reproduce el modelo clasico de una cavidad del ante-
choque. La segunda es un evento observado en la frontera entre
dos diferentes regiones de plasma. Esta cavidad fue observada
cuando la nave viaj6é del antechoque de iones hacia el viento so-
lar. El trabajo de Billingham et al. (2011) apoya la hip6tesis hecha
por Sibeck et al. (2008), quienes sugieren que las cavidades pue-
den ser interpretadas como encuentros transitorios con la frontera
compresiva. En un articulo reciente, Omidi et al. (2013) muestran
que se espera que las FCA estén asociadas a las orillas o bordes
de las cavidades del antechoque.

De acuerdo a los criterios de seleccién que aqui se usaron para dis-
criminar entre las FCA y otras estructuras (por ejemplo, cavidades
o cavitones (Kajdic¢ et al., 2013)), la "cavidad-frontera del antechoque”
reportada por Billingham et al. (2011) es en realidad una FCA. La
“cavidad-frontera” reportada por Billingham et al. (2011) fue obser-
vada el 4 de Febrero del 2006 a las 09:34:00 TU en una regién que
delimitaba dos regiones con plasmas de diferentes caracteristicas
y ademads hay una rotacién en el campo dentro de la estructura,
justo como la FCA analizada en este trabajo. También, los perfiles
de campo magnético y densidad de la “cavidad-frontera” coinciden
con aquellos para las FCA. Una informacién muy importante que
respalda nuestra afirmacién se proporciona en las Figuras 6 y 8
de Billingham et al. (2011). La Figura 6 muestra que la “cavidad-
frontera” es una frontera espacial entre dos distintos regimenes de
plasma. Por otro lado, el espectrograma de la Figura 8§ muestra
un gran flujo de iones supertérmicos en la regién del antechoque,
pero algunos minutos mds tarde el flujo decrece abruptamente
después de cruzar la “cavidad”. En el estudio desarrollado en este
trabajo de investigacion, se observa un comportamiento similar de
los iones supertérmicos en las FCA.

Las FCA son parte de un conjunto de estructuras localizadas en
el antechoque que son conocidas como fendmenos transitorios del
antechoque, es decir, fendmenos macroscépicos que aparecen de
manera temporal en la region del antechoque terrestre. Una des-
cripcién muy breve de todos los transitorios del antechoque terres-
tre puede consultarse en la direccion electrénica del GEM Focus
Group™. Ademads de las cavidades, otro transitorio que ha sido

Esta pagina electrénica es del grupo Transient Phenomena at the Magnetopause
and Bow Shock and Their Ground Signatures perteneciente al programa Geospace
Environment Modeling de la National Science Foundation
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ampliamente estudiado recientemente son las anomalias de flujo
caliente (ver por ejemplo Lucek et al., 2004b,a; Facsko et al., 2008).

Si bien los antechoques planetarios no son completamente iguales
debido a las diferencias de la interaccién del viento solar con el
cuerpo planetario, si comparten similitudes que han motivado el
estudio de los fenémenos transitorios del antechoque en estas re-
giones. Asi, por ejemplo, se ha reportado la existencia de anoma-
lias de flujo caliente en los antechoques de Mercurio (Uritsky et al.,
2014), Venus (Collinson et al., 2012, 2014), Marte (Dieroset et al.,
2001) y Saturno (Masters et al., 2008). Tomando en cuenta esto, fue
de interes para este trabajo verificar la existencia de las FCA en
otros ambientes magnetosféricos. En particular, en los antechoque
de Venus y Saturno pues gracias a las misiones Venus Express y
Cassini se dispone de una amplia base de datos para ambos sis-
temas magnetosféricos. Desafortunadamente, la pobre existencia
de datos de plasma y su baja resolucién (1 vector cada 4 s para
ambas misiones) hizo imposible analizarlos en busca de las FCA
pues como se ha mencionado, esta estructura se define en base al
plasma y el campo magnético.

3.6 CONCLUSIONES

En este trabajo se presenta la primera evidencia observacional de
la existencia de la Frontera Compresiva del Antechoque. Esta nue-
va estructura fue predicha en simulaciones por Omidi et al. (2009,
2013). Aqui se presentan datos de campo magnético y plasma de
la nave Cluster-1 para mostrar que las FCA existen y son estruc-
turas comunes en el antechoque terrestre. Se reportan 36 eventos
observados en 14 dias de los datos de Cluster-1. Las estructuras
fueron observadas a distancias entre 13 Rg y 20 Rg.

Las FCA son estructuras de transicién que limitan la regién del
plasma del antechoque del plasma del viento solar observado rio
arriba. Se caracterizan por un perfil fuertemente compresivo en
el campo magnético y la densidad, seguido por decrementos en
ambos pardmetros. Las fronteras compresivas pueden localizarse
dentro del antechoque de iones, separando regiones con ondas
de gran amplitud de regiones con ondas de alta frecuencia y baja
amplitud. La FCA puede también localizarse en regiones de tran-
sicién entre el antechoque de iones y el antechoque de electrones,
o bien en regiones de transicion entre el plasma del antechoque y
el viento solar pristino.

Las 36 FCA se observaron para diferentes geometrias del CMI y di-
ferentes condiciones del plasma del viento solar. Se encontr6 que
las fronteras compresivas son estructuras altamente no-lineales
con duracién promedio de 55 s. Las amplitudes medias del cam-
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po magnético y la densidad son 8B/Bys ~ 0.42 y dn/n,s ~ 0.39.
Las amplitudes de campo y densidad estan correlacionadas con
un CCLP= 0.86.

La desaceleracion y desviaciéon que el plasma del viento solar ex-
perimenta al cruzar la FCA, da a entender que esta estructura
participa en el procesamiento del viento solar incidente.

Los datos de campo magnético revelan la presencia de ondas com-
presivas en la region del antechoque junto a las FCA vy, en oca-
siones, también la existencia de ondas de alta frecuencia fuera de
las FCA. Las perturbaciones de alta frecuencia (0.25 — 1.7 Hz) in-
dican que la frontera compresiva no siempre separa viento solar
quieto y antechoque, sino que mas bien marca la separacién en-
tre regiones de ondas FUB fuertemente compresivas y regiones
donde el viento solar es ligeramente perturbado por fluctuaciones
de pequefia amplitud. El andlisis de las distribuciones de iones
muestran que en ocasiones las FCA separan regiones donde se
observan iones giratorios, de regiones donde se detectan IAC. Por
lo tanto, en tales casos la FCA coincide con la frontera de iones
intermedios.

3.7 TRABAJO A FUTURO Y COMENTARIOS FINALES

Si bien este trabajo cumpli6é satisfactoriamente el objetivo de de-
mostrar la existencia y caracteristicas principales de la frontera
compresiva del antechoque, al desarrollar la investigacion se han
asomado algunos puntos que no fueron abordados y que permi-
tirdn continuar con el desarrollo de esta linea de investigacion. A
continuacion de resumen:

* Se requiere usar un andlisis multi-naves a fin de calcular
con precisién las dimensiones espaciales de las FCA. Lo que
ademds proporcionard informacién de la localizaciéon de las
FCA respecto a la fronteras de iones y de ondas FUB.

* Explorar datos de otros antechoque planetarios si la resolu-
ciéon de los datos de plasma es suficientemente alta.
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FRONTERAS COMPRESIVAS DEL ANTECHOQUE
TERRESTRE OBSERVADAS POR THEMIS

En el capitulo anterior qued6é demostrado observacionalmente la
existencia de la frontera compresiva del antechoque terrestre a
partir del andlisis de datos de la misién Cluster. Dicho anélisis
incluy6 el estudio cualitativo de las distribuciones de particulas
(iones) presentes, tanto en la FCA, como en regiones vecinas. Los
estudios de caso presentados permitieron sugerir la relacién de las
FCA con otras fronteras internas del antechoque como la frontera
de iones intermedios, la frontera de iones o la frontera de ondas
FUB. Sin embargo, en los eventos analizados no se pudo realizar
un andlisis multi-naves de utilidad debido a la proximidad de las
naves.

La misiéon THEMIS (Time History of Events and Macroscale Interac-
tions during Substorms) fue conformada originalmente por 5 naves
idénticas con el objetivo de explorar el ambiente magnetosférico
terrestre y la region de acoplamiento con el viento solar. Aunque
inicialmente las cinco naves fueron puestas en 6rbitas alrededor
de la Tierra, en el 2011 dos de las naves fueron inyectadas a una 6r-
bita alrededor de la Luna conformando la misién ARTEMIS (Acce-
leration, Reconnection, Turbulence and Electrodynamics of Moon’s Inter-
action with the Sun) cuyo objetivo principal es analizar los efectos
de la radiacién solar que incide en la superficie rocosa de nuestro
satélite natural, el cual no posee un campo magnético que lo pro-
tega. Asi las cosas, THEMIS estd hoy conformada por tres naves
dedicadas a estudiar la magnetdsfera terrestre y las regiones de
interaccion entre el viento solar y la magnetosfera.

La capacidad de THEMIS de hacer observaciones multiples y la
buena resolucién de los datos de campo magnético y plasma de
los instrumentos a bordo, representan una excelente oportunidad
para analizar eventos de fronteras compresivas que fuesen obser-
vados simultdneamente por mds de una nave.

Aqui se presentan los principales resultados del anélisis cualitati-
vo hecho con la misién THEMIS en relacién a las distribuciones
de iones y su evolucion.
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4.1 DATOS Y CRITERIOS DE SELECCION

Durante la Fase Cientifica del lado dia de la mision THEMIS (An-
gelopoulos, 2008) comprendida entre Junio y Octubre del 2008, la
configuraciéon de las naves permiti6 hacer observaciones simul-
tdneas del viento solar, la regiéon del antechoque y choque, la
magnetofunda y la magnetdsfera externa. Durante esta tempora-
da de observacion las naves THEMIS-B y THEMIS-C estuvieron
ubicadas regularmente rio arriba del choque de proa, de manera
que los datos de estas dos naves fueron de particular interés para
este estudio.

Se usaron datos de campo magnético provenientes del magneto6-
metro FGM"' (Auster et al., 2008) y datos de los momentos del
plasma del analizador electrostatico ESA* (McFadden et al., 2008),
ambos con una resolucién de 3 s. Para cada giro de la nave (3
s), el instrumento ESA mide distribuciones 3-D de iones y elec-
trones en el rango de energia de unos pocos eV hasta 30 keV para
electrones y 25 keV para iones. Si bien el instrumento opera en
cuatro distintos modos con diferentes resoluciones, angulo sélido
de barrido y rango de energias; todas las observaciones que se
presentan fueron realizadas bajo el modo llamado Full Mode, el
cual posee una baja resolucién de 128 giros (es decir, una distribu-
cién cada 6 min), barre 32 canales de energia y cubre 88 angulos
solidos.

A lo largo de los cinco meses de observacion en la Fase del lado
dia, se encontraron 209 FCA observadas por la nave THEMIS-B
siguiendo los mismo criterios usados en el caso del andlisis de
Cluster, (Rojas-Castillo et al., 2013b). Para esta muestra de eventos
se analizaron las distribuciones de particulas y el flujo de parti-
culas (en unidades de cuentas). Se consideraron las cuentas de
particulas por encima del nivel de una cuenta para evitar inter-
pretaciones erréneas de las distribuciones de iones; de manera
que se pudo identificar el ruido en las gréficas de distribuciones
de particulas.

Cabe destacar que no todos los 209 eventos fueron observados si-
multdneamente por las demds sondas de THEMIS y atin cuando
se tenfan datos de campo magnético y momentos de plasma, tam-
poco en todos los casos fue posible obtener las distribuciones de
particulas.

A continuacién se presentan cinco estudios de caso de fronteras
compresivas observadas simultdneamente por las sondas By C, y
para las cuales se obtuvieron las distribuciones de iones.

1 Por sus siglas en inglés: Fluxgate Magnetometer
2 Por sus siglas en inglés: Electrostatic Analyzer
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Caso 1: 1 de Septiembre del 2008

En la Figura 44 se muestra una FCA observada el 1 de Septiembre
del 2008 por la nave THEMIS-B a las 20:11:26 TU, regién sombrea-
da gris, cuando la nave se encontraba en (13.50, —11.41, —7.85) Rg
en el sistema GSE a una distancia de 19.3 Rg y viajaba de la region
del viento solar hacia el antechoque. Los paneles mostrados son,
de arriba a abajo: magnitud del campo en nanoTeslas (nT), densi-
dad de particulas por centimetro ctibico (cm~3), componentes del
campo magnético en (nT): traza azul para By, traza verde para
By y roja para B;; velocidad de bulto del flujo [V| en kilémetros
por segundo (km/s) y el panel inferior corresponde al espectro de
energia omnidireccional de los iones en electrén-Volts (eV).

El viento solar medido por THEMIS-B fue un flujo lento, de ape-
nas 269 km/s. La FCA mostré amplitudes de 44 % y 38 % para
campo magnético y densidad, respectivamente. Al interior de la
estructura, se observaron ligeras rotaciones en las componentes x
y z del campo.

Escasos cinco minutos después, alrededor de las 20:15:52 TU, la
nave THEMIS-C cruza la FCA; ahora cuando la nave estaba salien-
do del antechoque y dirigiéndose hacia la regién del VS, ver Figu-
ra 44. Cuando la nave detect6 la FCA, su posicion era (14.43,-
—6.84,—-5.27) Rg, esto es, a unos 16.8 Rg, un poco mds cerca que
THEMIS-B. Al igual que la sonda B, la nave C midi6 velocidades
bajas del viento solar (276 km/s) cuando entr6 a esa region. El
perfil de la frontera fue mas compresiva en el campo con una am-
plitud de 76 %, en tanto que la densidad tuvo una amplitud del
33 %. Ademéds, la nave C no observé ninguna rotacién dentro de
la FCA.

