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RESUMEN

La magnetosfera terrestre es una region que rodea a la tierra donde el
campo magnético es dominante. Debido a que los iones del plasma
solar son particulas cargadas, estas interaccionan con las lineas del
campo magnético siendo deflectadas alrededor de la tierra. La vida en la
tierra de ha desarrollado gracias a la proteccion de la magnetosfera. La
magnetosfera es una sregion altamente dinamica extendiéndose a partir
de algunos radios terrestres desde la tierra hasta cientos de radios

terrestres en la llamada cola magnetosferica.

El entendimiento de la distribucion de presion del plasma es crucial para
la evaluacion de su estabilidad. Esta distribucion es afectada por las
interacciones entre el viento solar y la magnetosfera terrestre, ademas
de los procesos internos en la magnetdsfera de la Tierra incluyendo

subtormentas geomagnéticas.

lones con energias menores de 15 keV son la mayor contribucion a la
presién del plasma a distancias geocéntricas (mayores que 7 radios

terrestres) y sus funciones de distribucién son relativamente isotrépicas.

En el presente trabajo se estudia el flujo de particulas obtenido por el
satélite Aureol-3, para reconstruir los perfiles de presion radial del
plasma en el lado nocturno de la magnetosfera interna. Estos perfiles
son comparados con la presion dinamica del viento solar y con otros
parametros tales como velocidad y direccion del campo magnético del

viento solar, usando la base de datos OMNI.

Se ha encontrado que el maximo de presion para los iones con
distribuciones isotropicas en el lado nocturno de la magnetosfera interna
esta correlacionado con la presion dinamica del viento solar. Esta

correlacion es mayor para periodos sin actividad geomagnética y para la



etapa de expansion de la subtormenta, disminuyendo para la fase de
recuperacion. Ademas, la posicion del maximo de presidn es
influenciada por la presidon dinamica del viento solar, mostrando que los
valores del maximo de presidn aumentan para ubicaciones cercanas a

la Tierra.

El rol de la dependencia obtenida entre el maximo de presién en la
magnetdsfera interna y la presidon dinamica del viento solar es
fundamental para el entendimiento de la fisica que gobierna las

tormentas y subtormentas geomagnéticas.



Capitulo 1

Introduccion

1.1 Estado del Arte

Plasma es el estado mas comun de la materia del universo, el 99% de
esta se encuentra en estado de plasma. Para el estudio de plasmas las escalas

de longitud en que ocurren los procesos son fundamentales.

1.2 Planteamiento del Problema

La escala del universo es inmensa: las galaxias mas distantes se
encuentran sobre los 10'° afios luz. Nuestro Sol [nombre propio del planeta] se
encuentra ubicado en uno de los dos brazos de nuestra galaxia espiral (La Via

Lactea), alrededor de treinta mil afos luz del centro de la galaxia.

El Sol, el cual sera identificado con el simbolo O, tiene bastantes
caracteristicas que la diferencian del resto de las estrellas de nuestra galaxia.

Las estrellas cercanas tienen una masa de 10" a 10°> Mo, radio de 10" a 102



Ro, luminosidad (energia radiante por segundo) de 10 a 10° Lo y temperatura
superficial de 1/3 a 10 To. Una de las maneras de clasificar una estrella es
graficar la luminosidad en funcion de la temperatura superficial. Este grafico se
denomina Diagrama de Herzsprung-Russell. El Sol ocupa una posicién media
en la secuencia principal de la evolucion estelar, con una edad relativa de
~4.6x10° afios. Comparando esto con la edad de la galaxia, se estima que el
Sol es una estrella de segunda o tercera generacién que ha sido condensada a
partir de la materia interestelar expulsada después de la sintesis nuclear en las

primeras estrellas.
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Figura 1.1: Diagrama de Herzsprung-Russell

Mientras la escala de la galaxia son miles de afios luz, la escala tipica de
cualquier sistema estelar, como el sistema solar, puede ser medida en horas

luz.



Densidad|Periodo de Gravedad Velocidad
Diametro ecuato Masa Promedio|rotacion |Inclinacion|Superficia de escape
Planeta |(km) [(Tierra=1)(kg) (Tierra=1) |(kg/m3) |[(dias) () (Tierra=1) |Albedo|(km/s)
Mercurio| 4880] 0.383|3.3x10*| 0.0553 5430 58.646 05 038] 012 43|
Venus |12104] 0.949|4.8x10** 0.815 5243 24301 177.4 091 59 10.4)
Tierra |12756 1.000|5.9x10** 1.000 5515 1.000 23.45 1.000] 039 11.2
Marte 6794| 0.533|6.4x10% 0.1074 3934 1.026 25.19 0.38| 0.15 5.0
Jupiter | 1E+05| 11.209|1.9x107 3178 1326 0.414 3.12 236 0.44 60.2
saturno | 1E+05|  9.449|5.7x10%° 95.16 687 0.444 26.73 11| o047 355
Urano 51.12 4.007|8.7x10%* 1453 1318 0.718 97.86 092| o056 213
Neptuno | 49528 3 883[1.0x10%° 17.15 1638 0.671 29.56 11| 051 23.5

Tabla 1.1: Propiedades de los Planetas.

En conjunto con el cinturon de asteroides hay ocho planetas en el
sistema solar. La tabla 1.1 indica sus caracteristicas principales. Los planetas
pueden ser divididos en dos grupos, los internos (Mercurio, Venus, Tierra y
Marte) y los exteriores (Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno). Los planetas
internos son relativamente pequenos y tienen densidad media grande. Los
planetas externos son generalmente masivos, de baja densidad y giran muy
rapidamente. Estas caracteristicas entregan importante informacion a cerca del
origen de nuestro sistema solar. Sin embargo, esto sigue siendo un tema de

gran controversia.

Ademas de la emision de radiacién electromagnética del Sol, la cual es
la mayor fuente de calor para los planetas, la atmdsfera exterior, denominada
corona, es lo suficientemente caliente que hay un flujo continuo llamado el

viento solar.

El viento solar es un fluido de plasma solar ionizado y un remanente del
campo magnético solar que viaja a través del espacio interplanetario. Esto se
produce como resultado de la gran diferencia en la presion del gas entre la
corona solar y el espacio interestelar. La diferencia de presion conduce el
plasma hacia el exterior despreciando el efecto de la gravedad solar. La
existencia del viento solar estuvo basada en el principio en la evidencia de la
pequefia variacion del campo magnético terrestre (actividad geomagnética)

producida por los fendmenos observables en el sol (actividad solar), como era



propuesto por los modelos tedricos para el estado de equilibrio de la corona

solar.

El viento solar esta influenciado significativamente por la actividad solar
(o, en términos fisicos, por cambios en el campo magnético solar) y transmite
su influencia a planetas, cometas, particulas y rayos cosmicos. Otros de los
topicos fundamentales en el estudio del viento solar son los procesos fisicos
que ocurren en la formacion y expansion del viento solar desde la caliente
corona solar hasta el frio y lejano espacio fuera de la regién del sistema solar.
Esta expansion toma el plasma magnetizado y las grandes variaciones en sus
propiedades, por ejemplo: las colisiones entre iones o electrones en el plasma
en expansion es muy frecuente en la corona, pero extremadamente extrafas
en el espacio interplanetario. La fisica de este sistema de plasma debe ser
examinado bajo una gran cantidad de condiciones, alguna de las cuales son
dificiles de simular en los laboratorios de la Tierra o en vecindades cercanas a

la Tierra [1].

Las observaciones mas extensivas y detalladas son hechas por los
satélites cercanos a la orbita terrestre. Algunas de las propiedades del plasma
y el campo magnético a esta distancia del Sol denominada una unidad
astrondmica (UA) se presentan en la tabla 1.2. El viento solar que llega a la
Tierra es caliente, tenue y se mueve rapido para los estandares terrestres. El
viento solar estd compuesto de hidrégeno ionizado (de protones y electrones
en aproximadamente igual numero) con una pequefia cantidad de helio
ionizado y algunos iones de elementos pesados. Usualmente es util describir el
viento solar en términos de flujos o densidades de flujo, utilizando la
terminologia de magnetohidrodinamica. En la Tabla 1.3 se muestran los
valores promedios para las densidades de flujo de las particulas (y masas),
momentum en la direccién radial y energia que lleva el campo magnético
magnetosférico. La mayoria del momentum es transportado por los protones,
donde la mayor parte de la energia es energia cinética de estas mismas

particulas.



Densidad de Protones 6.6 [cm™]
Densidad de Electrones 7.1 [cm?]
Densidad de He2+ 0.25 [cm™]
Velocidad del fluido (alrededor de la Tierra) 450 [km/s]
Temperatura de los protones 1.2x10° [K]
Temperatura de los Electrones 1.4x10° [K]
Campo Magnético (induccion) 7x10° [T]

Tabla 1.2: Propiedades observadas del viento solar cercano a la orbita terrestre

La presidbn en un gas ionizado con igual densidad de protones y

electrones, n, esta dada por la ecuacion (1.1)

P, =n-k(T +T,) (1.1)

gas

Donde k es la constante de Boltzmann y T, y Te corresponde a la temperatura

de los protones y electrones respectivamente. Con esto Py,=30 [pPa].

Densidad de Flujo | Flujo en esfera a 1 [UA]

Protones 3x10% [cm™s™] 8.4x10% [s7]
Masa 5.8x10™"® [g cm™?s™] 1.6x10"% [g s]
Momentum Radial 2-6x10 [Pa] 7.3x10™[N]
Energia Cinética 0.6 [ergcm?s™] 1.7x10%[erg s']
Energia Térmica 0.02 [erg cm™ s™"] 0.05x10%"[erg s™"]

Energia Magnética 0.01[ergcm@s']| 0.025x10%"[erg s™']
Flujo Magnético Radial 5x10° [T] 1.4x10"°[Wb]

Tabla 1.3: Densidades de flujos del viento solar cercano a la orbita terrestre.

Las ondas de sonido en un gas ionizado con presion Pgss y una densidad
de masa p=n(mp+me), donde m, y me corresponde a las masas de los protones
y los electrones, los cuales viajan a la velocidad que se especifican en la

ecuacion (1.2).



