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l INTRODUCCION. 
A latitudes geomagnéticas elevadas, entre 65 y 70 grados, el cielo nocturno se halla frecuente

mente iluminado por unas estructuras móviles llamadas auroras polares. En el hemisferio norte 
reciben el nombre de auroras boreales y, en el sur, de auroras australes. 

Aunque las auroras han sido observadas desde tiempos inmemoriales, sólo recientemente se 
ha logrado explicar -parcialmente, al menos- los mecttnismos físicos in\·olucrados en su aparición. 
Sabemos ahora que se trata de emisiones de radiación electromagnética desde la atmósfera superior 
(100-1000 km) cuando ésta es bombardeada por partículas cargadas. El origen de dichas partículas, 
los mecanismos de aceleración en la interacción con el campo geomagnético y la emisión que inducen 
en la atmósfera superior constituyen campos de investigación activos que in\'o}ucran conceptos físicos 
fundamentales. Asimismo, se ha descubierto la existencia de una estrecha relación entre la actividad 
solar y la fenomenología auroral, lo que, en los próximos años, podrá convertirse en un campo de 
investigación fundamental. 

1.1 Historia de las investigaciones aurorales. 

Desde la antigüedad, las auroras han atraído poderosamente la atención de los pueblos y han 
sido objeto de numerosos estudios. Aristóteles, en su libro Meteorologica, describe algunos fenómenos 
naturales que se presentan en la atmósfera, y menciona cierta luz que se extiende por el cielo mientras 
cintila con rayos brillantes. Se trata, sin duda, de la descripción de una aurora. Las auroras han 
sido importantes también en la mitología y en la literatura, y han sido interpretadas como augurios 
y como mensajeras de catástrofes. Sólo en tiempos relativamente recientes han sido consideradas 
como fenómenos naturales y se han emprendido estudios científicos tendientes a explicarlas. A 
continuación se incluye una lista con los nombres de los principales investigadores que, en distintas 
épocas, han hecho contribuciones importantes a los estudios aurorales: 

- P. Gassendi (1592-1655): fue el primero en utilizar el nombre de "Aurora Borealis" para describir 
específicamente este fenómeno. 

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

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

- J. E. Gunnerus (1718-1773): sugirió que las auroras son provocadas por partículas provenientes de 
la atmósfera solar. También indicó que debería haber auroras en la Luna, Venus y Mercurio. 

- J. Dalton (1766-1844): utilizó el método de triangulación para medir la altura de las auroras. 

- J. B. Biot (1774-1862): probó que las emisiones aurorales no están polarizadas. Pensaba que las 
auroras se debían a partículas eyectadas por erupciones volcánicas. 

- H. C. 0rsted (1777-1851): señaló que las variaciones magnéticas en la vecindad de los arcos 
aurorales debían estar relacionadas con descargas eléctricas a lo largo de los arcos. 

- A. J. Angstrllm (1814-1874): estudió los espectros aurorales y probó que las auroras son emitidas 
por un gas luminoso, no por líquidos o sólidos; también probó que no se deben a la reflexión de la 
luz solar en hielo suspendido en la atmósfera. 

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

- K. S. Lemstrllm (1838-1904): estudió los espectros aurorales y trató de reproducirlos mediante 
descargas eléctricas en gases diluidos. 
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·S. Tromholl (1851-1896): organizó la primera red de observatorios dedicados a los estudios auro
rales. Descubrió también la correlación entre las auroras y las manchas solares. 

·A. F. W. Paulsen (1833-l!lOi): sugirió que las auroras eran un fenómeno radiativo de fluorescencia 
atmosférica debida a la absorción de rayos pro,·enientes de las regiones superiores. 

• S. A. Arrhenius (1859-192i): propuso una teoría basada en la presión de radiación de las ondas 
electromagnéticas, que expulsaba partícula.• desde las manchas solares. 

• K. O. B. Birkeland (186i-1917): propuso una teoría muy a\'anzada, según la cual las partículas 
cargadas emitidas por el Sol son capturadas por el campo geomagnétíco y, al seguir las líneas de 
campo, inciden sobre la atmósfera de las regiones polares. Tamhién sugirió que hay una corriente 
eléctrica a lo largo de las líneas de campo entre el espacio y la atmósfera terrestre. Dicha corriente, 
actualmente llamada corriente de Birkeland, se des,·ía a latitudes aurorales y sigue el óvalo auroral. 

·C. F. M. Stormer (1874-1957): midió la altura de más de 20,000 auroras y fijó definitivamente los 
intervalos de altitud en que se observan. 

· L. Vegard (1880-1963): desarrolló las técnicas de espectroscopia auroral y descubrió las auroras 
provocadas por protones. 

Con la muerte de Vegard puede fijarse el fin de las investigaciones aurorales clásicas. A partir 
de entonces han sido cada vez más importantes los estudios realizados mediante vehículos espaciales, 
que han permitido ampliar notablemente la información referente a las auroras y a los fenómenos 
relacionados con ellas. 

1.2 Características generales. 

Como su nombre lo indica, las auroras polares se observan preferentemente a latitudes elevadas, 
entre 65 y 70 grados de latitud geomagnética (véase el apéndice A), en una zona en torno a los polos 
conocida como óvalo auroral. Las auroras son estructuras geográficamente simétricas, es decir. a 
cada aparición en el hemisferio norte (denominada aurora boreal) le corresponde, simultáneamente, 
una en el hemisferio sur (aurora austral). Las auroras consisten en estructuras luminosas en la alta 
atmósfera, observables en el cielo nocturno, a menudo con forma de cortinas. Actualmente se sabe 
que en el fenómeno intervienen partículas cargadas controladas por el campo geomagnético. Iones y 
electrones siguen las líneas del campo magnético de la Tierra e inciden sobre la atmósfera superior, 
de modo que las auroras pueden ser definidas como la emisión de luz desde la atmósfera superior 
cuando ésta es bombardeada por partículas cargadas (generalmente electrones). 

La longitud de onda de las emisiones depende de Jos átomos y de las moléculas que son afectados 
por el bombardeo de partículas, así como de la energía con que éstas inciden sobre la atmósfera. Las 
emisiones más comunes provienen del oxígeno atómico (amarillo y verde), del nitrógeno molecular 
(violeta y azul) y del nitrógeno atómico (rojo). 

Las auroras pueden ser clasificadas en difusas y discretas. Las difusas no presentan estructuras 
espaciales definidas, y pueden ser considerad"" como un fenómeno permanente en el óvalo auroral. 
Las auroras discretas, en cambio, tienen estructuras definidas y duración limitada; su tiempo de 
formación es de unas dos horas, y el de disolución de aproximadamente media hora. Las auroras 
también sufren modificaciones estructurales de pequeña escala, con duración de algunos segundos. 
En las auroras discretas pueden observarse patrones verticales (es decir, paralelos al campo magnético 
local), como estrías, y horizontales (perpendiculares al campo), como arcos y bandas. En términos 
generales, sus dimensiones son: 

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

También se han observado auroras en longitudes de onda no visibles, en radiofrecuencias entre 
30 y 3000 MHz (que producen el llamado silbido auroral), así como emisiones en UHF (3xlO' a 
3x105 kllz) y VllF (3xl05 a 3xl08 kllz). Cada uno de los puntos mencionados anteriormente será 
estudiado con más detalle en los capítulos subsecuentes. 

1.3 Relación con la investigación geofísica y espacial. 

Aunque las auroras han sido consideradas como fenómenos naturales desde hace varios siglos, ha 
resultado muy difícil explicarlas en términos físicos. Las observaciones realizadas desde la superficie 
terrestre no permitían aclarar los aspectos fundamentales, y sólo recientemente, con el uso de cohetes 
y satélites, se han logrado ª'"'nces significativos en la recopilación de datos y, por consiguiente, en 
la elaboración y verificación de modelos. 

A principios del siglo XVlll se pensaba que la atmósfera terrestre tenía una altitud de unos 10 
kilómetros, ya que la presión al nivel del mar equivale a la de una columna de agua de 10 metros de 
altura. Para verificar esta suposición, se intentó medir la altura a la que ocurrían algunos fenómenos 
atmosféricos. Sin embargo, como dichos meteoros sólo duraban unos cuantos segundos, no era posible 
obtener mediciones precisas. Por otra parte, los arcos auroralcs permanecen estacionarios por varios 
minutos, lo que indujo a ciertos investigadores a medir la altura de estas formas aurorales. Hacia 
fines del siglo XVIII se habían medido las alturas de unos 50 arcos aurorales, con resultados que 
caían en el intervalo entre los 200 y los 1300 kilómetros. De este modo se demostró definitivamente 
que el volumen de la atmósfera era mucho mayor de lo que se había creído hasta entonces. 

A principios de este siglo se introdujo el método de la triangulación fotográfica para medir la 
altura de las formas aurorales, y se encontró que casi todas ocurren entre 100 y 120 kilómetros sobre 
la superficie. 

La densidad y la composición de la atmósfera, así como la energía de las partículas en precipi
tación, determinan el color y la altura de las auroras. En consecuencia, las observaciones de las 
auroras pueden proporcionar mucha información sobre las características de la atmósfera superior. 

Hasta una altura de 60 ó 70 kilómetros, la atmósfera de la Tierra es eléctricamente neutra y de 
composición homogénea. Por encima de los 70 kilómetros se observan iones y electrones libres en la 
región llamada ionosfera. Las partículas cargadas interactúan con ondas de radio, por lo que esta 
zona es importante en las telecomunicaciones. Sólo una pequeña parte de los gases ionosféricos está 
ionizada a alturas aurorales. 

Los procesos aurorales también intervienen en el incremento de temperatura de la atmósfera 
neutra entre 100 y 200 kilómetros de alt.ura. Este calentarrúento se debe a la absorción de radiación 
solar. El 40% de la absorción ocurre en la atmósfera superior, lo que produce la disociación de las 
moléculBB, lo cual, a su vez, es la fuente principal de las emisiones aurorales. 

A longitudes de onda menores que 2400 Á, la radiación solar divide el oxígeno molecular en 
átomos. Se requiere de más energía para disociar las moléculas de nitrógeno, por lo que este pro
ceso ocurre con longitudes de onda menores de 1000 Á. La disociación de las moléculas de oxígeno 
comienza a una altura de 70 u 80 kilómetros y, a los 95, hay casi tantos átomos de oxígeno como 
moléculas. A 150 kilómetros hay 10 veces más átomos que moléculas. La disociación del nitrógeno 
molecular ocurre principalmente entre 120 y 200 kilómetros. El oxígeno, como es más ligero que el 
nitrógeno, tiende a ascender, por lo que a los 200 kilómetros hay cantidades de oxígeno y nitrógeno 
aproximadamente iguales. Entre 100 y 300 kilómetros, los gases predominantes son oxígeno y 
nitrógeno atómicos, de modo que la composición de la atmósfera cambia considerablemente con 
la altura; a altitudes elevadas depende también del ángulo cenital del Sol, de la estación y de la 
hora. Todos estos factores intervienen en los procesos aurorales. 
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A principios de este siglo se creía que, por encima de los 100 kilómetros de altura, la atmósfera 
consistía principalmente de hidrógeno y helio. Los análisis espectroscópicos de las auroras permi
tieron determinar correctamente la composición atmosférica. 

Antes del lanzamiento de los primeros satélites, las im·estigaciones aurorales se limitaban a 
descripciones de la morfología con base en observaciones desde la superficie. A principios de siglo 
&e tenían nociones muy vagas de 106 mecanismos que producían la luminosidad. Un experimento 
de Birkeland sugería que las auroras eran el resultado de la interacción de partículas cargadas 
pro,·enientes del Sol con el campo magnético terrestre, pero no todos estaban de acuerdo con su 
interpretación. La teoría de Birkeland fue confirmada cuando los primeroo cohetes lanzados hacia 
los arcoo aurorales detectaron partículas energéticas penetrando en la atmósfera superior. 

La temperatura en la corona solar es de varios millones de gradoo. A tales temperaturas la 
presión r<SUltante ejerce fuerzas mucho mayores que la atracción gravitacional del Sol, de modo que 
algunos gaoes escapan de la atmósfera. Por otra parte, los gases son ionizados por tales temperaturas, 
por lo que consisten principalmente de iones y electrones. Esta corriente de partículas recibe el 
nombre de viento solar. Su densidad, en las cercanías del Sol, es de unas 10 partículas por centímetro 
cúbico, pero puede variar de acuerdo con la actividad solar. 

Desde hace mucho tiempo se ha sabido que la ocurrencia de las auroras está relacionada con el 
número de manchas solares. Dichas manchas pueden tener una duración de uno a varios meses y, 
puesto que el Sol rota con un período de 25 días, la misma región del Sol apuntará a la Tierra cada 
27 días. En la Tierra aparecen auroras similares cada 27 ó cada 54 días. También se ha observado 
una correlación entre la ocurrencia de auroras y el ciclo solar de 11 años. 

No &e ha explicado claramente aún la relación física entre la presencia de manchas solares y 
la ocurrencia de auroras. Al parecer, las manchas solares no son la fuente directa de las partículas 
aurorales, lino que éstas provienen de los llamados hoyos coronales. [Bravo y Otaola, 1990) 

Durante algunos eventos solares -como las ráfagas, por ejemplo- se emiten grandes cantidades 
de energía en forma de ondas electromagnéticas y de partículas rápidas. Dichas emisiones alteran 
notablemeale la velocidad del viento solar, lo cual, a su vez, afecta la interacción del viento solar 
y la magndo&fera; el resultado más notable de estas interacciones es el incremento en la frecuencia 
de ocurrencia y en la intensidad de las auroras, que en ocasiones llegan a observarse a latitudes 
intermedias. 

El viento solar encierra al campo magnético de la Tierra en una zona llamada cavidad geo
magnética, cuyo limite externo es un frente de choque situado a unos 20 radios terrestres del centro 
del planeta. La interacción del viento solar con el campo geomagnético resulta en un campo defor
mado, comprimido del lado diurno y extendido del lado nocturno (esta interacción se describe con 
más detalle en el capitulo lll). En el interior del paraboloide formado por el frente de choque, lla
mado m"P"tosfcra, el movimiento de las partículas cargadas es controlado por el campo magnético 
de la Tierra. En la cola de la magnetosfera (esto es, en la extensión en dirección antisolar) el campo 
magnético ea casi paralelo al viento solar, de modo que las líneas de campo no son cerradas, sino 
que tienen •n extremo que 11e pierde en el medio interplanetario; esto sucede en el caso de las líneas 
de las regiones polares, por lo que éstas están menos protegidas del viento solar que las regiones a 
latitud .. menores. Aún no ha quedado claro de dónde obtienen su energía las partículas que inciden 
sobre la alta atmósfera de las regiones polares y generan las auroras. Observaciones por medio de 
cohetes y satélites han mostrado que las partículas ganan energía en el trayecto entre el frente de 
choque y tu zonas aurorales. Al mismo tiempo en que aparecen las auroras en el lado noche, ocurren 
algun<>1 procesos explosivos en la cola magnetosférica y surgen electrones del centro de explosión. 
A menlldo aparecen potenciales eléctricos entre la cola magnetosférica y la ionosfera en las regiones 
polares, que aceleran los electrones hasta unos 10 000 e V. Los electrones que siguen las líneas de 
campo magiiético hacia las regiones polares forman dos óvalos luminosos geográficamente simétricos, 
donde"" presentan las auroras boreales y australes. 
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En otro orden de ideas, tambien se ha buscado establecer una relación entre las auroras " 
los fenómenos meteorológicos. La mayor parte de las auroras se presentan a una altura de un.;s 
100 kilómetros. Ahora bien, como el clima depende fundamentalmente de las condiciones hasta 20 
kilómetros de altura, parece improbable una conexión física entre las auroras y el clima, no sólo a 
causa de las diferencias de altitud, sino más bien a las grandes diferencias de energia entre ambas 
regiones atmosféricas. Sin embargo, algunos datos recientes obtenidos mediante satélites indican una 
posible relación entre perturbaciones aurorales en Norteamérica y baja.& de presión en el Atlántico. 
En cualquier caso, este tipo de fenómenos sólo podrán ser explicados en el marco de un estudio más 
general sobre la relación entre la actividad solar y la climatología. 
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11 MOVIMIENTO DE PARTICULAS CARGADAS EN CAMPOS 
ELECTROMAGNETICOS. 

Birkeland y St¡1rmer fueron los primeros en señalar la importancia que tiene en la física espacial 
el estudio del movimiento de partículas cargadas en campos electromagnéticos, y sus investigaciones 
en la primera mitad de este siglo establecieron los fundamentos de todos los trabajos posteriores 
en esta área. Sin embargo, es muy difieil llevar a cabo los cálculos numéricos necesarios cuando la 
partícula hace muchos giros en el campo magnético. Esto sucede en el campo geomagnético para 
todas las partículas con energía menor a la de los rayos cósmicos, que llegan a hacer millones de giros 
en el campo magnético de la Tierra y para las cuales es prácticamente imposible una integración 
numérica. En estos casos se recurre a los métodos de perturbación mencionados en la sección 2.4 . 

Cuando una trayectoria tiene muchos giros, el tamaño de cada giro es, en general, pequeño con 
respecto a la extensión del campo magnético. En consecuencia, durante una sola vuelta, la particula 
se desplaza en un campo aproximadamete homogéneo. Para calcular su movimiento, es conveniente 
empezar con un campo homogéneo e introducir la inhomogeneidad como una perturbación. En el 
campo geomagnético, este método de perturbaciones resulta ser aplicable a casi todos los problemas 
en que la energía y el momento son inferiores a los de los rayos cósmicos. 

En el campo geomagnético, las partículas de baja energía son fuertemente afectadas por un 
campo eléctrico, incluso si éste es muy débil. Por ejemplo, basta aplicar un campo eléctrico de 
lµV /cm para que un electrón de JkeV modifique drásticamente su órbita y abandone el campo 
geomagnético. Por tanto, al estudiar el movimiento de partículas de baja energía en el campo 
geomagnético, es necesario tomar en cuenta Jos campos eléctricos. Tales procesos, así como los 
mencionados anteriormente, serán estudiados en el presente capitulo. 

2.1 Movimiento de una partícula cargada en un campo magnético 
estático y homogéneo. 

a) Movimiento no perturbado. 

Consideremos una partícula de masa en reposo m y carga e en un campo magnético homogéneo 
y constante B. La velocidad v de la partícula tiene una componente iij¡ paralela al campo magnético 
y una VJ. perpendicular al mismo. El momento de la partícula es entonces: 

p="(mv (!) 

donde 

"f = J1 ~ !!/r = J1 + m1;2c2 (2) 

y 11 = 1111 = (11~ + vlJ~, el factor"'( sólo es importante para partículas relativistas, es decir, cuando 
11 ::::: c. La ecuación de movimiento en el sistema gaussiano de unidades es: 

dp = :.;;x ñ 
dt e 

(3) 

Puesto que el miembro derecho de la ecuación (3) es perpendicular a V', los valores absolutos del 
momento y, en consecuencia, de la velocidad permanecen constant.es. Resolviendo (3) se encuentra 
que el movimiento total es la superposición de un movimiento con velocidad constante paralela al 
campo magnético ( "11 = etc.) y un movimiento circular en el plano perpendicular a dicho campo. La 
superposición de ambos movimientos da origen a una trayectoria helicoidal. 
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El centro instantáneo del movimiento circular recibe el nombre de centro de giro. En la 
proyección de la trayectoria sobre el plano perpendicular a ñ, el radio de giro¡; (el vector desde la 
posición de. la partícula hasta el centro de giro) está dado por 

"'frTJJ;J 2p: ~jj X 0 
e 

donde"' es la frecuencia angular del movimiento circular. Puesto que 

VJ. :i.1p 

se obtiene, a partir de (1) y (4), que: 

"' = 11!!. -¡me 

p=c-¡mli'xÓ =¿_pxÜ 
eB2 eB2 

y 

(4) 

(5) 

(6) 

(7) 

(8) 

El radio p se llama radio de Lar mor; el producto Bp = rr.f es la rigidez magnética. (Cuando "11 / O, 
de modo que la trayectoria es una hélice, el radio de Larmor es diferente del radio de curvatura.) 

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

donde T 1 es el periodo de giro 
T _ ~ _ 2ir-¡mc 

1 
- "' - \e\B 

Por lo tanto, la partícula es equivalente a un magneto con un momento magnético 

irp2 ,,2 
µ=-1=-J.-

c 2-¡mB 

antiparalelo a B. (Véase figura 2.1). El flnjo magnético a través de la trayectoria circular es 

o 2 2 o 
,. 2 B irc· ~ ir-¡mc-"' = irp = "';2 B = -,-2-1• 

En el caso no relativista, ( 11) se reduce a 

¡•=~=WJ. 
2B B 

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

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

(9) 

(10) 

(11) 

(11) 

(13) 

Si el movimiento de la partícula es perturbado por la acción de fuerzas no magnéticas, o si el 
campo magnético contiene inhomogeneidades, es conveniente utilizar el concepto de centro guia, que 
se define como el punto 

~ ~ ~ ~ e ~ B~ (14) r,=r+p=r+ eBl px 

donde r y p son, respectivamente, la posición y el momento de la partícula, y B es el campo 
magnético. 
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A partir de la expresión (7) se obtiene que, cuando la fuerza del campo magnético homogéneo 
es la. única actuante, el centro guia r, coincide con el centro de giro. Esto significa que, si s-e suprime 
la fuerza de perturbación por algún tiempo, la partícula.., mueve en un círculo alrededor del centro 
guia. 

En términos generales, no es dificil calcular el mo,·imiento del centro guia debido a las fuerzas de 
perturbación. Si la partícula recorre una distancia grande comparada con p, no es necesario conocer 
en detalle la órbita de la partícula, pues ésta se mueve en espiral en torno al centro guia. 

1) Colisiones. 

Supongamos que una partícula cargada en movimiento en un campo magnético B homogéneo 
y estático sufre una colisión. Esto quiere decir que, durante un intervalo de tiempo At «: T 1 , actúa 

sobre la partícula una fuerza l muy grande. Sean /Ü y /~ las componentes paralela y perpendicular, 
respectivamente, al campo magnético. Si 

!~ > 1~ iix ñl 
e 

(15) 

el momento de la partícula cambia a 
p'=p+Ap (16) 

donde 

l
r+~t 

t!i.p= 1 f dt (! i) 

El centro guía está en reposo antes y después del impacto ( o tiene un movimiento uniforme paralelo 
a las lineas de campo). El vector de posición r no cambia apreciablemente durante el impacto, pero 
si cambia el vector p, de modo que la posición del centro guía se modifica en 

e - e ... ¡1+~• -
Ar,= -B. Apx D =--B. D X f dt 

e • t • 1 
(18) 

El mismo resultado se aplica para el centro de giro. 

2) Fuerzas no magnéticas continuas. 

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

o = di", = ¡¡ + _:_ dp ñ 
dt e02 dt X 

Sustituyendo la ecuación de mo\•imiento 

'iff.=/+~iixÓ 
dt e 

en (19) y utilizando la identidad vectorial 

(iix B) x é = Ó (ii·Ó)-iiB2 = iij¡B2 -iiB2 =-tiJ.B2 

se llega a que 

Si se toma Ü en componentes, resulta 

... e - -
U = iiu - , 82 D x f 

.. e ... ... 
UJ. = - eB2 B x f 

d '1 ~ 
;¡¡(;-muu) = /11 
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3) Inhomogeneidades magnéticas. 

Supongamos que una partícula cargada se mueve en un campo magnético estático Bo , que es 
homogéneo sah·o en una región limitada y que se extiende uniformemente en la dirección paralela 
a B. En la región inhomogénea (ver la figura 2.2) el campo magnético es paralelo a Bo pero tiene 
una intensidad B1. Cuando la partícula penetra a esta región en A, el radio de Larmor cambia de 
Po a p1, de modo que el centro guía salta de A a P. Cuando la partícula deja el campo D1 en C, 
el centro de guia salta a C'. Por tanto, la inhomogeneidad provoca que el centro guia se desplace la 
distancia AT., de A' a C'. De la figura se tiene que 

o bien 

- - Po - PI - ( l l ) Ar, = -/ _P_1_ = -/ Bi Bo - Bt 

-AB 
Ar,=-/ Bo (24) 

donde AB = 8 1 - 8 0 y Íes la distancia entre el punto A, donde la partícula entro al campo 8 1 , y 
el punto C, donde regresa al campo Bo. 