De la Figura 44 es posible notar que la frontera aqui presentada,
asemeja la estructura tipo “cavidad-frontera del antechoque” reporta-
da por Billingham et al. (2011) discutida en la Seccion 3.5 del capi-
tulo anterior. Ambas naves observan que se forma esta “cavidad”,
que es mas que la regiéon de decremento de la propia FCA. En el
caso de THEMIS-B que se mueve del VS y entra al antechoque,
se observa justo después de alcanzada la mayor compresién del
campo y la densidad. Mientras que para THEMIS-C que sale del
antechoque hacia el VS, se observa justo antes de la orilla rio arri-
ba de la FCA.

En la Figura 45 se muestran las distribuciones de iones en el espa-
cio de velocidades, medidos por THEMIS-B (renglén superior) y
THEMIS-C (renglén inferior) a los tiempos indicados en la Figu-
ra 44 por las lineas verticales punteadas (de izquierda a derecha).
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Figura 44: Esta figura ilustra una FCA observada simultdaneamente por
las naves THEMIS-B y C el 1 de Septiembre del 2008. El even-
to estd indicado por la regiéon sombreada. Los paneles son,
de arriba a abajo: magnitud del campo magnético, densidad,
componentes del campo By (linea azul), B, (linea verde) y B,
(linea roja), velocidad de bulto del flujo |V| y espectro omnidi-
reccional de energia de los iones (eV).
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Figura 45: Distribuciones de particulas medidas por THEMIS-B (pane-
les superiores) y THEMIS-C (paneles inferiores). Se etiqueta
cada gréfico en la esquina superior izquierda de acuerdo al
tiempo indicado en la misma nave, pero en la Figura 44. Los
ejes x y y en cada grafica, corresponden a las componentes
perpendicular (V) y paralela (V) al campo, de la velocidad

de bulto.
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Rio arriba de la estructura3, ambas naves detectaron la presen-
cia de iones alineados al campo ademds del haz del viento solar;
lo que coincide con las que el espectrograma muestre iones su-
pertérmicos rio arriba de la FCA. Mientras que rio abajo las pobla-
ciones detectadas fueron diferentes; en tanto THEMIS-B muestra
una poblacion de iones intermedios acompafiando al viento solar,
THEMIS-C observé una poblacién mas bien giratoria. La FCA, en-
tonces, estd separando una regién donde IAC son observados de
una region donde hay presencia de iones intermedios/giratorios;
lo que indica que esta FCA observada simultdneamente por las
naves A y B, coincide con la frontera intermedia que sapara iones
alineados al campo de iones giratorios Meziane et al. (2004b).

Caso 2: 5 de Septiembre del 2008)

En este dia, la sonda THEMIS-B observé un cruce de una FCA
de las 18:50:02 TU a las 18:51:36 TU, Figura 46, cuando la nave
se encontraba a 18.6 Rg en (11.86,—12.04,—7.70) Rg. Rio arriba de
la frontera el viento solar es practicamente pristino y tenia una
velocidad de 387 km/s. La regiéon de compresion de la FCA es
bastante extendida para este ejemplo y se pueden observar rota-
ciones suaves dentro de la estructura en las componentes By y B,.

Para esta estructura, las amplitudes de campo y densidad fueron
dB/Bys = 0.71 y dn/n,s = 0.52.

Por otro lado, THEMIS-C que se movia en el mismo sentido que
THEMIS-B (del VS hacia el antechoque) observé a las 18:48:31 cier-
ta compresion del campo y la densidad, ademds de un incremen-
to en la poblacién de iones supertérmicos como puede observarse
en el espectrograma de energias de la Figura 46. Las amplitudes
para el caso de la sonda C fueron menores que las calculadas
para B, 6B/B,s = 0.50 y én/n,s = 0.37. El hecho de que THEMIS-
C detectard una FCA menos compresiva puede deberse a que la
estructura que esta nave observo se encontraba en un estado mas
“joven”, donde no habia alcanzado su maxima compresioén (la cual
se esperaria que fuera al menos equiparable a la compresion medi-
da por THEMIS-B casi un par de minutos después); o bien, puede
ser un simple efecto de la trayectoria con la que la sonda C cruzé
la FCA. Quedan sugeridos ambos escenarios.

THEMIS-C se encontraba localizada més cerca que B, a 16.4 Rg. En-
tre las 18:49:46 TU — 18:50:33 TU, esta nave observd una anomalia
de flujo caliente (regién sombreada en rojo de la Figura 46) que es
claramente identificable por la desviacién y desaceleracion del flu-
jo de plasma justo rio abajo de la FCA, ademds de las rotaciones

3 Se recuerda que rio arriba de la estructura implica que estd en la regién de VS

(perturbado o no), mientras que rio abajo se refiere a la region del antechoque
propiamente.
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Figura 46: La FCA (sombra azul) observada por ambas naves muestra

las propiedades de un modo magnetosénico con el campo y
la densidad correlacionados. Ademas de la FCA, ambas naves
observan una cavidad del antechoque (CA, sombreado rosa)
pero s6lo THEMIS-C detecté una anomalia de flujo caliente
justo rio abajo de la FCA (AFC, sombra roja).
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Figura 47: En ambas naves se observa el haz del viento solar rio arriba
de la FCA; y rio abajo esta distribucién es acompartiada por
una poblacién de iones difusos. Para THEMIS-C se muestran
distribuciones de iones rio arriba (viento solar), dentro de la
FCA y rio arriba de la estructura (es decir, en el antechoque).
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en el campo en ambas orillas de la anomalia (ver por ejemplo
Zhang et al., 2010).

Otra peculiaridad de este caso es que ambas naves observaron a
aproximadamente las 18:53:01 TU incrementos en campo y densi-
dad rodeando una poblaciéon de particulas supertérmicas (zonas
en rosa), que corresponden muy posiblemente a una cavidad del
antechoque.

De las distribuciones de particulas mostradas en la Figura 47, se
observa rio arriba de los cruces de la FCA la distribucién del vien-
to solar pristino. En tanto que rio abajo, ya dentro del antechoque,
el plasma ha sido calentado y ahora se observa una poblacién de
iones difusos.

Caso 3: 4 de Octubre del 2008

Durante el dia 4 de Octubre del 2008, las naves THEMIS-B y C se
localizaron rio arriba del choque de proa de manera tal que per-
mitieron observar simultdneamente 4 fronteras compresivas. Este
caso corresponde a la que se observé méas temprano en ese dia
y que fue detectada por THEMIS-B a las 08:14:58 TU, Figura 48,
en el punto (12.9,—23.0,—8.5) Rg a una distancia de 27.7 Rg. Adn
cuando por simple inspeccién el perfil de densidad no muestra
tan claramente el perfil de la FCA, este pardmetro se comprim-
i6 en un 42 % respecto a su valor nominal en el viento solar. A
diferencia del campo, donde se muestra una firma mads clara de
la FCA pero que tan sélo se comprimié en un 23 %. Dentro de la
estructura se observan rotaciones en las componentes del campo.

La nave THEMIS-C se encontraba a 18.5Rg y pesé a los ~ 10 Rg
que separaban las naves, la sonda C pudo detectar una regién de
transicion entre el viento solar y la region del antechoque entre las
08:15:13 TU y las 08:16:00 TU, Figura 48. Esta regién de transiciéon
muestra el mismo perfil de una FCA pero tiene una compresién
muy débil en el campo magnético, de apenas 8 %. De acuerdo a los
criterios de seleccién establecidos en la Seccion 3.3 del Capitulo 3,
esta region no se considera una FCA para los fines estadisticos
que se pretendian en esa seccion. Sin embargo, se podria catalo-
gar como una FCA muy débil dado que cumple con las demaés
caracteristicas de la FCA y ademas la compresién en la densidad
es moderada (34 %).

Las distribuciones de particulas de la Figura 49 muestra que la
FCA vista por las dos naves, separé una regién de iones interme-
dios de una regién donde sélo se detect6 el haz del viento solar.
Esto es un indicativo de que la frontera compresiva se observé
dentro del antechoque de iones.
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Figura 48: Durante este dia se observaron 4 FCA a diferentes tiempos.
La FCA que aqui se muestra, exhibe un perfil méds definido
en campo magnético que en densidad para ambas naves.
THEMIS-C detecta la estructura con menor compresién en
campo magnético y en densidad.
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Figura 49: Las poblaciones de iones que observan las dos naves son las
mismas: VS rio arriba de la estructura e intermedios rio abajo.

Esto indica que la FCA se detecté dentro del antechoque de

iones.
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Figura 50: Para este evento las condiciones de viento solar eran similares
a las del caso de la Figura 48: Vs = 495 km/s en el caso de
la nave B, y V, s =484 km/s en el caso de THEMIS-C. La con-
tiguracion del CMI era oblicua: 75° y 66°, respectivamente.
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Caso 4: 4 de Octubre del 2008

El siguiente evento observado durante el 4 de Octubre fue en esta
ocasion detectado primero por la nave THEMIS-C a las 10:17:42
TU, Figura 50, cuando la nave se encontraba a una distancia de
28.5 Rg. Todas las componentes del campo muestran rotacion, sien-
do la més significativa la de la componente By. Las amplitudes
de este evento visto por THEMIS-C fueron de 8B/B,s = 0.40 y
on/mys = 0.52.

Algunos minutos més tarde (10:21:53 TU) y casi a 10Rg de dis-
tancia (ahora a 17.8 Rg), THEMIS-B observo el cruce de la FCA
con amplitudes de 6B/B,s = 0.41 y én/n,s = 0.63. Ahora es la
componente By la que exhibe una rotacién importante, mientras
que B, permaneci6 bastante estable en el periodo de observacién
presentado en la Figura 5o.

La amplia separacién entre las naves en un intervalo de tiempo
tan corto, da idea del tamafio aproximado de la FCA que debe ser
de al menos 10 Rg.

Ambas naves, B y C, observaron IAC rio arriba de la FCA y una
poblacién de iones difusos rio abajo de la estructura, ver Figura 51.
Esto indica que la FCA se encontraba dentro del antechoque de
iones.

THEMIS - B

B1 10:15:53 - 10:15:56 TU

0 1000
V, (km/s)

Cc1 10:15:02 - 10:15:05 TU c2 10:21:28 - 10:21:31 TU

[BITEH] /
Fs 1000

-1000 0 1000
V, (km/s) V, (km/s)

Figura 51: Las distribuciones de particulas de esta frontera indican que
la estructura se observé dentro del antechoque de iones. Atn
cuando las cuentas son bajas para la particulas con veloci-
dades mayores, se puede hablar de que estas conforman una
poblacién difusa.
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Caso 5: 6 de Octubre del 2008

El 6 de Octubre del 2008, THEMIS-B y C observaron el cruce de
otra FCA. Los paneles de la magnitud del campo y la densidad
de THEMIS-B, Figura 52, muestran una FCA del tipo ”cavidad-
frontera” que comenz6 a detectarse a las 11:07:18 TU. Acompafan-
do a la FCA también se puede observar que hay un incremento
importante en la poblacién de iones supertérmicos (ver espectro-
grama).

La distribucién de iones a lo largo del periodo de observacion
(aproximadamente 16 min) muestra el haz del viento solar mas
una poblacién de iones alineados al campo, indicando que la nave
THEMIS-B observa una FCA que estd dentro del antechoque de
iones.

Por otro lado, THEMIS-C observa un perfil muy pronunciado de
la FCA hacia las 11:07:47 TU, Figura 52. La compresién del cam-
po vy la densidad es muy alta (6B/B,s = 1.17 y én/n,s = 1.52),
en comparaciéon con las amplitudes calculadas para THEMIS-B
(0B/Bys = 0.23 y dn/n,s = 0.45).

Las distribuciones medidas por la sonda C, muestran como evolu-
ciona la poblacién de los iones supertérmicos que acompafian el
haz del viento solar conforme la nave fue viajando de la regién del
viento solar hacia el antechoque; rio arriba de la frontera se detecta
una poblacién de iones alineados, que luego se miden como una
poblacién de iones intermedios justo dentro de la FCA. Después
estos iones intermedios se detectan ahora como una poblacién di-
fusa ya dentro del antechoque, ver paneles inferiores de Figura 53.
Esto indica, como en THEMIS-B, que la frontera compresiva fue
observada dentro del antechoque de iones.

Como puede observarse en el panel de las componentes del cam-
po, estas no muestran ninguna rotacién al pasar de la region de
viento solar al antechoque; lo cual es la caracteristica mas impor-
tante de este evento.

4.3 DISCUSION

La Tabla 5 muestra los pardmetros de los cinco ejemplos de ob-
servaciones simultdneas hechas por THEMIS-B y C que se pre-
sentaron en la seccién anterior. Se enlistan la fecha, la nave que
detect6 (), la distancia a la que se encontraba la nave en el mo-
mento de la observaciéon (R) en radios terrestres, el promedio de
la velocidad del viento solar medida por la nave (Vys), el tiempo
que le llevé a la nave cruzar la estructura (tcruce), €l dngulo de
cono (Ogy), la amplitud de campo (6B/B,s) y densidad (dn/ns);
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Figura 52: El evento observado el 6 de Octubre del 2008 ilustra la re-
interpretacién de Sibeck et al. (2008) de las cavidades del an-
techoque como encuentros transitorios con las FCA.
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Figura 53: Nuevamente, para la FCA del 6 de Octubre del 2008, THEMIS-
C midi6 distribuciones de iones en la regién del viento solar,
dentro de la FCA y en la zona del antechoque. El anélisis de
estas distribuciones mostré que esta FCA se observé dentro
del antechoque de iones.