1 1

C, = {%}2 _ H - me (Tp+Te)}2 (1.2)

Donde y corresponde al calor especifico a presion y volumen constante

y Cs es la velocidad del sonido. Utilizando y=5/3 para un gas de hidrogeno
ionizado y segun las temperaturas de la tabla 1.2 se encuentra una velocidad
del sonido a 1UA tal que C¢=60 [km/s].

La velocidad tipica del fluido de viento solar es de 400[km/s], es al
menos un orden de magnitud mayor que la velocidad de propagacion del
sonido a 1 UA, por lo cual es posible decir que el fluido del viento solar es

altamente supersonico.

Utilizando el valor promedio de la magnitud del campo magnético, se
encuentra que la presion magnética a una distancia de 1 UA es Pnag=15 [pPal].
Este valor es comparable con la presion del gas, indicando que los efectos
magneéticos seran tan importantes como los efectos de la presidén en el plasma

del viento solar.

Todos los planetas del sistema solar, excepto Venus y Marte, tienen un
campo magnético intrinseco suficientemente fuerte para producir un balance de
presidbn con el plasma del viendo solar. En una primera aproximacion, es
posible representar este campo magnético como un campo bipolar. El continuo
flujo de plasma desde el viento solar distorsiona la configuraciéon del campo
magneético planetario, comprimiendo la magnetosfera en el lado diurno y
estirando las lineas del campo por muchos radios planetarios, formando una
cola en lado nocturno de la magnetdsfera. Una vista esquematica de la
interaccién entre el viento solar y la magnetésfera terrestre es representada en

la Figura 1.2.



El conocimiento a cerca de la distribucion de presion del plasma es
crucial para evaluar la estabilidad de cualquier configuracion de plasma. En
este caso, esta distribucién de presion esta afectada por el viento solar y las

interacciones con la magnetésfera.
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Figura 1.2: Principales regiones de la magnetdsfera terrestre.



Capitulo 2

Conceptos generales de fisica de plasmas

espaciales

2.1 Definicion de Plasma

El termino plasma fue introducido por primera vez por Tonks y Langmuir
en 1929 durante sus estudios de descarga en tubos llenos de gas (L. Tonks & I.

Langmuir, Oscillations in ionizad gases, Physical Review, 33, 195,1929).

Es posible definir plasma actualmente como un sistema de particulas
cargadas cuyas propiedades a gran escala quedaran determinadas por la
interaccién colectiva de las particulas con los campos magnéticos y eléctricos
autoconsistentes. Generalmente este sistema se encontrard en estado

cuasineutral.

El potencial electrostatico para una particula aislada, asumiendo que se

tiene un ion de carga q quedara determinado por la ecuacion 2.1.

10



__ 49
4me,r

(2.1)

Sin embargo, si el ion se encuentra inserto en un gas que contiene iones
y electrones, los electrones se sentiran atraidos hacia él y su distribucion
alteraria el potencial, reduciéndolo para largas distancias, para este caso el

potencial estara dado por la ecuacion 2.2.

B
¢ = ge (2.2)
dme,r

Donde Ap es llamada longitud de Debye. Para plasma que contiene
protones y electrones la longitud de Debye estara determinada por la ecuacién
2.3.

ne

P kT 1/2
A =( o ) 2.3)

Donde n corresponde a la densidad de electrones. Es posible observar
que cuando la relacién r/ A\p aumenta el potencial disminuye. A partir de lo
anterior, la longitud de Debye es un parametro que se utilizara para estimar la

influencia espacial de cada particula de plasma.

Otro de los parametros fundamentales en el plasma es la frecuencia
propia de oscilacion que posee debido al desbalance en la distribucion de
cargas. Existe un tiempo caracteristico durante el cual se mantendra la carga
descompensada en el plasma, esto sucede cerca del equilibrio termodinamico.
La magnitud inversa a este tiempo esta descrita en la ecuacién 2.4 y se

denomina frecuencia de Lengmuir o frecuencia de plasma.

1/2

Arne*
w, = ( ) (2.4)

m

e

11



Por otro lado, es posible considerar una esfera de radio A\p que es
denominada esfera de Debye. El numero de particulas que estarian
comprendidas dentro de esta esfera quedara determinado mediante la

ecuacion 2.5.

3/2

N, =gm1; =1.38x10° 2“2 (2.5)

Con

g=— (2.6)

En fisica de plasma los parametros Np o g son denominados Parametro
de plasma. Para cumplir con la condicién de plasma ideal, sera necesario tener
Np >>1 o g<<1, por lo cual se requerira alguna combinacion de alta
temperatura y baja densidad de particulas. Ademas, la densidad de particulas
debera ser lo suficientemente baja para que la frecuencia caracteristica de

plasma no sea pequefia comparada con la frecuencia de las colisiones.

La combinacion de parametros mencionados anteriormente ocurre muy

frecuentemente de manera natural en el espacio.

El plasma cubre amplios rangos de densidad y temperatura, en la tabla 1

se especifican algunos ejemplos de los plasmas existentes en el sistema solar.

T, (K) n, (m”)
Interior estelar 10’ 10%
Corona solar 10° 10'“-10"™
Fotosfera 6x10° 10%
Viento Solar 10° 10°- 10’
Nucleo de la Tierra 6x10° 2x10%°
londsfera Terrestre 10°-10* | 10°-10™
Magnetdsfera Terrestre 10"-10° | 10°-10"

Tabla 2.1: Ejemplos de Plasma en el Sistema Solar

12



Actualmente existen dos maneras mas comunes para el estudio del
plasma, Teoria Cinética y Magnetohidrodinamica. La teoria cinética realiza un
estudio fisico de cada particula en forma individual (aproximacion
microscoépica) considerando que dichas particulas tienen propiedades
estadisticas y la Magnetohidrodinamica estudia el plasma como un fluido con
propiedades magnéticas. Ambas teorias seran explicadas en detalle a

continuacion.

2.2 Teoria Cinética

Para la descripcion adecuada de las ondas y oscilaciones producidas en
el plasma, la teoria de fluidos o magnetohidrodinamica no es siempre una
aproximacion valida. Por esto, es necesario considerar la distribucion de

velocidades f'(v). Este tratamiento se denomina teoria cinética.

Plasma es un ensemble de electrones (¢), iones (i) y neutrones (n)
con diferentes posiciones (r) y velocidades (v) las cuales se mueven bajo la
influencia de fuerzas externas (campos electromagnéticos y gravitatorios) y
procesos de colisiones internas (ionizacién, Coulomb, intercambio de cargas,

etc).

Sin embargo, lo que se observa es un promedio macroscopico de los
parametros de plasma, tales como la densidad de corriente ( j), la densidad de

electrones (n,), presion (P), Temperatura de los iones (7,), etc. Estos

parametros son promedios macroscoépicos de las distribuciones de velocidades

y/o posiciones.

La ecuacion fundamental en la teoria cinética es la denominada
ecuaciéon de Boltzmann-Vlasov. Esta ecuacion es la resultante de la aplicacién
de la ecuacion de Boltzmann a un plasma en que sélo actuan fuerzas

electromagnéticas (2.7).

13



%+v-Vf+E%=(%) (2.7)
ot moav \odt ],

donde f(7.v,?) corresponde al ensemble promedio de la funcién de distribucion
de las particulas, F es la fuerza externa que se aplica sobre las particulas, v y
m equivalen a la velocidad y la masa respectivamente. El lado izquierdo de la
ecuacién da cuenta de la razén de cambio de la funcidn de distribucion en
ausencia de colisiones, mientras que el término a la derecha de la expresién
corresponde a la razén de cambio de la funcidn de distribucion en presencia de

colisiones.

La solucién estacionaria de la ecuacion 2.7 en ausencia de colisiones y
fuerzas externas, manteniendo la condicion de equilibro térmico, estara

determinada por la distribuciéon de Maxwell que se muestra en la ecuacion 2.8.

3/2 _( mv2]
f(r,v)=n 5 m e 2! (2.8)

7k, T
En la ecuacién 2.8 el término T corresponde a la temperatura y kses la

constante de Boltzmann.

Si consideramos que las fuerzas electromagnéticas que actuan sobre el

plasma estan representadas por la fuerza de Lorentz (ecuacion 2.9).

dv
F =m—=qg(E+vxB
L i q( )

(2.9)

Se obtiene la ecuacion de Boltzmann-Vlasov para un plasma ideal

(ausencia de colisiones).

%+v-Vf+i(E+£)-%= (2.10)

ot m c v
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La teoria cinética del plasma es una herramienta muy poderosa. Sin
embargo, el tratamiento del plasma cuando se considera particula a particula
puede ser extremadamente complejo, por lo cual muchas veces es conveniente
tratar el plasma como un fluido, para lo cual se ha planteado Ia

magnetohidrodinamica o MHD [2].

2.3 Magnetohidrodinamica

La magnetohidrodinamica (MHD por su sigla en inglés) es una teoria
que comprende un conjunto de ecuaciones que ayudan a describir el
comportamiento del plasma. Las ecuaciones de magnetohidrodinamica han
sido formuladas a partir de las ecuaciones de hidrodinamica para describir el
comportamiento de un liquido magnetizado, incluyendo los efectos de la
interaccién entre el fluido y el campo magnético. La magnetohidrodinamica
utiliza leyes de mecanica pero toma propiedades electromagnéticas. Aunque
inicialmente fue formulada para electrolitos, posteriormente fue empleada para
describir muchos fenémenos diferentes, por ejemplo la generacién del campo

magnético planetario (nucleo externo en el caso de la tierra).

El modelo de fluido es el resultado de la formulaciéon de una descripcién
de plasma autoconsistente formulado exclusivamente a partir de observables

que estan definidas como funcion de las coordenadas espaciales y el tiempo,

tales como P(7,1) o V(r.1) Las ecuaciones de magnetohidrodinamica son
deducidas a partir de los momentos de la funcion de distribucion
provenientes de cada especie de particulas (iones y electrones) en

conjunto con la ecuacion de Boltzmann-Viasov.

Los modelos de fluidos para tratar plasmas enfrentan la dificultad,
debido a algunas simplificaciones, que su aplicacién no es lo suficientemente
precisa para el tratamiento de plasmas espaciales. Incluso en situaciones
donde MHD es completamente valida, su uso fundamental es dar informacién
cualitativa a cerca de un fendmeno. Para obtener resultados cuantitativos

precisos es necesario el uso de la teoria cinética. En este sentido el tratamiento
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de plasma usando MHD es una herramienta muy poderosa en una amplia

variedad de circunstancias.