En el caso más general, en el que ii varía dentro de la región inhomogénea, ésta se divide en 
subregiones tales que, en cada una de ellas, ii sea aproximadamente constante, y Ísea aproximada
mente igual a la proyección del elemento de trayectoria As. Entonces * es aproximadamete igual 
a ii.1. y, de (24) , se obtiene 

- AB 
U.1.=-ii.1.

Bo 

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

(25) 

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

Supongamos que una fuerza no magnética j actuando sobre una partícula se debe, en parte, a 
un campo eléctrico E y, en parte, a otras fuerzas /~. En un sistema de coordenadas Sen reposo, se 
tiene 

i = !~ +ef (26) 

Si en un sistema en reposo los campos eléctrico v magnético son E y ii, es posible calcular, mediante 
las fórmulas relativistas de transformación, lo;campos E' y ii' en un sistemas· que se mueva con 
velocidad ¡¡con respecto &! sistema en repOllO. Las componentes paralelas a ü no se modifican, pero 
las componentes perpendiculares se transforman de acuerdo a las expresiones 

- ü -
E'-E+;xB 

- J1-(~) 
(2i) 

- ii-llxf 
B'- ' 

- Ji-(;;) 
(28) 

En la mayoría de los problemas considerados en la física espacial, los campos eléctricos son mucho 
más débiles que los magnéticos. Por otra parte, las velocidades de las partículas consideradas son 
mucho menores que la de la luz. Por tanto, podemos escribir con una buena aproximación 

.. , - ü -E =E+-xB 
c 

D'=D 
donde las componentes paralelas a ü están incluidas en los vectores. 
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Cuando el sistema de movimiento es acelerado, aparece una fuerza de inercia 

- dü 
f' = -mdi (31) 

que, en general, puede ser ignorada. Entonces, en el sistema en movimiento, la partícula es afectada 
por el campo magnético 

y por la fuerza no magnética 
f' = { 0 + {i + eÉ' 

Esta puede ser reescrita, por (26) y (29), como 

l'=Í+{i+: üxÓ 
e 

(32) 

Para que la partícula se mueva en un círculo respecto al sistema de coordenadas en movimiento S' 
es necesario que se anule la fuerza no magnética { '. Esto implica que 

:üxÓ=-({+{i¡ 
e 

(33) 

Al multiplicar vectorialmente por Ó, se tiene 

e - - -· 
ü.1. = - eB' D x (/ + / ') (34) 

ya que Ó x (ü x Ó) = üB' - Ó(ü · Ó) = 8 2 Ü.1.. En cambio, al multiplicar (33) por Ó escalarmente, 
se obtiene 

(35) 

En el sistema de coordenadas S' sólo actúa la fuerza del campo magnético, de modo que la partícula 
se mueve en un circulo. El centro de dicho circulo es el centro de giro. Entonces, la velocidad 
ü = Ü.1. + ün del sistema de coordenadas S' representa la •·elocidad del centro de giro con respecto al 
sistema de coordenadas en reposo S, es decir, el centro de giro se mueve de acuerdo con las ecuaciones 
(34) y (35). 

En caso de que el término de inercia pueda ser ignorado, la velocidad del centro de giro ü.1. 
[ec.(34)] es igual a la velocidad del centro guia Ü J. [ec.(22)]. Con respecto al sistema de coordenadas 
S', la partícula se mueve en un circulo, y su velocidad ii í tiene un módulo constante ví. La energía 
cinética correspondiente es Wl. En el sistema de coordenada.• en reposo, la velocidad perpendicular 
a Ó esta dada por 

ii.1. = ü.1.+iií 

y la energía cinética correspondiente es 

'V 1 ( - }' 1 ( - - , )' W' 1 ' ( - - , ) • .1. = 2m v.1. = 2m u.1. + v J. = J.+ 2 mu.1. + m u.1.. v J. 

(36) 

(37) 

Cuando se promedia (3i) en un periodo de giro, el producto escalar se cancela y se tiene, como 
valor medio de W J., 

(IV.1.) = Wl + ~mui (38) 

Si {es conservativa, la deriva sigue una linea equipotencial perpendicular a l 
Cuando se toma en cuenta el término de inercia, la velocidad ü del centro de giro tiene una 

componente en la dirección de 1f.. Por consiguiente, la energía promedio en el sistema de coordenadas 
en reposo cambia a una tasa 

dW.1. - e - - - -· - = f · Ü.1. = -- f · {D x (/ + / ')} 
dt eB' 

(39) 
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Utilizando la identidad \'e<torial 

X,. {B X(..\,+ ..i,)) = -l,. {B X( . .\,+ l2)} 

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

d\VJ. e 1-; {Ó (/- 1-¡)} _ düJ. d (~) dt = eB2 • X + = muJ. . dt = dt 2 {40) 

Por tanto, un cambio en Í puede desplazar el centro de giro a otra linea equipotencial. La diferencia 
en energías entre la.s dos lineas equipotenciales es igual al cambio en energía cinética debido a 
modificaciones en la velocidad de deriva. Además, en un campo estático y homogéneo, la \'elocidad 
de giro, es decir, la velocidad con respecto al sistema en movimiento, permanece constante. Si 
la intensidad del campo magnético varía en el espacio o en el tiempo, la \'elocidad de giro no es 
constante. 

2.2 Campos lentamente variables. 

Si el campo magnético tiene una variación lenta en el espacio o en el tiempo, el mo\'imiento 
de las partículas cargadas puede ser descrito mediante métodos de perturbación, que pueden ser 
aplicados si el cambio en el campo magnético durante un giro es pequeño, es decir, si 

!i 8B 1 B 8t < 
p l(VB)J.I < 1 

B 

T,v 11 l(VB)ul 
B <l 

donde T, es el período de giro dado por la ecuación 2.1-(10). 

a) Campo magnético que varia con el tiempo. 

En este caao se induce un campo eléctrico E, de acuerdo con la ecuación de Maxwell 

- 1 aé VxE=--
c 8t 

(1) 

(2) 

(3) 

El campo eléctrico produce, por una parte, cambios en la energía de la partícula y, por otra, un 
movimiento de deriva (que se trató en la sección 2.J) 

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

donde 

, f - - irp
2lel 88 Al\'= A(¡mc·) =-e E ·dS =-e-¡¡¡ 

ya que f f.ds= j jvxf dS=-~ ~~ 

(4) 

(5) 

(6) 

es el ftujo a través de la trayectoria circular de la partícula. Puesto que el número de vueltas por 
segundo es ,f; , la derivada temporal promedio de la energía es 

(7) 
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Usando las ecuaciones (4), 2.1-(8) y 2.1-(10), se obtiene 

i _ _EL_8B 
di (-ym) - 2"{mc28 81 

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

!!._ m __ 1_ dp2 __ l_ !!El 
dt (-r ) - 2"{mc2 di - 2"{mc2 di 

ya que la aceleración de betatrón (7) sólo actúa sobre la componente p.1. del momento. 

Cuando sólo hay Yariaciones temporales, es decir, cuando ~ = 'JI-, (8) y (9) dan 

tl =ele= e 
8 

(S) 

(9) 

(10) 

Comparando con 2.1-(13), se ve que la constante Ces proporcional al flujo magnético orbital tj>. En 
el límite no relativista, (10) puede ser escrita como 

~= IV.1. =.E_=cte 
28 8 2m 

donde W.1. es la energía cinética debida al movimiento perpendicular a las líneas de fuerza. En este 
caso, el momento magnético¡• es constante [2.1-(11)]. El invariante Pl/8 es uno de los invariantes 
adiabátic0& que serán discutidos en la próxima sección. 

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

Si se coloca un sistema cartesiano de coordenadas con el eje : paralelo al campo magnético en 
el origen, se tiene ~ ":f O. Si, además, se considera una región pequeña de orden p alrededor del 
origen y se introducen coordenadas cilíndricas (R, cp, :) con el eje : paralelo a B, la condición 

(12) 

da (si ~=O) 
1 8 88, 
Ti 8R(R 8R) + 8: =o (13) 

donde 8R, B~ y B, son las componentes de Ó. Puede tomarse 

88, 88 
8: = {I: =ele 

dentro del círculo de radio R = p. Si se &upone que Y;- = O, es decir, si se desprecia el gradiente 
perpendicular al campo, puede integrarse (13), dando así 

(14) 

Conforme la partícula se mueve con velocidad v.1. en el plano~. a una distancia R = p del eje:, 
es afectada por una fuerza promedio 

¡m = ~ v.1.BR = _ l•lv.1.p 8B 
' e 2c 8: 

(15) 
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en la dirección del eje:. Aplicando 2.1-(1) y 2.1-(8), (15) se transforma en 

/"' __ -1i_ oB 
' - 2rmB o: (16) 

Durante el movimiento de la partícula en la dirección : , la componente Pi! del momento cambia en 
la tasa 

dp11 - "" 
dt - 1

' 

Si sólo intervienen fuerzas magnéticas, la energía 

{m2c~ + (pri + pi)c2} i 

permanece constante y, por tanto, 

La ecuación (17) puede ser escrita como 

d pri d: m 
di2 = rur:' = -rm di /, 

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

_!_ ~ _ _!_ dB 
Pl dt - B di 

(17) 

(18) 

(19) 

(20) 

donde f, denota la tasa de cambio debida al mo"imiento del centro guia a lo largo de las líneas de 
campo magnético. La ecuación (20) implica que 

!!..(tl) =o 
dt B 

(21) 

lo que &ignifica que, cuando el centro de giro de la partícula &e mueve a lo largo de las lineas de 
campo, PJ. y B varían de modo tal que 

2 

~ = C=cte 

de acuerdo con la ecuación (10). 

En el caso no relativista, la ecuación del movimiento del centro de giro paralelo a B es 

o, lo que e& equivalente, 

donde 

( 
dü) ¡m 

m di 11 = • 

fm = -VB 
~· dü ,. = -dt 

(22) 

(23) 

(24) 

(25) 

c) Gradiente del campo magnético con una componente perpendicular 
al campo. 

Elijamos un sistema de coordenadas tal que el eje : coincida con la dirección de B y el eje y 
con la dirección de VB. Entonces ~ = O, y se define 

1 (ªª) 1 Bo lJy = I; (26) 
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El subíndice "o" denota el \'alor en el origen. La condición (2) implica 

(2i) 

Además se supone, en esta sección, que ~ = O, lo que implica que las lineas de fuerza son rectas. 
Si las lineas de fuerza fueran cun·as, se tendría que vu "F O, ya que habría una fuerza centrifuga. 

En una primera aproximación, la partícula se mueve en círculo en tomo al origen, de modo que, 
para una partícula positiva, las coordenadas son 

:: = p cos(wt) y= -p sen(wt) (28) 

y las componentes de la velocidad son 

v, = -wp cos(wt) (29) 

Por consiguiente, el campo magnético en que se mue\'e la partícula cambia periódicamente, por lo 
que, al tiempo t, la intensidad del campo es 

8B ( p ) B = Bo + AB = Bo + By y= Bo 1 - T; sen(..,t) 

de donde 
AB p Bo = -¡; sen(..,t) (30) 

Cuando la partícula se mueve aproximadamente en un circulo a la velocidad ÍÍ.L, su centro guia se 
mueve con la velocidad dada por 2.1-(25) 

(31) 

Por (30), puede escribirse 
~ p 

u.L = ÍÍ.L T; sen( ... t) (32) 

·o bien 
U,= -wpf •en2 (..,t) 

e 
(33) 

U, = "'Pt sen(wt) cos(wt) 
e 

(34) 

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

Ü __ Wlp
2 

__ V.L p __ V.L p (ªº) 
• - 2/e - 2/e - 2Bo 8y 

0 
(35) 

º· =0 
(36) 

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

... e .. ..m 
U.L = - ,82 B x f 

donde jm =-µ VB 

(37) 

(38) 

En el caso en que la velocidad de deriva sea mucho menor que la velocidad de giro, la trarectoria 
consistirá en vueltas casi circulares y no será necesario distinguir entre el centro guía y el centro de 
giro. Por consiguiente, podrá usarse el símbolo Ü para la velocidad de cualquiera de los centros. 
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d) La velocidad promedio resultante. 

La \'elocidad resultante bajo la influencia de las perturbaciones magnéticas y las fuerzas no 
magnéticas puede ser encontrada por superposición. Para la deri\'a perpendicular al campo se 
obtiene e - - ... ... 

Üi = - eB2 D X(/+/ m + / ') 

donde la fuerza no magnética 

l= lº + eÉ 

puede deberse en parte a un campo eléctrico É y en parte a otras fuerzas l 0 , y donde 

/m =-µ VB 

fi =-m ~ 
dt 

Para el desplazamiento a lo largo de las lineas de fuerza se tiene 

ñ ·(/+ fm + fi) =O 

(39) 

(40) 

(41) 

(42) 

(43) 

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

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

Si se supoe que las líneas de fuerza son rectas, la deriva perpendicular al campo magnético es 
independiente del movimiento a lo largo de las líneas de campo. Cuando las lineas no son rectas, el 
centro de guía seguirá una trayectoria curvada y, en consecuencia, aparecerán fuerzas centrifugas, 
las que afectarán la deriva perpendicular al campo magnético y quedarán incluidas en el término 
f i de la ecuación (39). En caso de que la velocidad vu (=un) a lo largo de las lineas de campo sea 
mucho mayor que la velocidad de deriva UJ., el elemento más importante en el término de inercia en 
{39) será. la fuerza centrífuga asociada con v

11
• 

Consideremos un sistema cartesiano de coordenadas en movimiento que sigue el desplazamiento 
del centro guía y está. orientado de manera que los ejes y y = sean paralelos a la normal principal 
y a la tangente, respectiva.mente, de la. linea de campo magnético que pasa por el origen. Entonces 
ii = B i en el origen. 

En el sistema de coordenadas así definido se introduce la fuerza. centrífuga. debida. a. tij¡, que es 

_ mv2 

f'=-'Til 
donde Res el radio de curvatura. de la linea de fuerza. El valor de R es 

de donde la fuerza centrífuga es 

R- __!__ 
-,~, 

-·--~ (~) -I - B 8= y 

(44) 

{45) 

(46) 

La contribución de la fuerza centrifuga a la de deriva es, de acuerdo a la ecuación (39), paralela al 
eje :r: y tiene el valor 

2 e mv~ 88 e muri -
u = -- - = = - - (V X D - (VB) X :¡, ' eB B 8: eB B 

(47) 
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Suponiendo que las corrientes son despreciables (V' x Ji = O) se obtiene, de (39) y (4i), la 
velocidad de deriva total perpendicular al campo magnético 

(48) 

donde (49) 

f) Espejos magnéticos. 

Consideremos una partícula cargada moviéndose en un campo magnético estático Ji en pre
sencia de un campo eléctrico É con potencial \!. Si las componentes del momento son p.1. y p

11
, la 

conservar.ión de la energía en el caso no relativista implica 

P
2

+Pl P
2 

+Plo ~+el'= cte = - 1-10---+eVo 
2m 2m 

(50) 

donde el subíndice "o" denota la posición inicial de la partícula. Cuando el intercambio de energia 
y momento entre partículas y campos es pequeño (vease la sección 2.3), se tiene 

p2 p2 
µ = ....!:L = __dQ_ = cte 

2mB 2mBo 

De (50) y {51) se obtiene 

pfi-pfio 
~ = -µ(B-8 0 )-e(V-Vo) 

Al diferenciar {52) a lo largo de las lineas de fuerza magnéticas se llega a 

dp11 8B w 
dt = -11 lis - e Ts 

(51) 

(52) 

(53) 

Las ecuaciones (52) y {53) son equivalentes a la ecuación de movimiento de una particula en un 
potencial de la forma 

(54) 

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

Consideremos una partícula cargada que, en el punto de intensidad mínima del campo magnético 
(Bo), tiene las componentes de velocidad 

VJ.o = va seno 

Vilo: Vo COSO 

(Véase la figura 2.4) 

(55) 

(56) 

Entonces, de acuerdo a las ecuaciones (51), (52), (55) y (56) y la relación p= mii, la velocidad 
longitudinal vu está dada por 

vu =va 1 - _.!!. sen2o - 2e(V - Va) 
Bo mvg 

En ausencia de campos eléctricos, esta ecuación se reduce a 

vu=voJl- B 
81 

donde 
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Cuando el centro guía llega a la región donde B = Bi. ''11 se hace cero, lo que significa que la 
partícula regresa a regiones de campos mR. débiles. Una región con líneas de campo magnético 
convergentes se llama, a causa de dicho fenómeno de reflexión, espejo magnético. En una región 
entre dos espejos magnéticos, una partícula se reflejará en ambos extremos de la región si el ángulo 
o (llamado ángulo de paso [ver figura 2.4]) excede cierto valor critico. Si el vector velocidad de 
la partícula forma un ángulo suficientemente pequeño con el campo, podrá pasar por los espejos 
magnéticos; en este caso, se dice que la partícula está en el cono de pérdida. Estas situaciones 
quedan descritas por la ecuación de espejos 

sen2oo sen 2ct 
--¡¡;;- = -B- = Be (60) 

donde el subíndice "o" denota magnitudes ecuatoriales y Be es la inducción de campo magnético 
en uno de 108 espejos (donde o = ! ). Este confinamiento se presenta en el campo geomagnético, 
donde explica la formación de los cinturones de Van Allen. 

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

dp1¡ ªª 
...:..J!. =-¡• -+eEu 
dt as (61) 

En este caso también hay espejos magnéticos, pero la partícula cargada puede ser acelerada por 
campos eléctricos rotacionales (aceleración de betatrón) y, por tanto, su energía cinética no tiene 
una relación simple con su posición. 

2.3 Invariantes adiabáticos y tiempos característicos. 

El movimiento de las partículas cargadas es tal que, en general, puede haber transferencia de 
momento y energía entre diferentes partículas y entre las partículas y los campos que influyen en 
su movimiento. Por esta razón, no siempre es posible identificar constantes de movimiento en este 
tipo de sistemas. Sin embargo, bajo ciertas condiciones, los intercambios de energía y momento son 
pequeños, y resulta factible identificar cantidades específicas que no varían durante el movimiento 
de las partículas, llamadas invariantes adiabáticas. 

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

J;= l¡p+iA¡.di J; e 
(1) 

donde di es el elemento de línea a lo largo del camino de integración, fi es el momento de la partícula 
y Á es el potencial vectorial magnético (tal que O = 'V x Á). La integración se realiza sobre 
la órbita de la partícula para los movimientos de giro, rebote y deriva azimutal (para i = 1,2,3 
respectivamente). Si las trayectorias de las partículas se cerraran exactamente en si mismas, las 
variables de acción J; serian constantes absolutas de movimiento. Las variaciones temporales y 
espaciales en é impiden que las trayectorias se cierren exactamente, de modo que las J; son, en el 
mejor de los casos, constantes aproximadas. 

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

Al evaluar la integral (1) únicamente para el movimiento de giro de la partícula, esto es, sobre 
la proyección de la órbita de la partícula en un plano perpendicular a é, se obtiene J¡. Por medio 
del teorema de Stokes se llega a 

J1 = 21rp1 PJ. + ~1rp~B 
e 

(2) 

donde B = IBI, 
la particula. 

Pes el momento de la partícula y p1 = fito es el radio de giro (o de ciclotrón) de 
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Con esto puede definirse el primer invariante adiabático 

P2 P2 sen 2o 
µ=~=---

2moB 2moB 
(3) 

también llamado momento magnético relativista. mo es la masa de la partícula en reposo, y o = 
arcscn( IJ;G) es el ángulo de paso. 

Para partículas no relativistas, 

(4.a) 

donde t.1. es la energía cinética de la partícula asociada con las direcciones perpendiculares a la 
dirección del campo magnético local, mientras que, para partículas relath·istas, 

_ _fl_ _ 2 [!movi] 
µ- 2m

0
B --Y B (4.b) 

donde -y = ( 1 - ~ ¡-L µ es una constante aproximada del movimiento cuando se cumplen las 
condiciones siguientes: 

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

(5) 

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

T ~ 2ir-rmo 
;)> rg : VJ. : -¡q¡n (6) 

b} Segundo invariante adiabático (invariante longitudinal). 

J2 oe obtiene integrando (!) a lo largo de la línea de campo guía alrededor de la cual gira la 
partícula, sobre una trayectoria de rebote. Se tiene que 

J = ! J2 = ! f P ·di=¡+'~ Pu di 
2 2 -1~ 

(i) 

donde di es un elemento de longitud a lo largo de un segmento de linea de campo, y /.., es la 
distancia curvilínea de los espejos magnéticos al ecuador. Puesto que las partículas que se reflejan 
en el ecuador (o= ~)no tienen movimiento de rebote, se concluye que J =O para dichas partículas. 

Si loe espejos magnéticos están por encima de la atmósfera densa, J será una constante aproxi
mada cuando la escala temporal de las variaciones en el campo magnético sea mucho mayor que el 
tiempo de rebote entre espejos magnéticos conjugados 

(8) 

La constancia del primer invariante adiabático µ implica que 

(9) 

- 2.13 -



sobre el movimiento de rebote entre los espejos magnéticos. El subíndice cero denota las cantidades 
ecuatoriales y Bo es la inducción del campo magnético en uno de los espejos magnetices (donde 
o = ~) [ver 2.2-(60)]. La ecuación (9) se conoce como la ecuación de espejo. Usando (9) se obtiene 

TB = mo")' 
p 

¡+'
}_,_ 

( 
B )_1 

1 - Bo sen 2ao ' di 

( 
B )-l 

1- BE di 

En coordenadas dipolares, (10) se transforma en 

To = 2mo"l' T(ao) 
p 

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

l A.(ao) COBA [4 - 3cos2Aj 
T(oo) = di 

o (1 - •;:,:",.• [4 - 3cos2A]i) i 

(10) 

(11) 

(12) 

Am(o 0) es la latitud magnética del espejo magnético, que depende del ángulo de paso en el ecuador 
Oo. 

c) Tercer invariante adiabático (invariante de flujo). 

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

q q f - -J3 = - q, = - A ·di 
e e 

(13) 

donde q, es el flujo magnético encerrado por la órbita de deriva azimutal y Íes la distancia azimutal 
lineal. Por el teorema de Stokes 

4'= f Á·di= h B·dS (14) 

donde Ses una superficie acotada por el camino de deriva azimutal. En un campo magnético di polar 
se tiene 

... _ 2irB11R~ 
v- L (15) 

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

J3 es aproximadamente constante cuando la escala temporal de los cambios en el campo 
magnético es mucho mayor que el tiempo de deriva azimutal 

(16) 

alrededor de la Tierra. 

d) Tiempos característicos. 

El tiempo requerido para que una partícula complete su movimiento en una órbita se conoce 
como tiempo característico. Para cada uno de los movimientos descritos anteriormente (de giro, 
de rebote y de deriva) se tiene un tiempo característico (dados por las ecuaciones (6), (8) y (16), 
respectivamente). En estos períodos, los cambios en el campo deben ser pequeños para que los 
invariantes adiabáticos sean aproximadamente constantes. 
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2.4 Movimiento de partículas cargadas en un campo dipolar. 

El campo magnéti<o de la Tierra es, en una primera aproximación, el de un dipolo situado <erca 
del centro del planeta. El eje del dipolo equil·alente está inclinado respecto al eje de rotación de 
la Tierra unos 11.5°, y pasa a 436 km del centro del pl11neta, desplazado hacia el hemisferio que 
contiene al océano Pacífico. El eje del dipolo inter&ecta la superficie de la Tierra en los llamados 
polos g<-omagnéticos norte y •ur, •ituados, respecth·amente, a iS.5° N, 29l.Oº E (en Groenlandia) y 
a 78.5° S, 111° E (en la Antártida). Estos valores ae obtu>·ieron en 1955. 

Las ecuaciones de un campo dipolar estático 50n 

B, = _ 2llocoa9 
r-' 

81 =_110~n9 

B.., =0 

(1) 

(2) 

(3) 

donde res la distancia del dipolo a una parte del campo, 9 es la colatitud y V' es el ángulo azimutal. 
Ho es el valor del campo en la superficie en el ecuador geomagnético. 