4.3 DISCUSION

on

FECHA ) R Vs tc  Opv Bee T Xx
(dd/mm/aa) [Re] [km/s] [s] [] - - [Re]
01/09/08 19.3 270 82 53 044 0.76 3.5

16.8 264 90 46 038 033 3.7

05/09/08 B 186 388 94 72 071 052 57
C 164 399 61 81 o050 037 38

04/10/08 B 185 508 120 87 023 042 9.6
C 277 510 47 86 o0.07 034 3.8

04/10/08 B 1738 495 133 74 041 0.63 10.3
C 285 484 62 66 040 052 4.7

06/10/08 B 218 375 124 54 023 045 7.3
C 172 364 60 47 117 152 3.4

Tabla 5: Parametros para los cinco ejemplos presentados, de izquierda
a derecha: fecha, nave, posicion de la nave (R), promedio de la
velocidad del viento solar (V,), tiempo de cruce (t.), &ngulo de
cono (0pv), amplitud del campo magnético (6B/Bs), amplitud
de la densidad (6n/n,s) y extensién aproximada de la estruc-

tura a lo largo de la direcciéon x (Xy).
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finalmente, la extensién aproximada de la FCA a lo largo de la
direccion x (Xy).

Todos lo casos presentados fueron observados para flujos de vien-
to solar con velocidades de bajas a moderadas y con tiempos de
cruce considerables pues solo un ejemplo tuvo un tiempo inferior
a 1 min.

A diferencia de los 36 casos detectados con Cluster (ver Capitulo 3)
la configuracion del CMI que estuvo observando THEMIS fue més
bien oblicua donde 46° < 0gy < 87°.

En funcién de la separacién de las naves y del corto tiempo que
pas6 entre la detecciéon de la FCA por una y otra nave, es posi-
ble acotar el tamafio de las FCA a lo largo de la direcciéon radial
a valores de entre 3.4-10.3 Rg. La extension se calculé mediante
una simple aproximacién, considerando el tiempo de cruce y la
direccién del viento solar (que es mayormente en la direccién ra-
dial por lo que la aproximacién es aceptable). La estimacion del
tamafio de las FCA fue posible debido a la separacién entre las
naves. En el caso de los eventos observados con Cluster, la sepa-
racion de las naves era tan pequefia que -en casi todos los eventos-
las naves detectaban el mismo perfil de la FCA y al mismo tiem-
po. Si bien aqui no se hace un célculo preciso de la extensién de
la estructura -para lo cual se requiere calcular la velocidad y di-
reccion de movimiento de la FCA- los tamafios aproximados que
se muestran para los 5 ejemplos si dan una idea de que la FCA se
trata de una estructura macroscépica en el antechoque.

Las distribuciones de particulas que se obtuvieron a partir de los
datos de THEMIS, corrobora lo que se habia encontrado en el
andlisis de Cluster. Las FCA pueden separar viento solar pristino
del plasma perturbado del antechoque o bien, pueden localizarse
dentro del antechoque de iones; en cuyo caso, eventualmente pue-
den coincidir con la frontera intermedia.

Las FCA de los casos 1 y 5 exhibieron perfiles tipo ”cavidad-
frontera”, semejantes al caso reportado por Billingham et al. (2011),
pero donde se ve con mayor claridad que la estructura en cuestiéon
se trata de una FCB. Cabe hacer notar que el trabajo de Billingham
et al. (2011) de hecho apoya la hipétesis de Sibeck et al. (2008),
quienes proponen que las cavidades del antechoque pueden re-
interpretarse como encuentros transitorios con la FCA. Adicional-
mente, Omidi et al. (2013) mostraron en resultados de simulacio-
nes hibridas que se espera que las FCA estén asociadas con las
orillas de las cavidades del antechoque.

Se mostrd en el caso 2 observaciones simultdneas de una anoma-
lia de flujo caliente y una cavidad del antechoque por las naves
THEMIS-B y C.



4.4 CONCLUSIONES

4.4 CONCLUSIONES

Durante la Fase del lado dia de Junio a Octubre del 2008, las
sondas B y C de la mision THEMIS hicieron un inspeccién de la
region rio arriba del choque y la magnetofunda ideal para la de-
teccion de estructuras transitorias en la region del antechoque. La
nave THEMIS-B que se localizé mayormente rio arriba del choque
de proa, observo 209 FCA. No todos estos eventos fueron observa-
dos por THEMIS-C, la cual en varias ocasiones quedé localizada
dentro de la magnetofunda.

Los 209 eventos se formaron para distintas condiciones de viento
solar y distintas geometrias del CMI, que habla de la variabilidad
de las FCA.

Las observaciones simultdneas de los 5 ejemplos aqui presentados,
permiten mostrar que las FCA son estructuras altamente dindmi-
cas que evolucionan espacial y temporalmente. Ademas, se co-
rrobora que son muy sensibles a cualquier cambio en el campo
magnético y en las propiedades del plasma del viento solar, por
mads pequefios que sean las variaciones.

Las FCA pueden estar localizadas a la orilla del antechoque, sepa-
rando el plasma del VS del plasma del antechoque. O bien, puede
estar dentro del antechoque y -por ejemplo- coincidir con la fron-
tera de iones intermedios/giratorios reportada por Meziane et al.
(2004b). Se trata ademds, de estructuras macroscépicas. Para los
ejemplos mostrados la extensién vari6 entre 3 Rg y 10 Rg.

El uso de los datos de la misiéon THEMIS da una enorme ventaja al
llevar a cabo el analisis de las distribuciones de particulas. Si bien
esto también es posible con Cluster (ver Capitulo 3) con THEMIS
el computo requerido para construir las distribuciones es mucho
mas accesible al usuario de estos datos.

En este sentido la aportacién del estudio de las FCA hecho con
THEMIS, reside en la presentacién y analisis de las funciones de
distribucion de iones tanto en el antechoque como en la regién de
viento solar. Hay trabajos que incluyen este tipo de andlisis, pero
pocos han estudiado las poblaciones de particulas y su evolucién
en regiones tan cercanas al choque.

Un mejor entendimiento de la dindmica de las FCA y su relaciéon
con otros transientes del antechoque proveerd informacién ttil
acerca de como el viento solar cambia o es modificado antes de
llegar al choque de proa, asi como del impacto de los fenémenos
del antechoque sobre la magnetésfera.
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4.5 TRABAJO A FUTURO

En este capitulo se dio una descripcién cualitativa de las FCA,
centrdndose en el comportamiento de las poblaciones de particu-
las cerca de estas estructuras. Sin embargo, queda como un punto
importante que puede abordarse en un futuro el hecho de calcular
con precision la extension que pueden alcanzar las FCA. Aqui se
hizo una aproximacién simple, pero para hacer un trabajo preciso
se requiere de hacer un andlisis detallado de correlacién cruzada
en el tiempo de observaciéon de las estructuras para una o maés
naves de manera simultdnea. Este punto da pie a un trabajo a
futuro.



Parte III

TORMENTAS DE MODOS TIPO ESPEJO
EN LA MAGNETOFUNDA TERRESTRE

No solo en el antechoque terrestre existen estructuras
magnéticas; en la magnetofunda se han observado tam-
bién estructuras magnéticas asociadas a la inestabili-
dad tipo espejo. Las ondas tipo espejo que se derivan
de esta inestabilidad pueden presentarse como largos
trenes de oscilaciones, los cuales son conocidos como
tormentas de modo espejo.






TORMENTAS DE MODOS TIPO ESPEJO EN LA
MAGNETOFUNDA

Como se mencioné en el Subseccién 1.3.1 la magnetofunda es la
region entre el choque de proa y la magnetopausa, conformada
principalmente por plasma del viento solar y una pequefia com-
ponente de origen magnetosférico. En ella el viento solar ha sido
desviado, desacelerado, comprimido y calentado (Dessler y Fejer,
1963).

Al ser el choque de proa sensible a los cambios del CMI, es de es-
perarse que también la magnetofunda lo sea. Es asi, que las propie-
dades de la magnetofunda -al menos detrés del choque- dependen
también de si el choque es cuasi-paralelo o cuasi-perpendicular.
En general, la magnetofunda tiende a ser mds turbulenta detrés
de la porcién cuasi-paralela del choque, que detrds de la porcién
cuasi-perpendicular (Lucek et al., 2005). Esta turbulencia es la ex-
presiéon de cémo el plasma disipa la energia que es llevada al
sistema por el viento solar.

5.1 INTRODUCCION

El plasma de la magnetofunda puede caracterizarse como sigue:

A. El plasma es altamente inhomogéneo como respuesta a la
variabilidad, por ejemplo, de la presién del viento solar y a
los cambios en el CML

B. El campo magnético y la densidad promedio son mayores
que en el viento solar por un factor de hasta 4 veces, como
lo predicen las relaciones de Rankine-Hugoniot.

c. La direcciéon promedio del flujo del viento solar se desvia
de la direccién Sol-Tierra y el plasma fluye alrededor de la
magnetosfera.

D. La velocidad del flujo es menor que la velocidad local del
sonido, es decir, el plasma es submagnetosénico.

E. Con un choque débil en los flancos, el viento solar sufre una
menor desaceleracién y sigue siendo supersénico en estas
regiones.

F. Hay un incremento importante en la temperatura de los
iones respecto a la temperatura rio arriba.
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G. La beta del plasma es muy variable, toma valores desde uno
hasta mucho mds grandes que la unidad.

H. El plasma tiene una anisotropia en la temperatura (T, >
T) que tiende a incrementarse desde el choque y hacia la
magnetopausa.

I. La anisotropia de la temperatura tiende a ser mayor rio abajo
del choque cuasi-perpendicular.

La anisotropia de la temperatura del plasma de la magnetofunda
es del tipo en la que la temperatura perpendicular T, excede a la
temperatura paralela Ty, (T, > T;). Se deriva del calentamiento
adiabético que ocurre en la direccién perpendicular conforme el
plasma y el campo magnético son comprimidos hacia la magne-
topausa, o bien, puede deberse a reflexiéon de iones en el choque.
La anisotropia se incrementa desde el choque y hacia la magne-
topausa pues el flujo alineado al campo enfria la componente pa-
ralela. La anisotropia de la temperatura tiene particular importan-
cia para el crecimiento de las ondas tipo espejo.

La inhomogeneidad de la magnetofunda (que estd relacionada
con la anisotropia) tiene un efecto importantisimo en la generacién
y propagacion de ondas FUB (Denton, 2000; Lacombe y Belmont,
1995), las cuales a su vez juegan un papel de gran relevancia al
portar la informacién y redistribuir el momento y la energia des-
de el choque hacia la magnetopausa.

5.1.1 Ondas en la magnetofunda

En el plasma turbulento de la magnetofunda abundan las ondas
de FUB que son de gran importancia para el transporte de in-
formacioén y la redistribucion del momento y la energia desde el
choque de proa a la magnetopausa y viceversa. El lector interesado
puede consultar algunos articulos de revisién de este tema como
Song y Russell (1997), Petrinec et al. (1997) y Denton (2000).

Dentro de la magnetofunda hay diversas fuentes que pueden ge-
nerar ondas (Omidi et al., 1994) y las fluctuaciones de baja fre-
cuencia suelen ser del orden del campo magnético de fondo que
estd ya de por si en un régimen muy turbulento. También existen
ondas derivadas de la turbulencia intrinseca del viento solar que
es procesado en el choque. Ademas, estdn presentes las ondas que
fueron creadas en el antechoque por reflexiéon de particulas; como
dichas ondas tienen una velocidad menor a la del viento solar, son
arrastradas por el viento solar hacia el choque y eventualmente ha-
cia la magnetofunda donde se espera que sus propiedades hayan
sido modificadas. Incluso en el choque mismo pueden formarse
otras fluctuaciones. Por si fuera poco, la anisotropia en la tempe-
ratura que tiene el plasma de la magnetofunda, proporciona la
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energia libre necesaria para el crecimiento de inestabilidades en el
plasma. En un plasma caracterizado por una funcién de distribu-
cién bi-maxwelliana, esta anisotropia puede originar inestabilida-
des que generan ondas con frecuencias inferiores a la frecuencia
ion ciclotrén. En resultados de simulaciones hibridas se han re-
portado la existencia de ondas modo lento, ion ciclotrén/Alfvén
y modos espejo entre otros (Blanco-Cano et al., 2006), algunos de
estos modos se ha verificado en observaciones in situ (Schwartz
et al., 1996, y las referencias ahi incluidas). A continuacién se de-
scribira este ultimo modo.

5.1.2 Inestabilidad Espejo

La inestabilidad tipo espejo genera fluctuaciones que exhiben una
anti-correlacién entre la intensidad del campo magnético y la den-
sidad. Estas oscilaciones -conocidas como ondas tipo espejo (OTE)-
son altamente compresivas y tiene una frecuencia real nula en el
sistema de referencia del plasma, es decir, es un modo que no se
propaga en el sistema del plasma.

Esta inestabilidad se produce del hecho que a frecuencias bajas la
presion del plasma (p ) responde en antifase a los cambios en el
campo magnético (8B), lo que matemdticamente se expresa como,
Hasegawa (1969):

T, ) oB
=2 1—=| =
oprL =2p. ( T|) B (3)
Que para un plasma bi-maxwelliano se reduce a:
T
]+BL<1_%)<O (4)
I

la cual se conoce como la condicion de inestabilidad de las OTE
(COTE). De la expresion anterior es posible observar que la COTE
se satisface tanto para valores altos de la beta del plasma como
para anisotropias térmicas grandes.

Cuando la COTE se satisface, la fuerza que ejerce la presién en la
direccién perpendicular al campo disminuye(aumenta) conforme
la variacion del campo 8B aumenta(disminuye), lo que causa que
las lineas de campo se acerquen(alejen) derivando la inestabilidad,
(Southwood y Kivelson, 1993). Cuando (1 —T,/T) > 1 puede
crecer el modo espejo; pero si esta cantidad es menor a la unidad,
entonces el plasma es estable a dicho modo.
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Figura 54: Configuracion tipica de las ondas tipo espejo. Las fechas indi-
can el movimiento de las particulas del plasma en las botellas
magnéticas que caracterizan la inestabilidad espejo, mientras
que la linea punteada horizontal corresponde a la trayectoria
hipotética de un nave que al cruzar la region con OTE obser-
varia el perfil de campo anti-correlacionado con el de densi-
dad (panel inferior). Adaptada de Baumjohann y Treumann

(1996).