Existen pautas generales que indican el rango de validez de MHD.
Asumiendo una presion isotrdpica, usualmente las interacciones resonantes
entre ondas y particulas son eliminadas. Esto puede ser visualizado claramente
si se considera que la interaccion resonante modifica dramaticamente la
funcién de distribucion en la region en que ocurre la resonancia en el espacio
de fases, donde la presion resultante es descrita por un tensor de presién no-

isotrépica muy complejo.

Una particula moviéndose a lo largo de una linea de campo magnético
con una velocidad similar a la velocidad de fase de una onda propagandose en
la misma direccién, se encuentra en resonancia con la onda incluso en los
limites establecidos en MHD. Este tipo de resonancia causa tipicamente
“amortiguacion de Landau” o Landau damping. Sin embargo, MHD es muy util

en el entendimiento de la dinamica de plasmas de gran escala [3].

El movimiento de las particulas en un sistema de dos fluidos queda
descrito por los promedios individuales de velocidades para los electrones e
iones y por sus respectivas presiones. En la magnetohidrodinamica la
velocidad sera representada por la ecuacidon de densidad de corriente,
ecuacién 2.11, la cual es esencialmente la velocidad relativa entre los iones y

los electrones; y por la velocidad del centro de masa en la ecuacion 2.12.

= Y ne,u, 2.11)

o

1
=— ) m,n,u, 212

Con
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Ademas en magnetohidrodinamica se cumple con la ecuacién de
continuidad, ecuacion 2.13.

9
a—f+V-(pU)=0 (2.13)

Para obtener las ecuaciones de movimiento de la magnetohidrodinamica

se toma la ecuacién del primer momento de la ecuaciéon de Boltzmann-Viasov

2.14. En esta ecuacién el término R, equivaldra a la fuerza de fricciéon neta

entre las especies 9 y &, que representaran a electrones e iones.

a(nat o) f(vv +Vu, +u v'+uu)f dv' - q”f(E+VxB)de ni R

oo

(2.14)

Se multiplicara por ", y se sumara sobre todas las especies obteniendo
la ecuacion 2.15.

—Em fvfdv+— Efm Wi dv' +qufV—[(E+V><B)f 2.15

El lado derecho de esta ecuacion es nulo debido a que R, +R;, =0 es

decir, el plasma total no puede ejercer friccidn sobre si mismo.

Es posible definir el tensor de presion magnetohidrodinamica en

términos de la velocidad relativa U y estara determinado por la ecuacién 2.16.

P o UZ f m, v'V'f, dv' (2.16)

Asi la ecuacion de movimiento de magnetohidrodinamica 2.17.
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a(pU) L
T+V-(pUU)=(Enoqa)E+JxB—V-P (2.17)

g

Magnetohidrodinamica Es tipicamente usada para definir problemas con

larga escala espacial donde el plasma es considerado esencialmente neutral,

por lo cual 2”0% =0

Es posible observar que el lado derecho de la ecuacién (17) contiene el
factor temporal de la ecuacién de continuidad de MHD, con esto es posible

escribir:

U+p%+pUV-U

Ipl) <. _|e . g.
—a +V-(pUU) [at+V (pU)

Asi obtenemos a ecuacién de movimiento estandar de magnetohidrodinamica,
2.18.

DU t
pE=JxB—V-PMHD (2.18)
Con,
2=£+U-V
Dt ot

24 Leyde Ohmen MHD

MHD se centra en fendbmenos de baja frecuencia y con larga escala
espacial. Si la escala de tiempo caracteristica de un fendbmeno es larga

comparada con el movimiento ciclotronico del electron, entonces el término de
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inercia del electron m.du, /dt puede ser despreciado, porque es muy pequefio

comprado con el término —¢(U.xB) proveniente de la fuerza magnética.

Asumir esto es razonable para velocidades perpendiculares a B, pero puede
ser una aproximaciéon no muy adecuada para la componente paralela de la

velocidad, ya que la velocidad paralela no provee una fuerza magnética.

Entonces, .-, =-J/ne y u,; U~ Bajo estas condiciones es posible escribir

la ley generalizada de Ohm como se muestra en la ecuacién 2.19.

E+UxB-leB+iV(neK71)=77J (2.19)
n,e ne

e

El término -JxB/ne es llamado término de Hall y puede ser

despreciado en los dos casos siguientes:

1. El termino de presion en la ecuacion de movimiento de MHD es

despreciable comparado con los otros dos términos, por lo tanto:
9] wp|U]/[B

Aqui @: D/ Dt es |a frecuencia caracteristica del fenémeno. En este
caso, la comparaciéon de UxB con el término de Hall, muestra que el
termino de hall se encuentra reducido en un factor : @/®, donde

w,=qB/m; es |a frecuencia ciclotrénica. Entonces, despreciar el termino

de Hall se encuentra justificado para los fendbmenos donde la frecuencia

caracteristica es pequefa comparada con @.; .

2. La frecuencia de colision ion-electron es grande comparada con la
frecuencia de ciclotron @. =4¢.B/m, en este caso el termino de Hall
puede ser despreciado porque es mas pequefio en un factor @./V.

. T 2
comparado con el termino resistivo 7J = (m,v,, /n.e")J
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Al usar MHD es posible asumir que una de estas dos condiciones se
cumple y por lo tanto despreciar el término de Hall. Si el término de Hall se
mantiene el sistema se denomina MHD de Hall. Con la aproximacion anterior y

utilizando la ecuacién de induccién obtenemos la ecuacion 2.20.

_E.FVX(UXB)—LV;%XVKTG=Vx(iVXB) (2.20)
ot ne Uy

Usualmente el gradiente de densidad es paralelo al gradiente de

temperatura, con lo cual el termino de la fuerza electromotriz termal

-1 . . s . .2
(n.e)” Vn,xVKT, puede ser despreciado, en este caso la ecuacion de induccion

se reduce a la ecuacioén 2.21.

B n
—+Vx(UxB)=Vx| —-VxB
o+ V(UxB) (MO ) (2.21)

El término termal comunmente se ignora en la ley de Ohm de MHD, por
lo cual es posible es escribir finalmente la ley de Ohm como se presenta en la

ecuacion 2.22 [4].

E+UxB=nJ (2.22)

2.5 Ecuacion de estado en MHD

La ecuacion de estado que se utiliza para MHD es la ecuaciéon
adiabatica de estado 2.23

P
n—"y = constante (2.23)

o
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* Ley Doble Adiabatica

MHD
= constante

o’

Aqui 7=(N+2)/N con N correspondiente al nimero de dimensiones del

sistema

* Ley Adiabatica simple.

Si las colisiones son lo suficientemente frecuentes, la dimensionalidad

del sistema sera N=3 entonces Y=5/3. Asi la ecuacion de estado

quedara descrita por la ecuacion 2.24.

7 = constante (2.24)

2.6 Aproximaciones de MHD para las ecuaciones de Maxwell

Varias hipétesis contenidas en magnetohidrodinamica producen
aproximaciones simplificadas de las ecuaciones de Maxwell. En particular, la
hipétesis de neutralidad de carga produce que la ecuacion de Poisson sea inutil
debido a que la ecuacion de Poisson describe la relacion entre la no-
neutralidad y la componente electrostatica del campo eléctrico. La hipotesis de

neutralidad de carga tiene implicancias para la densidad de corriente también.
Bajo las aproximaciones de MHD las ecuaciones de Maxwell toman la

forma establecida en las ecuaciones (2.25) para la ley de Faraday, (2.26) para
la ley de Ampere, (2.27) y (2.28).
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1 0B

VxE =TT (2.25)
Yo AT LE 47 226
c ¢ ot c
Va8 =0 (2.27)
VE&E =40 =0 (2.28)

La temperatura en el plasma del sistema solar es muy alta,
frecuentemente se hace la aproximacion ¢ — ® | resultando la ecuacion 2.29

para MHD idealizada.

(2.29)

Propiedades de fluido también pueden ser determinadas para el plasma
a través de la ecuacion de continuidad (2.30) y la ecuacién de momentum para
un fluido (2.31). En estas ecuaciones © corresponde a densidad, p es la
presién del plasma, g es la aceleracién debido a la gravedad y F.is es la fuerza

viscosa.

0

Lav-(pv)=0 (2.30)
av JxB
pz=—VP+ a +pg+F (2.31)

La ecuacion de estado (2.32) completa el set de ecuaciones que

describe al plasma como un fluido en MHD.
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(2.32

2.7 Presién magnética y tensién

El segundo término de la ecuacion 2.31 representa la fuerza magnética y

puede ser escrita como se muestra en la ecuacion (2.33).

1 __Bx(VxB) B’) (B-V)B
FM_c(JXB)_ 4t V(Sﬂ)+ 47T (2:33)

El primer término de la ecuacion representa la presidon magnética
(Ecuacidén 2.34), mientras que el segundo término corresponde al efecto de la

tension en el campo magnético.

Py =— (2.34)
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Capitulo 3

El Sol y la actividad solar

Aun cuando la radiacién total del sol, mayoritariamente luz visible, es
relativamente constante, el Sol puede exhibir grandes variaciones en la emisién
de rayos X, UV y ondas de radio. Esta variabilidad es usualmente asociada a
las regiones activas en el Sol, donde la magnitud del campo magnético solar
es también altamente variable. Variaciones en el campo magnético solar

produce a su vez cambios en el campo geomagnético.
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3.1 El campo magnético solar y el desarrollo de las regiones

activas

El campo magnético del Sol puede ser medido a través del efecto Zeeman,
estudiando las lineas del espectro solar. Instrumentos utilizados para medir el
campo magnético solar usando efecto Zeeman tienen una sensibilidad de hasta
0.3 [G] y pueden medir facilmente el promedio del campo magnético en la
superficie solar (~1 [G]). Las mediciones indican la presencia de una diferencia
en la polaridad magnética entre las dos regiones polares y se sabe que cambia
en un ciclo de 22 afos. Inicialmente se propuso que la configuracién del campo
magneético solar era de tipo dipolar, donde las lineas del campo magnético
penetraban en el nucleo solar. Si esto fuera cierto el tiempo de difusion del
campo magnético desde el interior solar hacia las regiones externas seria de
alrededor de 10" afios, lo cual excederia la edad del sol (10° afios). Sin
embargo, ahora es sabido que este campo magnético esta confinado a ciertas
superficies del sol y que el tiempo de difusién para estas regiones son menores

que la edad del Sol.