Las ecuaciones de las Üneas de campo pueden aer obtenidas de la relación 

de donde la linea queda definida por 

! ~ = B, = 2col6 
r d6 e, 

r =Ro sen26 

(4) 

(5) 

Ro es la distancia geocéntrica de la linea de campo cuando cruza el plano ecuatorial. En términos 
del complemento de 9, la latitud geomagnética ~. puede reescribirse la ecuación (5) 

(6) 

Puesto que la magnitud del campo está dada por 

¡e¡= ce~+ e:+ e~¡t (7) 

se tiene que 

(8) 

o bien 

(9) 

En esta aproximación, las líneas de campo en el ecuador 10n completamente horizontales. Las 
mediciones indican que H0 = 0.311.oersteds = 0.311 gauss, sin considerar ningún material magnético. 

En el caso general del movimiento de una partícula ca.rgada en un campo di polar, la ecuación 
de mo>imiento es 

m~ = ! iixl'i 
di e 

(10) 

donde e, m, e y iisoo la carga, la masa, y la velocidad de una partícula en un campo B de momento 
dipolar a, y e la velocidad de la luz. 
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Usando coordenadas cilíndricas ( R, .,,, : ) , con el eje : paralelo al dipolo, se obtienen las 
componentes de ( 10) 

a2n - n(ª;p)2 = ...:_ B,nª" 
&2 & me & 

d2: e d,,, 
dt2 = -~ BRRdj 

!!..(n2 d") = eR (n ~ _ B dR) 
dt di me R di ' di 

Se tiene además di= ii dt, y t1e introduce la llamada longitud de St11rmer 

e,,= (12)! =(lela)!= (~)i 
mcv cp Bp 

(11) 

(12) 

(13) 

(14) 

donde p = mv es el momento. Se tratará el caso de una partícula posith'll. Para las partículas 
negativas las trayectorias son las imágenes especulares, con respecto a un plano, sobre el eje =, de 
las trayectorias de las partículas positivas. 

En esta situación es conveniente expresar las componentes del campo en coordenadas cilíndricas, 
dadas por las ecuaciones 

B _ 3:y a 
y - rS 

(3:2 - r 2 ) a 
B, = rS 

donde r1 = z 2 + y2 + : 2 y a es el momento dipolar. 

Las ecuaciones (13), (15), (16) y (17) dan, para una carga positiva, 

d (n2drp) 7 (3R
7

: d: r
2 

- 3:2 
RdR) d, d1 = e,, -;;--- d, + _r_s_ ds 

2 { éJ (R
2

) d: éJ (R2) dR} = -e,, O: 7 d. + éJR 7 ds 

donde r7 = : 2 + R2 • Integrando, se obtiene 

R2 d'r' R2 

- - = -c,1 - - 2-y c,1 ds r3 

(15) 

(16) 

(17) 

(18) 

donde 2-y es una constante de integración proporcional al momento angular de la partícula en el 
infinito. Puesto que 

se obtiene de (11), (12) y (18), que 

1 d2R ( 2-y R) ( 2-y 3R2 l) 
e:, ds' = c,1R + ;i c,1R2 + 7 - ;i (19) 

1 d2
: ( 2-y R) 3R: 

e:, d1 2 = c,1R + ;i 7 (20) 

(dR) 2 (d:) 2 
( 2-y R) 2 

4 
ds + ;¡; = 1 - c,

1
R + ;i e,, (21) 
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Tomando la componente de velocidad R*(= Rv~) igual a'' •rn9, se tiene 

9 R d.; (c;1R 2¡c, 1 ) "" = ds = - 7 + R (22) 

donde 9 representa el ángulo entre el \'ector de incidencia de las partículas y la vertical del lugar. 
Corno J.•rnOJ :S 1, 

1
2/C,1 + !l Si 1 < 1 

R r r 2 -
(23) 

El valor de ") determina el carácter de las órbitas. Si ¡ > O, las órbitas nunca alcanzan al dipolo. 
Para -1 :S-, :SO, las partículas pueden llegar al dipolo desde el infinito. Para.,= -1 , una de 
las órbitas es un circulo en el plano ecuatorial con r = c, 1• Si-,< -1, hay dos regiones permitidas 
diferentes, una exterior (r > c, 1) apartada del dipolo, y una interior (r < c,1). Esta última región 
contiene órbita.• periódicas o cuasi-periódicas, que pueden ser tratada.• por métodos de perturbación 
[cf. Alf,·én y Falthammar, 19G3, p.46]. 

Las partículas llegan al plano ecuatorial (r = R) con un ángulo 9t: dado por (22) como 

c,1 ( '") scnBt: = -R 2-,+ R' (24) 

Si se conoce el momento magnético del dipolo, c, 1 toma un valor especifico. Para c, 1 > R y para un 
valor dado de Bt:, se tiene: 

i) Si-,> -1, una órbita que viene desde el infinito. 
ii) Si-,< -1, una órbita periódica que nunca deja las cercanías 

de la Tierra. 

La frontera entre las regiones con órbitas desde el infinito y órbitas periódi.cas está dada por 
") = -1. Para srn9 = 1 se tiene 

R=c,1 (25) 

de modo que las partículas inciden horizontalmente desde el oeste. 

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

· ea 6 1010 (RT) 2 
e\' P2=-= X - -cR2 R e 

(26) 

donde RT es el radio de la Tierra. Las partículas con momentos mayores que p2 pueden alcanzar un 
punto en el ecuador desde cualquier dirección. Para senO = -1 se tiene que las partículas inciden 
horizontalmente desde el .,.te, y 

R{I + J2) = c.1 
El momento correspondiente es 

PI=~ (3-2J2)= 1.0 X 101º (RT) 2 
el' 

cR2 R e 
(2i) 

Las partículas con momentos menores que p1 no pueden llegar al ecuador. Para momentos p con 
valores PI < p < p2 , las partículas se localizan dentro de un cono (el llamado cono de St4>rmer) 
definido por O, de acuerdo con la ecuación (24). 

En tanto sólo actuen fuerzas magnéticas, los resultados anteriores son válidos para partículas rel
ativistas (si m representa la masa relativista). En general, el problema del movimiento de partículas 
cargadas en campos magnéticos en el espacio puede ser resuelto por medio de métodos de pertur
bación (Alfvén y Flilthammar, 1963]. Los rayos cósmicos son una excepción, pues a las energías 
involucradas (de 109 a 1016 e\I) el radio de curvatura de las trayectorias no es pequeño comparado 
con el radio de la Tierra. En el cálculo de las órbitas es preciso, por consiguiente, aplicar el método 
descrito en esta sección y recurrir después a integraciones numéricas. 
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2.S Influencia de un campo eléctrico. 

El movimiento de partículas de baja energía en el campo geomagnético es fuertemente afectado 
por un campo eléctrico. De la ecuación 2.2-(39) se deduce que la influencia de un campo eléctrico 
puede despreciarse sólo si f < ¡m, es decir. si 

l•EI < 11• \7BI = JelV l'V:I 

donde l•IV es la energía de la partícula asociada con el movimiento perpendicular a B. 

Si se introduce la longitud característica 

B 
I, = IVBI 

(1) 

(2) 

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

E<!:'. 
1, 

(3) 

En el plano ecuatorial de un campo di polar se tiene /, = ~, donde R es la distancia al dipolo. En 
el campo geomagnético se tiene 

(4) 

o bien 
E - 5 x 10-9 VRT volt (4a) 

R cm 

donde R es el radio de la Tierra. Esto implica que, por ejemplo, las partículas por debajo de 
V = 2000eV son fuertemente afectadas por un campo eléctrico, a menos que E sea mucho menor 
que 10~. 

a) Movimiento en el plano ecuatorial. 

Supongamos que hay un campo magnético interplanetario Bo homogéneo y en la misma dirección 
que el campo dipolar (dirección:), de modo que 

(5) 

donde 
(6) 

y a es el momento di polar. 

Para el movimiento de una partícula que, a una distancia infinita, tiene un momento p = mv.1. 0 , 

el momento magnético invariante es 

- ~- rnvlo 
µ - 2B - 2Bo (7) 

Se supone que la componente de V paralela a Ó es cero y que el campo eléctrico É es homogéneo y 
apunta en la dirección z. Entonces, en 11 = +oo, la partícula deriva con velocidad 

(8) 
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Una partícula que en y= +oo tenga Ja coordenada z = z 0 y Ja energía JeJVo = ~,se encontrará 
ulteriormente en el punto (z, y) con la energía 

JeJV = JeJVo + eE(z - zo) (9) 

En el caso no relativista se tiene 

JeJVo JeJVo + eE(z - zo) 
Bo = 1' = Do + aR- 3 

lo que da 
zo - z = L4 n-3 (10) 

donde 

(µa) t 
L = JeJE 

(11) 

Las curvas correspondientes a diferentes valores de z aparece en la figura 2.5 . Los electrones 
provenientes del Sol pasan del lado mañana si zo es mayor que un cierto valor critico zo; si es menor 
que dicho valor, pasan del lado tarde. Por Jo tanto, el flujo de electrones se divide en un cierto punto 
Z4. 

Del lado mañana pasa una corriente de electrones a una distancia Zd del dipolo. Del lado larde, 
el flujo de electrones rodea el dipolo y pasa a una distancia Zm de él. A partir de (10) se obtiene 

zo = (4 V':i)* = l.i6L 

Zd = V':iL = 1.32L 

Zm = -0.74L 

(12) 

(13) 

(14) 

Entre las secciones mañana y tarde hay una región prohibida cuyas dimensiones dependen de la 
unidad de longitud L definida en ( 11 ). El límite de la región prohibida, indicado por la linea 
punteada en la figura 2.5, está dado por 

4 yt3!:. - z = L4 R- 3 

3 
(15) 

En el interior de la región prohibida las partículas se mueven en órbitas cerradas y no pueden, 
escapar al infinito. Este es el caso de las partículas en los cinturones de Van Allen. 

Las partículas positi»as se mueven en órbitas similares, que son las imágenes especulares de las 
trayectorias de la figura. 

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

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

l. A lo largo de órbitas de St~rmer, si la energía de la partícula está por encima de cierto valor. 
2. A lo largo de órbitas de deriva, si la energía de la partícula está por debajo de cierto valor. 

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

B-Bo+ ~ - R3 
E= E~= cte 
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El problema tiene dos aspectos: la penetración de partír.ula.. desde el infinito y la captura de 
partícula.• cerca del dipolo. 

1 Penetración de partículas interplanetarias. 

l. Partícula.. de alta energía (órbita.• de Stcirmer). Si se desprecia 8 0 , y si su momento está 
por encima del limite [véase 2.4-(2i)) 

ID (Rr)
2
e\I p¡ = 1.0 X 10 R 7 (16) 

una partícula del infinito con energía Jel\!0 puede alcanzar una distancia R de un dipolo a.( Si B0 '#O, 
las órbitas permitidas no van hacia el infinito.) 

2. Orbitas de deriva. Una partícula de baja energía (con energía eV0 ) puede penetrar desde el 
infinito basta una distancia del dipolo [véase (11) y (12)) que es 

( aµ); 
R.,.L= j;¡E (16a) 

donde el momento magnéticoµ = Jei¡lj: es invariante. Tomando el radio de la Tierra como Rr = 
6.4 x 108cm y el momento dipolar como a= 8.1 x 1025 gauss cm3 , se obtiene 

R ( Vo ); 
Rr = 4.7 x 10-3 EBo (17) 

donde V0 es la energía en el infinito en e V, E es el campo eléctrico en !.;;, y B0 es el campo magnético 
en gauss. 

11 Captura de partículas. 

Mientrasµ = l!lf sea invariante, la energía de una partícula aumentará si ésta se desplaza hacia 
el campo dipolar. La energía Jel\!0 en el infinito no debe confundirse con la energía instantánea Jel\I 
de la partícula cuando se mueve en el campo B, pues hay un trabajo efectuado por el campo eléctrico 
durante el movimiento de deriva. Si se introduce \'en vez de Vo, se obtiene, de (16a) 

o simplemente 

= (~); = (R3V); 
R JeJE B E 

.!!:._ = _x_ = 1.6 X J0- 9 .!'.'. 
Rr RrE E 

(18) 

(!U) 

Res el radio máximo para el cual una partícula con energía de V [e V] puede permanecer capturada, 

si el campo eléctrico es E [ !.;; ] . 

2.6 Magnetohidrodinámica ideal. 

La mayor parte del universo está permeado por partículas cargadas eléctricamente y por campos 
electromagnéticos. La interacción entre estas partículas y los campos puede ser estudiada por los 
movimientos de las partículas individuales. Sin embargo, dado que los movimientos combinados de 
las partículas constituyen corrientes eléctricas que modifican los campos eléctrico y magnético, es 
necesario recurrir a aproximaciones sucesivas para determinar los movimientos de las partículas. Eu 
este caso, es más conveniente considerar a las partículas y los campos como un plasma, esto es, 
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un gas ionizado, que tiene propiedadts macroscópicas que permiten determinar las ecuaciones si
multáneas de campo y de movimiento. 

Las ecuacionc .. de la magnetohidrodinárnira pueden ser simplificadas mediante suµosicioucs que 
rc .. tri11gen d camino lihre medio de las partículas. La restricción más importante es que el camino 
libre medio sea mucho menor que el radio de ciclotrón. En este caso, el plasma no sólo cumple las 
ecuaciorw• de la dinámica de fluidos, sino que ademáo es un conductor eléctrico isotrópico. Estas 
suposiciom:s permiten plantear la llama.da mngnt?t.ohidrodinámica ideal. En esta sección utilizc1rcrnos 
uuidade• M.K.S. 

a) Ecuaciones de la magnetohidrodinámica. 

Consideremos el comportamiento de un fluido conductor, eléctricamente neutro, en campos elec
tromagnético•. Para simplificar, supondremos que el fluido es no permeable. El fluido esta descrito 
por una densidad de masa p(i,t), una velocidad ¡;(i, t), una presión p(i, t) y una conductividad real 
rr. Las ecuaciones hidrodinámicas son la ecuación de continuidad 

8p 
&t +V·(pti")=O (l) 

y la fuerza 
di - - -p di =-Vp+(J X B)+ F. +Pi (2) 

Ademáo de la fuerzas magnéticas y de presión, se incluyen fuerzas debidas a la gra•·edad y a la 
viscosidad. Si se trata de un fluido incompresible, la fuerza viscosa puede escribirse corno 

f.= r¡ y~¡; (3) 

donde r¡ es el coeficiente de viscosidad. La derivada de la velocidad con respecto al tiempo que 
aparece en el primer miembro de (2) es la derÍ\·ada convectiva 

:!...=E.+v·'V (4) 
di 81 

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

Al despreciar las corrientes de desplazamient.o, los campos elertromagneticos en el fluido vienen 
descritos por 

- oñ 
VxE+a,=0 

V x ñ = µol } (5) 

La condición V · j = O, que equivale a despreciar las corrientes de desplazamiento, se deduce 
de la segunda ecuación (5), en donde se han omitido las dos ecuaciones de diwrgencia. De la ley 
de l'araday se deduce que f. V' · D = O, de modo que V' · Ó = O se debe imponer como condicion 
adicional. Si se desprecia la corriente de desplazamiento, también puede ignorarse la ley de Coulomb, 
pues el campo eléctrico queda completamente determinado por las ecuaciones (5) y la ley de Ohm. 
Si se retiene la corriente de desplazamiento en la ley de Ampere y se toma en cuenta que V· E = f. 
resultan correcciones que son sólo del orden de(~). que pueden ser completamente ignoradas en 
problemas magnetobidrodinámicos de baja frecuencia. 

Para completar la ecuaciones dinámicas es necesario especificar la relación entre la densidad de 
corriente j y los campos É y D. Si se trata de un medio de conductividad tr, se cumple la ley de 
Ohm y la densidad de corriente viene dada por 

/':: rrE-, (6) 

en la que j' y E-' están medidos en el sistema en el que el medio está en reposo. 
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Para un medio que se mue\·e con velocidad ii relal h·a al sistema de laboratorio, es necesario 
transformar tanto la densidad de corriente como el campo eléctrico. La transformación del campo 
no relali,·ista viene dada por 

Análogamente, la densidad de corriente en el laboratorio es 

l= l' +p,;; 

(i) 

(8) 

donde p, es la densidad de carga eléctrica. Para un fluido conductor de un solo componente, p, = O. 
Por lanlo, la ley de Ohm loma la forma 

l= .. (É+vxÓ) (9) 

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

É+vxÓ=O (JO) 

Las ecuaciones (1), (2), (5) y (9), junto con una ecuación de estado para el fluido, constituyen las 
ecuaciones de la magnelohidrodinámica. 

b) Difusión, viscosidad y presión magnéticas. 

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

añ - 1 -- = \7 X (ii X B) + - \728 
i.lt µo<7 

( 11) 

En esta fórmula se ha supuesto que <7 es constante en el espacio. Cuando el fluido está en reposo, 
( 11) se reduce a la ecuación de difusión 

(12) 

Esto significa que una configuración inicial del campo magnético decrecerá con un tiempo de difusión 

( 13) 

donde L es una longitud caraclerislica de la variación espacial de ii. El tiempo r es del orden de 1 
segundo para una esfera de cobre de 1 cm de radio y de 101º años para un campo magnético de los 
que se presentan en el Sol. 

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

añ -
81=\7x(üx8) (14) 

Esto indica que el Hujo del campo magnético que atraviesa cualquier curva cerrada que se mueve con 
la velocidad del Huido es invariable con el tiempo [Jackson, 1980). Se dice que las lineas de campo 
están congeladas en el fluido y son transportadas por él. 
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Como la conducth·idad es infinit11, puede aplicarse (10). L• componente dr i' ¡wrpendicular a 
Ü puede identificarse como la velocidad u; de las lineas de fuerza 

(15) 

Esto es la llamada "deriva E x B" para lineas de fuerza y fluido, que puede interpretarse en función 
de las órbitas de las partícula.' individuales en los campos eléctrico)' magnético cruzado;. 

Para distinguir entre las situaciones en las que se presenta una difusión de la!' lineas de campo 
respecto al fluido, de aquellas en que dichas lineas de campo se hallan congeladas, se utiliza un 
parámetro llamado número de Reynolds magnético RM. Si V es una velocidad y L una longitud 
característica del problema, el número de Reynolds magnético se define como 

(16) 

donde Tes el tiempo de difusión dado por (13). Si R;:,. I, como es frecuente en problemas geofísicos 
y astrofísicos, el transporte de las lineas de fuerza predomina sobre la difusión. 

Por medio de la ecuación de fuerza (2), es posible estudiar el comportamiento mecánico del 
sistema. Si se sustituye J de acuerdo a (9), se obtiene 

dii - ') 
p dt = F- aB· (ti.1. - u•) (Ji) 

donde f' representa Ja suma de todas las fuerzas no electromagnéticas, y ii.1. es Ja componente de 
la velocidad perpendicular a B. Según (17), el flujo paralelo a B está regido solamente por las 
fuerzas no electromagnéticas. Por otra parle, Ja velocidad de la corriente de fluido perpendicular a 
B decrece a partir de un cierto valor inicial arbitrario en un tiempo del orden de 

hasta un valor 

T' - _!_ 
- aB2 

(18) 

ti.1. = w + - 1
- f'.1. ¡19¡ 

aB2 

En el caso de conductividad infinita este resultado se reduce a la ecuación (15). El término pro
porcional a 8 2 en (Ji) es equivalente a una fuerza viscosa, que tiende a impedir el flujo de fluido 
perpendicularmente a las lineas de fuerza magnética. 

Las consideraciones anteriores indican que, si la conductividad es grande, l¡u; lineas de fuerza 
están congeladas en el fluido y se mueven con él. Cualquier desviación respecto a esta situación 
desaparece con rapidez. En el caso limite de conductividad muy grande, resulta conveniente utilizar 
Ja ley de Ampere para relac!_onar la densidad de corriente que aparece en la ecuación de la fuerza 
con la inducción magnética B, y emplear la expresión (JO) correspondiente a conductividad infinita, 
para eliminar E en la ley de Faraday para llegar a (14). El término de fuerza magnética de (2) puede 
entonces escribirse como 

- - 1 - -JxB=--Bx(vxD) 
l'o 

(70) 

Mediante la identidad vectorial 

1 -- - - - -2 '\l(B. B) =(B. '\l)B + B X (V X B) (21) 

es posible transformar la ecuación (20) en 

- - ( ez ) 1 - -JxB=-V - +-(D·'\1)8 
2µo l'o 

(22) 
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En esta ecuación se muestra que la fuerza magnética equivale a una presión hidrostática magnética. 

a2 
Pm = 2µo (23) 

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

Si se desprecian los efectos de ,·iscosidad y se supone que la fuerza gra,·italoria es derivable del 
potencial g = -V>i', la ecuación de fuerza (2) toma la forma 

dii 1 - -
P dt = -V(p + P.u + p>i') + ~ (D · V)D (24) 

Cuando ii es uniforme, la tensión adicional es nul&, de modo que IM propiedades estáticas del fluido 
vienen descritas por 

p + P.11 + p>i' = cte (25) 

Esto indica que, salvo efectos gravitatorios, cualquier variación de la presión magnética debe com
pensarse con una variación opuesta de la presión mecánica. 
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Figura 2.1 En un campo magnético B 
producido por corrientes I, las par
tículas negativas giran en la misma 
dirección que I, mientras que las P2 
sitivas lo hacen en la dirección con 
traria. (Alfvén y Falthamnar, 1963.T 

~-· 
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&-el) li\utÍallas p:sitivas 

CD Partkulas !B}ltiws 

cbamna 
". 1 

Figura 2.2 Movimiento del centro guia cuando 
la partícula atraviesa una región de campo ma,9. 
nético más intenso. Se supone que las líneas 
de fuerza son rectas y perpendiC'Ulares al pla
no de la figura. (Alfvén y FÍÍlthamnar, 1963.} 
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Figura 2.3 Deriva de part!culas positivas y negativas 
en a) campo magnético uniforne sin fuerzas externas; 
b) canp> magnético uniforme con un campo eléctrico per
pendicular; c) campo magnético uniforme con una fuerza 
externa independiente de la carga eléctrica: d) campo 
magnético con gradiente. (Jursa, 1985.) 



Figura 2.4 Part{cula en 11W:1Vimiento entre espejos 
magnéticos. {Alfvén y FiÍltharmar, 1963.) 

F~gura 2.5 "=>vimiento de deriva de electrones en el 
plano ecuatorial de un caqx> magnético di¡:xilar, con un 
campo magnético hom:igéneo sobreimpuesto y en presencia 
de un campo eléctrico hatogéneo paralelo al plano E!CU!. 
torial. Las curvas muestran las trar,ectorias típicas 
de l~s centros de giro. (Alfvén y Fálthalmlar, 1963.) 



111 EL VIENTO SOLAR Y LA MAGNETOSFERA TERRESTRE. 

El \'ienlo solar es un plasma completamente ionizado que lle\'a consigo un campo magnético y 
que fluye radialrneute desde la corona solar. Este "iento es muy variable en el tiempo y en el espacio, 
y llena completamente el medio interestelar en las cercanías del Sol hasta una distancia - aún no 
bien determinada - de aproximadamente 100 U .A. 

3.1 Expansión de la corona solar. 

Las primeras estimaciones de la densidad de partículas en el medio interplanetario [Chapman, 
1957] suponían que la corona se hallaba en equilibrio hidrostático, con una temperatura en la base 
de unos 106 'K. Se encontró una densidad en la órbita de la Tierra de 102 ó 103 partículas/cm3 , 

y una presión, a distancias heliocéntricas grandes, del orden de 10-5 din/cm2. Como la presión 
interestelar es de orden de 10- 12 ó 10-13 din/cm2 , las condiciones a la frontera en la heliosfera 
distante no coincidían con las consideraciones de una corona hidrostática. En consecuencia, fue 
necesario postular [Parker, 1963] una corona en flujo constante hacia el exterior del Sol. El problema 
se trata como la expansión esféricamente simétrica de un fluido en estado estacionario [f.= O]. 