Las OTE poseen tres caracteristicas principales a partir de las
cuales es sencillo identificarlas al inspeccionar datos de campo
magnético y plasma:

1. Anti-correlacion entre el campo magnético y la densidad
2. Alta anisotropia del plasma y
3. Direccién de maxima variacién oblicua al campo magnético

Como se mencion6 anteriormente, la inestabilidad tipo espejo surge
de una anisotropia en la temperatura del plasma (T, > T) (Chan-
drasekhar et al., 1958); por lo que es natural que la tasa de creci-
miento de estas ondas crezca con la anisotropia. Esto explica el he-
cho de que las OTE se observan en plasmas de elevada anisotropia
como los choques y las magnetofundas planetarias (Gary, 1992).

La forma de las OTE consta de fluctuaciones del campo magnético
que forman depresiones’ o picos consecutivos, o una mezcla de
ambos (Erd6s y Balogh, 1996; Winterhalter et al., 1994). Por otro
lado, una vez que la inestabilidad crece, la densidad de particulas
decrece en regiones donde la intensidad de campo magnético es
alta y viceversa (esto se abordard en mayor detalle mds adelante).

1 Més comtinmente llamados hoyos.
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De aqui, que la configuracién tipica de las OTE exhiba oscilaciones
del campo magnético en anti-correlacién con la densidad como se
muestra en la Figura 54.

5.1.2.1 Régimen lineal

Si bien la inestabilidad tipo espejo fue primero estudiada como
una inestabilidad MHD en el limite para longitudes de onda gran-
des (Rudakov y Sagdeev, 1961), estudios posteriores como el de
Southwood y Kivelson (1993) mostraron que una aproximacién
cinética resulta més apropiada debido a que en el crecimiento del
modo existen procesos involucrados que no son los de un fluido
simple. Por ejemplo, en esta inestabilidad se debe considerar el
movimiento de particula independiente en presencia del campo
magnético, lo que implica el considerar la presencia de particulas
resonantes.

En este enfoque cinético, se analizan las estructuras de las OTE
que funcionan como botellas magnéticas donde la densidad y el
campo no son uniformes a lo largo de la direccion del campo, por
lo que las particulas (que poseen dngulos de paso diferentes) res-
ponden de manera distinta a la fuerza de espejo magnético y una
parte de la distribucién puede quedar atrapada en las botellas
magnéticas. Que las particulas queden o no atrapadas es una con-
secuencia directa de la conservacion de la energia y del momento
magnético?, (Southwood y Kivelson, 1993).

Las particulas que entran a una regiéon de campo magnético dé-
bil, disminuyen su velocidad perpendicular y como resultado au-
mentan su velocidad paralela; es decir, el movimiento de giro de
las particulas se reduce a un movimiento a lo largo de las lineas
de campo. Las particulas con velocidades paralelas grandes, no
quedan atrapadas y se mueven libremente en las perturbaciones
del campo. En contraste, una particula que entra a una region de
campo intenso aumentard su velocidad perpendicular (al mismo
tiempo que disminuye la componente paralela) para conservar el
momento magnético y por tanto aumentard el dngulo de paso.
Cuando la particula alcanza el punto donde la velocidad parale-
la es nula (conocido como punto espejo), ya no puede viajar mas
dentro de la botella y es rebotada.

En la Figura 55 se muestran las trayectorias de las particulas atra-
padas y no-atrapadas, asi como los cambios en la densidad, veloci-
dad paralela y presion perpendicular que experimentan a lo largo
del campo magnético.

. . 2 ain2 .
El momento magnético se define como p = % = o3, con W la energia
cinética de la particula en la direccién perpendicular al campo, m y v la masa

y velocidad de la particula, y « el &ngulo de paso.
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Figura 55: Trayectorias de las particulas atrapadas y no-atrapadas en la
configuracién del campo magnético de la inestabilidad espejo.
Adaptada de Kivelson y Southwood (1996).
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Figura 56: Contornos de la funcién de distribucion en el plano (v, v, )
que muestra los cambios que experimentan las funciones de
distribucién a lo largo de las lineas de campo durante el creci-
miento lineal de la inestabilidad tipo espejo en picos (derecha)
y hoyos (izquierda). La curva en negro corresponde a una dis-
tribucion bi-maxwelliana para un campo sin perturbar. Adap-
tada de Southwood y Kivelson (1993).
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Como resultado del movimiento que describen las particulas al
acercarse a los puntos espejo, se manifiesta una menor(mayor)
densidad de particulas en regiones con mayor(menor) intensidad
de campo. Es decir, este proceso es el responsable de la anticor-
relacién entre la magnitud de campo magnético y la densidad
tipica de las OTE, ver Figura 54.

El proceso resonante propuesto por Southwood y Kivelson (1993)
también determina los cambios que experimentan las funciones
de distribucién de particulas conforme la inestabilidad crece. El
panel central de la Figura 56 corresponde a una funcién bi-max-
welliana inicial y las regiones sombreadas (en los tres paneles)
corresponden a las particulas con velocidades paralelas muy pe-
queias; de hecho, con velocidades menores al cociente de la taza
de crecimiento entre el nimero de onda (V| <v/k).

Las particulas atrapadas que permanecen en las estructuras por
largos tiempos (con respecto a la tasa de crecimiento de la inesta-
bilidad) pueden ganar o perder energia por aceleracion betatron.
El panel izquierdo de la Figura 56 muestra que en las regiones
donde el campo magnético es maximo (picos), las particulas ganan
energia perpendicular, mientras que aquellas con velocidad para-
lela mayor que la velocidad con la que quedan atrapadas, pierden
velocidad( y por tanto energia) perpendicular y por lo tanto la dis-
tribucion es elongada cerca de v = 0. El panel derecho muestra
el caso opuesto, en las regiones de menor campo (hoyos) las parti-
culas atrapadas pierden velocidad perpendicular mientras que las
particulas no atrapadas ganan energia y entonces, la distribucién
es comprimida en la region cercana a v = 0.

Los cambios en la funcién de distribucién propuestos por Southwood

y Kivelson (1993) para el caso lineal de la inestabilidad tipo espejo
han sido corroborados observacionalmente (Leckband et al., 1995)
y por medio de simulaciones (Califano et al., 2008).

5.1.2.2 Saturacion de la inestabilidad

La saturaciéon de la inestabilidad espejo es un tema que no ha
sido explicado en su totalidad; qué mecanismo(s) la producen y
qué gobierna fisicamente el desarrollo de la estructura magnética
en su estado saturado son las dos principales interrogantes.

Uno de los primeros esfuerzos por esclarecer estas interrogantes
es el de Kivelson y Southwood (1996), quienes separan la distribu-
cién de particulas en atrapadas o resonantes (con un angulo de
paso grande) y no-atrapadas o no-resonantes (con dngulos de pa-
so pequefios), que responden de manera distinta a la fuerza del
campo magnético. La saturacién resulta del enfriamiento del plas-
ma, debido a las particulas que quedan atrapadas en regiones con

121



122 TORMENTAS DE MODOS TIPO ESPEJO EN LA MAGNETOFUNDA

campo magnético débil, es decir, en los hoyos de las estructuras
espejo. Aquellas particulas que quedan atrapadas en las botellas
magnéticas, tienen dngulos de paso « que satisfacen:

1
7T - B 2
— > || > sen ( )
> B (5)

N\

Particulas atrapadas

301

Particulas no-atrapadas

25 30

Figura 57: Contornos de la funcién de distribucién en el plano (v, v )
que muestra la evolucién que experimenta la distribucién al
alcanzar un estado de saturacién. Las curvas delgadas corres-
ponden al estado inicial de la bi-maxwelliana, mientras que
los contornos sdlidos gruesos corresponden al estado satura-
do. Las particulas atrapadas con dngulos de paso mas gran-
des son enfriadas, mientras que la parte de la distribucién
con angulos cercanos al angulo critico «. son calentadas. En
este caso, también hubo cierto enfriamiento de las particulas
no-atrapadas. Adaptada de Kivelson y Southwood (1996).
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En las regiones donde el campo magnético se incrementa, las par-
ticulas atrapadas son excluidas debido a la fuerza de espejo mag-
nético provocando que la presiéon disminuya (consecuentemente
la 3, disminuye) y que pueda alcanzarse un estado marginal de
estabilidad en el plasma (sin cambiar de manera importante la
energia de las particulas). En los hoyos magnéticos no hay par-
ticulas excluidas y las particulas atrapadas deben enfriarse para
alcanzar un estado estable. El enfriamiento de las particulas atra-
padas en los hoyos que se requiere, puede alcanzarse si los puntos
espejo se mueven. Al alejarlos, las particulas se desaceleran. Por
lo que la estabilidad puede alcanzarse por una combinacién entre
la disminucién de la intensidad de campo entre los puntos espejo
y el alejamiento de estos ultimos, lo cual enfria la distribucién. En
la Figura 57 se muestran el cambio que se espera sufra la distribu-
cién de particulas dentro de una depresion u hoyo de las OTE al
alcanzar un estado de saturacién de acuerdo al mecanismo pro-
puesto por Kivelson y Southwood (1996). Las particulas con un
angulo de paso critico «, es decir con angulos de paso apenas
mayores que el angulo que separa las particulas atrapadas de las
no-atrapadas (sin @; = B/Bmn4x), son calentadas mientras que las
particulas con un angulo de paso muy grande son enfriadas.

Si bien el modelo de Kivelson y Southwood (1996) ha sido exitosa-
mente corroborado con datos in situ por Leckband et al. (1995);
Soucek y Escoubet (2011, 2012), dicho modelo posee una limitante:
predice la existencia de los hoyos pero no de los picos en las estruc-
turas tipo espejo. Se ha propuesto otro mecanismo de saturaciéon
no-lineal para la inestabilidad tipo espejos que predice satisfac-
toriamente ambas estructuras dentro de las OTE. Este mecanis-
mo considera que son las variaciones en el radio de Larmor maés
que las particulas atrapadas, las que provocan la saturacién de la
inestabilidad (ver por ejemplo Sulem, 2011; Califano et al., 2008;
Pokhotelov et al., 2004).

5.1.3 Tormentas modo espejo

Aunque las estructuras de modo espejo ocurren en el viento solar
como hoyos aislados o como trenes de hoyos o picos, Russell et al.
(2009) y Enriquez-Rivera et al. (2013) reportaron recientemente la
ocurrencia de trenes de hoyos y/o picos en la magnitud de campo
magnético de larga duracién, incluso persistentes durante horas.
A este tipo de eventos se les nombro tormentas modo espejo (TME).
La Figura 58, tomada de Enriquez-Rivera et al. (2013), muestra
uno de estas tormentas observada por la nave STEREO-B en la
orilla delantera de una regién de interaccion de corrientes. El panel
inferior muestra la magnitud del campo magnético donde se apre-
cian numerosas estructuras espejo tipo pico.
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Figura 58: Perfiles de las componentes y magnitud de campo magnético
de una tormenta de modo espejo observada rio abajo de un
choque reverso asociado a una regién de interaccién de corri-
entes. Los datos estdn en el sistema coordenado RTN. Imagen
adaptada de Enriquez-Rivera et al. (2013).

Trenes de OTE han sido observados numerosas veces: en la helio-
funda (Tsurutani et al., 2011; Burlaga et al., 2006) y en las fundas
de la Tierra (Génot et al., 2009b; Soucek et al., 2008), de Venus
(Schmid et al., 2014; Volwerk et al., 2008), Marte (Espley et al.,
2004b,a), Japiter (Joy et al., 2006; Erdés y Balogh, 1996), Saturno
(Tsurutani et al., 1982; Violante et al., 1995), Urano (Russell et al.,
1989), en la estela de Io (Russell et al.,, 1999; Huddleston et al.,
1999) y cerca de la barrera magnética del cometa P/Halley (Schmid
et al., 2014; Glassmeier et al., 1993).

Sin embargo, todas esas observaciones han estudiado las OTE co-
mo eventos locales al interior de las magnetdsferas correspondien-
tes y no los han abordado considerando el comportamiento del
tren de ondas completo. Esto motivé que en este trabajo se analice
la existencia de tormentas tipo espejo en la magnetofunda terres-
tre como las reportadas por Russell et al. (2009) y Enriquez-Rivera
et al. (2013). Para tal objetivo se tomo ventaja de los datos de la mi-
sion THEMIS que se usaron al analizar las fronteras compresivas
del antechoque, pues dentro de esta serie de datos se identificaron
regiones de la magnetofunda mapeadas por las sondas THEMIS
donde se observaron largos trenes de OTE.

En este capitulo se presenta el andlisis de datos de plasma y de
campo magnético de la mision THEMIS para verificar la posible



5.2 DATOS Y CRITERIOS DE SELECCION

existencia de tormentas de modos espejo en la magnetofunda te-
rrestre, como las reportadas por Enriquez-Rivera et al. (2013) en el
viento solar. También se estudia la evolucién de las distribuciones
de particulas asociadas a este modo.

5.2 DATOS Y CRITERIOS DE SELECCION

Las observaciones presentadas en este capitulo fueron tomadas
por la mision THEMIS entre los meses de Mayo y Septiembre
del 2007, durante los cuales se detectaron numerosos cruces de
la magnetofunda. En este periodo de la misién, atin se encontra-
ban las 5 naves orbitando el ambiente magnetosférico (se hace la
aclaracion, pues actualmente la configuracién de las naves es tal
que solo tres de ellas mapean la magnetosfera y la regiéon de in-
teraccion del viento solar con el campo geomagnético, mientras
que las otras dos naves orbitan la Luna). Los datos de campo mag-
nético usados tienen una resolucién de 4 vectores por segundo
(Auster et al., 2008) y los datos para los momentos del plasma
poseen una resolucién de 3 s (McFadden et al., 2008).