En la region de conveccion del sol el gradiente de temperatura es muy
grande. En estas regiones es posible la coexistencia de particulas ionizadas y
neutras. Las particulas neutras aumentan la opacidad y la temperatura se
reduce. Para alcanzar el equilibrio, se produce la mezcla de particulas (neutras
e ionizadas) para reducir los efectos del gradiente. En la zona mas externa de
la region de conveccion se produce granulacion, celdas de conveccién debido

a vortices producidos por el movimiento ascendente del fluido.

Las regiones activas en el sol son producidas por un aumento de
inestabilidad conectiva en el Sol. Estas inestabilidades son producidas por el

empuje magnético en la zona de conveccion.
A nivel fotosferico el sol no rota como un cuerpo solido. La region

ecuatorial gira ligeramente mas rapido que los polos, presentando un periodo

de rotacion de 32 dias en los polos y 27 en el Ecuador. Esta rotacién diferencial
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tuerce las lineas del campo magnético y esto produce la generacién de
Corrientes. La presion magnética es un factor muy importante en la generacién
de las regiones activas. La relacién entre la presion dentro y fuera de las zonas
activas es analizada a continuacion. Si se considera Pi la presion dentro de las
regiones activas del sol y Po la presion fuera de la region activa, el balance de

presiéon puede ser escrito segun la ecuacion 3.1.

2
R+ =P, (3.1)
JT

2

Donde el término P corresponde a la presion magnética dentro de la region
T

2

. B , ‘. ‘s
activa, de esta manera, como 8_ > (0, se obtiene la relacion de la ecuacion 3.2,
T

donde la presién al interior de la regidén activa es menor que en su entorno y el

plasma experimenta un movimiento ascendente.

P<P (3.2)

En un tiempo de algunos dias, la nueva region bipolar que ha emergido
se transforma en un par de manchas solares unidas por un grupo de arcos
filamentosos. Estos loops pueden ser observados cuando se expanden hacia el
exterior de la region de conveccion, hacia la corona solar. El grupo de manchas
solares continua creciendo por alrededor de 10 a 15 dias, alcanzando un
diametro de al redor de 200 mil kilbmetros con un aumento pronunciado de
emision de rayos X. Las manchas solares son aproximadamente 1000 a
2000[K] mas frias que la region de la fotosfera que las rodea, por esta razoén las
manchas solares aparecen como regiones oscuras en las mediciones de luz

blanca. Tipicamente las manchas solares suelen durar alrededor de un mes

[1].

Los grupos de manchas solares estan rodeados generalmente por

“féculas”, las cuales son regiones brillantes de 100 [K] mas caliente que la
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fotosfera. Esto puede ser explicado en términos de la concentracion de energia

debido a la inhibicidn de conveccion dentro de la mancha solar.

3.2 Elciclo solar

Los grupos de manchas solares tienen un ciclo de 11 afos. En un
periodo de 27 dias (una revolucion solar observada desde la tierra) es posible
observar una ocurrencia de alrededor de 200 manchas solares durante el

maximo solar, disminuyendo a cero durante el minimo solar.

Los grupos de manchas solares estan generalmente confinados a las
regiones de baja latitud en el disco solar. Al inicio de un Nuevo ciclo solar, las
primeras manchas solares aparecen alrededor de los 30°de latitud. Cerca del
maximo solar, las manchas solares son observadas a menor latitud (~15°) y
cerca del fin del ciclo solar las manchas solares se observan alrededor de los
8° de latitud. Esto puede ser observado en la figura 3.1 donde se presenta el
‘grafico de mariposa de Maunder’ el cual representa la ubicacion y numero de
manchas de acuerdo al ciclo solar. Las manchas solares siempre tienen la
misma polaridad de la region en la que emergen. Las polaridades en cada
hemisferio del sol son opuesta y varian cada 11 afos, obteniendo un ciclo total

de 22 afnos.

27



DAILY SUNSPOT AREA AVERAGED OVER INDIVIDUAL SOLAR ROTATIONS

90N SUNSPOT AREA LN EQUAL AREA LATITUDE STRIPS (% OF §TRIP AREA) H=0.0% B>0.1% 7>1.0%

. | "'-L ol |' ¥

30N | |

i B ) Y oy
TR ] o .1
o 0 '|“'1r V " '“ y '. . ] *' “..'. f
g Yo e v el 4 ,\.. it SH.l,
!.'l\JJI i AY 'd‘l"J li } '-" 'J'\ n hl ’qul- i] IL-‘J' 1h.| L ]

'M'l:i.ﬂ | ] I'”""‘ ||| h :rl' , { S | I
ol L.:t.;m;ﬂ v

18RO 1590 1000 1914 1v20 1931 1944 1930 LI6A 1970 19540 1990 2000
IATE

EQ

308

Q08

0.5 A¥HERAGE DATLY SUNSFOT AREA (% OF ¥ISIBLE HEMISPHERE)

0.4

0.2

L
0.0 MJW.W

1880 1890 1900 1910 1920 1930 1940 1930 1960 1970 1980 1990 2000
NATT

\ttos:ackneomale nasl Lnadss Dfvelf NASAMSFCHATHAWAY 11:2000

Figura 3.1: Graficos de manchas solares. El grafico superior es llamado ‘grafico de mariposa’
por su forma y representa el nUmero y ubicaciéon de las manchas solares en el tiempo. El

grafico inferior representa el promedio del are cubierta en porcentaje por las manchas solares

en funcion del tiempo (cortesia de http://www.fractaluniverse.org/v2/?page 1d=135).

3.2.1 Manchas Solares

Las manchas solares son regiones oscuras en la superficie solar con
dimensiones de entre 10° a 10° km de diametro. La parte central llamada
umbra es la regibn mas oscura, con temperatura inferior a la fotosfera que la
rodea, de alrededor de 4000 [K]. El flujo de energia radiativa de la umbra es
solamente el 20% de la energia irradiada por la fotosfera circundante. Debido al
largo periodo de existencia y la estabilidad de las manchas solares se sabe que
la densidad del plasma del que estan compuestas es comparable a la del
plasma que las rodea. Se ha estudiado que las manchas solares se mantienen
a menor temperatura debido a la inhibicion de conveccidén producida por la

presencia de fuerte campo magnético en la superficie de la mancha solar.
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Figura 3.2: Mancha solar en la superficie del Sol. La regidon mas oscura es llamada umbra y

posee menor temperatura que las regiones que la rodean.

3.2.2 Llamaradas solares

Las llamaradas solares son aun un tema controversial y cuyos
mecanismos fisicos se encuentran todavia en discusion. Estas llamaradas
solares envuelven la emision de gran cantidad de energia en un corto lapso de
tiempo. La energia emitida incluye una apreciable cantidad de rayos césmicos
y plasma hacia la corona solar en forma de ‘flujos filamentarios’ en el viento
solar. El efecto de estas llamaradas de plasma sobre la magnetosfera terrestre
produce efectos geomagnéticos apreciables y seran discutidos en los
siguientes capitulos. Las llamaradas solares se originan sobre las regiones

magnéticas activas del Sol.
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Figura 3.3: Llamaradas solares

3.2.3 Prominencias solares

Las prominencias son estructuras estables que permanecen por meses
en la atmosfera solar. El campo magnético en las prominencias es débil
comparado con el plasma circundante, la temperatura es también baja, pero
posee alta densidad de particulas. Es esta densidad la que provoca una
curvatura en la linea del campo magnético y por la tanto la generacion de
Corrientes. En las prominencias se produce un balance gravitacional vy

magneético que ayuda a que estas estructuras sean relativamente estables.

3.2.4 Agujeros en la Corona solar

Los agujeros en la corona solar ocurren sobre extendidas regiones
unipolares del sol, en donde las topologia del campo magnético presenta lineas
de campo abiertas y divergentes. El gas en estas regiones no se encuentra en
equilibrio hidrostatico, pero continuamente fluye a mayores altitudes como
viento solar. Figura 3.4 presenta un diagrama esquematico de la formacion de
los agujeros de la corona solar, donde en las regiones llamadas “A” se
encuentran las lineas cerradas del campo magnético, pero entre ellas las lineas
se muestran divergentes produciendo entre ellas los llamados agujeros de la
corona. Eventualmente las lineas divergentes del campo magnético que se

sefalan como divergentes formaran parte del viento solar.
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Figura 3.4: Diagrama esquematico de la formacion de agujeros en la corona solar. Las regiones
denominadas con la letra “A” indica regiones donde las lineas del campo estan cerradas y “B”

donde las lineas del campo estan abiertas generando agujeros en la corona solar.

3.2.543 Eyecciones de masa coronal

Las eyecciones de masa coronal o CMEs (por su sigla en ingles,
Coronal mass ejections) se producen debido a que los arcos de plasma se
vuelven inestables y generan grandes burbujas de gas y campo magnético en
la corona solar que son liberadas desde el sol y viajan por el medio

interplanetario.

Las eyecciones de masa coronal tienen un efecto profundo en la
dindmica de la magnetosfera terrestre. El plasma que viaja desde la corona
solar comprime la magnetosfera. Ademas, el fuerte campo magnético
interplanetario asociado con las CMEs induce un fuerte campo eléctrico y un
rapido flujo de plasma dentro de la magnetosfera, generando diversos

fendmenos en diferentes regiones de la magnetosfera.
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Figura 3.5: Eyeccion de masa coronal o CMEs (por su sigla en ingles) observada utilizando un

coronografo.
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Capitulo 4

Magnetosfera terrestre

La magnetosfera terrestre es una regidén del espacio dominada por el
campo geomagnético. Las caracteristicas fisicas de esta regidn estan
altamente influenciadas por las condiciones del campo magnético
interplanetario y el viento solar. El entendimiento de la formacién y la fisica que
involucran los procesos en la magnetosfera terrestre es fundamental para el

desarrollo de esta tesis.