Las ecuaciones que gobiernan una expansión de este tipo son las ecuaciones correspondientes 
de masa, momento y energía. Para este caso la conservación de masa está descrita por 

(1) 

donde res la distancia radial, p la densidad de masa y v la \'elocidad radial. La ecuación de momento 
es 

dv dP GMo 
pu-= -- - p--,-

dr dr r-
(2) 

donde Pes la presión (escalar), G la constante gravitacional y/\lo Ja masa del Sol. La consen·ación 
de la energía está dada por 

J..~[r2pv(.!.v' + ~~)] = },~(r2Pv)-pGA~ot• +S(r) 
r2 dr 2 2 p r- dr r-

(3) 

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

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

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

donde "'r y m representan la masa del protón y m, la masa del electrón y n es la densidad de 
partículas. Para temperaturas iguales de electrones y protones Ja presión total está dada por 

P = 2nkT (5) 

donde k es la constante de Boltzmann y T la temperatura. 

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

P =Po (fo)° (6) 

donde o es el indice politrópico. Para un gas isotérmico o = 1, y en un proceso adiabático o = ')" = 
~ = ~ (en el caso de un gas ideal con tres grados de libertad). 
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El caso más simple es el de una corona isotérmica, suposición que probablemente es válida en las 
cercanías del Sol. Usando las expresiones para la ley politrópica con o = 1, la ecuación de momento 
resulta 

n m v '!::. = -2k T ~ - " m GM. 
dr dr r2 

(7) 

Integrando la ecuación(!) de conservación de la masa se obtiene 

4ir n v r 2 = cte (8) 

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

.!. cf::. ( v2 _ 2kT) 
v dr m 

4l:T 
=--

mr 

Supongamos que Ja temperatura de la corona es tal que 

T < GMo !!!_ 
ro 4k 

GMo 
7 (9) 

donde ro es la base de la corona. El miembro derecho de la ecuación (9) será negativo en el intervalo 
de ro < r < r,, donde 

GMom 
r, = 4kT (10) 

es llamado radio critico. Para r > r,, el lado derecho de (9) será positivo. Para r = r, será nulo. 
En este último caso se tendrá 

(lla) 

o bien 
1 dv¡ 
V dr r=re 

o (llb) 

Las condiciones expresadas por las ecuaciones (lla) y (llb) definen cuatro clases de soluciones 
para el conjunto de ecuaciones simultáneas que describen Ja corona. Las soluciones físicamente 
significativas se eligen al fijar condiciones de frontera que impliquen velocidades bajas cerca del Sol, 
el paso por puntos críticos en Jos que el flujo se convierta en supersónico, y una velocidad elevada 
y presión cero en el infinito [Hundhausen, 1972]. La única solución que satisface las condiciones de 
frontera y representa, por tanto, al viento solar, es de la llamada clase 2, para la cual la velocidad 
en r, es igual a la velocidad del sonido. Esta clase de solución se representa en la figura 3.1 

La configuración del campo magnético del viento solar depende de las características del flujo 
del plasma. Puesto que la conductividad del viento solar es muy alta, prácticamente no hay difusión 
(transversal) del plasma al campo magnético; en estas condiciones, se dice que el campo está "conge
lado", es decir, el plasma lleva el campo hacia el espacio, como habíamos mencionado anteriormente 
(capitulo 11). Si el Sol no rotara, el campo se extendería radialmente en todas direcciones, pero la 
rotación solar hace que las lineas de campo se curven como en Ja figura 3.2 [Parker, 1963]. 

En un sistema de coordenadas esférico (r,9, ,P) en rotación con el Sol, la velocidad de un elemento 
de fluido (que arrastra al campo) está dada por 

~wr senO } 
(12) 

donde v es la velocidad del viento y w es Ja velocidad angular del Sol (w = 2. 7 x 10-6 rad/s). 
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A una distancia del Sol de unas cuantas veces el radio critico, la velocidad del viento puede ser 
aproximada por una constante. La trayectoria seguida por un elemento de fluido está determinada 
por 

1 dr 
;~ 

U, 
u, 

Para una velocidad v constante más allá de r0 , la integración da 

r - ro = -=!..... (</J - ,;,o) 
r..:sen8 

Entonces, para una configuración esféricamente simétrica, \7 · é = O da 

B,(r,o,,,;¡ B(ro,O • .Pol (.;r l 
B0 (r,8,<,'1) -B(ro,8,,P0) ("':!) senO 

B1(r,8,,P) O 

(13) 

(14) 

(15) 

Una transformación a un sistema de coordenadas estacionario no modifica Ja configuración del campo 
magnético, pero en el sistema estacionario hay un campo eléctrico 

E= -vxii (16) 

de modo que la dirección de flujo del plasma es radial más bien que a lo largo de las líneas de campo. 

3.2 El campo geomagnético interno. 

El campo geomagnético queda caracterizado por un conjunto de tres parámetros independientes 
que definan su magnitud y sentido, como la magnitud de tres componentes perpendiculares, o bien 
dos ángulos directores y la magnitud. Los ángulos se miden habitualmente en grados, minutos 
y segundos. La magnitud se expresa en unidades de oersted (intensidad magnética) o de gauss 
(inducción magnética). Una unidad más útil es la gamma, igual a 10-5 oersted o 10-5 gauss, y que 
se usa indistintamente para la intensidad y la inducción. En el sistema MKS se emplea habitualmente 
el nanotesla (nT), que es igual a una gamma. 

En la figura 3.3 se representan los ángulos y componentes más utilizados. El campo vectorial 
geomagnético es el vector f, cuya magnitud F se llama intensidad total o campo total. La mag
nitud H del vector componente horizontal ii es la intensidad horizontal; la magnitud Z del vector 
componente vertical es la intensidad vertical. Las componentes hacia el norte, el este y abajo del 
campo son designadas por las magnitudes X, \'y Z, respectivamente. La magnitud D del ángulo 
entre .Y y ii es la declinación, variación magnética o variación de la brújula. La magnitud 1 del 
ángulo entre ii y fes la inclinación. Las cantidades F. H, X, \', Z, De 1 son llamadas elementos 
magnéticos. Los conjuntos de elementos magnéticos más empleados para especificar el campo son 
(H,D,Z), (F, 1, D) y (X,\', Z). 

En la descripción de los fenómenos geomagnéticos se utilizan diversos sistemas de coordenadas. 
Uno de los más empicados es el llamado sistema geomagnético de coordenadas, descrito en el apéndice 
A. 

En un campo magnético estático la densidad de energía magnética es, en unidades c.g.s., *; 
cualquier cambio en la magnitud del campo implica una transferencia de energía desde o hacia el 
campo. Excepto en el caso del magnetismo residual permanente, un campo magnético se produce 
sólo por el movimiento macroscópico de cargas eléctricas, de modo que cualquier proceso que afecte 
al campo dependerá de corrientes eléctricas, las que, a su vez, provendrán de diversas fuentes. Las 
fuentes terrestres y extraterrestres que contribuyen apreciablemente al campo geomagnético son las 
siguientes: 

l. Movimientos del núcleo: El movimiento de convección del fluido conductor del núcleo de la 
Tierra constituye un dínamo autoexcitable. 
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2. Magnetización de la corteza: En la corteza de la Tierra hay magnetismo residual permanente. 
3. Radiación electromagnética solar: Los vientos atmosféricos (producidos por calentamiento 

solar) mueven particulas cargadas (producidas por radiación solar ionizante), lo que constituye una 
corriente ionosférica. 

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

5. Radiación corpuscular solar y campo interplanetario: La interacción del viento solar y su 
campo magnético con el campo magnético principal de la Tierra lveáse mas abajo] produce efectos 
importantes como la compresión del campo principal y el calentamiento del plasma ya dentro del 
campo. 

Se sabe actualmente que el campo geomagnetico ha cambiado drásticamente en escalas de tiempo 
geológicai;, pero a la parte del campo que varia con periodicidades mayores de un año se la considera. 
como un campo continuo; a la parle restante se la llama campo variable. 

• La mayor parte del campo continuo proviene de fuentes terrestres internas (como las mencionadas 
en los puntos 1 y 2 más arriba) y se conoce como el campo principal. Este campo tiene una configu
ración aproximadamente dipolar y una intensidad en la superficie de la Tierra de varias veces 104 nT 
(ó 1). Alrededor del JO% del campo principal es no dipolar, al que a veces se lo designa como campo 
residual; consiste de anomalías a gran escala - probablemente generadas por corrientes turbulentas 
en el núcleo fluido - y de irregularidades a pequeña escala - debidas al magnetismo residual de la 
corteza -. Hay cambios en el campo principal llamados variación secular, con constantes de tiempo 
de decenas de miles de años. 

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

Cualquier campo derivable de una función potencial puede ser expresado en terminos de una 
expansión multipolar del potencial. Los coeficientes de los diversos términos pueden ser ajustados por 
el método de mmimos cuadrados para dar la mejor aproximación al campo medido. En forma simpli
ficada, el análisis es el siguiente: El potencial escalar magnético puede ser escrito en una expansión 
de armónicos esféricos 

(1) 
donde r, O y 4' son las coordenadas geográficas polares de distancia radial, colatitud y longitud este, 
y a es el radio de la Tierra (a= Rr). Las funciones P:;'(cosO) son las funciones de Schmidt 

pm(cosO) = [cm(n - m)!) 1. [(! -cos
2
0)'l' tf"+m " ] 

" (n + m)! 2" n! d(cosO)•+m (cos·O - I)" (2) 

donde lm = 2 si m > O y Cm = 1 si m = O. 

La segunda cantidad entre paréntesis es la función asociada de Legendre Pn,m(cosO). Su multi· 
plicador numerico hace que la función de Schmidt quede parcialmente normalizada. Los coeficientes 
g;:', h;:', A;:' y B:;' son llamados coeficientes de Schmidt. 

En el potencial, los términos con los coeficientes g;:' y h;;' se deben a fuentes internas de la Tierra, 
mientras que los que contienen 11. A;:' y B;:' se deben a corrientes externas. La función potencial es 
válida en la región por encima de la superficie y por abajo del sistema de corrientes externas. El 
campo está dado por 

¡¡ = -'VV (3) 
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y las componentes del campo son 

X= 
1 av 
;: 80 

Y 1 av 
= - r seno Otj:J 

z av 

3.3 La magnetosfera terrestre. 

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

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

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

a) La magnetopausa. 

Para encontrar la forma del limite de la magnetosfera es necesario hallar una superficie tal que 
en cada punto la presión del viento solar se equilibre con la presión del campo geomagnético. Si el 
plasma contienen partículas por cm3 , cada una de masa m, con velocidad t• !cm/s-1] a un ángulo 111 
con respecto a la normal a la frontera, el número de partículas que inciden por segundo sobre cada 
cm2 de la frontera es nv cos1ll. Si se supone que la reflexión es especular, la tasa de intercambio de 
momento es 2nmv2 cos2 '1! dinas cm- 2, que debe igualar la presión magnética 8 2/S'tr (en unidades 
c.g.s,). Estos valores permiten fijar la distancia de la superficie a 10 Rr sobre la linea Tierra-Sol. 

En la figura 3.4 se muestra este resultado. La frontera de la magnetosfera recibe el nombre 
de magnetopausa. Las líneas de campo en su interior estan deformadas, y presentan las siguientes 
características: 

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

2. Las lineas que emergen de y alrededor de los polos son barridas y se alejan del Sol. 
3. Hay dos líneas de campo de alta latitud que se intersectan con la magnetopausa, aunque 

la intensidad disminuye conforme se acercan a la frontera y, de hecho, terminan formando puntos 
neutrales. 

b) Las hendiduras polares. 

Los modelos más simples postulan que en la superficie de la magnetosfera (i.e. en Ja magne
topausa) debe haber dos puntos neutros en los que el campo magnético total sea cero. Estos puntos 
son el extremo de las lineas de campo que intersectan la superficie de la Tierra en latitudes de :1:78º 
al mediodía local. 
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Las líneas a latitudes menores forman curva.5 cerradas sobre el hemisferio opuesto; en cambio, las 
líneas a latitudes mayores son barridas. Todo el campo en la superficie de la magnetosfera converge 
hacia los dos puntos donde los puntos neutros se proyectan sobre la superficie de la Tierra. En esta.s 
regiones es posible que las partículas de la magnetopausa y del viento solar sigan las líneas de campo 
hacia la atmósfera. 

A latitudes entre 70° y 80º se han encontrado, mediante satélites de órbitas bajas, partículas 
co11 energía y flujo característicos similares a los de las partículas del exterior de la magnetosfera 
[llargreaves,1979], de modo que estas regiones han sido asociadas a una entrada directa de dichas 
partículas. Su distribución espacial abarca unos 5° de latitud, y unas 8 hrs. de tiempo local; por esta 
razón, los puntos neutros son considerados más bien como "hendiduras", con Ja forma que aparece 
en la figura 3.5 . En estas regiones se observan ,·arios fenómenos ionosféricos, tales como aumentos 
en la densidad de electrones y en Ja temperatura, así como un nivel más alto de irregularidades y 
perturbaciones; éstas, en general, son el resultado de flujos de partículas desde las hendiduras, con 
energías de varios centenares de e V. 

e) El frente de choque y la magnetofunda. 

Comparada con el plasma que forma el viento solar, la magnetosfera es un objeto bastante 
denso. A una distancia del Sol igual a Ja de la órbita terrestre, el viento solar es supersónico, es 
decir, su velocidad es mayor que la velocidad a la cual pueden propagarse a través de él las ondas 
magnetoacústicas o hidromagnéticas. En el viento solar, Ja velocidad de Alfvén, VA = B/(4:rp)~, 
donde Bes la intensidad del campo en gauss y pes la densidad de partículas en g cm- 3 , es de unos 50 
km s- 1• Esto implica que el viento solar tiene un numero de Mach alfvénico (la razón de la velocidad 
del viento a la de Alfvén) de aproximadamente 8. 

La situación es análoga a la de un objeto que viaja en el aire con velocidad supersónica, de modo 
que se forma un frente de choque. En el punto subsolar, el frente de choque está a 2 ó 3 radios terrestres 
de la magnetopausa (fig. 3.4). Un frente de choque es una discontinuidad en el medio que se produce 
cuando la información acerca de una perturbación se transmite más lentamente que la perturbación 
misma. El frente de choque ante la magnetosfera se reconoce por cambios en las propiedades de las 
partículas: su velocidad disminuye a unos 250 km s- 1 y la temperatura aumenta a 5 x 106 ºK (de 5 
a 10 veces la temperatura del viento solar), ya que la energía cinética se disipa como energía térmica. 

En realidad, tratar el frente de choque como si fuera una discontinuidad hidrodinámica es una 
sobresimplificación. Puesto que el viento solar, en la órbita de Ja Tierra, es un plasma sin colisiones a 
una escala mucho mayor que Ja magnetosfera, las propiedades del plasma constribuyen notablemente 
a la formación de la discontinuidad, que es un choque sin colisiones. El tipo de fenómenos de plas
mas que intervienen dependen del número de Mach del flujo (la razón de Ja velocidad del flujo a la 
velocidad del sonido), del número f3 (la razón de la energía interna de las partículas a Ja energía en 
el campo magnético), y de la dirección del campo magnético con respecto a la superficie del frente. 
Por lo que se refiere a Ja morfología espacial del frente de choque, se suele considerar dos regiones, 
según el ángulo relativo entre el viento solar y el campo magnético interplanetario en Ja órbita de 
Ja Tierra, que se denominan cuasiperpendicular y cuasiparalela. En la región cuasiperpendicular se 
cumplen esencialmente las ecuaciones magnetohidrodinámicas clásicas, mientras que en Ja cuasipara
lela predominan Jos efectos de plasma. En la tabla 3.1 se indican algunas características del plasma 
según el valor de los parámetros M (= V/(C~ +en~, donde CA y C5 son las velocidades de Alfvén 
y del sonido, respectivamente, y V Ja del flujo) y f3 (= 2µpo/Bfi, donde po es la presión del plasma y 
85/211 es la presión magnética). En estas ecuaciones se utiliza el sistema M.K.S. 

La región entre el frente de choque y la magnetopausa, llamada magnetofunda, tiene propiedades 
distintas tanto del viento solar como de la magnetosfera, aunque el plasma y campo magnético ahí 
observados son de origen claramente solar. El campo magnético de la magnetofunda está, en general, 
muy perturbado, pero su dirección tiende a estar alineada con la magnetopausa. El campo, al pasar 
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por el frente de choque, sufre una compresión, y Ja.s línea.s de campo rodean entonces la magnetosfera 
del modo indicado en la figura 3.6 . El campo en la magnetofunda puede cruzar la línea Sol-Tierra de 
este a oeste, o vÍCe\'ersa, según la dirección del campo magnético interplanetario. 

TABLA 3.1 Características macroscópicas del frente de choque por da.se de parámetro 

Valor de lu 
parámetro§. 

~¡~13 

/3 < 1 
M?: 3 

Condicione• Nombre de Ja 
del pluma.. c!ltnictura 

Plasma muy frío, Laminar. 
número de Mach 
bajo. 

Pluma fr(o, número Cuui· 
de Mach elevado. laminar. 

Caractcri1ticaa 
cua....,.i·perpendiculares 

SAito de campo, a \'tt:es 
con ondas pcriódicaa 
A.morliguadaa, sin lurbuJcnciL 
Salto de temperatura de 
protones relath.'&1Jlent.e 
pequdio (T,, /T,, :::: 2), 
di1tribución max•·cliana. 

Salto de campo, ond111 
cuui·pcriódicaa con la 
corriente, poca turbulencia. 
Salto apreciable en la 
temperatura de protoon, 
distribución bimodal, 
alta energía no-max•·clliana 
en la cola. 

Pluma tibio, número Cuaai· Salto de campo, turbulencia 
de Mach bajo. turbulento. a pequeña escala. Pequeño 

asccn10 en temperatura de 
protones, distribución 
maxwelliana en el senLido 
del flujo. 

Pluma tibio, número Turbulento. Fluctuaciones de campo 
de Mach elevado. irregulares que obscur«en 

un aalto de campo definido. 
Distribución de protones 
bimoda.l o multimodal, no 
maxwelliana en el •entido 
del Dujo. 

Pluma caliente de 
alta ,~Jocidad. 

Beta.alta Fluctua.donm de campo 
irregulares con picos 
extremadamente altcm, 
posibles baju de /3 
locales. Región extmaa 
con efecto apreciable en el 
flujo; distribuciones de 
protones desconocidas. 

C&r aclerislicas 
cuasi· paralelas 

Transición de campo 
multigrad..iente con trenes 
de ondas cu.ui·periódiCAS. 
Ondas a contracorTienLe 
con componentes periódicas 
fuertes, períodos de v&ria1 
5egundos. 

Transición de cam~ 
multigradienle de 2R7, 
grAndes pulsos de amplilud. 
Pocos ClWlbicm en la 
velocidad del viento¡ 
calentamiento con distri
bución de protones no 
ma.xwelliAJta. 

Ningún ejemplo 
conocido. 

Transición de campo 
irregular multigradicnte con 
grandes cambia& de magnitud. 
Ondas a contracon-iente. 
No se conocen las distri
buciones de plasma. 

El campo magnético de la magnetofunda tiene habitualmente una componente perpendicular al 
plano de la eclíptica, dirigida ya sea hacia el norte o hacia el sur. Se ha obser\'ado [Behannon, 1968] 
que en los flancos de la magnetofunda (del lado oscuro de la Tierra) el campo tiene una componente, 
perpendicular al plano de la eclíptica, que oscila de positiva a negativa. Esta oscilación tiene un 
periodo de varia.s hora.s, y puede deberse a la dirección del campo interplanetario mismo. 

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

d) La cola magnética. 

Los modelos de la ca\'idad geomagnética discutidos ha.sta el momento no implican disipación de 
energía en Ja corriente de pla.sma y, en consecuencia, no consideran tensiones tangenciales en el limite 
de la magnetosfera. Si se incluyen efectos friccionales suficientemente intensos, las líneas de campo 
magnético serán arrastrados del frente y los lados de la magnetosfera y formarán la llamada cola 
magnética. Esta cola consta de dos secciones, donde cada una de ella.s abarca un haz de lineas de 
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fuerza magnéticas que emergen de uno de los casquetes polares. Las lineas de campo toman una 
dirección antisolar. Las del hemisferio norte tienen sentido hacia la Tierra, mientras que las del sur 
se alejan de ella. Estos haces de lineas de campo tienden a expandirse por influencia de la presión 
magnética, pero esta tendencia es contrarrestada por la presión del viento solar. En las cercanias del 
plano ecuatorial geomagnético, los haces forman una hoja neutra (también llamada hoja de plasma) 
[CD en la figura 3.4] que separa las regiones de campos magnéticos opuestos. La cola magnética se 
extiende hasta 80 Rr, y ha sido observada a 1000 Rr. aunque muy debilitada. La intensidad del 
campo en la cola es de unos 20 gammas a una distancia de la Tierra de 10-20 Rr, y de 10 gammas 
a 60 Rr. La intensidad del campo varia con la actividad geomagnética, con valores mínimos de 4-y 
(l\p $ 2) y máximos de 40-y. 

Es probable que algunas de las líneas de campo de la cola magnética se prolonguen hasta el 
medio interplanetario y permanezcan abiertas; estas lineas se conectarán con la Tierra a través de las 
ionosferas polares, mientras que las demás lineas lo harán a latitudes menores. Por consiguiente, en 
cada hemisferio debe haber una región aproximadamente circular y centrada cerca del polo magnético, 
por encima de la cual todas las lineas penetren en la cola magnética. Esta zona tiene cierta significancia 
en cuanto a la definición de las regiones en que son atrapadas las partículas del viento solar, y 
corresponde aproximadamente a los óvalos aurorales [véase el capítulo 4]. Esto ha conducido a suponer 
que los fenómenos aurorales podrían estar relacionados con procesos de acumulación y descarga de 
partículas en la cola magnética [Pellinen, 1984]. En todos los modelos de la cola magnética es necesario 
considerar una corriente eléctrica que fluye a través de la cola, del lado mañana de la magnetosfera al 
lado tarde. Esto implica la existencia de un campo eléctrico a gran escala a través de la cola. Estas 
ideas serán discutidas en el capítulo 6. 

e) La plasmasfera y los cinturones de Van Allen. 

Las partículas ionizadas de la ionosfera se localizan en un volumen que se extiende por varios 
radios terrestres y que se denomina plasmasfera. Su limite exterior es la plasmapausa. En esta región 
la temperatura de las partículas es de varios miles de grados Kelvin y la energía de los electrones 
es del orden de medio eV. La densidad es de 101 partículas cm-3 a 1000 km de altura, y disminuye 
rápidamente a altitudes mayores. 

Más allá de Ja plasmapausa, la densidad de electrones es menor, pero su temperatura es mayor. 
Las energías son mayores que las de la población térmica de la plasmasfera, y ascienden de 102 a 101 

e V. Sin embargo, las partículas son consideradas de baja energía comparadas con las partículas de 
Van Allen. El plasma exterior se extiende a lo largo de la cola magnética, donde forma una hoja de 
plasma delgada que separa las regiones con direcciones de campo opuestas. La densidad de partículas 
es de 1 cm-3 , y la densidad de energía total es de 3 keV cm- 3 . La hoja de plasma tiene un espesor 
de varios radios terrestres, y su borde interior se localiza a i Rr de la Tierra a la medianoche local. 

El primer descubrimiento importante en las cercanías de la Tierra realizado por medio de satélites 
fue el de la radiación atrapada - los cinturones de Van Allen- Actualmente se sabe que dichos cintur
ones reflejan una distribución de partículas con estructura doble. Los protones más energéticos (- 30 
MeV) están concentrados a 1.5 Rr, y los electrones más energéticos (-1.6 MeV) se encuentran a 3.8 
Rr, en lo que podría llamarse cinturón exterior. A bajas energías, sin embargo, las distribuciones de 
partículas ocupan un volumen mayor y se alejan de la Tierra. 

Se ha encontrado que el principal agente en la formación de las auroras son electrones con energías 
entre 1 y 10 keV. Sin embargo, los cinturones de Van Allen no parecen tener la energía necesaria para 
producir una aurora brillante. Esto se debe a que la energía total de los electrones en los cinturones 
de Van Allen es menor que 1020 ergs. Para producir una aurora brillante se requiere de un consumo 
de energía de 1017 ergs por segundo, lo que haría que los cinturones de Van Allen se agotasen en 15 
minutos. 
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Figura 3.2 Configuración del campo 
magnético interplanetario en el pla
no ecuatorial en el caso del viento 
solar continuo. (Parker, 1963.) 