Los criterios establecidos para considerar casos de TME fueron
los siguientes: en primer lugar los eventos fueron identificados
por inspeccién visual al revisar los perfiles de campo magnético y
densidad de las regiones correspondientes a la magnetofunda en
ventanas de cinco minutos. Una vez hecha esta inspeccién, se cal-
cul6 el criterio de la inestabilidad (1+ 3 (T, /T”)) -de acuerdo a
Hasegawa (1969)- para los posibles candidatos. Para los intervalos
donde se satisfacia la condicién se hizo andlisis de la transforma-
da de Fourier para calcular el poder compresivo y/o transversal
de las ondas. Finalmente, se usé el andlisis de varianza minima
(AVM) para analizar la polarizaciéon de las ondas siguiendo el cri-
terio de Tatrallyay y Erd6s (2005) para el caso de polarizacion li-
neal y de Enriquez-Rivera et al. (2013) para el caso de polarizaciéon
eliptica. El lector interesado en el detalle del AMV puede consul-
tar Sonnerup y Scheible (1998) y las referencias ahi incluidas.

El criterio de polarizacién lineal de Tétrallyay y Erdds (2005) re-
quiere que el cociente entre los eigenvalores maximo e intermedio
de la matriz de covarianza sea A sx/Aint > 2.5. Por otro lado, el
criterio de Enriquez-Rivera et al. (2013) para polarizacién elipti-
ca requiere que se cumplan simultdneamente 1 < Aps/Aint <
Aint/Amin YV Aint/Amin > 3. Dado que las OTE son fluctuaciones
casi paralelas al campo magnético, se examina el dngulo entre la
direcciéon del campo magnético promedio y el eigenvector méxi-
mo, de manera que se satisfaga que 048, < 20°.

Para identificar un evento como TME se sigui6 el criterio de Enriquez-

Rivera et al. (2013), en el que se consideran episodios de hoyos(picos)
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espejo en intervalos de al menos 10 min de duracién, con al menos
2 hoyos o picos en ventanas de 40 s.

De acuerdo a estos criterios se presentan cuatro estudios de caso
de tormentas de modos espejo.

5.3 ESTUDIOS DE CASO

Caso 1: 19 de Mayo de 2007

En este dia las cinco sondas de THEMIS -A, B, C, D y E- se loca-
lizaban rio abajo del choque en una formacién como la ilustrada
en la Figura 59. Las distancias a las que se encontraban las naves
en el sistema GSE, asi como las distancias de la magnetopausa
(de acuerdo al modelo de Roelof y Sibeck (1993)) y el choque de
proa (modelo de Fairfield (1971)) se reportan en la Tabla 6. Estas
distancias son calculadas con el Satellite Situation Center (SSC) 4D
Orbit Viewer3.

De acuerdo a la Tabla 6, es posible verificar que THEMIS-C era
la sonda mas cercana al choque de proa, seguida por las sondas
B y D que se encontraban muy cerca de la magnetopausa. De
acuerdo a los modelos usados por el SSC 4D Orbit Viewer, las
naves E y A se encontraban justo rio abajo de la magnetopausa.
Sin embargo, al verificar los datos de campo magnético pudimos
verificar que en realidad se encontraban todavia en la regién de la
magnetofunda.

La Figura 60 muestra un intervalo de 8 min de observacién, de
las 02:40 a las 02:48 TU, durante el cual las 5 naves observaron
simultdneamente un tren de ondas tipo espejo. La figura muestra
el perfil de la intensidad de campo magnético de las 5 naves, de
arriba a abajo: A, E, D, B y C, es decir se muestran los perfiles
ordenados de la magnetopausa hacia el choque.

Cabe mencionar aqui que la existencia de este evento de OTE fue
reportado anteriormente por Joy (2010). Tomando en cuenta la
localizacién de las sondas durante este intervalo de observacion,
podemos decir que se trata de una regién bastante extendida de
2 Rg con presencia de OTE, por lo que se trata de una tormenta
modo espejo.

La anisotropifa de la temperatura medida por las naves fue en
promedio la misma T, /T 1.5, mientras que la beta del plasma
vari6 de 1 a5 conforme las naves se fueron alejando de la magne-
topausa. Para este caso, tanto el criterio de inestabilidad como el
criterio de minima varianza se cumplieron. Considerando la du-

Este programa es de uso libre proporcionado por el Space Physics Data Facility
del Goddard Space Flight Center de la NASA.
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Figura 59: La localizacién de las cinco naves THEMIS el 19 de Mayo
del 2007 en el sistema coordenado GSE a las 02:40 UT, asi
como las 6rbitas de las mismas las tres primeras horas de este
dia. Imagen generada con el Satellite Situation Center (SSC) 4D

Orbit Viewer.

THEMIS X Y z R Rmp Rehoque
Re Re Re  Rg Re Re
A 81 6.7 -23 107 -0.5 -5.2
B 84 88 -2.9 125 1.0 -4.2
C 84 90 -2.9 127 1.2 -4.1
D 84 82 -27 12.0 060 -4.4
E 81 7.1 -24 110 -03 -5.1

Tabla 6: Posiciones (x,y, z) de las cinco naves THEMIS durante la obser-
vaciéon de OTE el 19 de Mayo del 2007, asi como su distancia
del planeta R, de la magnetopausa Ry, y del choque de proa

R(:hoque-

raciéon de los trenes de OTE vy los criterios de identificacion, se
identifica a este evento como una tormenta de modo espejo.

Las naves A y E, que midieron valores de la beta del plasma 3 ~ 1
observaron estructuras espejo consistentes en una mezcla tipica
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de hoyos y picos. Mientras que la nave D, que midi6 una beta
apenas por debajo de 4, detecté una mezcla de estructuras cuasi-
periddicas y picos. Finalmente, las sondas B y C observaron OTE
mas saturadas cuando midieron 4 < 3 < 5.

Por inspeccién visual en la Figura 60 la diferencia entre las es-
tructuras observadas por la nave D y las naves B,C es préctica-
mente imperceptibles; sin embargo, al acortar la escala de tiempo
es posible encontrar algunas diferencias. Las Figura 61a y Figu-
ra 62a muestran el perfil de la intensidad de campo magnético de
solo 2 min medidos por las naves D y C, respectivamente. En este
acercamiento es posible identificar el caracter cuasi-peridédico de
las OTE observadas por THEMIS-D, asi como picos menos agu-
dos que en el caso de las OTE observadas por THEMIS-C que son
estructuras mds bien saturadas. La diferencia mds notoria en el
perfil de campo entre ambos trenes de onda es que a diferencia de
las ondas saturadas, las OTE cuasi-periédicas muestran pequefios
picos superpuestos a las oscilaciones. Adicionalmente, el anélisis
de las distribuciones de particulas permite identificar de manera
maés clara que se tratan de estructuras no solo con distintas mor-
fologias, sino en distintos estadios de la inestabilidad.

Las Figura 61b exhibe la distribucién de particulas para el pico in-
dicado en el panel de campo magnético por el circulo 1; se observa
que la distribucién esta ligeramente elongada en la direccién per-
pendicular al campo y a bajas velocidades paralelas, lo que indica
que hubo calentamiento de particulas. Para fines de identificacion
visual de la elongacién, se ajusté una maxwelliana (curva puntea-
da). En contraste, la distribucién de particulas medida en el hoyo
subsecuente -indicado por el circulo 2- y presentada en la Figu-
ra 61c presenta una distribucién menos elongada (curva punteada
blanca) respecto a la maxwelliana ajustada en el pico y que aqui su
vuelve a dibujar como referencia. Esta funcién de distribucién que
exhibe el hoyo, comprimida a bajas temperaturas paralelas, indica
que hubo un enfriamiento de la distribucién; lo cual concuerda
con lo predicho por la teoria de Southwood y Kivelson (1993), ver
Figura 56 de la Subsubseccién 5.1.2.1.

De manera similar, las Figura 62b y Figura 62c son las distribu-
ciones de particulas para el pico (circulo 1) y hoyo (circulo 2) in-
dicados ahora para el perfil de campo magnético de la nave C
(Figura 62a). La distribuciéon dentro del pico tiene una ligera elon-
gacion vertical (curva negra punteada) pero no muestra cambios
importantes en ella. Mientras que la distribucién dentro del hoyo
si exhibe un comportamiento muy diferente. En este caso, la dis-
tribucién estd muy comprimida en la direccion vertical y ademaés
se presenta una componente adicional identificada como un pe-
quefio bulto cerca de V| ~ —400 km/s. De acuerdo a Kivelson
y Southwood (1996), ver Subsubseccion 5.1.2.2, las particulas con
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Figura 60: Tormenta modo espejo del 19 de Mayo de 2007 observada si-

multdneamente por las 5 naves THEMIS. Se muestra el perfil
de la intensidad de campo magnético y a la izquierda, en co-
lores, se indica la nave a la que corresponde cada conjunto de
datos.
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Figura 61: Estructuras tipo espejo cuasi-periédicas observadas por
THEMIS-D. El panel superior muestra dos minutos de datos
de campo magnético, mientras que en los paneles inferiores se
muestran las distribuciones de particulas para el pico (izquier-
da) y hoyo (derecha) consecutivos indicados por los circu-
los 1y 2 en el perfil del campo. Las curva punteada en ne-
gro(blanco) corresponde a un ajuste de la maxwelliana para
la distribucién medida en el pico(hoyo). La linea recta negra
apunta en la direccién del Sol y la roja apunta en la direc-
cién de la velocidad de bulto del plasma. Estas distribuciones
fueron medidas en un modo operacional Burst del instrumen-
to de plasma IESA a bordo de las naves THEMIS con una
resolucién de 3 s.
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Figura 62: Lo mismo que para la Figura 61 pero para THEMIS-C. Aho-

ra las estructuras son saturadas y se deduce que corresponde
a un estado maés evolucionado de la inestabilidad. Las dis-
tribuciones se midieron en un modo reducido o Reduced del
instrumento de plasma, también con una resolucién de 3 s.
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Figura 63: Imagen adaptada de Leckband et al. (1995), donde se mues-
tran OTE en la magnetofunda terrestre reportadas en datos de
la misién AMPTE (Active Magnetospheric Particle Tracer Explor-
ers). Los autores identifican estos dos periodos de observacién
como dos estadios de evolucién diferentes de la inestabilidad
espejo.
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Figura 64: El andlisis de las OTE observadas por las cinco naves THEMIS
el 19 de Mayo del 2007, mostré que la morfologia de las OTE
varfa de acuerdo a la 3 del plasma. Para betas altas se obser-
varon estructuras espejo tipo hoyo y conforme la 3 disminuy6
se fueron observando estructuras tipo hoyo.
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bajas velocidades paralelas al campo en OTE saturadas como las
observadas por THEMIS-C, pierden energia perpendicular; mien-
tras que aquellas con bajas velocidades paralelas pero con dngulos
de paso mayores al dngulo de paso critico, ganan energia. Estas
altimas son las responsables del calentamiento de una pequefa
parte de la distribucién, que es justamente el pequefio bulto en la
Figura 62c. El angulo critico que se calcul6 para estas particulas
fue de o ~41°.

Tanto las estructuras cuasi-periédicas de THEMIS-D, como el com-
portamiento de las distribuciones de particulas en Figura 61 son
evidencia de que se trata de OTE en un estado lineal de la inestabi-
lidad. Por el contrario, los picos agudos observados por THEMIS-
C y el comportamiento de las particulas en el hoyo en Figura 62
muestran que esta nave estd observando un estado saturado de
la inestabilidad, que de acuerdo a la teoria involucra mecanismos
no-lineales de evolucién.

Es importante notar en este punto, que las OTE observadas por
las sondas D y C presentan una gran similitud con observaciones
reportadas hace tiempo por Leckband et al. (1995) y que se mues-
tran en la Figura 63. Los autores muestran un caso lineal de OTE
(panel superior de la figura) cuyo perfil de campo es andlogo al
aqui mostrado para THEMIS-D. Por otro lado, en el panel inferior
se muestra un caso de saturacién no-lineal de las OTE el cual es
similar a las observaciones de las naves B y C en este primer estu-
dio de caso. Lo cual confirma la interpretacién antes descrita para
estos dos estados de evolucion de la inestabilidad.

Caso 2: 10 de Julio de 2007

Durante este dia, la 6rbita de la nave THEMIS-C permitié ma-
pear la magnetodsfera, el cruce de la magnetopausa, seguida por la
region de la magnetofunda, el choque de proa y la regién de vien-
to solar. Es posible considerar la existencia de dos regimenes de
plasma en la region de la magnetofunda al inspeccionar la magni-
tud del campo magnético mostrado en la Figura 65. Entre las 05:49
TU, cuando se cruzé la magnetopausa, y las 07:55 TU se identifica
un primer régimen -regioén gris claro- donde el campo magnético
tuvo oscilaciones de gran amplitud y cuyo promedio disminuy6
a lo largo de la region. Los datos del plasma dejaron ver que la
beta aument6 a lo largo de esta region de manera no-uniforme,
alcanzando valores de hasta 50 hacia el final de este intervalo; en
promedio la beta rondé las 18 unidades. En la siguiente porcién
de la magnetofunda y hasta cruzar el choque, a las 11:05 TU, se
observa el segundo régimen -zona gris oscuro- con un campo pro-
medio de ~ 15 nT. En esta segunda regién tuvo una beta promedio
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de 9 unidades, pero unos 30 min antes de cruzar el choque la beta
se incremento abruptamente y nuevamente hasta valores de 50.

A'lo largo de toda la 6rbita de THEMIS-C en la magnetofunda que
fue de cerca de 5 horas, se observaron muy frecuentemente trenes
de OTE, a veces con sélo unos minutos de separacioén; lo que su-
giere que este evento se trata también de una tormenta modo es-
pejo. Aqui se presentan dos de estos intervalos -regiones rosadas
(@) y (b) de la Figura 65- donde la condicién de inestabilidad de
las ondas tipo espejo se cumpli6 satisfactoriamente.