4.1 Formacion de la Magnetosfera terrestre: Interacciones

entre el viento solar y la magnetosfera

La expansion de la corona solar produce un fluido supersénico de gas
caliente completamente ionizado desde el Sol. Debido a la alta conductividad
eléctrica, el campo magnético solar esta ‘congelado’ en el plasma. La presién
dinamica del viento solar excede cualquier tension magnética presente, las

lineas del campo son estiradas y torcidas produciendo una Espiral de
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Arquimedes que co-rota con el Sol con un periodo de alrededor de 27 dias.

Una figura esquematica es presentada en la figura 4.1.

Figure 4.1: Representacion esquematica de la espiral de Arquimedes producida por el viento

solar debido a la rotacion del Sol.

La naturaleza de la interaccion entre el viento solar y los diversos
obstaculos que se encuentran en el medio en que el viento solar se propaga,
depende de las propiedades fisicas del obstaculo. El viento solar puede
impactar directamente sobre la superficie de un objeto o puede ser desviado
alrededor del objeto debido a un balance de presion. La diferencia entre estas
dos situaciones estara determinada por la conductividad eléctrica o, mas
especificamente, por la resistividad magnética del obstaculo. Si la
conductividad del obstaculo es suficientemente pequefa para que el numero de
Reynolds magnético (R,) sea mucho menor que uno (R,<<1), entonces el flujo
magnético se puede difundir a través del obstaculo. Consecuentemente, el flujo
magneético no sera deflectado por el obstaculo e impactara directamente en la
superficie de él. De manera opuesta, si la conductividad es alta, entonces

Rn>>1, el flujo magnético presenta una reduccion de velocidad y sera
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deflectado alrededor del obstaculo, produciendo un arco de choque o bow

shock.

4.2 Caracteristicas generales de la magnetosfera terrestre

Todos los planetas del sistema solar, con excepcion de Venus y Marte,
poseen un campo magnético intrinseco el cual es suficiente para producir un

balance de presién con el fluido del viento solar.

La figura 4.2 muestra un esquema de la interaccion entre el campo terrestre
(considerado dipolar) y el viento solar. El viento solar produce la compresion de
las lineas del campo magnético en la parte diurna de la magnetosfera y el
estiramiento de las lineas del campo magnético en la parte nocturna,

produciendo la llamada cola magnetosferica.

Solar Wind
Van Allen Radiation Belts

Tail Lobe

EERENKCBhrEdShacE B R E N

Magnetosheath

Figura 4.2: Representacion esquematica de la interaccion entre la magnetosfera terrestre y el
viento solar. En esta figura ademas es posible identificar las diversas regiones de la

magnetosfera.

Debido a la alta conductividad magnética del plasma, las particulas del

viento solar y el campo interplanetario no penetran la region de alto campo
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geomagnético, por lo cual es fluido es deflectado alrededor del planeta. Esto
produce una cavidad en el viento solar llamada magnetosfera. La barrera entre
la magnetosfera y el viento solar es llamada magnetopausa, y la regién entre el
arco de choque y el viento solar es denominada lamina de plasma o

magnetosheath.

4.3 Aspectos generales del proceso de acoplamiento en el

borde de la magnetopausa.

Una estimacion de la ubicacion de la magnetopausa puede ser obtenida
asumiendo un balance de la presion térmica en la lamina de plasma, como se

muestra en la ecuacion 4.1 donde B, corresponde al campo magnético al

interior de la magnetosfera, p es la densidad del viento solar y V la velocidad.

2
in

= p termal ,lam
81

= kpV’ (4.1)

El factor de escala (k=0.89) da cuenta de la reduccion de la presién de la
lamina de plasma debido al fluido alrededor de la magnetopausa. Una
evaluacion precisa de la superficie de borde es complicada debido a que la
magnitud del campo magnético inmediatamente dentro de la magnetosfera

experimenta variaciones debido a la compresion ejercida por el viento solar.

Tanto la magnetopausa como el arco de choque han sido ampliamente
estudiados por experimentos satelitales, obteniendo resultados que concuerdan
con las aproximaciones teoricas realizadas. En las regiones de la lamina de
plasma el campo magnético esta usualmente en un estado altamente
turbulento. Cerca de los costados de la lamina del plasma el fluido se vuelve
nuevamente supersonico y se especula que inestabilidades del tipo Kelvin-
Helmholtz serian generadas a lo largo de la magnetopausa. Generalmente, el

plasma del viento solar no penetra en la magnetosfera, a excepcion de las
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regiones llamadas cuspide o cusp, que son las regiones de alta latitud de la
tierra, donde las lineas del campo geomagnético se pueden conectar con el
campo interplanetario. Esto ocurre cuando el campo interplanetario posee una
componente dirigida hacia el sur, uniéndose con las lineas del campo
geomagnético que estan orientadas hacia el interior de la tierra en el hemisferio

norte.

4.4 Sistemas de corriente en la magnetosfera terrestre

Como se ha establecido anteriormente, el viento solar y el campo
interplanetario no penetran en el sistema donde las lineas del campo
magneético de la magnetosfera se encuentran cerradas. lones y electrones del
viento solar, solo son capaces de penetrar la distancia de un radio de Larmor
en la regidn de alto campo magnético de la magnetosfera, entonces las
particulas experimentan diferente movimiento de giro dependiendo de la carga,
siendo deflectadas debido al campo magnético. Este giro diferencias produce
una fuerte lamina de corriente en el borde diurno de la magnetosfera. Este
sistema de corriente es llamado “sistema de corrientes de Chapman y Ferraro”
en honor a los primeros fisicos en predecir este fenobmeno. Esta corriente
ayuda a reforzar el campo geomagnético que puede llegar a ser hasta dos

veces la magnitud del dipolo geomagnético.

En la cola de la magnetosfera las lineas del campo se encuentran
estiradas en direccion opuesta al Sol. Esta es una regién muy importante en la
magnetosfera ya que actua como reservorio de plasma y energia. En esta
region, debido a la interaccion del campo magnético terrestre y el campo
interplanetario, se produce un campo eléctrico de conveccion que es el
responsable del transporte de las particulas en direccién hacia la tierra. Debido
al transporte de estas particulas, una lamina de corriente se encuentra ubicada

en el centro de la cola de la magnetosfera en una region llamada lamina de
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plasma, que separa las dos regiones de la cola, donde el campo magnético es
dirigido hacia el Sol y en direccion opuesta al Sol, como puede ser visto en la

figura 4.3.

Bow Shock

Magnetopause

-«

‘

Magnetotail

\(\.‘\_

—

® & O Current S@;@ ®

Magnetosheath

Figura 4.3: Esquema de la magnetosfera indicando la corriente de Chapman-Ferraro a lo largo de la
magnetopausa y la lamina de corriente en la cola de la magnetosfera. La figura muestra como la lamina de

corriente separa dos regiones con lineas de campo magnético en diferentes direcciones.

El ultimo gran sistema de corriente presente en la magnetosfera es
llamado anillo de corriente o ring current el cual es un sistema de corriente
toroidal alrededor de la tierra. Cerca de la tierra existe un campo eléctrico de
co-rotacion, debido a que las lineas del campo geomagnético rotan con la
tierra, este campo magnético tiene mucha mayor magnitud a menor distancia,
por lo que el campo eléctrico de co-rotacion gobierna sobre el campo eléctrico
de conveccion alrededor de la tierra. Sin embargo, las particulas que viajan por
las lineas del campo experimentan una velocidad de deriva relativa a su carga.

Los electrones giran alrededor de la tierra hacia el area diurna de la
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magnetosfera por la regién del amanecer o dawn region, y los protones lo
realizan por la region del atardecer o dusk region. Es esta separacion segun
cargas eléctricas lo que produce el llamado anillo de corriente, el cual produce
una disminucion del campo magnético terrestre en su componente horizontal.
La fuente inmediata de particulas que componen el anillo de corriente proviene
del viento solar y de la ionosfera. La densidad de particulas que comprenden el
anillo de corriente varian segun la actividad magnética El anillo de corriente es
un tépico de mucho interés debido a las perturbaciones geomagnéticas
globales que produce, llamadas ‘tormentas geomagnéticas’, las cuales son
responsables de problemas severos en sistemas tecnolégicos, perturbaciones
o incluso dafio permanente de las telecomunicaciones y la navegacion de
satélites. Ademas, hay reportes de tormentas geomagneticas afectando al

clima y también la fisiologia humana. [Daglis et al., 1999]

Quiet-Time Field Storm-Time Field

Figura 4.4: Simulacién del anillo de corriente para periodos de baja actividad

magnética (figura izquierda) y durante una tormenta geomagnética (figura derecha).
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Capitulo 5

Perturbaciones geomagnéticas

Las variaciones entre el acoplamiento de la magnetopausa con el flujo
de particulas atrapadas o que han precipitado en la magnetosfera producen
cambios en el sistema de corrientes globales en la magnetosfera y esto a su
vez conlleva a variaciones en el campo magnético en la superficie terrestre.
Estas variaciones son conocidas como perturbaciones geomagnéticas.
Mediciones de estas variaciones en la tierra proveen informacion util a cerca de

los procesos fisicos que ocurren en la magnetosfera.
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El estudio de las perturbaciones geomagnéticas empezé a inicios del
siglo veinte, cuando el fisico noruego Kristian Birkeland empezé a estudiar la
interaccién entre el sol y el campo magnético terrestre. Sin embargo, los
trabajos mas importantes en el inicio de la fisica espacial fueron realizados mas
tarde por Sidney Chapman, Vincenzo Ferraro, Julius Bartels y Syun-Ichi
Akasofu, quienes desarrollaron diversos modelos para explicar los fenbmenos
geomagnéticos, con especial énfasis en tormentas y subtormentas
geomagnéticas [5]. En los ultimos afos los datos obtenidos a través de
diversos satélites han ayudado a desarrollar un mejor entendimiento acerca de

estos fendmenos, sin embargo aun quedan muchas preguntas sin resolver.