Figura 3.1 Topologla de las soluciones 
de las ecuaciones del viento solar para 
el caso isotérmico esféricamente simétri 
co. La única solución que satisface las 
condiciones de frontera de baja velocidad 
en el sol y de baja presión a grandes di.§. 
tancias es la solución de clase 2. (Hund
hausen, 1972.) 
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F: canpo total 
H: catqX>nente horizontal 
X: catqX>nente hacia el norte 
Y: coqx¡nente hacia el este 
Z: componente vertical 
D: declinación 
l: inclinación 

Figura 3.3 Definición y convención de signos para 
los elementos magnéticos. (Jursa, 1985.) 
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Figura 3.4 Configuración general de la magnetosfera en el 
meridiano mediodla-llE!dianoche. (Jursa, 1985.) 
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Figura 3.5 Las hendiduras polares. a} En el meridiano 
mediodfa-medianoche. b} Desde arriba del polo norte. 
(Hargreaves, 1979.) 
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Figura 3.6 El campo nagnético de la magnetofUnda (visto desde arriba del 
polo norte) para las dos posibles orientaciones del campo interplanetario. 
En la figura superior el campo interplanetario está dirigido del lado na~ 
na de la Tierra al lado tarde. En la figura inferior está dirigido del l.! 
do tarde al nañana. (Piddington, 1969.) 
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Figura 3.7 Localización de la plasmasfera dentro de la magnetosfera. 
(Hargreaves, 1979.) 

Figura 3.8 Distribución del plasma de baja energla en relación con otras 
caracterlsticas magnetosféricas. (Hargreaves, 1979.) 



IV MORFOLOGIA AURORAL. 

4.1 Energía y estructura espacial. 

Se da el nombre de aurora a la luz resultante de la precipitación de electrones y protones de la 
magnetosfera hacia la atmósfera de la Tierra. Esta luz consiste de espectros atómicos y moleculares, 
principalmente de oxigeno y nitrógeno - los elementos más abundantes de la atmósfera superior -
ionizados o excitados por colisiones con las particulas en precipitación. 

Las partículas penetran •n la atmósfera hasta una altitud que depende de su energía cinética 
inicial. Mientras mayor es la energía, má.s profunda es la penetración en la atmósfera y en con
secuencia, es menor la altura de la ionización y de la excitación resultante. En la figura 4.1 se 
muestra una gráfica de la altitud de máxima producción de ionización en la atmósfera superior por 
electrones aurorales como función de la energía cinética de los electrones incidentes. Se supone que 
los electrones son monoenergéticos • isotrópicos. La escala de altura se divide en tres secciones: 

'OO 

¡ -!00 
~ 

too 

Región O 
Región E 
Región F 

50 • 90 km 
90 -160 km 

160-500+ km 

RmION F 

1.1 t 10 100 

ENERGIA CINETICA DE LOS ELECTRONES 

Figura 4.1 (Jursa, 1985.) 

1000 

(keV) 

a) Relación entre la energ(a de las partfculas y el régimen magnetosférico. 

La energía de las partículas incidentes y la morfología auroral resultante dependen de Ju regiones 
de origen de las partículas en la magnetoefera. Dichu regiones pueden ser la magnetofunda, la hoja 
de plasma y los cinturones de Van Allen, cada una de las cuales está ocupada por electrones con 
energiu cinéticu de - 0.1 keV, 1 - 10 keV y > 40 keV, respectivamente. También se hallan en 
estas regiones protones, cuyas energías son unu li veces mayores que las de loe electrones. 
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Los electrones que se precipitan hacia la atmósfera con las energías características de estos tres 
regímenes magnelosféricos producen una ionización máxima para cada una de las tres secciones 
de altitud mencionadas más arriba, respecti\'amente - es decir, los electrones de -0.l keV ionizan 
principalmente a la altura de la región F, los de 1-10 keV en la región E, y los de más de 40 keVen 
la región D. 

b) Estructura espacial 

Las auroras pueden ser clasificadas según su grado de estructuración espacial, es decir, por el 
hecho de si están relativamente estructuradas o no. Esta distinción es muy evidente en el caso de 
la precipitación con origen en la hoja de plasma (de 1-10 keV), que representa la mayor parte de la 
energía de la precipitación auroral. La componente estructurada es conocida como aurora discreta, 
o simplemente "aurora". La componente no estructurada recibe el nombre de aurora difusa (o 
continua, o de manto). Aunque es dificil obser\'arlas, a causa de su escasa intensidad y su falta de 
contraste, las auroras continuas abarcan el 80% del ingreso total de energía en las regiones polares 
durante el máximo solar y el 50% durante el núnimo (Sandford, 1968]. 

La estructura espacial de las auroras se puede estudiar según la región de la atmósfera superior 
en la cual se produzcan. Las auroras de tipo E (es decir, las que aparecen en la región E) pueden 
ser estructuradas o no estructuradas. Las auroras continuas tienden a superponerse con el óvalo 
auroral (véase la sección 4.3] en el sector noche, pero se extienden hacia el ecuador durante el día. 
En periodos de actividad geomagnética reducida las auroras discretas desaparecen y sólo se obsen·an 
las continuas. Aunque las auroras continuas forman una banda que circunda los polos en cualquier 
nivel de actividad geomagnética, su localización y su flujo de energía pueden \'ariar. Las auroras 
continuas parecen deberse a la precipitación de partículas desde la hoja de plasma, pues tanto ésta 
como aquéllos tienen espectros de energía maxwellianos. Las partículas de las auroras discretas 
también parecen pro\'enir de la hoja de plasma pero, en cambio, sufren aceleraciones adicionales. 
Otra diferencia radica en el hecho de que las auroras continuas son el resultado de la precipitación 
tanto de electrones como de protones, mientras que, debido a la elevada tasa de dispersión de los 
protones en la atmósfera, las auroras discretas se deben únicamente a la precipitación de electrones. 

Las auroras de tipo F tienen componentes estructuradas y no estructuradas análogas a las del 
tipo E. Al parecer, ambos tipos están estadísticamente bien representados por el óvalo auroral. La 
ionosfera, en la capa F, exhibe condiciones irregulares. Además, el casquete polar (la región circular 
en el interior del óvalo) también es un área con condiciones irregulares. En la ionosfera también se 
presenta el llamado pozo de la capa F, que es una región de baja ionización, de 5° a 10° de anchura, 
y que se localiza hacia el ecuador del Ó\·alo en los sectores tarde y noche. El límite del lado polar del 
pozo es una región con gradientes de densidad muy ele\'ados, los que pueden provocar refracciones 
muy grandes. Las auroras se deben, al parecer, a la incidencia de viento solar termalizado desde la 
magnetofunda. 

La componente no estructurada del tipo D se observa como una banda, con una anchura de 
varios grados, que se extiende de la medianoche a la mañana y, en ocasiones, circunda totalmente 
el polo. En tiempos tranquilos se localiza, a la medianoche, en el borde ecuatorial de las auroras 
continuas; en épocas activas la distribución puede ser muy amplia. Las auroras estructuradas de tipo 
D parecen estar asociadas· a la actividad del sector norte, tal como la expansión hacia los polos de 
los arcos aurorales durante las subtormentas. Estas consisten en la disipación de energía acumulada 
en la magnetosfera, que se manifiesta en variaciones en 11 (sección 3.2) con períodos entre 0.2 y 600 
segundos. 

Es posible hacer dos generalizaciones con respecto a las auroras no estructuradas. En primer 
lugar, la precipitación y la ionización se dan a latitudes diferentes (la D a la menor latitud, la F a 
la mayor). Además, las tres se superponen en el sector noche. Por lo que se refiere a las auroras 
estructuradas, los tipos F y E coinciden a toda hora, pero sólo a medianoche con las de tipo D. Las 
seis categorías de auroras aquí mencionadas se superponen en el sector noche. Por otra parte, en 
el sector día, las auroras F no estructuradas - debidas a partículas con origen en la magnetofunda 
coinciden con las auroras E no estructuradas - cuya energía corresponde a la de la hoja de plasma. 
Los seis tipos de auroras se representan en la figura 4.2. 
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4.2 Clasificación de las formas aurorales. 

Observadas desde la superficie de la Tierra, las formas aurorales presentan notables variaciones 
en su aspecto general, movimientos e intensidades. La clasificación detallada de estas variaciones 
se encuentra en la obra de St"rmer [1955). Una clasificación más completa se encuentra en The 
lnttmationol Auroral A tlo• [l 963). 

a) Clasificación de las formas visuales. 

En la tabla 4.J se incluyen los términos empleados por Stormer. El sistema del lnternational 
Auroral Atlas (1.A.A.) es más lógico, pero aún no se utiliza ampliamente. Sin embargo, algunos 
términos se han difundido, como i) P (patch-cinta) para una superficie difusa con extensión < 10', 
y ii) V (velo) para una superficie difusa más amplia. 

TABLA 4.1 

Término A breviacic\n 
Arco homogéneo. HA 

Banda homogénea. IIB 

Arco o banda rayada. RA,RB 

Rayos R 
Superficie difusa. os 

Superficie pulsante. PS 

Arco pulsante. PA 
Corona. e 

Fluctuante. F 

Formas aurorales y símbolos 

Descripción 
Forma regular con altura, intensidad 
y dirección constante. 
Como HA, cambiando de dirección 
a lo largo. 
Como HA o llB, con estructura vertical 
rayada. 
Columnas estrechas casi verticales. 
Superficie emisora uniforme sobre 
el horizonte. 
Como DS, variando en intensidad con 
un período de varios segundos. 

Sistema R convergiendo al cenit 
magnético. 
Fluctuaciones de intensidad hacia 
el cenit. 

b) Estructura detallada de las formas aurorales. 

Mediante el uso de la televisión y de otras técnicas de observación ha sido posible descubrir una 
estructura fina auroral no detectable a simple vista. Maggs y Davis [I 968] han mostrado que, cuando 
se observa en el cenit magnético, el espesor de los elementos de las estrucuras aurorales tiene un 
valor medio de -200 m, variando de :S70 mamás de 4 km, de modo que el arco auroral clásico, con 
un espesor de unos 10 km, tiene una estructura fina llamada "elementos de arco", con una anchura 
típica de 200 m. Los arcos mismos tienden a aparecer en "sistemas de arco", es decir, en conjuntos 
de arcos paralelos que se extienden por más de 500 km. 

Las técnicas de televisión han permitido establecer dos caracteristicas estructurales de las formas 
aurorales. Vistos desde abajo, los elementos de arco a menudo forman rizos. Estos son dobleces 
contrarios a las manecillas del reloj (vistos dede abajo}, separados de 2 a JO km y agrupados en 
formas cilíndricas de 200 a 300 m de anchura. Vistos lateralmente, los rizos aparecen como rayos, de 
modo que los rayos de las estructuras RA y RB son rizos. La constante de tiempo para la formación 
de un rizo es de - ts. Los rizos tienen velocidades de hasta 2o•;n paralelas al centro del arco; el 
movimiento puede darse en direcciones opuestas sobre cualquier lado de la línea central. 

El otro elemento reconocido con técnicas de televisión son las espirales, dobleces en el sentido 
de las manecillas del reloj (en el hemisferio norte). Tienen un diámetro estimado de 30 a 1400 km, 
una constante de tiempo de crecimiento de unos 60 s y velocidades de lo•;n paralelas al arco en que 
se forman. 
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Estas observaciones muestran que los arcos o bandas aurorales son en realidad una estructura 
mucho más compleja de lo que se había creído, con muchos elementos estrechos que llevan a cabo 
movimientos rápidos y complicados. 

e) Indices de intensidad. 

La intensidad de las auroras se mide de acuerdo con el coeficiente internacional de brillo [ln
ternational llrightness C-0efficient, IBC], basado en la linea de emisión de 5577.~ del oxígeno l. La 
escala aparece en la tabla 4.2 . El brillo de una forma particular puede depender de la dirección 
de las observaciones, aunque rara vez se trata de corregir este efecto. Para auroras de baja altitud 
(<100 km), el coeficiente de brillo no será una medida adecuada de la intensidad auroral, pues la 
línea de 5577 Á no será tan importante en relación con otras emisiones. 

TABLA 4.2 Coeficiente internacional de brillo. 

Clasificación 

IBC 1 
IBC 11 

IBC 111 

IBC IV 

Brillo similar a 

Vía Láctea. 
Cirros a la luz 
de la luna. 
Cúmulos a la luz 
de la luna. 
Iluminación del 
suelo producida por 
la luna llena. 

l kR. 
JO kR. 

100 kR. 

1000 kR. 

En etta tabla la unidad de inten1ida.d óptica es lfl = 1 rayleigh =: 106 foton~ cm-2 ,-1. 

d) Tipos visuales de auroras. 

Emisión de 5577 A 
(fotones cm-~ s- 1 ) 

J09 
1010 

1011 

JO" 

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

Las variaciones de color [como se verá en la sección 5.2] son principalmente efectos de altura 
que resultan de las diferencias en los espectros de energía de las partículas incidentes. 

TABLA 4.3 

Clase 

Tipo a (tipo A rojo) 
Tipo b (tipo B rojo) 
Tipo c (normal) 

Tipp d (tipo A rojo) 
Tipo e (tipo B rojo) 

Tipo f 

Tipos visuales de auroras. 

Descripción 

Región superior roja. 
Borde inferior rojo. 
Verde o blancuzco (debajo 
del umbral de color). 
Rojo en general. 
Rojo y verde alternando 
horizontalmente, con 
movimientos rápidos de 
rayos en el arco. 
Predominan el azul y el 
púrpura. 

e) Distribución de altitudes de las auroras. 

Altura del borde 
inferior 

80 - 100 km. 
110 km. 

250 km. 

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

Currie y Weaver (1955) han determinado la extensión vertical de la luminosidad auroral; la 
extensión más frecuente es de 20 a 40 km. Los perfiles de intensidad vertical muestran un valor 
medio de alrededor de 110 km para el máximo nivel de intensidad de la mitad inferior. y de 40 km 
para la exten~ió11 vertical de la mitad de Ja intensidad. Sin t..>lllbargo, muchos arcos tienen un nivel 
de intensidad de un 103 del máximo por arriba de los 200 km. 

Los rayos [véase la tabla 4.1] tienen una extensión vertical considerablemente mayor. Esta, de 
acuerdo con los datos de St0rmer, varía de 100 a 600 km. Las mayores longitudes están asociadas, 
en las auroras de baja latitud, al máximo de manchas solares. Los rayos más largos, al parecer, se 
relacionan con las grandes auroras y el calentamiento atmosférico. 

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

4.3 El óvalo auroral. 

Durante el Aiio Geofísico Internacional (1958-59) se determinó, mediante cámaras de gran 
angular (all-sky camera, ASCA), la frecuencia de ocurrencia de las auroras en el cenit en intervalos 
de media hora. El contorno que contiene el 703 de las auroras detectadas con este método define 
una banda llamada óvalo auroral, zona oval auroral u óvalo auroral estadístico. Esta banda se define 
para auroras discretas, puesto que las continuas tienen una intensidad y un contraste muy bajos 
para poder ser detectadas en el cenit. 

El óvalo auroral es una banda que rodea al polo, y que se determina para cada valor del índice 
Q [véase el apéndice B], donde éste se determina en los mismos intervalos de 15 minutos de tiempo 
universal en los que se toman las fotografias ASCA. En el sector día el óvalo es más angosto y 
se localiza más cerca del polo. Además, los sectores día y noche difieren en su respuesta a los 
incrementos en la actividad, pues el sector noche aumenta en anchura y el sector día se mueve hacia 
el ecuador. La desviación estandar de estas fronteras es de alrededor de l 0 • En casi todos los casos 
se trata de auroras discretas; puesto que las mediciones no se toman generalmente en el cenit, las 
auroras son visibles para ángulos cenitales ele\·ados. Así, los bordes del Ó\'alo pueden ser auroras 
continuas, particularmente en el borde polar. También se ha comprobado cierta dependencia del 
óvalo con referencia al ciclo solar; durante el mínimo, el sector medianoche se desplaza lº ó 2° hacia 
los polos con respecto a su localización durante el máximo. 

La frontera ecuatorial A.., del óvalo auroral puede expresarse como 

(
360° ) A..,= i2º - 0.9ºQ - 5.1° cos T4tca - 12º (!} 

para Q> I, donde Q es el indice magnético y tea es el tiempo local geomagnético corregido {Starkov, 
1969]. Este borde puede ser aproximado por un círculo con centro en 84 9° CG de latitud y 00:48 
CG de tiempo local, con un radio de R = 18° + 0.9°Q . El índice Q ha sido el parámetro simple 
más efectivo en los estudios de morfología auroral. Sin embargo, puesto que el índice Q no siempre 
está disponible, es posible inferir Q al tomar una medición de A .. para un solo tea, sustituyendo 
estos valores en (l) y resolviendo para Q. Al sustituir esta Q efectiva en (1), es posible calcular A., 
para otros tiempos locales. 

a) Valores promedio. 

Numerosos estudios han permitido calcular la distribución en latitud magnética y tiempo local 
de los valores promedio de los parámetros aurorales. 
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Sin embargo, este enfoque presenta el problema de que las mediciones se ordenan en términos 
de índices magnéticos que abarcan lapsos de tres horas, mientras que la intensidad y la ubicación 
de la auroras pueden variar notablemente en ese mismo intervalo; esto pro1·oca que, por ejemplo, 
un índice Kp dado represente condiciones aurorales muy diversas. C.omo resultado, se consideran 
como intensidad cero algunos ca.sos de no ocurrencia de auroras en un intervalo espacial, los que 
son promediados con casos de intensidad finita en el mismo intervalo, de modo que el promedio 
resultante puede producir valores de intensidad que nunca se presentan en la naturaleza. A pesar de 
Jo anterior, y de que dan una repr~sentación burda de para.metros que varian rápida y profundamente 
en el tiempo y en el espacio, las distribuciones promedio han sido muy útiles en el descubrimiento 
de algunas tendencias generales en la actividad geomagnética. 

Con base en las distribuciones promedio mencionadas anteriormente - en particular de las 
intensidades de las emisiones a 6300, 55i7 y 3914 Á - Sandford [1968] demostró la existencia de una 
forma no discreta de las auroras a la que llamó aurora de manto. Se propuso también el término de 
auroras continuas para distinguir el componente de la región E de la aurora de manto del componente 
de la región D, que recibía el nombre de aurora difusa [véase la sección 4.1]. 

Sandford encontró que en el máximo solar las auroras de manto constribuyen con el 80% del 
flujo total de energía de las auroras, mientras que las auroras discretas aportan sólo el 20% . En el 
mínimo solar, por otra parte, los dos flujos de energía son iguales. La diferencia radica en que el 
flujo de energía de las auroras de manto es menor, por un factor de cuatro, durante el mínimo solar, 
en tanto que, para las auroras discretas, el flujo de energía no varia. 

b) Fronteras exteriores. 

La frontera exterior (más cercana al Ecuador) de los electrones en precipitación, tal como ha 
sido medida por satélites, se relaciona con el indice magnético Kp (véase apéndice B) de acuerdo con 

(2) 

donde A., es la latitud geomagnética corregida del borde exterior, A0 es la latitud a Kr=O y o es una 
pendiente [Gussenhovcn et al., 1983]. En la tabla 4.4 se dan distintos valores de estos parámetros. 

Se ha encontrado que esta frontera depende del ciclo solar. Además, se ha reportado que varia 
en algunos grados como función del tiempo universal: la máxima latitud se localiza a las 0600 UT, 
y la núnima a las 1800 UT. Por otra parte, la distribución instantánea de los flujos de energía tiene 
un gradiente con la latitud, de modo que la ubicación de la frontera exterior resulta una función del 
umbral de detección. Strickland [1983] ha reportado un caso en que la ubicación de la frontera varía 
hasta en 4°, según la sensibilidad de los detectores empleados. 

e) Distribuciones instantáneas. 

Se ha encontrado [\\'halen, 1983} que la distribución latitudinal del fiujo de energía en las auroras 
continuas es igual instantáneamente para todos los tiempos locales en un inter\'afo de 8 horas. Se 
definieron dos distribuciones, la principal de las cuales es gaussiana. Además, el factor de escala 
gaussiano fue constante para todas las mediciones. Por tanto, la distribución global de las auroras 
puede ser descrito por la variacion de dos parámetros: el máximo gaussiano del flujo de energia y la 
latitud. 

A latitudes mayores se ha encontrado otra distribución latitudinal. Las distribuciones gaussiana 
y de alta latitud corresponden a las regiones de precipitación de partículas llamadas hoja de plasma 
central y de frontera, respectivamente. 

Estas distribuciones tienen una significación adicional, puesto que la latitud del má.ximo gaus
siano, f mor. está sobre la interfaz, o cerca de ella, entre las corrientes alineadas con el campo 
positivas y negativas [Robinson et al., 1982]. Además, r mor es el límite exterior de la zona de las 
auroras discretas. 
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TABLA 4.4 Valores de Jos parámetros medidos por satélites. 
/\ = Ao + o K, 

MLT Número de Ao o Coeficiente de 
fronteras. correlación. 

0000-0100 312 66.1 -1.99 -0.80 
0100-0200 220 65.1 -1.55 -0.68 

0400-0500 267 67.7 -1.48 -0.57 
0500-0600 1123 67.8 -1.87 -0.71 
0600-0700 2462 68.2 -1.90 -0.74 
0700-0800 3159 68.9 -1.91 -0.76 
0800-0900 2159 69.3 -1.87 -0.73 
0900-1000 1178 69.5 -1.69 -0.66 
1000-1100 864 69.5 -1.41 -0.57 
1100-1200 513 70.1 -1.25 -0.52 
1200-1300 353 69.4 -0.84 -0.35 

1500-1600 63 70.9 -0.81 -0.34 
1600-1700 204 71.6 -1.28 -0.66 
1700-1800 526 71.l -1.31 -0.69 
1800-1900 997 71.2 -1.74 -0.82 
1900-2000 2469 70.4 -1.83 -0.82 
2000-2100 3309 69.4 -1.89 -0.82 
2100-2200 3092 68.6 -1.86 -0.79 
2200-2300 1482 67.9 -1.78 -0.77 
2300-2400 461 67.8 -2.07 -0.81 

La distribución del flujo de energía Q, como función de la latitud r, es 

Q(r) Q ( 1(r-rm••)2] = mu exp -2 --"-- (3) 

donde Qm .. y r mu definen Jos valores pico. El factor de escala gaussiano u tiene un valor típico de 
1.4° y extremos de 1.2' y 2.0° [Whalen, 1981, 1983). El flujo de energía máximo Qmax tiene un valor 
típico de 1 erg cm- 2 .- 1 y extremos de 0.25 y 12 erg cm- 2 s- 1 • La latitud del máximo gaussiano, 
r m•xo tiene un valor medio de 71° y extremos de 64° y 74° [Whalen, 1981, 1983). 

El espectro de energía de Jos electrones en precipitación en la región gaussiana es maxwelliano, 
de modo que el número de flujo diferencial (en electrones cm- 2 s- 1 (kev¡- 1 ) es 

.;>(E)= 2 ~~1 E exp(-E~J (4) 

donde E es la energía cinética de Jos electrones y EM la energía característica. Se ha encontrado que 
cerca de la medianoche EM también es gaussiano en latitud, con un parámetro de escala cercano al 
de Q. 

El valor medido de EM~., es de 1 keV [Sharber, 1981]. Al inferir la energía de las partículas 
de las alturas de producción para las auroras, se encontró que EMmu cae generalmente a 1.5 keV, 
con extremos en 0.3 y 9 keV. Sin embargo, no se ha establecido una dependencia de EMmu con el 
tiempo local. 
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Figura 4.2 Representación esquemática de las regiones de auroras estructuradas 
y no estructuradas según el régimen ionosférico (energía de las partículas): 
F, aproximadamente 0.1 keV; E, de l a 10 keV; D, más de 40 keV. Las coordenadas 
se indican en el sistema geomagnético. Las líneas gruesas muestran el límite 
del óvalo auroral para Q = 3; las áreas sombreadas, la ubicación de las auroras 
específicas. (Jursa, 1985.) 



V ESPECTROS DE EMISION AURORALES. 