THEMIS-B 10/Julio/2007
@ b
; Regimen 1 ) ! Regimen 2 ' : | o
®-1 ] 8
saf B)-18 ®)- E% 3
40 !S E
[#]
Bl 5} i )
[nT] o
20 E o | | 3
3! .
10 F éﬂ 3
05:00 06:00 07:00  08:00  09:00 10:00 11:00 12:00
Tiempo Universal
Figura 65: Intensidad de campo magnético medido por la nave THEMIS-

C el 10 de julio de 2007. La trayectoria de la nave permitié
inspeccionar desde la magnetésfera, la regién dela magneto-
funda, el choque de proa y el viento solar pristino. Dentro de
la magnetofunda se identifican dos regimenes de plasma que
se indican aqui en las porciones sombreadas. Las regiones
rosadas (a) y (b) corresponden son dos de las regiones donde
se observaron OTE. Las lineas punteadas en verde y azul co-
rresponden a los cruces de la magnetopausa y el choque de
proa, respectivamente.
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En la Figura 66 se muestran 10 min de observacion hechas por
THEMIS-B a 12.2 Rg, de arriba a abajo: intensidad de campo mag-
nético, densidad de los iones, beta del plasma, anisotropia de
la temperatura y la condicién de inestabilidad del modo espejo
(COTE). De acuerdo a lo visto en la introduccién de este capitulo,
cuando se satisface que 1+ (T, /T|) < 0 el plasma es inestable al
modo espejo. En el panel de la 3 es posible observar el cardcter no-
homogéneo de este parametro en el régimen 1, el comportamiento
de incrementos stibitos fue la tendencia durante este periodo. Por
otro lado, la anisotropia mantuvo valores moderados apenas por
arriba del umbral para la inestabilidad, por lo que en este caso el
plasma result6 inestable al modo espejo debido a la beta tan alta
mas que por la anisotropia. Si bien en el régimen 1 la COTE se
satisfizo en numerosas ocasiones, se hizo el andlisis de Fourier y
de Variacion Minima a un periodo de dos minutos de estas obser-
vaciones (regién sombreada de la Subseccion 5.1.2) para corrobo-
rar que estas estructuras tipo hoyo con formas irregulares son, en
efecto, OTE.

La Figura 67a muestra el andlisis espectral de las ondas entre las
07:01 y las 07:03 TU. El resultado exhibe que la potencia predomi-
nante en estas estructuras es compresiva. El andlisis de Variaciéon
Minima para este mismo intervalo, Figura 67b, muestra que se
trata de ondas con polarizacién lineal Apsx/Amin = 14.2 y cuya
direccién de maxima fluctuacion es 048, ~ 5°.

La Figura 68 muestra los 10 minutos de la regién sombreada en
rosa (b) en la Figura 65. Es notorio que las oscilaciones en la den-
sidad de iones tienen una amplitud relativa mas pequefia que las
oscilaciones correspondientes en la magnitud del campo magnéti-
co. Ambas trazas de las ondas muestran estructuras sinusoidales.
Una posible explicacion de este hecho es que estas ondas se en-
cuentran en un estado evolucionado de la inestabilidad donde ya
no hay crecimiento en la amplitud. Para estas observaciones no
hubo disponible datos de anisotropia y por tanto no se pudo cal-
cular la condicién de inestabilidad. Por lo que la identificacion
de estas oscilaciones como OTE queda sujeta a los resultados del
analisis de Fourier y al AVM.

El anélisis espectral, ver Figura 69a, mostré ondas predominan-
temente compresivas; mientras que el AVM mostré que estas on-
das tienen polarizacién lineal y satisfacen 0,45, < 20°, ver Figu-
ra 69b.

El hecho de que las OTE sinusoidales sean de pequefia amplitud
puede sugerir que corresponden a un estado evolucionado de la
inestabilidad para la cual ya no hay crecimiento en la amplitud.
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Intervalo (a) 10/Julio/2007
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Figura 66: Observaciones que corresponden a la region rosada (a) de la
Figura 65. Como es posible ver en el panel inferior, la condi-
cién de inestabilidad espejo se cumple casi en todos los 10
min de observacién; sin embargo, las OTE no tienen formas
regulares.
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(a) Anélisis de Fourier para los datos de campo magnético
que indica el poder transversal (traza negra) y compresi-
vo (traza roja) de las ondas observadas.
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Figura 67: Anélisis de Fourier y de Variacién Minima para la regién som-
breada en la Figura 66.



5.3 ESTUDIOS DE CASO

Intervalo (b) 10/Julio/2007
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Figura 68: Observaciones que corresponden a la region rosada (b) de la

Figura 65. La traza gris en el panel de densidad corresponde
a una ampliacién de la escala que se indica en el eje derecho.
En esta escala es posible apreciar la anticorrelacion de las os-
cilaciones de la densidad y el campo magnético. Durante este
intervalo no se conté con datos de la anisotropia y por lo tan-
to no se pudo calcular la COTE. Las ondas observadas son
periddicas con formas sinusoidales.
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(a) Anélisis de Fourier para los datos de campo magnético
que indica el poder transversal (traza negra) y compresi-
vo (traza roja) de las ondas observadas.
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(b) El analisis de Variacién Minima muestra que la direccién
de méxima fluctuacién de las ondas es casi paralelas al
campo promedio y que su polarizacién es lineal.

Figura 69: Andlisis de Fourier y de Variacién Minima para la regién som-
breada en la Figura 68.
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Caso 3: 31 de Julio de 2007

Durante este dia THEMIS-B observé regiones con OTE en varias
ocasiones en la magnetofunda. En la Figura 70 se muestra el per-
fil de la magnitud de campo magnético que la nave midi6é desde
las 04:00 TU y hasta las 06:00 TU, tiempo en que se pasé6 de la
magnetosfera a la magnetofunda. En las regiones sombreadas en
rosa, el plasma fue inestable al modo espejo. Cuando la nave se en-
contraba en el primer intervalo de OTE (de izquierda a derecha), a
12.4 Rg la nave detect? la sefial tipica de las estructuras tipo espejo:
oscilaciones en el campo anticorrelacionadas con la densidad.

Un intervalo de 10 min de estas observaciones se presenta en la
Figura 71. En este caso se identificaron las ondas espejo tanto por
inspeccién visual como por los criterios de la COTE y AVM. Este
altimo reveld, para los intervalos marcados con (1) y (2), que se
trataba de OTE con polarizacién eliptica como se deduce de las
relaciones entre los eigenvalores mostradas en la Tabla 7. Mientras
tanto, el poder espectral de las OTE para estos mismo subinterva-
los mostr6 su cardcter compresivo, ver Figura 72a y Figura 72b.
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IIIIIIklIllIIIIIikIIIIIII

24

10

I]IIIIII|III][IIIIIIIIII[IIIlIIIIIi[IIlII 1l
—————

IEEEEEEEEN]

1 1
03:59:59 04:29:58 04:59:58 05:29:57 05:59:57
Tiempo Universal

Figura 70: Magnitud del campo magnético medido por la nave THEMIS-
B el 31 de julio de 2007. Las regiones en rosa indican que ahi
la condicién de inestabilidad espejo se cumpli6.
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31/Julio/2007
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Figura 71: OTE observadas en la magnetofunda el 31 de Julio de 2007.
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Figura 72: Andlisis de Fourier para los datos de campo magnético que
indica el poder transversal (traza negra) y compresivo (traza
roja) de las ondas observadas, para los dos intervalos marca-
dos por las barras grises horizontales en el panel de densidad
de la Figura 71.
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INTERVALO 1 INTERVALO 2
04:33-04:35 TU 04:36-04:39 TU

}\int/}\min 9.2 71
Amax/Amin 18.4 31.2
}\méx/xint 2.0 4-4

eméx—Bo 5-60 1'30

Tabla 7: Cocientes de los eigenvalores de la matriz de covarianza para los
dos intervalos de la Figura 72 y dngulo entre la direccién de
maéxima variacién y el campo magnético de fondo.

Caso 4: 14 de Agosto de 2007

El altimo estudio de caso que se presenta fue el de una TME detec-
tada durante el 14 de Agosto de 2007 por THEMIS-C. Cuando la
nave cruzé la magnetopausa alrededor de las 12:25 TU (indicada
por la linea punteada verde en la Figura 73) el campo magnético
interplanetario tenia una orientacién norte, por lo que se originé la
formacién de la capa de decremento (CD) bajo el mecanismo expli-
cado en la Subseccion 1.3.2. Esta capa se identific6 considerando
la rotacién en el campo magnético (aqui no se presentan las com-
ponentes del campo) y la firma tipo escalén en la densidad con un
primer aumento en este parametro que no alcanza a ser percibido
en la figura debido a la escala del panel. Esta capa se indica en la
figura por la zona con el sombreado gris claro. Seguida a la CD
estd la magnetofunda, a partir de las ~13:15 TU, que también se
identifica por otra rotaciéon en el campo y un segundo aumento
en la densidad. Esta firma de dos escalones en la densidad es ca-
racteristica de la CD como puede verificarse en la Figura 8 de la
Subseccion 1.3.2.

Dentro de la magnetésfera y en una pequefia porcién de la ca-
pa de decremento se observaron ondas ion ciclotréon (OIC), entre
las 12:00-12:32 TU; las cuales se derivan de la inestabilidad que
lleva el mismo nombre y que también ocurre en regimenes con
anisotropfa en la temperatura del plasma, (Gary, 1992). La pre-
sencia de las OIC en la capa de decremento no es rara, pues ya
Anderson et al. (1991) y Anderson et al. (1994) habian reportado la
existencia de trenes de OIC al interior de la capa de decremento.

Las observaciones de OTE se concentraron en dos grandes re-
giones en la CD vy al interior de la magnetofunda, indicadas por
barras en color rosa en la Figura 73. En la CD se observan cuatro
estructuras espejo tipo hoyo muy agudas y pronunciadas marca-
dos por circulos negros. Se analizaron las distribuciones de iones
dentro de los cuatro picos y mientras que las de los tres primeros



5.3 ESTUDIOS DE CASO 145

THEMIS-C 14/Agosto/2007

OIC OTE

Capa de
decremento

Magnetofunda

L L

n
=]
I

B
-
p
-
'F =

p
Magnetopausal|

-

o4 kIR A.-L.J._ J“L-..Jm

t o o
L] I L) L] ]

T,
&

1+B.(T.+T))<0

S

(4]
| | O L R

COTE

-10[
12:00:00 12:37:30 13:15:00 13:52:30 14:30:00

Tiempo Universal

Figura 73: La orientacién norte del CMI durante el 14 de Agosto del
2007 permitié la formacién de la capa de decremento (zona
gris clara) seguida de la magnetofunda (zona gris oscura). En
este dia se pudieron detectar OIC en la magnetésfera y CD,
asi como OTE en la CD y la magnetofunda.
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Figura 74: Cada una de estas 4 distribuciones de particulas fueron medi-
das dentro de las estructuras tipo hoyo que se observaron en
la capa de decremento, ver Figura 73. S6lo las particulas del
cuarto hoyo muestran calentamiento de acuerdo al régimen
saturado de la inestabilidad.
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son anisotrépicas sin exhibir cambio importante entre ellas como
puede apreciarse en la Figura 74, la funcién de distribucién me-
dida en el cuarto hoyo es muy diferente pues reproduce el calen-
tamiento de particulas para el régimen saturado de la inestabili-
dad espejo, como en el Seccién 5.3, y se aprecia un abultamiento
en la distribucién a bajas velocidades paralelas.

La Figura 75 muestra un periodo de observaciones después del
cuarto hoyo detectado en la CD. En este periodo pueden identifi-
carse dos trenes de ondas con caracteristicas diferentes y que es-
tan indicados en la figura por los recuadros azul y rojo. El primer
tren (recuadro azul) exhibe tres hoyos de amplitud considerable
y forma irregular, aunque no tan profundos como los detectados
en la CD. La primera de estas estructuras también pertenece a un
estado saturado de la inestabilidad, pues como puede apreciarse
en la funcién de distribucién (Figura 75b) hay calentamiento del
plasma para las particulas con velocidades paralelas pequefias. En
contraste, el tren de ondas en el recuadro rojo exhiben formas sinu-
soidales de menor amplitud. Las distribuciones para estas estruc-
turas sinusoidales no muestran grandes variaciones, en la Figu-
ra 75c se muestra una de ellas. Es notable también, que no para
todas las oscilaciones del recuadro rojo se satisfizo la COTE. De
hecho para algunas se cumple apenas marginalmente y donde la
COTE si se cumple -como el punto indicado por la linea puntea-
da roja- la funcién de distribucién luce normalmente anisotrépica,
como en un estado lineal de la inestabilidad.

La observacién de OTE dur6 casi dos horas, de las 12:50 UT a las
14:45 UT. La frecuencia con la que se observaron OTE a lo largo de
este periodo indica que se trata de una tormenta de modo espejo.

5.4 DISCUSION

Las ondas tipo espejo son un modo frecuentemente observado
en magnetofundas planetarias, fundas de choques e incluso este-
las cometarias debido a que en estas regiones el calentamiento
del plasma es inhomogéneo, dando pie a que existan anisotropias
térmicas del tipo T; > T. Cuando los trenes de ondas espejo per-
sisten por largo tiempo, desde minutos hasta horas, se les llama
tormentas de modos espejo.

Se analizaron cuatro eventos de tormentas de modo espejo en
la magnetofunda terrestre usando datos de campo magnético y
plasma de la mision THEMIS, la cual estd conformada por varias
naves.