5.1 Tormentay Subtormenta geomagnética.

El aumento transitorio de las emisiones aurorales y las corrientes en la
ionosfera ocurren a menudo en el ovalo auroral y son buenos indicadores de
actividad geomagnética. Estas perturbaciones ocurren a lo largo de las lineas
del campo magnético que se extienden hasta la lamina de plasma y son
observables a latitudes altas a través de intensa actividad auroral y fuertes
perturbaciones del campo magnético en la superficie terrestre asociadas con el
aumento de corrientes ionosfericas. Existen diferentes tipos de perturbaciones,
las cuales tienen escalan de tiempo que varian desde algunos minutos hasta
varias horas e incluso dias. Las tormentas magnéticas son un proceso
fundamentalmente diferente de las perturbaciones en el ovalo auroral, ya que
ellas ocurren cuando flujos de particulas altamente energéticas en los anillos
de radiacién o Radiation Belts (Figura 5.2), provocan un aumento en el anillo de
corriente que rodea la tierra, produciendo una disminucién del campo
magneético en la superficie terrestre a latitudes ubicadas hacia ecuador del
ovalo auroral. Sin embargo, perturbaciones en el ovalo auroral también ocurren
durante tormentas geomagnéticas, pero estas no estan relacionadas con la
inyeccion de particulas en los anillos de radiacion que eventualmente ayudaran

al incremento en la magnitud del anillo de corriente que rodea la tierra.
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Figura 5.1: Representacion esquematica de una tormenta solar producida por la eyeccion de

masa coronal.

5.1.1 Tormenta geomagnética

Las tormentas geomagnéticas son generalmente asociadas con largos
periodos de campo magnético interplanetario orientado en direccién sur. Esto
produce un aumento de la conveccion magnetosferica, que es visualizado en
un aumento del campo eléctrico que acelera las particulas hacia las regiones
interiores de la magnetosfera y produce un aumento en el potencial eléctrico a

través de la cola magnética.
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Figure 5.2: Variacion de los anillos de radiacion durante una tormenta geomagnética. Los

anillos de radiacion se expanden y se contraen en respuesta a la perturbacién magnética
mientras las particulas entran y escapan de los anillos de radiacion.

[http://themis.igpp.ucla.edu/news.shtml]

Dos procesos diferentes pueden producir fuerte campo interplanetario
orientado hacia el sur, que posteriormente desencadenara en una tormenta
geomagnética. El primero se encuentra asociado con un fuerte arco de choque
producido por un rapido flujo de viento solar. Este arco o frente de choque
produce una compresion en el viento solar y un aumento en la magnitud del
campo magnético interplanetario. EIl segundo proceso es producido cuando

una eyeccion de masa coronal interactua con la magnetosfera terrestre.
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Las particulas son transportadas hacia la tierra desde la cola
magnetosferica a través del campo eléctrico de conveccion y como se ha
discutido anteriormente, estas particulas produciran un aumento en el anillo de
corriente que a su vez inducira un campo magnético el cual produce una
reduccion en la componente horizontal del campo magnético terrestre. Este
fendbmeno es una de las caracteristicas principales durante una tormenta

geomagnética y se encuentra cuantificado en el indice llamado Dst.

Cuando los iones de la lamina del plasma son inyectados cerca de la
tierra el gradiente magnético los mueve hacia la tierra debido al campo
magneético de conveccion. Como consecuencia, los iones incrementan su
energia. Durante la tormenta, los iones se dispersan rapidamente en la
atmosfera debido a interacciones resonantes entre las ondas del plasma y la
lamina de corriente. La duracién tipica de una tormenta geomagnética es entre

uno o dos dias.

5.1.2 Subtormenta geomagnética

Una subtormenta geomagnética es una reconfiguracion global de la
magnetosfera que envuelve el almacenamiento de energia del viento solar en
la cola de la magnetosfera y su abrupta conversion en energia térmica y
cinética de las particulas ubicadas en la lamina del plasma. Debido a que los
fendmenos relativos al comienzo de una subtormenta son inicialmente locales
presentando una rapida evolucién temporal posterior, la observacion de estos
fendmenos por medio de satélites continua siendo un desafio en el estudio de
la subtormenta. Los mecanismos que generan una subtormenta geomagnética

son aun temas altamente controversiales en la comunidad cientifica.
La subtormenta es visualizada como una perturbacién dramatica y de

gran escala en el ovalo auroral. La figura 5.3 muestra la manifestacién de una

subtormenta en la ionosfera terrestre, bien conocida como aurora. La
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probabilidad de ocurrencia de una subtormenta es altamente variable, con
duraciones tipicas de entre 1-2 horas.

Recientemente la secuencia en la cual una subtormenta se produciria ha
sido descrita por Nishimura et al. [2010]. Como fue descrito anteriormente por
Akasofu [1962], durante la fase previa al inicio de una subtormenta se procede
un aumento de la intensidad en el arco auroral, seguido por una serie de
‘streamers’, los cuales son descritos como arcos alineados aproximadamente
de norte a sur, los cuales se cree que posteriormente desencadenan el inicio

de la subtormenta.

Figura 5.3: Aurora es la visualizacion de una subtormenta a nivel ionosferico.

5.2 indices geomagnéticos

Las perturbaciones geomagnéticas pueden ser monitoreadas a través de

diversos indices geomagnéticos.
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En 1966 David y Sugiura introdujeron el indice AE como una medida de
la actividad de los electro-chorros (electrojets) en el ovalo auroral. En la
actualidad los indices aurorales son medidos a través de las perturbaciones en
la componente horizontal (H) del campo magnético en la red de magnetometros
localizados alrededor del ovalo auroral. La maxima excursidn negativa de la
componente H del campo magnético es denominada indice AL o Auroral
Lower. De manera similar, la maxima excursion positiva del campo magnético
es conocida como AU o Auroral Upper La diferencia entre estos dos indices es
llamada indice AE (AE=AU-AL). Es importante dar énfasis a que las
perturbaciones negativas de la componente horizontal ocurren cuando las
estaciones estan localizadas bajo una corriente que fluye hacia el oeste. Por
esta razon, los indices AU y AL entregan informacién a cerca de la magnitud de
los electro-chorros hacia es este y hacia el oeste, mientras que AE provee

informacion a cerca de la magnitud promedio de la corriente horizontal.

El indice Dst mide la magnitud en la componente horizontal del campo
magnético cerca de regiones ecuatoriales, las cuales estan relacionadas con
variaciones en el anillo de corriente que rodea la tierra. Este indice monitorea
las tormentas geomagnéticas a nivel global y es obtenido realizando un
promedio de las perturbaciones el la componente horizontal del campo
magnético terrestre medidas cada hora. La tabla 5.1 presenta valores tipicos
del indice Dst de acuerdo con la actividad geomagnética. La figura 5.4 muestra

un ejemplo entre la relacion entre el campo geomagnético y el indice Dst.

Actividad geomagnética
Tormentas débiles -50nT < Dst < -30nT
Tormentas moderadas -100nT < Dst < -50nT
Tormentas intensas -200nT < Dst <-100nT
Super tormentas Dst <-200nT

Tabla 5.1: Clasificacion de la actividad geomagnética de acuerdo a los valores del indice Dst

[http://roma2.rm.ingv.it/en/themes/23/geomagnetic indices/27/dst index]
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Figure 5.4: La linea azul corresponde a la componente x del campo geomagnético
medido en el observatorio L’ Aquila. El indice Dst se encuentra en verde. Aqui es
posible ver la disminucion en la magnitud del campo geomagnético y su relacion con el

indice Dst.

El indice Kp (de su sigla en aleman planetaricshe Kennziffer o Indice
Planetario) es medido en latitudes medias y representa las perturbaciones
geomagnéticas en escala planetaria. Este indice es el promedio de los indices
medidos por trece diferentes estaciones. El indice Kp tiene una escala de cero
a nueve y es generalmente representado en el “diagrama musical de Bartels”
ya que este indice fue introducido por Bartels en 1949. Un ejemplo de este

diagrama se muestra en la figura 5.5.
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Figura 5.5: Ejemplo del diagrama musical de Bartels. Esta es la manera tipica de

representar en indice geomagnético Kp.
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Capitulo 6

Reconstruccion de perfiles radiales de la presion
del plasma en el lado nocturno de la

magnetosfera interna

El balance de la presion total es una de las condiciones fundamentales
para mantener la estabilidad en cualquier configuracion de plasma. Durante la
ultima década, el estudio de las distribuciones de presién en el plasma en la
magnetosfera terrestre es uno de los topicos mas importante en el analisis de
este sistema. Sin embargo, la obtencion de la presioén total del plasma requiere
mediciones de particulas en un amplio rango de energia (0.1 — 500keV) vy

cercanas al plano ecuatorial. Es posible obtener perfiles de presiéon del plasma
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utilizando datos de satélites de baja orbita, asumiendo que la principal
contribucion a la presion esta dada por los iones de baja energia (<15keV) y

que las funciones de distribucion de estos iones son relativamente isotrépicas.

6.1 Satelite Aureol-3 e instrumentos

Aureol-3 (AURora and EOLe) es un satélite Soviético-Francés que formo
parte de la serie intercosmos. Este satélite fue lanzado el 21 de Septiembre de

1981, en una orbital cercana a la orbita polar.

La parte central del satélite estaba compuesto por un cilindro de 1.6m de
didmetro y 2.7 m de altura. Desde la parte central del satélite se extienden las
antenas de telemetria y comando, los paneles solares y seis brazos que
contienen varios sensores, como puede ser visto en la figura 6.1. El eje z del
satélite apuntaba al centro de la tierra, el eje x estaba en direccion del vector
velocidad del satélite. Ocho paneles solares y baterias de 28V proveian 250 W
como poder maximo y un promedio de 50W. El satélite cargaba un total de 12

experimentos: cuatro de la Union Soviética, siete de Francia y uno en conjunto.

Figura 6.1: Satélite Aureol-3
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El objetivo principal de Aureol-3 era proveer respuestas a las numerosas
interrogantes relativas al acoplamiento entre magnetosfera-ionosfera a altas
latitudes. Los fendmenos de interés incluian Aurora, subtormenta
geomagnética, origen y transporte del plasma en la magnetosfera, energias

asociadas, corrientes eléctricas y campos eléctricos.

Aureol-3 se encontraba en orbita polar con un perigeo de 410 [km],
apogeo 2000 [km] e inclinacion de 82.5°. Los datos son provistos por el
analizador de particulas SPECTRO con una resoluciéon temporal de entre 1.6 —
3.6 s. SPECTRO media particulas con energias entre 0.02-22keV.