Las emisiones electromagnéticas que caracterizan a una aurora se producen por Ja pérdida en la 
atmósfera de la energía de partículas cargadas, principalmente electrones y, a veces, protones. Las 
partículas energéticas se derivan al parecer de la interacción del viento solar y del campo magnético 
terrestre. Las corrientes de partículas cargadas generadas por dicha interacción producen electrones 
energéticos que se desplazan hacia la Tierra a lo largo de las lineas del campo geomagnético en la zona 
auroral. Las colisiones entre las partículas aurorales energéticas en precipitación y los átomos neutros 
y las moléculas de la atmósfera densa, entre 100 y 200 km de altura, producen la luminosidad asociada 
cori las auroras. Observaciones por medio de satélites han permitido aclarar grandemente la interacción 
del viento solar con la magnetosfera, las tormentas aurorales y la morfología del ciclo diurno de los 
óvalos aurorales. Asimismo, estudios de las emisiones aurorales hechas por medio de cohetes, aviones, 
satélites y observaciones basadas en tierra que incluyen mediciones de las distribuciones aurorales, las 
tasas de emisión de fotones y los perfiles de altitud, han permitido identificar los estados excitados de 
las especies atómicas y moleculares radiantes y determinar los procesos aurorales que inten·ienen en su 
producción y pérdida. 

5.1 Espectros aurorales y transiciones ópticas e infrarrojas. 

Los mecanismos aurorales han sido estudiados en el laboratorio mediante haces de partículas que 
inciden en mezclas de gases o en gases atmosféricos. Así se han medido parámetros que cuantifican la 
pérdida de energía de los electrones incidentes, el perfil de depósito de energía y la producción de estados 
excitados, así como las características radiativas espectrales, temporales y espaciales de los gases. Se 
han utilizado, por ejemplo, descargas en gases para cuantificar el flujo post-brillo, o bien células de 
reacción de quimioluminiscencia para determinar los coeficientes de producción de reacciones aurorales 
específicas y su tasa de producción de fotones. 

Con base en los parámetros medidos, tales como las secciones transversales de pérdida de energía 
de los electrones incidentes, se han propuesto diversos modelos aurorales. También se han elaborado 
modelos semi-empíricos simples de la pérdida de energía de los electrones. La tasa de producción de 
electrones secundarios en dichos modelos se calcula a partir del hecho de que se produce un par de 
electrones por cada 34 eV de energía depositada por el electrón primario. Una vez conocidas las tasas 
de ionización, puede calcularse la tasa de producción de electrones secundarios, así como el flujo de 
electrones secundarios, como función de la energía. También pueden deducirse tasas de producción de 
estados excitados a partir del flujo de electrones secundarios. Asimismo, se han elaborado modelos 
dependientes del tiempo, que toman en cuenta el movimiento atmosférico. 

a) Tasas de emisión. 

La energía cinética de las partículas aurorales, por procesos provocados por colisiones inelásticas 
con especies atmosféricas, se convierte en emisiones ópticas e infrarrojas de longitudes de onda discretas. 
Estas especies atmosféricas pueden emitir espontáneamente radiación, llegando así a estados energéticos 
más bajos. También pueden sufrir varias reacciones químicas, resultando finalmente en un producto 
excitado que emite energía por decaimiento radiativo espontáneo. 

La intensidad de las transiciones atómicas y moleculares de un estado superior u a un estado inferior 
1 está dado por la relación 

I., = Nu A., (1) 

donde lu, es la intensidad óptica en fotones cm-3 .-1 , Nu es la población del estado superior en 
moléculas cm-3 , y Au, es el coeficiente de Einstein, o probabilidad de transición radiatha, en s- 1, dada 
a su vez por 
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donde la suma se efectúa sobre los N electrones del átomo o molécula, Ú, = ¿;" el';· es el momento 
dipolar de los electrones, y¡;, es el operador de momento del i-ésimo electrón. 

Si la actividad auroral dura el tiempo suficiente para que lleguen al equilibrio los procesos 
de producción y pérdida de un estado dado, el número de moléculas excitadas por cm3 en estado 
continuo está dado por 

P. 
N ... =L. (3) 

donde Pu es la tasa de producción por unidad de volumen, en cm- 3 s- 1 , y Lu es la tasa de pérdida, 
en .- 1 . La tasa de pérdida de un estado dado puede ser descrita mediante la relación 

Lu = L A.,+ Kuo,[02] + KuN,[N2] + Kuo[O] + ... 
1 

(4) 

donde KuM es el coeficiente de desactivación por colisión del estado excitado de la especie M en 
cm3 .-1 molécula- 1 • 

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

e+ N - Nº +e (5) 

de una transferencia de energía 

Mº + N - M + N" (6) 

o de una reacción quimioluminiscente 

A +BC - ABº + C (7) 

donde el asterisco indica un estado excitado del átomo o la molécula. En el caso de la transferencia 
de energía, la producción del estado excitado Nº resulta de la desactivación por colisión del estado 
excitado /Uº hasta un estado de energía más baja. Para la reacción quimioluminiscente, una parte 
de la energía exotérmica de la reacción se convierte en energía interna de la molécula resultante. 

b) Procesos aurorales. 

Todos los electrones primarios con energía por encima de los 100 e V reparten su energía cinética 
en la atmósfera entre aproximadamente las mismas razones de partición, esto es, que sin importar 
la energía del electrón primario, se utiliza aproximadamente la misma fracción de la energía cinética 
inicial en la formación de varios iones (Ni, N:j", N+, N+•, ot, O¿", o+, ... ) o de varios estados 
excitados neutros (Ni, o;, Nf, CO~, NO°I', .. . ). El asterisco denota especies electrónicamente 
excitadas, mientras que el símbolo "f. denota excitación vibracional. 

Los iones de un estado excitado, producidos cuando los electrones primarios ionizan los átomos 
o moléculas neutrales de la atmósfera, pueden decaer espontáneamente a un estado más bajo, emi
tiendo un fotón en el proceso. Los sistemas N{ primer negativo, N{ l\leinel y Oj primer negativo 
son ejemplos de transiciones electrónicas de iones moleculares importantes en las emisiones aurorales. 
Los electrones secundarios pierden la mayor parte de su energía en colisiones inelásticas que resu !tan 
en estados excitados de las especies atmosféricas neutras Ni, Nf y 02. Así, las especies excitadas 
neutras se producen por impactos con los neutrales de los electrones secundarios, los cuales, a su vez, 
resultan de la producción de pares de iones por los electrones aurorales primarios más energéticos. 
A su vez, estas especies neutrales excitadas irradian, dando origen a emisiones auroralcs reforzadas. 

La fracción de la energía de los electrones primarios irradiada en una transición óptica - con
forme son frenados por la atmósfera los electrones energéticos y secundarios - está definida como la 
eficiencia radiante inducida por electrones para dicha transición. Esta eficiencia es independiente de 
la energía del electrón para energías mayores a unos 100 e V. 
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A continuación aparece un diagrama de flujo que muestra algunos procesos físicos y químicos 
que conducen a emisiones aurorales en d ullra>iolela, el visible y el infrarrojo. Esta figura sólo 
incluye algunos ejemplos de mecanismos aurorales de producción y emisión. 
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Las intensidades suelen darse en rayleighs (R), que son equivalentes a una irradiación en columna 
de 101 fotones cm- 2 ,- 1• La intensidad óptica auroral se mide según el brillo de la característica 
visible más intensa de la aurora, la línea verde O(' S - 1 D) de 55i7 Á. Con base en ella se ha 
establecido una escala logarítmica, el coeficiente internacional de brillo (IBC), que se utiliza en Ja 
clasificación de las auroras [véase la sección 4.2]. 

La probabilidad de decaimiento radialivo, o probabilidad de transición de Einstein Au1 (ec. 
5.2], está gobernada por Ju reglas de selección de la mecánica cuántica, de las cuales las mu 
importantes son las reglas de selección de un dipolo eléctrico. Las transiciones que obedecen estas 
reglas tienen alias probabilidades de decaimiento (es decir, altos valore5 de A.¡) y se denominan 
transiciones permitidas, como por ejemplo las transiciones Ni primer negativo, Ni Meinel y Ot 
primer negativo. 

- 5.3-



Las transiciones que violan las reglas de selección tienen probabilidades de transición pequeñas. 
y se las designa como transiciones prohibidas. Los estados excitados de los que sólo se originan tran
siciones prohibidas son metaestables. Las fracciones prohibidas del oxígeno y el nitrógeno atómicos 
y moleculares son muy importantes en las auroras, y sus intensidades y perfiles de altitud han sido 
utilizados como índices del brillo y del color aurorales. 

El color cambia marcadamente entre diferentes auroras. por lo que se lo ha utilizado como base 
para algunas cln..,ificaciorw!' aurorales [sección -1.2). Puesto que los ckctroues enrrgétii:os penetran 
hasta altitudes menores, las variaciones en el color se deben principalmente a las diferentes energías 
medias y distribuciones de energia de los electrones primarios incidentes en la atmósfera. Las es
pecies metaestables, con probabilidades de transición de Einstein pequeñas, son susceptibles a la 
desactivación colisiona! a densidades de gauss relativamente bajas (es decir, a altitudes elevadas). 
Por ejemplo el estado 0( 1 D) con un valor de Au1 de 6.8 x 10-3 s- 1 , es desactivado en colisiones 
con N2 a altitudes de menos de 300 km. Así, las emisiones aurorales de la línea roja de 6300 A, 
desde este estado hasta los ni,·eles 3 P2 y 3P1 , disminuyen en relación a otras emisiones ,·isibles. En 
consecuencia, las mediciones basadas en tierra de la intensidad de la banda 1(42i8) primera negativa 
(0-1) de 4278 Ádel Ni y de la intensidad 1(6300) de la línea roja del oxígeno atómico pueden ser 
utilizadas para determinar el flujo total de electrones aurorales y la energía característica de los 
electrones, o bien el perfil de altitud de la pérdida de energía. Mientras que la linea 1(42i8) es pro
porcional a la energía depositada total, 1(6300)/1(42i8) depende del perfil de altitud de la pérdida 
de energía, y disminuye su valor para auroras de menor altitud, es decir, para electrones primarios 
más energéticos. 

De manera similar, el estado 0( 15), que da origen a una línea verde, tiene un coeficiente A de 
1.25 s- 1 , y es desactivado por el 0 2 a alturas de menos de 100 km. La desaparición por colisiones 
de esta especie da origen al límite inferior rojo de las auroras rojas de tipo b. El estado N2 (A3E~) 
es la fuente principal del O('S) en la aurora, mediante el proceso de transferencia de energía 

N2 (A3 E~)+0(3 P) 0( 1S)+N2 (8) 

e) Emisiones aurorales infrarrojas. 

Las emisiones en la banda infrarroja corresponden a energías de entre 1.4 e V a 0.88µm y 0.23eV 
a 5.3µm. Los niveles de energía que intervienen en estas transiciones energéticas menores son estados 
electrónicos del N2 y el 0 2 , así como transiciones vibracionales dentro del estado electrónico base 
de las especies atmosféricas menos comunes. Las transiciones ,·ibracionales puras están prohibidas 
en las moléculas diatómicas homonucleares N2 y 0 2, que son los principales constituyentes de la 
atmcisfera. Asi, las especies atmosféricas menos abundantes - acth·as en el infrarrojo - como las 
diatómicas OH, CO, NO y NO+ y las triatómicas C02 , N20, N0 2 y OJ. se transforman en las 
fuentes principales del resplandor atmosférico (airglow) infrarrojo y de las emisiones aurorales en 
longitudes de onda más largas. 

No todos los emisores infrarrojos mencionados arriba dan origen a emisiones reforzadas auro
ralmente. En auroras muy intensas IBC m+ se han detectado reforzamientos de la emisión de l.2i 
µm de la banda atmosférica infrarrojo del 0 2 (0-0), que se explican por una excitación directa de 
los electrones del 02. Debido a la larga duración (3900 s) del estado que emite en l.2i µm del 02. 
los vientos horizontales pueden transportar las especies excitadas por varios cientos de kilómetros 
antes de que decaigan. 

En las auroras muy intensas (IBC m+) se han observado reforzamientos en la banda de emisión 
112 de 15 µm del C02, así como en la 112 de 9.6 ¡im del 0 3• Hasta ahora no se conoce ningún mecanismo 
que explique estos reforzamientos, que también se han detectado en las lineas de emisión de 2.i µm 
y 5.3 µm del NO y en la de 4.l µm del C02. 

El óxido de nitrógeno, uno de los componentes más abundantes de la atmósfera, es activo en el 
infrarrojo. Emite cerca de los 5.3 µm en la secuencia fundamental (Av=!) y cerca de los 2.i µm 
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en el primer sobretono (Av = 2). La banda de emisión fundamental de 5.3 ¡1m es un mecanismo 
de enfriamiento muy importante en la termosfcra. En la atmósfera nocturna, el estado Av = 
1 se produce fundamentalmente por colisiones con oxigeno atómico y por la absorción del brillo 
superficial, es decir, 

NO(v=O) +O "" NO(v= 1) +O 

NO(v =O) + hv(brillo superficial) NO(v = 1) 

(9) 

(10) 

Estos procesos generan el ni\'el v = 1 del NO, con una población muy pequeña en Jos 1ti\·eles con 
V 2: 2. 

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

N(2D) + 02 NO(v) +O (11) 

llena los niveles de NO hasta v = 12. El N(2 D) se produce directamente a partir del N2 por colisiones 
con electrones en precipitación y por recombinación disociativa y reacciones de intercambio de cargas 
de las especies iónicas producidas auroral mente: 

N, + f 2e + /1 N(2 D) + (1 - /¡) N(4S) + N+ 

1 

1'l'2 + e e + 2h N(' D) + 2(1 - h) N(4S) 

Ni + f 2'3 N(' D) + 2(1 - '3) N(4S) 
(12) 

NO+ + e 0.76 N('D) + 0.24 N(4S) + O 

Ni+ O / 1 N(2 D) + (1 - /4) N(4S) + NO+ 

N+ +O, / 5 N( 2 D) + (1 - /s) N(4S) + ot 
Las tasas de ramificación /¡ son inciertas para todas las reacciones, excepto para la recombi

nación del NO+ (/1 y / 5 probablemente son cercanas a la unidad). Sin embargo, la proporción de 
N(2D) que reacciona con el 0 2 para producir NO(v) varia con la altitud, conforme la reacción de 
la ecuación (11) compite con la desactivación del N('D) por el oxígeno atómico. La variación de la 
razón [0]/[02) con la altura, por encima de los 100 km, lleva entonces a una eficiencia dependiente 
de la altitud para la producción del NO(v) en las auroras. La dependencia de la altitud de esta 
eficiencia de producción puede entonces explicar la variabilidad de la emisión auroral de 5.3 µm con 
la intensidad auroral, ya que las auroras producidas por electrones más energéticos tienen altitudes 
de ionización pico más bajas. 

La situación es aún más complicada por la gran variabilidad del NO y por sus desplazamientos. 
Puesto que las tasas de reacción del NO [ecuaciones (9) y (10)) son proporcionales a su densidad, 
las componentes de la el.apa tranquila nocturna de la banda fundamental deberían ser más intensas 
a altas latitudes, especialmente en las regiones previamente provistas de NO por otras auroras, 
donde se espera que la densidad del NO sea grande. El NO es una especie de larga duración en 
la termosfera, de modo que los vientos termosféricos son importantes en la redistribución del NO 
producido por las auroras. 

La banda de emisión de 5.3 µm del NO y su forma espectral dependen del hecho de que el NO(v) 
sea producido por mecanismos estáticos [ecuaciones (9) y (10)) o aurorales [ecuación (11)). Como se 
mencionó anteriormente, los procesos estáticos sólo pueden excitar la transición 1-0, mientras que el 
proceso auroral produciría además una emisión apreciable en las bandas 2-1, 3-2, ... , 12-11. 

A diferencia del tono fundamental de 5.3 µm del NO, la banda del sobretono cercana a los 2.7 
¡m1 sólo surge cuando se excitan los niveles de v 2: 2. Las colisiones térmicas y el reflejo terrestre 
no aportan muchos electrones a estos niveles y, así, las emisiones de 2.7 µm son despreciables en 
las condiciones de una noche tranquila. Sin embargo, la secuencia Av = 2 se observa incluso para 
auroras moderadas me 11; la emisión correspondiente ocurre con una eficiencia de 0.4%. 
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Los perfiles de altitud de la radiación espectral cenital han sido determinados mediante inter
ferómetros de baja resolución a bordo de cohetes. La radiancia de 5.3 µm está reforzada para las 
auroras IBC m+, pero se halla al nivel de los procesos estáticos en las auroras IBC III y 11+. Por 
otra parte, la radiancia de 2. 7 µm está reforzada para las auroras IBC 11 y 111+. 

En resumen, la intensidad en el sistema 6µ = 1 del NO, para";::: 2, responde a una inyección 
de energía de auroras moderadamente intensas, de la misma manera en la que lo hace el sobretono 
del NO. En cambio, para auroras moderadamente intensas, en la emisión de NO predomina el 
resplandor atmosférico del fondo, como lo indican las ecuaciones (9) y (10). Por otra parte, se ha 
encontrado que la emisión fundamental del NO está fuertemente reforzada para las auroras IBC 
111+, lo cual es consistente con los modelos de la emisión del NO que indican que las contribuciones 
quimioluminiscentes de las bandas 6µ = 1 del NO llegan a ser comparables, bajo condiciones 
aurorales, son las emisiones de fondo de la atmósfera. 

La emisión de 4,3 µm del C02, en la banda"" resulta del proceso 

C02(k,l,m) "" C02(k,l,m -1) + hµ 
y, en particular, de la banda de emisión fundamental 

C02(0, O,!) o= C02(0, O, O) + hµ 

a 4.26 µm. 

(13) 

(14) 

Existe una correlación general entre el nh·el pico de radiancia y el flujo de electrones o la 
radiancia a 5577 .:i, excepto en el caso de las auroras me 11+' que son mucho menos brillantes a 4.3 
µm que las auroras IBC 11. Hay dos posibles fuentes de los estados vibracionales excitados del C02 

reforzados auroralmente: 

1) Excitación directa del C02 por electrones secundarios en precipitación, 

C02(0,0,0) +e C02(k,l,m) +e (15) 

y 
2)bombeo vibracional del Ni por electrones secundarios seguido de transferencia de energía, de 
vibración a vibración (V V) del Ni al C02, 

Ni + e 

Nf + C02(k,l,m - l) 

Nf +e 
"" Ni + C02{k,l,m) 

(16a) 

(16b) 

Debido a la baja razón de mezcla del COi. la ta.•a para el proceso directo [ecuación (15)] es demasiado 
pequeña, por varios órdenes de magnitud, para explicar la radiancia observada. Además, puesto que 
la vida radiativa del estado 001 es A- 1 = 2.3 x 10-3 s, la emisión de 4.3 ¡mi, debida a la reacción 
directa de la ecuación (15), debería ser acelerada, de modo que siguiese aproximadamente los perfiles 
temporales y espaciales de pérdida de energía. Sin embargo, los perfiles de altitud y de tiempo reales 
para la radiancia de 3914 Ádel primer negativo (0-0) del Ni y para la radiancia de 4.3 µm del C02 
son muy diferentes entre si; esta última presenta un retraso temporal de más de 5 minutos. Este 
retraso en la transferencia N2 - C02 es responsable del brillo aparentemente anómalo a 4.3 pm en 
los pr.rfiles de las auroras IBC 11. 

La reacción de la ecuación (16) incluye un paso lento, el (b). Suponiendo una temperatura 
vibracional del nitrógeno de T. = 750° /\, se obtiene una constante temporal de 200s a un altura de 
115 km para la transferencia V-V. La constante temporal efecti\'a para la respuesta de la emisión"ª 
a la precipitación de electrones se incrementa todavía más por la trasferencia repetida de excitación 
entre el Ni y el C02, que se presenta antes de que ocurra una emisión de fotones y de que estos sean 
atrapad06 radiativamente. El efecto neto es un retraso apreciable en la emisión de 4.3 µm. En este 
proceso es necesario considerar la desactivación de los estados excitados del Nf y del C02 en la serie 
de reacciones de las ecuaciones (13) y (16). Las reacciones inversas explican la transferencia colisional 
de la excitación entre el C02 y el Ni y la transferencia radiativa de los fotones 1'3 . Kumer (1977] ha 
mostrado que se deben considerar hasta 11 bandas de combinación e isotópicas en la ecuación (13), 
y que puede resultar un error de un factor de tres si sólo se utiliza la banda fundamental 001-000. 
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S.2 Auroras electrónicas. 

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

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

a) Función empírica de pérdida de energía. 

Está función fue inicialmente aplicada al cálculo de las tasas de ionización debidas a los diferentes 
intervalos de electrones primarios incidentes. La función de pérdida de energía .\( ¡f,-) se define por 
la relación 

.\(~)=~~ ~ (1) 

donde dE es la energía promedio perdida por los electrones de energía inicial Eo al atravesar un 
espesor de masa d: (gm cm-'), y Ro es el intervalo de los electrones (en espesor de masa) para 
la energía Eo. Así, .\ es fracción de la energía inicial depositada por incremento en la fracción del 
inten·alo total. 

.\ ha sido determinada experimentalmente mediante mediciones de la luminosidad producida por un 
haz de electrones en el aire. Las mediciones dan la distribución de la luminosidad de las bandas 
del Ni. La emisión de las bandas del Nt' es proporcional a la ionización total, que a su vez es 
proporcional a la pérdida total de energía (excepto para energías <200 eV). En consecuencia, al 
integrar la lumina;idad a z constante a través del haz, .\ puede ser determinada directamente para 
el caso de un haz de electrones monoenergéticos inicialmente paralelos. En presencia de un campo 
magnético, el movimiento de los electrones en la dirección : (que se toma como paralela al campo) 
no se altera, pero el movimiento en el plano :ry sigue una hélice cercana al eje del haz (en dirección 
:). de modo que los valores integrados de la distribución de energía.\ ( -¡f-) permanecen inalterados. 
En el caso de un haz estrecho que forme un ángulo O con la dirección del campo, .\ ( ¡f-) se obtiene 
integrando a través del patrón luminoso en secciones perpendiculares a la dirección z del campo. 

b) Perflles de altitud de la tasa de ionización. 

Estos perfiles se calculan habitualmente utilizando la función de pérdida de energía.\ y suponiendo 
que, en promedio, 35 eV son suficientes para producir un par iónico. 

La energía depositada por unidad de volumen, para un flujo inicial de F(Eo) partículas/unidad 
de área, si pes la densidad atmosférica, será (de acuerdo con la figura 5.1) 

Ahora bien, 

de donde 

dE 

dV 
.\ F dS Eo d: 

Ro dV 

d: = p dh sec(i) y dV = dS dh 

dE (:) . Eo 
dV = .\ Ro F p(h) sec(1) Ro 
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en la cual 

: = i"' p sec(i) dh (4) 

Estas expresiones loman en cuenta la inclinación i del campo magnético B. Se supone que la dis
tribución angular de las partículas incidentes es simétrica. Para las latitudes geomagnéticas de las 
zonas aurorales, i < 10', de modo que el término su(i) tiene un efecto despreciable. 

La tasa de ionización es entonces 

n; = F Eo A p(h) 
(Q Ro 

F Ea A [ mN, , mo ] = -- mo, n(02) + - n(,\2) + - n(O) 
(o mo:i mo, 

(5) 

donde mo, es la masa de una molécula de oxigeno y €o= 35 eV ion- 1 par. 

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

c) Tasa de producción de electrones secundarios como función de la 
energía. 

En la sección 5.1 se discuten las tasas de ionización de los constituyentes principales de la 
atmósfera (O, 0 2 , N2). que son importantes para calcular las tasas de producción y las distribuciones 
de energía de los electrones secundarios resultantes, es decir, de todos los electrones generados en 
los procesos de ionización. El método más comúnmente empleado en estos cálculos es el de Rees 
(1969). 

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

La tasa total de producción de electrones secundarios es igual a la tasa total de ionización. Para 
calcular el efecto de los electrones secundarios en la excitación es necesario conocer su distribución 
energética. Se ha encontrado [Opa!, 1971] que la distribución puede ser representada por la expresión 

S(Er,E,) = 

"" 

E arctan[~J 
2 

1fE [1+(Jt) 2
] 

(6) 

donde E es un parámetro que depende de la energía de los electrones primarios E,; a energías 
mayores puede tomarse como 14.1 eV para el N2, 18.9 para 02 y 15.0 para el O. 