El primer caso de tormentas espejo que se presentd, 19 de Mayo
de 2007, tiene la gran ventaja de haber sido detectado simultdnea-
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mente por las cinco naves de la mision THEMIS que se localizaban
a distancias de entre 10.7 Rg y 12.7 Rg. La formacién de las sondas
era C, B, D, Ey A, siendo C la més cercana al choque, justo rio
abajo de él y A la mds cercana a la magnetopausa. Los pardmetros
del plasma que midieron las naves fueron distintos de una a otra
nave. Para analizar el impacto de estos cambios en la inestabili-
dad espejo se analizaron la anisotropia y la beta. Las naves By C
midieron Valores de 5 < 3 < 4, luego este valor disminuy¢ y lo
que THEMIS-D midié fue una beta apenas por debajo de 4 para
finalmente disminuir hasta 1 que fue lo que midieron A y E. En
contraste, la anisotropia medida por las 5 naves fue aproximada-
mente la misma 1.5. Por lo que cualquier cambio o variacién en las
OTE se deberia exclusivamente a cambios en la beta del plasma.

Alo largo de la region dominada por OTE se observan tres regime-
nes de las ondas: estructuras saturadas observadas por THEMIS-
B y C cerca del choque de proa, seguidos por estructuras cuasi-
sinusoidales y picos detectados por THEMIS-D hacia la magneto-
funda media y finalmente hoyos observados por THEMIS-A y E
cerca de la magnetopausa. La forma de las estructuras espejo cam-
bi6é de picos a hoyos conforme la beta del plasma disminuy6 en
las distintas regiones que inspeccionaron las naves (de valores 5
rio abajo del choque a apenas 1 cerca de la magnetopausa) como
se ilustra en el esquema de la Figura 64, que muestra también la
configuraciéon aproximada de las naves. Este resultado concuerda
con lo reportado por Génot et al. (2009a), quienes llegaron a la
misma conclusion a partir de un estudio estadistico de OTE en la
magnetofunda terrestre observadas por la misiéon Cluster. Es asi
que este evento, ademads de verificar la existencia de las tormentas
de modos espejo, también result6 til para mostrar la evolucion
de la inestabilidad espejo cuando hay cambios en la beta del plas-
ma.

Las observaciones hechas por THEMIS-C y D de OTE son simi-
lares a las reportadas por Leckband et al. (1995) que se muestran
en la Figura 63. En dicho trabajo los autores muestran un caso
lineal de OTE (panel superior de la figura) cuyo perfil de campo
permeado de estructuras cuasi-periédicas es equivalente al que
aqui se muestra para THEMIS-D. Por otro lado, en el panel infe-
rior de la misma figura, se exhibe un caso de saturacién no-lineal
de las OTE que también es reproducido bastante bien por las ob-
servaciones de las naves B y C en este primer estudio de caso. Esto
respalda la validez del anélisis hecho aqui para las ondas en el es-
tado lineal y saturado, que no es méas que el proceso de evoluciéon
de la inestabilidad.

El caso de la inestabilidad lineal observado por THEMIS-D (Figu-
ra 63) es similar al caso lineal reportado por Leckband et al. (1995),
compartiendo la forma de las ondas cuasi-periddicas observadas
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en ambos casos. Las mismas caracteristicas de las distribuciones
de THEMIS-D son reproducidas en simulaciones por Pokhotelov
et al. (2013). En tanto que las estructuras detectadas por las naves
B y C reproducen las caracteristicas del estado saturado de la ines-
tabilidad espejo de acuerdo a las observaciones de Leckband et al.
(1995), ver panel inferior de Figura 63.

Por simple inspeccioén las diferencias en los estados de las OTE no
son muy evidentes, pero este problema se resuelve al analizar las
distribuciones de particulas y entonces es posible discriminar los
dos regimenes de OTE. En el caso lineal de la inestabilidad, la dis-
tribucién de particulas es calentada(enfriada) en los picos(hoyos),
ver Figura 61, tal y como es predicho teéricamente por el traba-
jo de Southwood y Kivelson (1993). Mientras que en las estruc-
turas saturadas, las particulas resonantes o atrapadas son calen-
tadas si poseen un dngulo de paso mayor al dngulo critico o,
ver Figura 62. Esto dltimo es un resultado tedrico de Kivelson y
Southwood (1996).

Las observaciones para el segundo estudio de caso, 10 de Julio de
2007, mostraron una magnetofunda con dos regimenes de plasma
distinguibles por los valores de la beta del plasma. Una parte de la
magnetofunda -la cercana a la magnetopausa- mostré oscilaciones
en el campo altamente inhomogéneas y una beta en promedio de
18. El segundo régimen -rio abajo del choque- mostré oscilaciones
en el campo con formas regulares y la beta fue menor que en el
primer régimen, siendo ahora en promedio 9.

Las OTE observadas en el régimen de beta alta eran de formas ir-
regulares y de gran amplitud. Por inspeccién visual no era defini-
tivo que se tratara de OTE pero la condicién de inestabilidad, el
andlisis espectral y de Variacién Minima determinaron que si se
trataba de esta inestabilidad. En contraste, en el régimen con una
beta menor, se observaron ondas sinusoidales de pequefia ampli-
tud que si mostraban la caracteristica tipica de la anticorrelaciéon
con las oscilaciones de la densidad. Estas tltimas eran de una am-
plitud menor que sus correspondientes ondas en el campo, lo que
podria sugerir que corresponden a un estado evolucionado de la
inestabilidad para la cual ya no hay crecimiento en la amplitud.

Esta segunda tormenta de modos espejo es un buen ejemplo para
mostrar que aun cuando por inspeccién visual ciertas oscilaciones
pueden no ser identificadas como OTE, tanto la COTE como el
analisis espectral y el de Minima Variacién son métodos para dis-
cernir sobre el tipo de ondas que se trate.

El tercer caso presentado (observaciones del 31 de Julio de 2007)
exhibe todas las caracteristicas de una tormenta espejo esperadas
en un régimen lineal de la inestabilidad. Es el caso ideal donde
las OTE muestran su tipico perfil consistente en estructuras tipo
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hoyo en la magnitud de campo magnético en anticorrelacién con
las fluctuaciones de la densidad. Ademas, las distribuciones de
particulas (cuyas gréficas no estdn incluidas aqui) no muestran
grandes diferencias cuando son medidas en regiones donde la
COTE se satisface y en regiones donde no se cumple la condicién.
La tnica diferencia, apenas perceptible, es que las distribuciones
medidas en el primer escenario son més isotrépicas que aquellas
en regiones donde la inestabilidad no est4 presente.

El dltimo caso estudiado en este capitulo, corresponde a una tor-
menta espejo observada el 14 de Agosto de 2007 por THEMIS-
C. La configuraciéon del campo magnético interplanetario durante
este dia, direccion norte, provocé que se formara la capa de decre-
mento (caracterizada por una estructura de doble escalén en la
densidad). En este caso se observaron ondas ion ciclotrén y on-
das tipo espejo en diferentes regiones de la magnetofunda y de
la capa de decremento. Algunas de las OTE satisfacian la COTE
y el criterio de Variacién Minima, a pesar de que la identificacién
visual no era clara.

En base a la descripcién cualitativa de este caso y si se analiza en
el sentido invertido de las trayectoria de la nave -es decir, refirién-
dose a la evolucién de las OTE desde la magnetofunda (14:30 TU)
y hacia la magnetopausa (12:25 TU)- es posible ver que la inestabi-
lidad espejo se originé adentro de la magnetofunda formando al-
gunas OTE de forma sinusoidal que luego evolucionaron a estruc-
turas irregulares que finalmente decayeron a un estado saturado
de la inestabilidad (en el pico 4 dentro de la CD). En resumen, se
alcanza un estado saturado conforme la inestabilidad evoluciona
de la magnetofunda a la magnetopausa.

Otro aspecto importante a notar para este caso, es el hecho de que
a lo largo de todo el intervalo (12:00-12:30 TU) la anisotropia fue
en promedio de 1.3 pero las OIC se observaron cuando la 3 del
plasma era baja, mientras que las OTE fueron observadas cuando
la beta comenzé a incrementarse.

5.5 CONCLUSIONES

Los cuatro estudios de caso aqui presentados muestran eventos
de ondas espejo en la magnetofunda terrestre con distintas carac-
teristicas observadas por la misién multi-naves THEMIS, que re-
producen las caracteristicas de las tormentas tipo espejo definidas
por Russell et al. (2009) y reportadas también por Enriquez-Rivera
et al. (2013) en el viento solar. Los trenes de ondas observados se
analizan en su totalidad y en funcién del tiempo que estos perdu-
ran -del orden de horas- ha sido posible identificar estos eventos
como tormentas de modos espejo.
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Adicionalmente, dado que THEMIS tiene datos de distribuciones
de particulas, es posible estudiar las distribuciones asociadas a
las OTE y su evolucién a lo largo de los tormentas modo espe-
jo. Trabajos sobre la evolucion de las distribuciones de particu-
las asociadas a las OTE hay muy pocos, la mayoria de los que
existen son enfoques tedricos o algunas simulaciones numéricas
que describen el estado lineal de la inestabilidad y los maés re-
cientes, tratan de entender los procesos involucrados en el caso
no-lineal de este modo asi como la transicion del régimen lineal
al no-lineal. Los trabajos observacionales son atin menos, y has-
ta la elaboracion de este trabajo s6lo se conocen los reportes de
Leckband et al. (1995), Soucek y Escoubet (2011), y las simulacio-
nes de Pokhotelov et al. (2013). De aqui la relevancia de este estu-
dio observacional que: 1) reporta la existencia de tormentas tipo
espejo en la magnetofunda terrestre similares a las reportadas por
Enriquez-Rivera et al. (2013) en el viento solar y 2) incluye un
analisis cualitativo de las distribuciones de iones asociadas a las
OTE dentro de la tormenta para regimenes de la inestabilidad li-
neales y saturados.

Las diferencias entre los estados lineal y saturado de la inestabi-
lidad espejo son -algunas veces- dificiles de identificar pues son
muy sutiles si se analizan tiinicamente las series de tiempo de cam-
po magnético (casos 1y 4). En este caso, el andlisis de las distribu-
ciones de particulas puede ser de mucha utilidad para discernir
entre los dos regimenes de OTE.

El andlisis hecho a las distribuciones de particulas mostré que en
el estado lineal de la inestabilidad la distribuciéon medida en los
picos muestra que hubo calentamiento, mientras que las medidas
en los hoyos muestran cierto enfriamiento, tal y como lo predice
teéricamente Southwood y Kivelson (1993) y se ha reportado en
simulaciones de Pokhotelov et al. (2013). Por el contrario, cuan-
do se trataba de estructuras tipo espejo saturadas, las particulas
resonantes dentro de los hoyos cuyos dngulos de paso sobrepasan
un dngulo critico, son calentadas. Este tltimo resultado concuerda
con lo reportado por Kivelson y Southwood (1996), ver Figura 61
y Figura 62.

Se ha mostrado que conforme la 3 del plasma aumenta, las OTE
evolucionan de estructuras lineales (hoyos) a ondas coherentes sa-
turadas con formas menos sinusoidales, como en los casos 1y
4. Este resultado concuerda con las observaciones de Génot et al.
(2009a), para las cuales al incrementarse la beta, las formas de las
OTE cambiaron de hoyos a picos.

El segundo estudio de caso mostré dos diferentes regimenes de
plasma en los cuales se observaron OTE. En el primer régimen,
caracterizado por un comportamiento no-uniforme de la 3, las
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OTE corresponden a hoyos de gran amplitud con formas irregu-
lares. Para el segundo régimen, donde la 3 cambia uniformemente
a lo largo del intervalo, se observan picos de pequefia amplitud.

5.6 TRABAJO A FUTURO

Los trabajos recientes sobre OTE estan enfocados a entender los
mecanismos no-lineales presentes en la saturacion de la inesta-
bilidad. Tales investigaciones son de caracter tedrico, por lo que
la comparacién directa con las observaciones es dificil dada la
variabilidad de un plasma en condiciones reales y no bajo suposi-
ciones de un caso ideal como lo requiere la teorfa. Sumado a esto,
persiste la falta de trabajos observacionales que permitan hacer
las comparaciones directas entre conjuntos de datos. Ademads de
continuar con un andlisis cuantitativo de las distribuciones de par-
ticulas presentes en un plasma inestable al modo espejo, un punto
importante a abordar en el futuro serd desarrollar simulaciones
hibridas que permitan analizar la evolucién de las distribuciones
de particulas a lo largo de los trenes de ondas.
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Parte IV

CONCLUSIONES

A continuacién se resumen las principales conclusiones
derivadas de este trabajo sobre el estudio de las estruc-
turas magnéticas cercanas al choque de proa terrestre.






CONCLUSIONES

La magnetosfera terrestre protege a nuestro planeta de la accién
directa del plasma del viento solar. Cuando el flujo continuo de
este plasma supermagnetosénico trata de alcanzar nuestro plane-
ta, se forma un choque de proa delante del obstdculo (magnet6s-
fera). La region de interaccion del viento solar con la magnetos-
fera estd conformada, ademads del choque, por la region rio arriba
del choque conocida como antechoque terrestre y la regién rio
abajo, conocida como magnetofunda. Ambas regiones son muy
importantes pues en ellas se llevan a cabo procesos de transporte
y redistribucién de la energia del viento solar a la magnetésfera.

Ademés de las particulas que pueblan el antechoque y la magneto-
funda, la interaccién de las particulas del viento solar entrante y
las particulas reflejadas en el choque, asi como las particulas que
han cruzado el choque y algunas provenientes del plasma plane-
tario, originan diferentes inestabilidades en el plasma que resultan
en el crecimiento de diversos modos de ondas. Las distribuciones
de particulas y las ondas son elementos que describen el plasma a
microescala y ademads, permiten describir el efecto macroscépico
de los cambios a microescala en el plasma.

Ondas y particulas no son los tinicos elementos presentes en las
regiones cercanas al choque. Se ha mostrado, tanto en resultados
de simulaciones como observacionalmente, la existencia de estruc-
turas como las cavidades del antechoque o los chorros de plasma*
en la magnetofunda por mencionar algunos ejemplos.