6.2 Metodologia

Durante las ultimas décadas se han desarrollado muchos modelos de
transporte de plasma, equilibrio magnetostatico y formacion de perfiles de
plasma. Para esto se han usado satélites de alta y baja altitud, superior e
inferior a 2000 [km] respectivamente, para estudiar las distribuciones de
presién del plasma. Sin embargo, la distribucién promedio de la presion del

plasma puede diferir de la distribucién instantanea.

Los perfiles de presidon radial pueden ser obtenidos asumiendo que la
anisotropia de los iones en el plano ecuatorial es baja en el rango entre 22 a 02
MLT (del ingles, magnetic local time), y que la funcién de distribucion de los
iones es aproximadamente Maxwelliana, esto a partir de la metodologia
desarrollada por Stepanova et al., [2002], la cual ha sido ampliamente validada
por trabajos posteriores. La existencia de la diferencia de potencial alineado al

campo decrece la concentracion de iones (7., ) a altitudes iondsfericas, pero ha
sido reportado que la temperatura de estos iones (7, ) permanece constante. La

ecuacion 6.1 da cuenta del flujo de iones medidos por satélites de baja altitud,

donde E corresponde a la energia de los iones, m, es la masa de estos iones y
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n =n_ % donde n,,

won mag

. corresponde a la concentracion de iones en la

magnetosfera, 7 es la diferencia de potencial y e es la carga del electron.

n.
ion Ee-E/T,- (61)

I(E) = 12 mi1/2n3/27;3/2

El valor de la diferencia de potencial es estimado a partir de la energia
correspondiente al maximo valor del flujo de los iones precipitantes. La presién

de los iones es calculada como P =nT .

La figura 6.2 muestra la energia de los electrones medida por Aureol-3
en el primer panel. Los valores de as corrientes alineadas al campo estan
re[resentafos en el segundo panel (histograma de color cyan), donde las barras
verticales de color azul representan a la caida de potencial o potential drop. El
tercer panel muestra la energia de los iones obtenida de las mediaciones del
satelite. Los valores nion y Ti son obtenidos de un ajusto logaritmico de I/E y
pueden ser observados en el cuarto panel de la figura 6.2 en cruces de color
verde y cyan respectivamente. Para este estudio solo se han hecho ajustes de
la region de alta energia de iones (aproximadamente entre 4 y 20 keV), con
esto es posible evitar incluir iones de baja energia con origenes no-
magnetosfericos, los cuales prodrian llevar a errores en el resultado. En el
quinto y ultimo panel se muestra con cruces de color rojo la presion de los
iones y con cruces verdes la variacion de la concentracion de iones en la

magnetosfera.
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Figura 6.2: Usando la metodologia desarrollada por Stepanova et al. [2002], es posible obtener
los perfiles de presion en la magnetosfera terrestre. De arriba hacia abajo se muestra la
energia de los electrones, Flujo magnético, energia de los iones, temperatura de los iones y la

los perfiles de presion.

Posteriormente, la presion obtenida es mapeada al plano ecuatorial
usando el modelo geomagnético Tsyganenko 2001 (TO1). Los modelos
Tsyganenko son modelos semi-empiricos usados para representar el campo
magnético terrestre, basado en un gran numero de observaciones satelitales
((IMP, HEOS, ISEE, POLAR, Geotail, GOES, etc). Estos modelos incluyen
contribuciones del anillo de corriente de la Tierra, el sistema de corrientes de la
cola de la magnetosfera, corrientes de la magnetopausa, y todos los sistemas
de corriente alineados al campo magnético. El modelo Tsyganenko [1989], T89,
es un modelo que depende de la inclinacion y fue desarrollado como un modelo

para la cola magnetosferica. EI modelo T96 tiene una magnetopausa realista,
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ademas de considerar los modelos de corriente de Birkeland (Region 1y 2) y la
penetracion del campo magnético interplanetario. EI modelo TO1 representa la
configuracion variable de la magnetosfera interna para diferentes condiciones
interplanetarias y perturbaciones a nivel terrestre. El modelo T05 es un modelo
dindmico del campo magnético en la magnetosfera interna durante una

tormenta geomagnética.

Los parametros iniciales de T01, tales como las componentes del campo
magnético interplanetario y la presion dinamica del viento solar, son obtenidos
de la base de datos OMNI. La primera base de datos OMNI fue creada por
NSSDC (National Space Science Data Center) a mediados de los afos 70. La
base de datos OMNI contiene set de datos del campo magnético
interplanetario y parametros de plasma medidos con resoluciones de una hora,
5 y 1 minuto. Estos parametros son medidos por muchos satélites en orbita
geoceéntrica a ~225Re (Re: Radio Terrestre; 1Re=6380km). El set de datos
también contiene flujo de protones energéticos, indices geomagnéticos (AE,
Dst, Kp) y numero de manchas solares. Esta base de datos es actualizada

periédicamente.

En esta tesis se han utilizado los datos de la base OMNI de alta
resolucién (5 y 1 minuto). Los datos utilizados aqui son medidos por 4 satélites:
ACE, Wind, IMP 8 y Geotail.

ACE (Advanced Composition Explorer), fue lanzado el 25 de agosto de
1997 y aun provee datos del campo magnético, plasma y particulas
energéticas. Wind se encuentra orbitando la Tierra desde el primero de
Noviembre de 1994 y es parte de la contribucion de NASA al Programa
Internacional Solar-Terrestre. IMP 8 fue lanzado el 26 de octubre de 1973 en
una orbita terrestre de baja excentricidad, con apogeo de ~42Re y perigeo de

~31Re; en promedio IMP 8 se encuentra en el medio interplanetario por 5 dias
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cada 12.5 dias. Finalmente, Geotail fue lanzado el 24 de Julio de 1992, en una

orbita eliptica que posee su apogeo en la cola de la magnetosfera terrestre.

Para determinar la condicion geomagnética en la cual los datos de la presion
del plasma medidos por Aureol-3, se ha analizado el indice AL con una
resolucion temporal de un minuto. Posteriormente se ha realizado un ajuste
lineal de estos valores y obtenido la pendiente de esta muestra de datos. Si el
valor absoluto de la pendiente es menor que 3 (indice AL relativamente
constante) y el valor de AL es mayor o igual a -100nT, entonces el evento
ocurre en ausencia de actividad geomagnética o quiet time. De la misma forma,
si AL es menor que -100nT vy el valor de la pendiente es menor que -3 (AL
decrece al inicio de la subtormenta) entonces el evento se encuentra el la etapa
de expansion de la subtormenta. Finalmente si AL es menor que 100nT y la
pendiente es mas que 0.5, entonces el evento ocurre durante la etapa de

recuperacion.
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Figura 6.3:

Campo magneético terrestre simulado con el Modelo Tsyganenko 2005 (T05)
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Capitulo 7

Comparacion de la dinamica de los perfiles

radiales de presion

La metodologia descrita anteriormente entrega la posibilidad de
obtener perfiles de la presion del plasma con resoluciéon de minutos. Aun
cuando la operacion de misiones con multiples satélites, como CLUSTER y
THEMIS, ha sido muy exitosa, esta metodologia es la Unica que hace posible
estudiar la relacion entre los parametros de los perfiles de presidon con respecto
a los parametros del viento solar y las diferentes fases de la subtormenta, lo

cual es fundamental para el estudio de la dinamica de la magnetosfera.
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7.1 Comparacion entre la presién dinamica y otros

parametros del viento solar

Aun después de mas de cincuenta afos de intenso estudio de las
subtormentas geomagnéticas, algunas de las caracteristicas mas importantes
como la ubicacion espacial del comienzo de una subtormenta y el tipo de
inestabilidad por el cual este de desarrolla, son aun tépicos muy controversial

gue aun no han podido ser respondidos.

Las distribuciones de la presion del plasma en la magnetosfera son
afectadas por parametros del viento solar. Durante las ultimas décadas se ha
realizado un numero significativo de estudios a cerca de la influencia de la
presidn dinamica del viento solar en la dinamica de la magnetosfera interna; a
pesar de esto, una de las caracteristicas de los perfiles de presion del plasma
no ha sido estudiada: el valor maximo de la componente isotréopica de la
presidén y su ubicacién, la cual es observable por medio de satélites de baja

orbita.

Estudios previos han demostrado la existencia de un maximo de presion
relativamente cercano a la tierra (~3R.) con distribuciones de presion uniformes
hasta ~9R.. La distribucion de presion radial en el lado diurno de la
magnetosfera ha sido obtenida anteriormente por Antonova et al. [2009a]
usando datos de los satélites THEMIS a distancias cercanas a la tierra (7.5Re)
hasta la magnetopausa, mostrando distribuciones de presion uniforme y con
una dependencia indirecta en funcion a la distancia (presién decrece con el
aumento de la distancia geocéntrica). El peak observado por satélites de baja
orbita de la presion de los iones muestra la posicion y los parametros de la
region donde los iones no estdn magnetizados y tienen una distribucién
isotrépica en pitch angulo. Esta posicion esta relacionada con la posicién de
borde b2i, la cual corresponde al borde ecuatorial de la aurora de protones, que
refleja el limite de precipitaciéon de iones de alta energia. En estudios previos
[Newell et al., 1996] se ha asumido que la isotropia de los iones ubicados hacia

el polo a partir de la posicion de borde bi2, son el resultado del scattering en la
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Figura 7.1: El primer panel indica la variacion de la presién dinamica del viento solar y
de la presion interna de la magnetosfera terrestre en funcién del tiempo. El segundo y tercer
panel muestra la variacion de los indices geomagnéticos Dst y AE en funcion del tiempo. El
intervalo seleccionado es entre el 15 de Mayo al 29 de Junio de 1983. Los circulos negros en el
primer panel representan la presion dinamica del viento solar y los circulos grises representan
la presion interna de la magnetosfera. Los rectangulos rojos y azul indican periodos con
actividad geomagnetica y en ausencia actividad geomagnetica, respectivamente. La linea verde
muestra un incremento en la presion estatica antes delinicio de la subtormenta alrededor del

dia ~162.

lamina de corriente en donde el radio de giro de las particulas es comparable a
la curvatura de la linea del campo; por lo tanto, el borde bi2 representa la
lamina de corriente en su limite mas cercano a la tierra. Sin embargo, Antonova
et al. [1999] mostro que la isotropia de los iones podria estar conectada al
campo eléctrico altamente inhomogeneo, el cual ademas generaria isotropia de
electrones. Al mismo tiempo Dubyagin et al. [2003] demostré que este limite
isotropico puede ser claramente expresado como el maximo de la presion

integrada de iones.
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Hasta hoy, no existen estudios explicando como la presién dinamica del
viento solar afecta la posiciéon del maximo de la presion de los iones isotropicos
en la magnetosfera interna y por ende la ubicacion de la lamina de plasma en
su limite mas cercano a la tierra. Por esta razon, esta trabajo de tesis esta
enfocado en un estudio estadistico de la evolucion de la presion de iones

isotrépicos bajo la influencia de la presién dinamica del viento solar.