Entonces, la tasa de producción n,(E) de los electrones secundarios de energía E es 

n,(E) = L n;j Sj(E,, E) 
j 

(7) 

donde j es el indice de las tasas de ionización n;j y de las funciones de distribución S; de las especies 
atmosféricas O, 02 y N2. 
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El flujo de los electrones secundarios e;>,( E) dE en el intervalo de energía de E a E+ dE puede 
ser calculado mediante la expresión 

[ 
dE] ¡E•Mu 

lji,(E) - dz = JE n,(E) dE (8) 

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

n (E)~ (-dE) = _ n,(E) dE 
' dt dz dt 

dn,(E) __ d_t_ 

que indica la tasa de pérdida de electrones de energía E por unidad de volumen. 

La cantidad -'Jf. la pérdida de energía por unidad de distancia, se divide en dos términos 

i) Pérdidas por colisiones elásticas con electrones del medio, y 
ii) Pérdidas por colisiones inelásticas con partículas atmosféricas. 

La contribución de los choques entre partículas neutras y electrones a ~ puede ser expresada 
directamente en términos de las secciones transversales eficaces, para el proceso j-ésimo de excitación, 
de la forma 

(-~!)'"=En• t<rt;(E) IVt; 
(9) 

• = L nt L(kJE) = nL(E) 

donde lVt; es la energía absorbida,"• es la concentración de la especie k-ésima y <rt; es la sección 
transversal eficaz del proceso j-ésimo para la partícula 1.:-ésima. n es la concentración total de 
partículas, L(kJE) es la función de pérdida para la partícula k-ésima, y L(E) es la función de 
pérdida total. 

Para los procesos de ionización la pérdida de energía es 11' = 1 + E., donde 1 es la energía de 
ionización. Puesto que E, es la \'ariable, la contribución de la función de pérdida para el i-ésimo 
proceso de ionización es 

L(iJE) ¡E·~·· tr;(E,E,) (1 +E,) dE, 
(10) 

ir,(E) \V 

donde \V es el valor promedio de 1 +E, ponderado por 11;( E, E,). Esta última cantidad se define 
como la sección transversal para la producción de electrones secundarios con energía entre E, y 
E, + dS, de modo que la sección transversal total de ionización puede expresarse como 

tr;(E) = lCQ tr¡(E, E,) dE, (11) 

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

tr;(E,E,) = tr;(E) S(E,E,) (12) 

Una vez calculada la tasa de producción de electrones secundarios n,(E) - por medio de la ecuación 
(7) - es posible evaluar los flujos de electrones secundarios - con la ecuación (8). 
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d) Excitación de los átomos atmosféricos por electrones primarios y 
secundarios. 

Sí se conocen los flujos de electrones primarios y secundarios, ór(E) y 9,(E), y sí "'' es la 
sección eficaz del j-ésímo proceso de la partícula z, entonces 

n¡(.r) = n(;z:) l"' [ó,(E) + ó,(E)] <!r;(E) dE (13) 

es la tasa de producción de electrones. Si el proceso es una ionización debe utilizarse la sección 
eficaz total integrada sobre todas las energías de los electrones eyectados, mientras que para bandas 
moleculares se requiere de la sección eficaz total sumada sobre todos los estados vibracionales. 

No ha sido fácil establecer el papel de los electrones secundarios en la ionización. Originalmente 
se pensó que hasta el 663 de la ionización era producida por tales electrones. La medición directa 
del espectro secundario y de la emisión de 3914 A del N:j permitieron a Feldman (J9il) concluir 
que sólo el 103 de la ionización se debe a los electrones secundarios. Los calculas de Rees y ~laeda 
(19i3) sugieren que, para los electrones de 5 keV, la contribución a la ionización de electrones 
secundarios y primarios amortiguados (con energías de menos de 300 eV) puede ser de un 33%. 
Se ha mostrado también que, para la mayoría de las alturas, el 30% de la ionización se debe a 
electrones de menos de 500 e V (secundarios y primarias amortiguados), pero que dicha contribución 
se incrementa rápidamente, hasta un 100% cerca de la altura de ionización máxima. 

El problema relativo a la cantidad de ionización de los estados ópticamente prohibidos por 
medio de electrones primarias ha sido más fácilmente resuelto. Se ha encontrado [Rees y ~laeda, 
1973] que, para el proceso de excitación ópticamente prohibido, la excitación por electrones con 
energías mayores de 150 eV es de menos del 13, mientras que, para las transiciones permitidas, la 
fracción es de un 10%. Puesto que los sistemas de banda más importantes son del tipo prohibido, la 
mayor parte de las tasas de excitación por impacto de los electrones aurorales pueden ser calculados 
a partir del espectro secundario. 

5.3 Auroras protónicas. 

a) Interacción de un haz de protones con la atmósfera. 

El comportamiento de los protones que penetran en la atmósfera difiere fundamentalmente del 
de los electrones. En primer lugar, la probabilidad de deflexión de los protones a causa de colisiones 
con partículas atmosféricas es suficientemente pequeña como para ser ignorada. En segundo lugar, es 
necesario considerar las interacciones por colisión con las partículas neutras, pues es posible que un 
protón rápido capture un electrón y se convierta en un átomo neutro rápido. En un estado neutral, 
la partícula no es afectada por campos magnéticos, de modo que al penetrar en la atmósfera los 
protones siguen trayectorias espirales (como protones aislados) alrededor de las líneas de campo, o 
bien trayectorias rectas (como átomos de hidrógeno) a un ángulo casi constante con respecto a la 
dirección del campo. Puesto que las deflexiones por colisones son muy pequeñas, es más sencillo 
el análisis de trayectorias para los protones que para los electrones. Sin embargo, es posible que el 
haz sea parcialmente neutralizado, de modo que resulta necesario considerar las secciones eficaces 
inelásticas de los protones y átomos de hidrógeno. 

En las colisiones de protones y átomos de hidrógeno son importantes diversos procesos que se 
mencionarán a continuación. Los subíndices 1 y O indican la carga atómica antes y después de la 
colisión, respectivamente, mientras que i, p y a denotan ionización, protón y átomo neutro. 

i) Ionización 
H+ + M <1;p(3914) (1) 

El asterisco entre paréntesis indica que el ion puede ser dejado en un estado excitado del que puede 
emitirse un fotón, mientras que C1;p(3914) denota ionización con emisión subsecuente de un fotón de 
A::: 3914 A. 
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ii) Excitación 
¡¡+ + l\f "r(e) (2) 

donde el parámetro e identifica al estado excitado Mº o a un fotón emitido. 

iii) Intercambio de carga 

¡¡+ + l\f 11f+(•) + ¡¡(•) <110(<) (3) 

donde la sección eficaz total puede ser subdividida en varias parciales para la excitación de diversos 
estados. 

iv) Perdida de carga 
H+M ¡¡+ + Af(•) + <101 (4) 

v) loniz,.ción 
H+M ¡¡+ + M+<•l + 2é Cf¡a (5) 

vi) Excitación 
H+llf H + 11fC•l <Ta(e) (6) 

Las secciones eficaces de varios de estos procesos han sido determinadas por McNeal y Birely [l9i3). 

b) Equilibrio de ionización de un haz de protones. 

El estado de ionización de un haz de protones se determina por la tasa de cambio de la ionización 
por unidad de trayectoria (generalmente expresada en atmósfera - cm). Si se supone que en un punto 
dado el haz contiene n(p) protones y n(H) átomos de hidrógeno por unidad de volumen y que 11 10 
y 1101 son las secciones transversales eficaces de captura y pérdida, respectivamente, entonces 

-dn(p) = n(p) <r10 dN - n(ll) <ro1 dN (i) 

donde dN es el número de partículas atmosféricas atravesadas por cm2 • Si o es la fracción de 
partículas incidentes ionizadas, entonces 

-do = o <r10 dN - (1 - 0)1101 dN 
y, por tanto 1 

do 
- dN = 0(1110 +<ro¡) - <ro1 

o bien 
o = ~ e-f>º(o¡o+.oi) + ~ (8) 

<110 + <101 <110 + <101 

Asi, o decrece a un valor de estado continuo característico del equilibrio de ionización. o se aproxima 
a su valor de estado continuo, 01 ;i~01 , después de que se hayan atravesado 

010
¡

1101 
partículas cm- 2. 

Por ejemplo, para protones de 30 keV, 1101 ""11 10 ""5 x 10- 16 cm2 , de modo que N "" 1015 cm2 si hay 
una aproximación al equilibrio de cargas. Por debajo de los 250 km el equilibrio es casi completo, 
incluso para los protones de 300 keV [McNeal y Birely, 1973). 

La ionización de las partículas atmosféricas producida por protones puede ser estimada mediante 
una relación empírica para el aire (propuesta por Chamberlain [1961}), que da la tasa de producción 
ion-par por atmósfera-cm por protón. Dicha relación es 

- ~ C R1 erp(-aR) = J(ioní:ación, R) (9) 

donde e= 2.2 X 105, b = 0.74, a= 4.63 y Res el intervalo residual en atmósfera-cm. Esta expresión 
puede ser utilizada para derivar la tasa de ionización por cm-3 para un flujo inicial de protones con 
distribuciones angulares y de energía dadas. Los cálculos [Eather, 1970) sugieren que las auroras 
protónicas son provocadas por partículas en el intervalo de 10 a 100 keV. 
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e) Excitación de las lineas de emisión del hidrógeno. 

En cuanto penetran a la atmósfera, los protones son afectados por procesos de captura de 
electrones, excitación neutral y pérdida de electrones, tal como es indicado por las ecuaciones (3), 
(6) y (4). Para los procesos de captura y colisión neutral existe la posibilidad de que el átomo de 
hidrógeno sea dejado en un estado excitado, de modo que pueden emitirse lineas de Lyman, Balmer 
u otras series del hidrógeno. Los niveles de energía del hidrógeno involucrados pueden ser designados 
por los números cuánticos n y I, de los cuales sólo n tiene un efecto significativo sobre la energia; sin 
embargo, 1 afecta las probabilidades de transición, por lo que también debe ser considerado. Para 
simplificar las ecuaciones, denotaremos los términos individuales por un solo índice j. 

En condiciones de equilibrio de ionización, el número de excitaciones del j-ésimo término por 
atmósfera-cm de trayectoria recorrida por un protón será 

J(j) = No 11,¡(j) + L J(i) [\"A;~. ] 
i ¿.,,1i: Jk 

(10) 

donde 

11,1U) = o 1110Ul + (1 - o) 11.Ul 

N0 es el número de Loschmidt (el ni1mero total de moléculas blanco por cm2 por atmósfera-cm); o es 
la fracción ionizada del haz [ec.(8)], y 111o(j) y 110 (j) son las secciones transversales eficaces parciales 
para la excitación del j-ésimo término de hidrógeno [ecs. (2) y (3)]. La o y las /1 son funciones de 
la energía del protón que pueden ser expresadas en términos del inten·alo residual R. El miembro 
derecho de la ecuación ( 10) representa una cascada para términos de energías mayores diferenciados 
por el índice i ; el término entre corchetes es la tasa de diversificación de estos términos en el término 
j. El indice 1: se extiende sobre todos los términos con energías inferiores a la del término i. 

Si se conocen las secciones eficaces parciales, es posible resolver aproximadamente la ecuación 
(10) ignorando los términos en cascada. En principio, las soluciones de primer orden para las 
J(j) puede ser sustituida en los términos en cascada, para obtener así mejores aproximaciones 
sucesivas. Para una linea de emisión dada del hidrógeno entre niveles de energía con números 
cuánticos principales n y n', la tasa de producción es 

J(n,n')=L [~k~jt] J(j)=L c(n,n',j)J(j) 
; t......r '' ; 

(11) 

donde j y k se suman sobre todos los términos con los números cuánticos n y n', respectivamente, 
mientras que 1 se suma sobre todos los términos con energía inferior a la que corresponde a n. 
c(n, n1,j) da entonces la contribución de cada término a la intensidad total de la linea. Si se 
sustituye (10) en (11), el término directo de excitación resulta ser 

Jd(n,n1) = No 11,¡(n, n') (12) 

donde 
11,¡(n, n') = L c(n, n', j) 11,¡(j) (13) 

Las secciones transversales para la producción de una emisión dada, como 11 1o(H ¡J), son útiles para 
calcular el término directo, pero deben resolverse de acuerdo con la ecuación ( 13) para evaluar los 
términos en cascada. En algunos casos se han medido las secciones eficaces parciales [McNeal y 
Birely, 1973], pero con otros es necesario suponerlas. Afortunadamente, las contribuciones de las 
cascadas son de sólo un 10%. 
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d)Ionización. 

La integral 

¡Ro 
Q(ioni:ación, Ro) = Jo J{ioni:ación) dR (14) 

da la ionización total por protón incidente del intervalo inicial R0 . Esta integral puede ser evaluada 
directamente de (9), o bien directamente de las secciones eficaces de ionización. Otra cantidad útil es 
la producción de fotones de la banda de 3914 Á del Ni, que está dada, en las colisones de protones 
primarios o átomos de hidrógeno, por la expresión 

Jp(3914) =No [o{<r¡0 (3914) + O';p(3914)} + (1 - 0)0'; 0 (3914)] (15) 

que no incluye la componente producida por electrones secundarios. De manera similar, la ionización 
primaria producida será 

Jp(ioni:ación) = No [o (0'10 + D';p ) + (1 - o) D'io] (16) 

La razón /3 = 9";J7;~~~'.~:·;•l, con las Q definidas análogamente a la ecucación (14), da la fracción 

de ionizaciones a fotones de 3914 Á para los protones del intervalo inicial Ro. Los valores de /3 
obtenidos varian según el método utilizado para calcularlos. Para protones aurorales típicos se 
obtiene un valor de 7.5 utilizando únicamente las secciones eficaces de los protones; mediante las 
ecuaciones (15) y (16) se llega a un valor de 20. 

5.4 Radioauroras. 

a) Mecanismos de reflexión. 

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

me ro w2 

--.-,-- (1) 

donde w es la frecuencia angular de la onda de radio. Sustituyendo las constantes se obtiene 
n(cm-3 ) = 1.24 x 104 / 2 (en MHz). La interpretación de los ionogramas aurorales se complica 
por reflexiones a frecuencias mayores debidas a ionización estructurada. 

Las reflexiones de frecuencias más altas, llamadas generalmente radioauroras, fueron descu
biertas por llarang y StofTregen (1938), y estudiadas con técnicas de radar a partir de 1945. La 
explicación más sencilla de este fenómeno radica en la reflexión critica. Sin embargo, la ecuación 
( 1) indica que, para una frecuencia de 50 MHz, se requeriría de una concentración de electrones de 
3 x 107 cm-3 , que está muy por encima de los valores esperados para las auroras más comunes. 

Otra propiedad importante de las radioauroras es la sensitividad de aspectos, que se define como 
la tendencia de las reflexiones a ocurrir solamente cuando una normal a la linea de campo magnético 
en el punto de reflexión bisecta el ángulo entre los haces incidente y reflejado. Cuando el emisor y el 
receptor están en el mismo lugar, se requiere que el haz del radar sea perpendicular a las lineas de 
campo en el punto de reflexión. La altura del punto de reflexión puede ser determinada a partir del 
intervalo y la dirección del eco, que pueden ser medidos precisamente a frecuencias ele•·adas con los 
sistemas de campo estrecho, y a frecuencias bajas por medio de técnicas de interferometría. Se ha 
observado que a todas las frecuencias (entre 40 y 500 MHz) las reflexiones provienen de una zona a 
aproximadamente 110 km de altura. 
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La desviación de li.s condiciones de reflexión especular puede expresarse en términos de ángulo 
de aspecto o, el valor por el cual el ángulo entre la línea tendida desde el transmisor hasta un punto 
a la altura de la dispersión y la dirección del campo difit·re de 90º. Los contornos del ángulo de 
aspecto constante para un radar dado generalmente exhiben una región de valores núnimos hacia 
los polos. 

La necesidad de explicar las reflexiones por densidades bajas de electrones y la elevada sensi
bilidad de aspcclo condujo al desarrollo de lcoria.' en las yuc las rcllcxiones se deben a múltiples 
dispersiones débiles por fluctuaciones en la densidad de electrones. 

La sección eficaz de dispersión de un electrón libre puede ser definida como la razón de la 
potencia dispersada total a la intensidad incidente, y representa el area efectiva del electrón al 
aceptar energía del haz incidente. Esta puede ser facilmente calculada si se considera el mo\'imiento 
oscilatorio de un electrón libre en el campo eléctrico de la radiación incidente y si se calcula la 
potencia "'emitida. La sección eficaz está dada por la relación 

(2) 

Cuando la dispersión es producida por un gran número de electrones, debe tomarse en cuenta la 
fase de las ondas dispersadas. En consecuencia, la sección eficaz diferencial (por unidad de \'olumen 
por unidad de ángulo sólido en la dirección del receptor) resulta 

dr; = ( ¡10e
2 

) 

2 

S(k) 
dO 4 .. m, 

(3) 

dond•: S(k) es la densidad de potencia espectral tridimensional de las fluctuaciones de densidad de 
los electrones evaluada en un número de onda f, donde 

¡; = f, - ¡;, 
y donde f, y Í 2 son los números de onda vectoriales de las ondas incidente y dispersada (i.e., 2f 
por vector unitario en la dirección de propagación). 

Otro mecanismo importante en las reflexiones de radio es el de las ondas ionoacústicas y de 
inestabilidad de dos corrientes, que puede presentarse cuando la diferencia entre las \'elocidades de 
deriva de electrones y iones alcanza un \'alor critico. Una onda ionoacústica es una onda viajera 
compresiona! longitudinal que provoca cambios en la densidad de iones. Para mantener la neutralidad 
de cargas, los electrones se ven obligados a seguir a los iones, de modo que se desarrolla, para obtener 
este acoplamiento, una oscilación longitudinal pequeña de E. 

La sensibilidad de a.•pecto surge porque las ondas ionoacústicas no se propagan sino en una 
dirección casi perpendicular a D. 

b) Absorción de radio. 

La absorción de la energía de las ondas de radio en la ionosfera se debe a la pérdida de energía 
de los electrones libres en oscilación al chocar con partículas neutras. Al atravesar una distancias, 
la amplitud de una onda se atenúa de acuerdo a una relación de la forma 

donde J: está dada aproximadamente por 

I< = __ e_2_ n,v, 
2m,c co ( w2 + v;J 
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suponiendo que la frecuencia de onda w es mucho mayor que la frecuencia del plasma. En pres
encia de un campo magnetico se debe reemplazar w por w ± n., pero esto tiene un efecto muy 
pequei10 en frecuencias de alrededor de 30 ~lllz. La atenuación de la potencia en dB cm- 1 para una 
concentración expresada en cm- 3

1 resulta 

de modo que la atenuación total es 

dA 
ds 

0.46 11
' v,. 

w2 + v; 

J n, v, d A = 0.46 - 2--2 s 
w +ve 

(6) 

(7) 

Si se supone que la densidad de electrones sólo es importante para alturas donde v, <(::: w, entonces 

A 0.46 j d ::::; -;2 he Ve S (8) 

A causa del factor v, en el integrando, las densidades de electrones a bajas alturas tienen un peso 
mayor y, en consecuencia, son las partículas incidentes que penetran por debajo de los 100 km (i.e., 
con E > 20 keV) las que intervienen fundamentalmente en la absorción. Las ecuaciones (i) y (8) 
son aproximaciones en las que, al derivar, se supone que la frecuencia de colisión de los electrones 
es independiente de la energía. 
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Figura 5.1 Georretría de la producción de iones en 
un elemento de volunen. (Jones, 1974.) 



VI EFECTO DE LAS AURORAS EN LA IONOSFERA. 

Además de la excitación de los espectros aurorales, las partículas en precipitación producen 
importantes efectos en la atmósfera. Entre dichos efectos se cuentan el calentamiento y la ioni
zación. La ionización auroral es responsable de la conductividad eléctrica y térmica, así como de la 
absorción y reflexión de las ondas de radio. Ciertamente, el efecto de reflexión conocido como ra
dioauroras se relaciona con estructuras inducidas en la ionización auroral por diversas intStabilidades 
en el plasma magnetosférico; asimismo, tales inestabilidades son las responsables de los campos y 
corrientes eléctricos que aparecen asociados a las auroras. 

6.1 Ionización auroral. 

Como resultado de la incidencia de partículas aurorales, se producen iones en la atmósfera a 
una tasa de n¡ iones por unidad de volumen. En una primera aproximación, se puede afirmar que 
estos iones se pierden a una tasa 

L = on(M+)n, (1) 

donde a es el coeficiente efectivo de recombinación, n(M+) es la concentración de la especie iónica 
Af+, y n, la concentración de electrones. Se supone que todos los iones presentes se recombinan a 
la misma tasa. Si la razón de iones negativos a electrones es Á, entonces n, = n(i\/+)/{1 +.\),pues, 
debido a la neutralidad de las cargas, n, + n(M-) = n(M+). 

La ecuación que expresa la concentración electrónica n, es, entonces (si se ignoran los efectos 
de transporte), 

dnt TI¡ ., 
-=---on"' 
dt 1 +" ' (2) 

En estado continuo 

(3) 

Si la producción de iones se inicia en t = O, la solución dependiente del tiempo para el creci
miento de la concentración electrónica es 

¡ _ e-20-nt-• 

n, ::: n,_ 1 + e-20FJ,_1 (4) 

El tiempo necesario para que n, sea igual a n,_/2 es de alrededor de 0.55/n,_o. De manera análoga, 
si n¡ se reduce a cero, el decaimiento queda dado por 

n, 
n, = 1 + on,I (5) 

cuya constante de tiempo para llegar a n, /2 es 

on, 
(6) 1 -= 

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

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

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

dn· :.¡jf = N¡ - L¡ -V ·(n¡tij) (7) 
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donde n; es la concentración de iones, N¡ es la tasa de producción de iones, L¡ Ja tasa de pérdida y v; 
la velocidad promedio. El último término representa las pérdidas debidas a los efectos de transporte, 
que pueden surgir de: i) difusión; ii) arrastre del viento neutral; iii) movimientos atmosféricos neutros 
\"erticales, y h·) derivas del campo eléctrico. 

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

Para cada ion existe, por conservación del momento, una ecuación de estado continuo de la forma 

- - m a --ílp¡ + n;e; {E+ ¡j X D + -¿-J + n¡e¡ V; x 8 = n¡m; v;jj¡ (8) 

donde Pi es la presión iónica, ü es la velocidad del centro de masa de la atmósfera, es decir, aproxi
madamente Ja velocidad del viento neutral, y v; es Ja velocidad de deriva de los iones con respecto a 
Ja velocidad del centro de masa. Ges la aceleración de la gravedad y n; es Ja frecuencia de colisión 
iónica. En este caso, se trata de la frecuencia de colisiones en las que el momento total de las 
partículas incidentes se transfiere a las partículas de la atmósfera. 

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

(9) 

11, es la frecuencia de colisión electrónica, en la que el momento total se transfiere a las partículas 
de la atmósfera. 

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

Sea E'= E+üx ñ el campo eléctrico efectivo visto en un sistema de coordenadas en movimiento 
con la velocidad del viento neutral. La componente paralela de la ecuación (9) es 

-t'pe · b - nee f / · '& = nemelle Ve• b 
(el término v, x ñ tiene una componente paralela nula.) Entonces 

- , - 1 - J."b 
E · b = - - ílp, · b + -

n,e "'ll 

donde bes un vector unitario en la dirección del campo y donde 

es la corriente paralela total. 

La conductividad eléctrica paralela a ñ es aproximadamente 

(JO) 

(ll) 

(12) 

(13) 

De la misma manera, si se toma la componente paralela de.la ecuación (8) y se sustituye, de la 
ecuación (ll), el término E'· b, se obtiene 

( 
n· ) - J."G - - -- ílp; + ::.Ln ílp, · b + n;c; -.,. + n;m;G · b = n;m;v; V; . b 

• 11 
(14) 
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Finalmente se llega a que, para el flujo paralelo de electrones, 

- 1 [ ( n· ) - J.'b 4>;1 =n; ii;·b=--- le V'n; T;+....1.V'n,T, ·b+n;e;-+n;m; 
m;v; n, "11 

(15) . 

donde T; es la temperatura iónica, suponiendo que es igual para todos los iones. Se supone también 
que la presión parcial de cada especie está dada por un término de la forma nkT. Esta ecuación 
determina la componente paralela de n;ii¡ en la ecuación (7). 