El estudio de particulas, ondas y estructuras magnéticas en esta
zona de interaccién es una tarea importante pues a través de su
analisis es posible relacionar la micro y macro escala del plasma.
No es extrafio, por ejemplo, que de afios recientes a la actualidad
se estén desarrollando simulaciones numeéricas hibridas en las que
los electrones son estudiados como un fluido sin masa, mientras
que los iones se estudian desde la Teoria Cinética; con el fin de
analizar los resultados que tienen a nivel global en el plasma los
cambios a nivel microscépico.

Sumado a este interés de relacionar lo micro con lo macro en los
plasmas espaciales, también en afios recientes ha habido una ten-
dencia por analizar los fendmenos transitorios en las regiones cer-
canas al choque terrestre y el posible efecto que estos puedan te-

1 Conocidos en la literatura por su nombre en inglés: “jets”.
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ner en la magnetdsfera. De aqui la pertinencia de este trabajo que
estudia, desde un punto de vista cinético un fenémeno transitorio
del antechoque y un fenémeno ondulatorio en la magnetofunda
terrestre.

En este trabajo se presentaron los resultados obtenidos en torno al
andlisis de dos estructuras en regiones cercanas al choque de proa
terrestre. Por un lado se present6 un estudio de la frontera compre-
siva del antechoque terrestre (FCA) en los Capitulo 3 y Capitulo 4,
mientras que para la magnetofunda se analizaron las tormentas
modo espejo (TME) en el Capitulo 5.

Si bien para cada estudi6 por separado se presentaron las conclu-
siones al final de cada capitulo, es conveniente retomar las conclu-
siones generales de este trabajo.

6.0.1 Frontera compresiva del antechoque terrestre

La frontera compresiva del antechoque fue predicha en simulacio-
nes hibridas por Omidi et al. (2009) y su existencia fue corrobo-
rada observacionalmente por Rojas-Castillo et al. (2013b,a). Este
ultimo trabajo incluy6 los principales resultados de esta tesis.

La FCA es una region de transicién entre el plasma del viento so-
lar y el plasma del antechoque derivada de la generacién y evolu-
cién no-lineal de ondas de frecuencia ultra baja, es decir, la FCA
es el efecto global o macroscépico de cambios de muy pequeiia es-
cala en el plasma del antechoque terrestre. Se caracteriza por un
perfil fuertemente compresivo en el campo magnético y la densi-
dad, seguido por decrementos en ambos parametros.

En el Capitulo 3 se presento el andlisis de datos de campo magnéti-
co y plasma de la misiéon espacial Cluster, nave 1, que mostraron
que las FCA existen y son estructuras comunes en el antechoque
terrestre. Para este estudio se consideraron 36 eventos observados
en 14 dias de datos de Cluster-1, los cuales fueron detectados a
distancias de entre 13 Rg y 20 Rg. Los eventos observados repro-
ducen las caracteristicas reportadas en las simulaciones hibridas,
y se encontr6 ademds que las FCA pueden situarse dentro del
antechoque de iones, en cuyo caso separan regiones de ondas de
gran amplitud de regiones con ondas de alta frecuencia y ampli-
tud pequenia. La FCA también puede observarse en regiones de
transicion entre los antechoques de iones y electrones, o bien en
regiones de transicion entre el plasma del antechoque y el viento
solar pristino como las FCA reportadas en simulaciones, (Omidi
et al., 2009).

De acuerdo al analisis estadistico hecho para las 36 fronteras com-
presivas observadas por Cluster-1, el campo magnético interplane-
tario y las condiciones de plasma fueron variadas en los periodos
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donde se detectaron las fronteras compresivas. Se obtuvo como
resultado, que las FCA son estructuras altamente no-lineales que
se pueden formar para diferentes geometrias del CMI y diferen-
tes condiciones del plasma del VS. Se encontr6é que las fronteras
compresivas son estructuras altamente no-lineales cuya duracién
promedio es de 55 s. Las amplitudes promedio del campo mag-
nético y la densidad fueron 8B/B,s ~ 0.42 y dn/nys ~ 0.39. Las
amplitudes de campo y densidad de los 36 eventos presentados
en el Capitulo 3 estdn correlacionadas con un coeficiente de corre-
lacién lineal de 0.86.

Un resultado importante de este andlisis de las FCA fue que el
plasma del viento solar experimenta desaceleracién y desviaciéon
al cruzar la FCA; lo que lleva a sugerir que esta estructura toma
parte en la modificacién del viento solar en su viaje al choque de
proa. En promedio la desaceleracién calculada en este trabajo es
del 10 %. Cabe notar que este es resultado de un analisis estadis-
tico, pues hasta este momento los estudios de desaceleracién del
viento solar han considerado eventos individuales.

En concordancia con las simulaciones de Omidi et al. (2009), las
FCA observadas por Cluster tendieron a ser mds intensas (maés
empinadas y por lo tanto con mayor compresién) conforme el
ntimero de Mach alfvénico aumento.

Si bien las FCA se pueden formar para condiciones del CMI esta-
cionarias y no-estacionarias de acuerdo a las simulaciones, las ob-
servaciones hicieron notar que las FCA pueden mostrar rotaciones
del campo magnético al interior de la estructura y que estas rota-
ciones no necesariamente estdn asociadas a algtn tipo de discon-
tinuidad en el viento solar. De hecho, uno de los casos estudiados
permitié observar que una rotacién del campo magnético obser-
vada dentro de la FCA puede ser consecuencia de la entrada de la
nave a la estructura.

Se encontr6 también la presencia de ondas en regiones cercanas a
la FCA: ondas compresivas del lado del antechoque y, ocasional-
mente, ondas de alta frecuencia rio arriba de las FCA. El anélisis
de estas ondas y sus frecuencias -sobre todo las de alta frecuencia-
permiti6 concluir que frontera compresiva no siempre separa vien-
to solar quieto del antechoque, sino que eventualmente demarca la
separacion entre regiones de ondas de frecuencia ultra baja fuerte-
mente compresivas y regiones donde el viento solar es ligeramen-
te perturbado por fluctuaciones de pequefia amplitud.

Por otro lado, el analisis de las distribuciones de iones mostré que
algunas veces las FCA separan regiones donde se observan iones
giratorios/intermedios, de regiones donde se detectan iones ali-
neados al campo. Por lo tanto, en tales casos la FCA coincide con
la frontera de iones intermedios. En otros casos, las FCA pueden
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coincidir con la frontera de iones o con la frontera de ondas de
frecuencia ultra baja. Todas, al interior del antechoque.

También se discutié en el contexto de otros trabajos dedicados al
estudio de las cavidades del antechoque -Billingham et al. (2011)
y Sibeck et al. (2008)- que las FCA pueden interpretarse como en-
cuentros transitorios con aquellas cavidades del antechoque que
se formen a orillas del antechoque terrestre.

Dado que otro de lo fenédmenos transitorios del antechoque terres-
tre mas estudiados -las anomalias de flujo caliente- han sido repor-
tado en otros ambientes magnetosféricos (Mercurio, Venus, Marte
y Saturno); se sugiri6 que la FCA podria existir en antechoques
como los de Venus y Saturno. La iniciativa de explorar estos dos
antechoques radic6 en que se dispone de una buena base de datos
para ellos; sin embargo, la baja resolucién de los datos de plasma,
que es un elemento indispensable para la discriminacién de una
FCA, no permiti6 verificar la hip6tesis sugerida.

En contraste con el Capitulo 3 donde se hizo un anélisis estadisti-
co de las FCA observadas con Cluster-1, el Capitulo 4 present6é un
anadlisis cualitativo de fronteras compresivas observadas ahora por
las naves THEMIS poniendo especial importancia en la descrip-
cién de las funciones de distribuciéon de las particulas presentes
en las FCA y en regiones muy cercanas.

Los datos de la mision THEMIS que se analizaron comprendieron
de Junio a Octubre del 2008, periodo durante el cual fueron obser-
vadas 209 FCA por las naves THEMIS-B y/o C. Las fronteras, co-
mo en el caso de Cluster, fueron observadas para distintas condi-
ciones del viento solar y distintas geometrias del campo magnéti-
co interplanetario.

Se presentaron 5 estudios de caso para los cuales se mostr6 que
las FCA son estructuras muy dindmicas que evolucionan espacial
y temporalmente, y que son estructuras altamente sensibles a cam-
bios -incluso pequefios- en las propiedades del viento solar y del
campo magnético.

El anélisis de las distribuciones de particulas permiti6 verificar lo
observado en los casos de Cluster. Las FCA pueden observarse a
las orillas del antechoque, separando viento solar quieto de plas-
ma perturbado del antechoque, o también pueden estar dentro
del antechoque. En este caso, la FCA puede o no coincidir con
alguna de las fronteras internas del antechoque como la frontera
de ondas FUB.

También el andlisis de las distribuciones permitié examinar cuan-
do y qué tipo de distribuciones de iones se observaron durante los
periodos de revision. Asi, se identificaron FCA para las cuales las
distribuciones iban de iones alineados al campo a iones interme-
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dios/giratorios y luego a iones difusos; mostrando de esta man-
era la evolucion (en este caso calentamiento) de las poblaciones de
particulas desde la region del viento solar y hasta el antechoque.

Para los eventos descritos en el Capitulo 3, se calcularon exten-
siones de entre 3 Rg y 10 Rg a lo largo de la trayectoria de la nave.
Indicando que, efectivamente, se trata de estructuras macroscopi-
cas.

6.0.2 Tormentas del modo tipo espejo

En el Capitulo 5 el andlisis de plasma y campo magnético se
traslad6 a la region de la magnetofunda terrestre donde se re-
portaron tormentas modo espejo (TME) observadas por las naves
THEMIS, como las TME definidas originalmente por Russell et al.
(2009) y reportadas en el viento solar por Enriquez-Rivera et al.
(2013). Las TME observadas por THEMIS consistieron en trenes
de ondas espejo que duraron desde minutos hasta algunas horas.
Si bien la observacion de ondas tipo espejo (OTE) en la magneto-
funda ya ha sido reportada desde al menos una veintena de afios,
no era clara la existencia de tormentas de ondas espejo como las
descubiertas para el viento solar. El trabajo aqui presentado, es-
tablece que las tormentas de modo espejo existen en la magneto-
funda y ademads se analiza la evolucion de los trenes de OTE que
conforman a las tormentas. De nueva cuenta, como en el caso
de las fronteras compresivas, el andlisis de las distribuciones de
iones tiene un peso importante en el estudio de las TME y del
modo espejo, pues hasta la fecha se conocen muy poco trabajos
que exploren la evolucién de las distribuciones asociadas a esta
inestabilidad.

En el Capitulo 5 se mostraron 4 estudios de caso de TME obser-
vadas durante el afio 2007 para los cuales se utilizaron diferentes
métodos de identificacién: inspeccién visual, condicién de inesta-
bilidad y variacién minima. Usar tres distintos métodos permitié
discernir, en casos complicados, si los eventos en cuestion se trata-
ban o no de OTE.

En el caso del caracter lineal o saturado de las ondas, fueron las
distribuciones de particulas las que resultaron de gran ayuda para
mostrar las diferencias entre ambos estados. Al analizar solamente
los datos de campo magnético resultaban por demads dificil de
verificar el régimen del que se trataba. En el estado lineal de la
inestabilidad las distribuciones medidas al interior de los picos ex-
hibian calentamiento, al contrario de las medidas en los hoyos las
cuales se enfriaron. Este resultado coincide con lo predicho tedri-
camente por Southwood y Kivelson (1993) y que recientemente
también fue reportado por Pokhotelov et al. (2013) en resultados
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de simulaciones. En cambio para las estructuras saturadas, las par-
ticulas resonantes -al interior de los hoyos- cuyos dngulos de paso
sobrepasaron un angulo critico, se calentaron. Este resultado con-
cuerda con Kivelson y Southwood (1996).

En el andlisis hecho a las ondas espejo de la magnetofunda, tam-
bién se encontré que estas evolucionan de estructuras lineales tipo
hoyo a estructuras saturadas con formas poco sinusoidales cuan-
do la 3 del plasma aumenta.

6.1 COMENTARIOS FINALES Y TRABAJO A FUTURO

Es importante destacar que los resultados de este trabajo son nue-
vos en las respectivas dreas de estudio. Por un lado la existencia de
la FCA en datos no habf{a sido reportada, al igual que la existencia
de TME en la magnetofunda no habia sido corroborada observa-
cionalmente. Por otro lado, el estudio de las distribuciones de par-
ticulas con datos in situ también es novedoso y permite analizar
de cerca la evolucién de las poblaciones de particulas asociadas a
las diferentes estructuras que se analizaron. Es asi que se prest6
atencion a este punto y se aprovecharon los datos de las misiones
Cluster y THEMIS que permiten la construccién de tales distribu-
ciones.

Se plantea la posibilidad de trabajo a futuro como continuidad a
este trabajo, lo que podria incluir:

* Andlisis multi-naves a fin de calcular con precisién las di-
mensiones espaciales de las FCA. Lo que ademads propor-
cionard informacién de la localizacién de las FCA respecto a
la fronteras de iones y de ondas de frecuencia ultra baja

* Explorar datos de otros antechoque planetarios si la reso-
lucién de los datos de plasma es suficientemente alta para
verificar la existencia de la FCA

¢ Desarrollar simulaciones numéricas hibridas para tiempos
largos de OTE que permitan analizar el comportamiento de
las particulas asociadas a los modos espejo

¢ Andlisis cuantitativo de las funciones de distribucién de par-
ticulas asociadas a OTE

Un mejor entendimiento de la dindmica de las FCA, de las OTE y
su posible relacién con transientes del antechoque proveera infor-
macion ttil acerca de como el viento solar cambia o es modificado
antes de llegar al choque de proa, asi como del impacto de los
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fenémenos del antechoque sobre la magnetofunda y la magnet6s-
fera.
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