En este trabajo de tesis se han analizado 95 eventos medidos por
Aureol-3, entre Enero 1981 hasta Septiembre 1983, durante el maximo solar de
1981 y la fase de declinacion del ciclo solar despus de dicho maximo. La figura
7.1 muestra un ejemplo de la variaciéon del maximo valor de la parte isotrépica
de la presion de los iones en la magnetosfera interna (circulos grises) y la
variacion de la presion dinamica del viento solar (puntos negros). El primer
panel de la figura 7.1 muestra ambas presiones (eje y) en funcién del tiempo
(eje x), en este caso el tiempo esta representado en dias del afo. El segundo
panel muestra el indice Dst y el tercer panel representa en indice AE, ambos
dan informacién a cerca de la actividad geomagnética en funcion del tiempo. Es
posible identificar algunos intervalos en los cuales ambas presiones presentan
una muy buena correlacidén, especialmente en ausencia de actividad solar
(rectangulo azul). Sin embargo, para otros intervalos la correlacion no es tan
clara, especialmente durante tormentas geomagnéticas (rectangulos rojos).
Ademas en el primer panel de la figura 7.1 es posible observar un incremento
de la presion interna de la magnetosfera (linea verde) antes de que la tormenta
geomagnética se produzca (Visible por la drastica y rapida disminucion del
indice Dst alrededor del dia ~162). Este resultado es consistente y da cuenta
de la compresién de la magnetosfera como resultado de la interaccion con el

plasma solar.
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En la figura 7.2 se muestra la relacion entre la presion dinamica del
viento solar y el valor maximo de la presion de los iones con distribuciones
isotrépicas en la magnetosfera interna obtenidas por Aureol-3 en las regiones
entre 04 a 18 MLT durante periodos de tiempo (a) sin subtormenta (quiet time),
(b) la fase de expansion de la subtormenta, y (c) recuperacion. Cada valor
graficado representa una medicion realizada por el satelite Aureol-3 en la reion
de interes. Los circulos blancos en los graficos corresponden a mediciones
cuando Dst es menor que -50 nT. EIl grafico (a) muestra la relacién entre la
presién dinamica y la presion interna de la magnetosfera en ausencia de
actividad geomagnética, (b) durante la fase de expansion, y (c) durante la etapa
de recuperacién. Es posible observar que existe una mejor correlacion para los
periodos en ausencia de actividad geomagnética y para la etapa de expansion,
en ambos casos el coeficiente de correlacién es 0.7. Sin embargo, durante la
etapa de recuperacion la correlacion entre ambas presiones es menos evidente

presentando un coeficiente de correlacion de 0.3.
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(@) Ausencia de actividad geomagnetica o quiet time
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() Etapa de recuperacicn de la subtormenta
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Figura 7.2: Relacion entre la presion dinamica del viento solar (eje x) y la presion
interna de la magnetosfera (eje y). El grafico (a) corresponde a eventos en ausencia de
actividad geomagnética o quiet time. (b) Eventos medidos durante la fase de expansion de la
subtormenta. (c) Durante la etapa de recuperacién. Las escalas para ambas presiones son

logaritmicas.
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(a) En ausencia de Actividad geomagnetica o quiet time
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Figura 7.3: Presion de los iones isotrépicos (presion en la magnetosfera interna) en
funcion de la latitud invariante para periodos (a) sin actividad geomagnética, durante la (b)

etapa de expansion, y para la (c) etapa de recuperacion de una subtormenta geomagnética
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La figura 7.3 muestra la presion de los iones isotropicos en funcién de la
latitud invariante para periodos (a) sin actividad geomagnética, durante la (b)
etapa de expansion, y para la (c) etapa de recuperacién de una subtormenta
geomagnética. Es posible notar que la presion aumenta para regiones mas
cercanas a la Tierra (menos valor de latitud invariante). Este resultado es
consistente con la teoria y los resultados previos, indicando una compresion en
la magnetosfera que podra ser visualizado en la ionosfera como el movimiento

ecuatorial del ovalo auroral.
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Static Pressure, nPa

Static Pressure, nPa

Adicionalmente, en esta tesis se ha realizado un analisis similar usando
otros parametros del viento solar, como la velocidad de viento solar, el numero
de densidad y las tres componentes del campo magnético interplanetario (IMF).
En la figura 7.4 se presenta los graficos del analisis desarrollado, la primera fila
(a) representa el numero de densidad para los tres niveles de actividad
geomagnética especificados anteriormente, en la segunda fila (b) se presenta
la presion interna en funcion de la velocidad del viento solar, en las ultimas tres
filas (c), (d) y (e) se indica la relacidén entre la presion de la magnetosfera
interna y las tres componentes del campo magnético interplanetario. Es posible
observar que, exceptuando por el numero de la densidad, no existe una
evidente correlacién entre las variables. La mejor correlacion es obtenida para
el numero de densidad en ausencia de actividad geomagnética con un
coeficiente de correlacion de 0.5, lo cual es esperable a partir de la relacién

entre la presion y la densidad establecida en la ecuacion 2.18.
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Figura 7.5: Funciones de acoplamiento
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En este trabajo de tesis también se han estudiado las variaciones de la
presidn interna de la magnetosfera terrestre y su posible vinculacién con una
combinacion de parametros del viento solar. Este andlisis esta basado en
trabajos previos donde se ha estudiado la relacién entre el viento solar y la
magnetosfera estableciendo diferentes funciones de acoplamiento entre
ambas. Newell et al. [2007] establece que estas funciones de acoplamiento
representan la interaccion entre el flujo magnético interplanetario y la
magnetopausa. La tabla 7.1 contiene las cuatro funciones de acoplamiento
que han sido testeadas en esta tesis. En la figura 7.5 se muestran los
resultados obtenidos en el andlisis con las diferentes funciones de
acoplamiento. Es posible observar una correlacion débil entre las diferentes
funciones propuestas y la presion interna de la magnetosfera, obteniendo el
mejor ajuste (’=0.6) para el caso de la segunda funcién de acoplamiento

propuesta por Kan y Lee, SW E-field.

Nombre Funcion de acoplamiento | Referencia
Newell do,,, /dt Newell et al., 2010
SW E-field VB, Kan et al., 1979
Ewav vB, sin*(6,/2) Wygant et al., 1983
Ewv i3 B, sin*(6./2) p" Vasyliunas et al., 1982

Tabla 7.1: Funciones de acoplamiento entre el viento solar y la magnetosfera terrestre

Finalmente, se analiza la influencia del volumen del tubo de flujo
magneético y la distancia, en la relacion entre la presion dinamica y la presién
interna de la magnetosfera. Para establecerla posicion en que las mediciones
de la presion internas son realizadas en la magnetosfera es necesario realizar
un mapeo de las lineas del campo magnético, como se ha explicado en el
capitulo anterior, mediante el modelo Tsyganenko 2001, TO1. La figura 7.6
muestra las lineas del campo geomagnético en tres dimensiones obtenidas
usando TO1.

66



T301

TS01

Y. GSM 0 -2 X, GSM

Figura 7.6: Campo geomagnético en 3-D obtenido usando el modelo Tsyganenko 2001 (TO1).

Finalmente, en la figura 7.7 se muestra la relacion entre ambas presiones y

la dependencia del volumen del tubo de flujo magnético y la distancia en radios

terrestres (Re). Es posible observar algun tipo de dependencia con respecto al

volumen del

tubo de flujo magnético, por ejemplo para valores entre 11-16

[m/T], pero un estudio mas detallado es necesario. En el caso de la relacion

con la distancia, es posible observar que el maximo de presiéon en la

magnetosfera interna se encuentra ubicado mas cerca de la Tierra para altos

valores de la presiéon dinamica del viento solar.
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Figura 7.7: Relacion entre ambas presiones y la dependencia del (a) volumen del tubo de flujo

magnético y (b) La distancia en radios terrestres.
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Capitulo 8

Conclusiones

En este trabajo de titulacion se ha estudiado la dinamica de la parte
isotrépica de la presion de los iones en la magnetosfera interna, utilizando el
satélite de baja altitud y orbita polar Aureol-3. Los satélites de baja altitud
atraviesan el ovalo auroral durante algunos minutos haciendo posible la
medicién de la distribucion de presion de los iones isotropicos en el plano

ecuatorial.
Se ha encontrado que el valor maximo de los perfiles de presién en la

magnetosfera interna estan bien correlacionados con la presion dinamica del

viento solar (r?=0.7) para intervalos sin actividad geomagnética y en la etapa de
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expansion de la subtormenta, y probablemente una anti correlacion durante la

etapa de recuperacion de la subtormenta.

Ademas se ha analizado la relacion de la presion en la magnetosfera
interna con otros parametros del viento solar y con diferentes funciones de

acoplamiento propuestas por la comunidad cientifica.

El problema de balance de presiones en la magnetosfera terrestre,
analizado en esta tesis, abre al cuestionamiento a cerca de la topologia del
campo geomagneético, la cual esta intimamente ligada al inicio de la
subtormenta. La determinacion de la parte isotrépica de la presion del plasma
en la regién del inicio de la subtormenta y la comparacion de este valor con la
presién dinamica del viento solar entrega la posibilidad de entender si el inicio
de una subtormenta es resultado de la dinamica en la corriente de la cola

magnetosferica o es resultado de las variaciones en el anillo de corriente.

La determinaciéon de la posicion del maximo valor de la parte isotropica de
la presién del plasma magnetosferico y el valor de dicha presion es importante
para el entendimiento de muchas interrogantes en la dinamica de la

magnetosfera terrestre.
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