La componente perpendicular también es necesaria para evaluar todas las contribuciones al 
término de transporte en la ecuación (i). Si se designa 

- - - m· - 1 E; =[E+ ü x n + :::L G - - Vp;] 
e "iei 

(16) 

donde E; se transforma en un término del campo efectivo para el j-ésimo ion, entonces (8) queda 
en la forma 

donde 

e· .... -
;;; E; + ii¡ X n; = v; ii; 

J 

- di n; = ::.i.= 
m; 

(17) 

(18) 

es el vector de girofrecuencia del ion. Si se toma el eje =en la dirección del campo y se resuelve para 
las componen tes x y y de ii;, se obtiene 

;; - !:.i.... (__!!i_)f - !:.i.... ( 0 )6 É 
J• - m; flJ+vJ J• m; 0J+vJ X ;.,_ 

(19) 

donde las componentes x y y de ii; y É; han sido recombinadas en una ecuación vectorial. Todavía 
no son bien conocidos Jos coeficientes que controlan los campos perpendiculares. La ecuación (19) 
lleva a los términos de conductividad de Pederson y Hall para los iones, aunque el campo É; está 
dado en este caso por la ecuación (16). 

b) Efectos del transporte sobre la ionización auroral. 

i) Difusión 

La difusión paralela a las lineas de campo es importante para determinar las densidades de iones 
(en la región F, en particular) para tiempos del orden de una hora, especialmente por encima de los 
300 km. No es importante para formas que duren pocos minutos por debajo de los 250 km, como 
se ha verificado al calcular los términos de \74>¡

11
• ohtenidos con la ecuación (15) para electrones 

monoenergéticos de 31.6 keV, y compararlos con los términos de producción y pérdida, N y L, de la 
ecuación (7). En todos los casos, los términos de \74>;u son despreciables comparados con el término 
N; de producción. 

La difusión perpendicular a las lineas de campo se considera en la sección 6.2, con los efectos 
del campo eléctrico. 

ii) Arrastre del viento neutral. 

ü X ñ tiene una componente paralela a Ó igual a cero y, en consecuencia, en la ecuación (16), 
el viento neutral no afecta la solución de (15). Puesto que ii¡ es la velocidad relativa al centro de 
masa., la velocidad de los iones relativa a la Tierra contiene, a.demás, la componente paralela del 
viento neutral. Este, en las regiones E y F, puede tener velocidades horizontales del orden de 200 
ms-1 y, por tanto, componentes verticales de hasta 35 ms- 1 en las regiones aurorales. 
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Se ha encontrado, para \l¡/J "" v~, que Bn(~.o+¡ "" O.lcm-4 a 200 km, así que \14'"" 3.5 x 
102cm-3s-•. El valor de \l¡/J de lado a la difusión es, en este caso, -0.7cm-3s- 1 , de modo que el 
término del viento domina sobre el de difusión y resulta del mismo orden que el de producción, que 
es de 3 x 102cm-3s- 1• A unos 200 km de altura este término de transporte es muy importante. 

Por lo que se refiere a las componentes perpendiculares, los efectos del viento neutral no son 
bien conocidos. A bajas altitudes, donde 11; ;:$> 11;, los iones son arrastrados, de modo que pueden 
hallarse valores elevados de 'V(> en elementos de arco estrechos. 

iii) Movimientos atmosféricos verticales. 

Son relativamente lentos y no afectan directamente la ionización auroral. 

iv) Deriva del campo eléctrico. 

Un campo eléctrico paralelo da origen a una corriente de electrones descrita por la ecuación 
(11). Así, el término J en la ecuación (15) corresponde al campo E aplicado externamente. Se ha 
encontrado que, para afectar la densidad de los iones dentro de los arcos, se necesitaría una densidad 
de corriente de más de 1 amp m- 2, es decir, que los campos eléctricos paralelos con suficiente 
intensidad para dar origen a un transporte significativo provocan también corrientes extremadamente 
grandes [ecuación (13)]. 

Se han medido campos eléctricos perpendiculares del orden de 50 mV m- 1, por lo menos afuera 
de las formaciones aurorales. Se ignora si este valor se mantiene dentro de dichas formaciones. 
Algunos análisis [Schunk y Walker, 1971] de las contribuciones del gradiente de presión iónica y del 
campo eléctrico han mostrado que \14' es despreciable en el interior de las formaciones aurorales, 
pero que no lo es en el exterior. Este efecto podría ser importante en los elementos de formaciones 
aurorales muy delgadas. 

6.2 Conductividad, corrientes y campos eléctricos en las auroras. 

a) Conductividad 

Para obtener expresiones de la conductividad eléctrica puede utilizarse la ecuación 6.1-( 1 i), 
que relaciona la velocidad de los iones con el campo eléctrico efectivo. La misma ecuación puede 
aplicarse en el caso de los electrones cambiando e; y m; por -e y m,, respectivamente. 

i) Conductividad paralela. 

Al tomar la componente de (li) paralela al campo se obtiene 

•· ~ E;0 = v;v;0 
) 

(1) 

donde 11; es la frecuencia de colisiones total sumada sobre todas las partículas. Para los iones, 
usualmente basta incluir sólo partículas neutrales en la suma, de modo que 

i;.j 

mientras que para los electrones 

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

n;ej 
j;0 = n;e;v;0 = --E¡ 

m¡v; U ; 
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y la corriente de electrones es . 
j,1 = -n,ev,

1 
= ~ E,1 (5) 

meVt. 

El campo eléctrico efectivo está dado por la ecuación 6.1-(16). Si se considera únicamente la com
ponente de la corriente llevada por el campo eléctrico aparente E / = E+ ii x Ü, la conductividad 
resulta ser 

(j;I + j,,) 
"11=--E-,11-

(6) L n;e] nee2 

= --+--
j miv; m,ve 

TABLA 6.1 

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

h(km) nn(cm-3 ) n,(cm-3 ) T,(KJ .... (•-!) v,,(s- 1) v;.(•-lJ fl,(.-1) fl;(•-1) 
100 0.11(14) 0.67(6) 211 8.0(4) 1.2(4) 7.4(3) 2(6) 3.5(1) 
120 0.55(12) 0.91(6) 530 6.3(3) 4.0(3) 3.7(2) 2(6) 3.5(1) 
140 0.86(11) 0.70(6) 1106 1.4(3) 1.0(3) 5.7(1) 2(6) 3.5(1) 
160 0.31(11) 0.53(6) 1483 6.0(2) 5.0(2) 2.1(1) 2(6) 3.5(1) 
180 0.14(11) 0.41(6) 1848 3.0(2) 2.8(2) 9.4(0) 2(6) 3.5(1) 
200 0.77(10) 0.29(6) 2154 1.8(2) 1.6(2) 5.2(0) 2(6) 3.5(1) 

Puesto que m; > 104m, y v, > 102v; [véase la tabla 6.1], m;v; > 102m,v, y, en consecuencia, 
el término electrónico es el que predomina. El orden de magnitud está dado, en el sistema M .K.S. 
(Rees y Walker, 1968; Stubbe, 1968] por las ecuaciones siguientes 

v,::::: 5 X 10-16nnl,-

l v,,::::: 5.4 X 10- 15ri;'.f-- (7) 

Vn,::::: 2.6 X 10- 1•nnµ--

donde µ la masa reducida de los pares ion-partícula neutra en unidades de masa atómica. Las 
concentraciones se dan por m3• Los valores de la tabla 6.1 indican que deben tomarse en cuenta las 
colisiones ion-electrón en toda la región auroral. 

ii) Conductividad perpendicular. 

La conductividad perpendicular puede ser derivada, de la solución de la componente perpendic
ular de la ecuación 6.1-(17), tal como se da en laecuación 6.1-(19). En este caso, la corriente iónica 
es 

J¡.J.. = ¿n;e;iij.L 
j 

=~~{ C+~)2)Eh+C+t~)2)6xEh} 
en donde se utiliza la ecuación 6.1-(18) . 

(8) 

La corriente electrónica puede obtenerse simplemente con un cambio en los subíndices, notando 
que e, = -e y ¡n,¡ = -fl,. En consecuencia 

;,,_ = n~e { e+ ~)2 )E,,_+ e+ tft;)2 )6 X E,,_} (9) 
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Las ecuaciones (8) y (9) tienen componentes paralelas a EJ. en la dirección de b x EJ.. Estas 
son las corrientes de Pederson y Hall, respectivamente. Si las corrientes se limitan a las componentes 
llevadas por el campo eléctrico aparente 

EJ. ' = EJ.+ ü X ii 
las conductividades toman la forma 

(10) 

y 

q 
11 

= iH 1 + ~~) 2 
- ~ n; { 1 + ~rd } ] (11) 

En ausencia de colisiones y campos eléctricos, el mo,·imiento de electrones y iones en el plano 
perpendicular a ñ se da en círculos de radio (el llamado radio de Larmor) 

m!vJ.! 
TL=~ (12) 

recorridos con frecuencia angular 11, u 11;. Si se aplica un campo eléctrico perpendicular a ñ, el ion 
adquiere una velocidad mayor y una cun·atura menor en el segmento de su órbita en la parte inferior 
del campo, y una curvatura mayor en el segmento en la parte superior. El movimiento resultante 
puede ser descrito corno circular más una componente transversal 

- E X ii Vd=Bl (13) 

Los electrones y los iones derivan con las misma velocidad y en la misma dirección. [Véase el capítulo 
2). En la ecuación ( 10), si v < 11, los términos correspondientes de la conductividad de Pederson 
llegan a ser despreciables, mientras que los dos términos en la ecuación ( 11) son iguales y opuestos, 
lo que corresponde a la deriva idéntica de iones y electrones. 

Cuando hay colisiones, pueden ocurrir desplazamientos de las partículas en dirección del campo. 
Esto da origen a los primeros términos de las ecuaciones (8) y (9) y a la conductividad de Pederson. 
Si v » 11, predomina el movimiento paralelo en campo eléctrico. Cuando v » 11, up se transforma 

up = !:. [n,(E<l) + L n;(~)] = ~ + L n;e~ 
D lit i v; mtvt ; m;v; 

de modo que la conductividad disminuye y llega ser igual a la conductancia paralela dada por la 
ecuación (6), es decir, Ü deja de tener influencia. 

Como puede verse en la tabla 6.1, v <t: 11, y, asi, la conductividad de Hall domina para los 
electrones, es decir, éstos derivan en la dirección de E x ñ. Para los iones por debajo de los 140 km, 
v; > 11;, de modo que amba.• conductividades, la de Pederson y Ja de Hall, son importantes. Puesto 
que la conductividad de Hall resultante es la diferencia entre Jos términos iónico y electrónico, u11 

tiene un valor máximo en Ja región abajo de la altura en que 11; "' 11;; la dependencia exacta de la 
altura es función también de la variación den,= L:n; (ecuación (11)). 

b) Corrientes y campos eléctricos en la ionosfera auroral. 

i) Corrientes paralelas. 

Se han medido corrientes de hoja paralelas asociadas a las formas aurorales. Su magnitud, 
de unos 0.16 amp m- 1, es del orden del flujo de electrones en precipitación. El campo eléctrico 
necesario para producir esta corriente puede ser calculado a partir de la ecuación 6.1-( 11 ), lo cual 
indica que el campo tiene dos componentes: 1) el término 'Vp., y 2) el iu/au. 
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El primero representa el campo necesario para impedir que los electrones establezcan una escala 
de altitudes diferente de la de los iones pesados (pues esto violaría la neutralidad de cargas). En el 
caso de un solo ion dominante, con 

d(T; +T,) = 
0 

d: 
y iiu. = v11, =o 

puede deducirse de 6.1-(15) que 

y que, por tanto, de 6.1-(11), 

E' 1 <;:'- b m;g 
11=-~ p,· =-.- (T;~T.) 

(14) 

(15) 

Se supone que ñ es vertical, de modo que G11 = g. Con esto puede obtenerse un campo del orden 
de 1.5µVm- 1• 

El término j11/cr11 corresponde al campo necesario para producir la corriente paralela. cru puede 
ser obtenida de las ecuaciones (6) ó 6.1-(13) sustituyendo la frecuencia de colisiones v, = L: v,, + 
E v, •. En la tabla 6.1 puede verse que v, es del orden de 2v,,. A altitudes elevadas predominan las 
colisiones ion-electrón. Por consiguiente, puede estimarse la magnitud de cr 11 sustituyendo v, = v,, 
de la ecuación (7), de modo que 

(16) 

Esta expresión es independiente den., A altitudes bajas cr11 decrece a causa del factor de temperatura 
iónica y de la creciente importancia de v, •. A alturas mayores, cr

11 
tiende a permanecer constante. 

Si la corriente paralela es suficientemente intensa como para generar ondas de plasma inestables, 
la conductividad paralela puede caer hasta valores mucho más bajos que Jos de la ecuación (6). 
Kindel y Kennel (1971) han mostrado que las ondas ion-ciclotrón pueden ser excitadas a umbrales 
de corrientes más bajos, y que esta inestabilidad puede surgir para densidades de corriente del orden 
de 10-6 a 10-• Am2, es decir, dentro del intervalo de las corrientes aurorales paralelas. 

ii) Corrientes perpendiculares. 

Se ha mostrado, mediante estudios magnetométricos, que hay grandes corrientes horizontales 
asociadas a los fenómenos aurorales. Si se acepta que no existen campos eléctricos verticales apre
ciables por debajo de los 200 km, entonces las lineas de campo, por lo menos abajo de dicha altura, 
serian equipotenciales, de modo que las corrientes perpendiculares deberían depender de las con
ductividades integradas con la altura (pues E.l debería ser independiente de ésta). Las magnitudes 
relativas de J crr dh y J crh dh - y, por tanto, las direcciones relativas de E.l y J - dependen de 
n.(h). 

6.3 Efectos de calentamiento en las auroras. 

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

i) calentamiento directo por la energía de los flujos de partículas aurorales. 
ii) calentamiento de Joule como consecuencia de las corrientes ionosféricas, y 

iii) conducción descendente en el gas electrónico desde la magnetosfera. 

La atmósfera, particularmente durante las auroras, no está en equilibrio termodinámico, y en 
general, por consiguiente, no se le puede asignar una temperatura definida. El intercambio de energía 
entre electrones y partículas neutras puede ser tan lento que la energía cinética promedio de cada 
una es diferente. 
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El intercambio de energía entre partículas semejantes puede ser, por el contrario, suficiente
mente rápido como para dar a cada uno de los tipos una distribución de energía aproximadamente 
maxwelliana caracterizada por una temperatura. Así, podemos considerar por separado los efectos 
de calentamiento y enfriamiento y asignar una temperatura a cada clase. De manera semejante, la 
temperatura vibracional de las moléculas neutras puede diferir de su temperatura traslacional. 

a) Calentamiento de la atmósfera neutra por flujos de partículas 
aurorales. 

En una aurora IBC 111, la energía de los electrones incidentes es del orden de 100 erg cm- 2 

s- 1 • Para partículas de energías aurorales normales, por ejemplo monoenergéticas de 10 keV, la 
energía es absorbida entre 10 y 110 km, de modo que la tasa de absorción de energía por unidad de 
volumen seria de unos 10-• erg cm- 3 s- 1. La capacidad calorífica por unidad de volumen es del 
orden de n(M) ik/2 = 2.45 x 10-• erg cm- 3 grado- 1 y, vor tanto, si el efecto fuera simplemente 
de calentamiento, el incremento máximo de temperatura sería de unos 0.4K s- 1• A alturas mayores, 
para flujos menos intensos, los efectos serian más notables para la misma absorción total de energía. 
El efecto más importante puede ser la producción de con,·ección ascendente muy significativa. 

b) Calentamiento de electrones por partículas aurorales. 

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

(~).. dE (E) dE 
(!lli) (g_g_) = l 

dr en + dr ee 

El calentamiento total por un electrón secundario de energía inicial E, está dado por 

foE:º c(E) dE 

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

1"' ry(E,) 1E:º l(E) dE dE, (1) 

Se supone que los electrones secundarios pierden su energía localmente. 

c) Calentamiento de iones por partículas aurorales. 

Los iones no son calentados apreciablemente por los electrones secundarios, sino más bien por 
los electrones de temperatura elevada del gas [Dalgarno et al., 1967]. La tasa está dada por la 
expresión para el enfri~miento de electrones mediante colisiones iónicas siguiente: 

8x 10-16T.-l(T. -7i) {n(O+) n(O;j) n(NO+)} 
n, ' ' ' 16 + 32 + 30 

d) Calentamiento de iones y electrones por campos eléctricos. 

En un campo eléctrico y en ausencia de colisiones, los iones adquieren una velocidad de deriva 
dada por (É x ii)/B2 , como resultado de É.L, y una velocidad paralela, si hay una componente É11· 
Puesto que este es un movimiento ordenado, no corresponde a un aumento en la temperatura. 

Cuando ocurren colisiones, puede considerarse que la energía cinética de deriva de las partículas 
se transforma en energía térmica. La energía así convertida sería 

1 2 2 n1m1v11112 

donde n¡ partículas de masa m 1 y velocidad de deriva ii1 termalizan su energía en colisiones con 
partículas estacionarias masivas de especie 2 a una tasa de colisiones de 1112. 
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La expresión exacta [Walker y !lees, 1968] es 

(2) 

donde µ 12 es la masa reducida de las partículas en colisión y ii2 es la velocidad de derh·a de las 
partículas que termalizan. Esta tasa de colisiones es semejante a la que aparece en las ecuaciones 
de conducti,·idad eléctrica. 

El calentamiento de iones por el campo puede ser calculado de la ecuación (2) si se introduce 
la ,·elocidad de deriva ii;_.. de la ecuación 6.1-(19), de modo que ii;_.. = ii1 - ii2. Por tanto 

Puesto que v;... tiene componentes ortogonales, se tiene que 

2 ~ 1 ~ 1 
lvj...I = m2 (fl2 + 112) = B2 2 

J , J 1+(ií;) 
donde llj es la suma sobre todas las colisones neutrales. 

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

Q¡ = ~ L"j bn µj.Vj~ 
B ; 1 +(ir,} 

(3) 

(4) 

(5) 

El calentamiento de electrones es similar, salvo que deben ser tomadas en cuenta las colisiones con 
iones y partículas neutras, de modo que la velocidad iónica aparece en la ecuación (2). Puede 
calcularse la velocidad de deriva de los electrones con la ecuación 6.2-(9), pues J,_.. = -n,eii,_.. para 
fl, :2> v, [Tabla 6.2] y, por tanto, 

_ 6x E.1. 
vt'J.. =---B- (6) 

Cuando esto se sustituye en la ecuación (3b), se obtiene 

(7) 

Para las colisiones con iones, ii1 - ii2 = ii,_.. - ii;_.., por lo que, de la ecuación 6.1-(19) 

donde se desprecian los términos no electrostáticos de la ecuación 6.1-(16). En consecuencia 

1
- - 12 E1 1 
v,.l. - v;. = 02 ( ) 2 

1 + !!; 
y 

!'.l. ~ 11,, 
Q,; = B2 n,m, ~ ( )2 

j 1+ !!; 
(8) 

donde las suma se efectúa sobre todas las especies de iones. 
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e) Calentamiento de partículas neutras por campos eléctricos. 

Las masas de los iones y las partículas neutras son aproximadamente iguales, por lo que la 
energía cinética que resulta de las colisiones se reparte en proporciones iguales. En consecuencia, 
los procesos descritos en la sección anterior y, en particular, la ecuación (5), pueden ser usados para 
describir el calentamiento de las partículas neutras. Los iones también se enfrían por colisiones 
neutrales, de modo que 1 cuando T¡ > T,11 también aparece el término de calentamiento dado por la 
ecuación (11). 

f) Efectos de transporte en gases iónicos y electrónicos. 

Por encima de los 250 km es importante la conducción de calor por el gas electrónico. Además 
de los efectos puramente conductivos hay, cuando aparece una corriente eléctrica paralela, términos 
adicionales de enfriamiento y de flujo de calor. Puede esperarse que tales corrientes contrarresten 
el ingreso de partículas aurorales, aunque la corriente inversa parece estar desviada del flujo de 
partículas algunos kilómetros en latitud. 

En ausencia de corrientes paralelas, la ganancia neta de calor, como resultado de la conducción 
en el gas electrónico, es -V' · ij, donde 

(9) 

K' es la conductancia térmica electrónica para corriente cero, en unidades de eV cm- 1 s- 1 grad- 1. 

En presencia de corrientes, aparecen términos extra. El primero es un término -fJJ en la ecuación 
(9), donde fJ es el coeficiente termoeléctrico, debido a que los electrones más rápidos tienen una 
sección eficaz de colisión con iones menor y, por tanto, llevan más corriente de la que comparten; 
como resultado, hay un flujo de calor. El segundo efecto es el enfriamiento debido a la expansión 
adiabática asociada con el movimiento ascendente del gas electrónico. 

g) Enfriamiento del gas electrónico. 

La temperatura electrónica final está determinada por el balance entre calentamiento, enfria
miento y transporte. Los modos de enfriamiento más importantes son los siguientes: 

i) Colisiones elásticas con partículas neutras. 
ii) Colisiones elásticas con iones. 

iii) Excitación rotacional de Nz y Üz. 
iv) Excitación vibracional del Nz y Oz. 
v) Excitación del nivel 0(1D) a partir de 0(3 P). 

vi) Excitación de los niveles de estructura fina del 0(3P), esto es, 
3 P1 y 3 Po. 

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

h) Enfriamiento del gas iónico. 

Los iones se enfrían por colisiones con partículas neutras. Walker y Rees (1968) usan, para esta 
tasa de enfriamiento, la expresión 

R(n) (T¡ - Tn) 

donde 
R(n) = 3k En; E IJ;.ll;. 

j n fin 
(10) 
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i) Temperaturas electrónicas en las auroras. 

La temperatura de Jos electrones en las auroras en el estado continuo se determina resolviendo 
la ecuación de energía. En ausencia de corrientes electricas (o flujo de electrones) esta ecuación es 

-\l·q+Q,-L, =0 (11) 

donde Q, y L, son las tasas de calentamiento y enfriamiento, respectivamente, y q se define como 
en (9). La solución para T, determina la temperatura electrónica. Se han dado soluciones ( 1 I) para 
el calentamiento de electrones por impacto [Walker y Rees, 1968] y para el caso en que se incluye el 
calentamiento de un campo perpendicular [Rees y Walker, 1968]. Sus resultados se muestran en la 
figura 6.1 . 

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

La ecuación (11) se ha extendido para el caso en que los electrones tienen una velocidad de 
deriva ii,. En este caso, debe tomarse en cuenta el balance de energía para un elemento de volumen 
que se mueva con la velocidad de deriva, de modo que, en Jugar de la ecuación (11), la ecuación de 
energía de los electrones resulta 

5 LT,., _ _ Q Q 3 D(n,T,) 
-2n, .. ,v·v,-Y'·q+ ¡+ ,-L,=51:----¡¡¡- (12) 

El primer término representa la pérdida de energía debida a la expansión adiabática. Q; es el 
término del calentamiento de Joule, mientras que D/ Dt: d/dt + ü, ·V. La ecuación (12) ha sido 
resuelta [Rees et al., 1971] para el estado continuo, suponiendo que hay una corriente paralela de 
retorno igual y opuesta al flujo de electrones. Los resultados muestran que el efecto de enfriamiento 
de la corriente paralela puede reducir T, entre los 300 y los 1000 km. 

j) Temperaturas iónicas en las auroras. 

Para los iones los efectos de conducción eléctrica no son importantes, por lo que la temperatura 
puede ser determinada resolviendo una ecuación de la forma 

Q; - L; ==O (13) 

La tasa de enfriamiento iónica L; se obtiene de la ecuación (10). La tasa de calentamiento se deriva 
de la cuarta ecuación de la tabla 6.2 (transferencia de calor de electrones calientes) y de la ecuación 
(5) (calentamiento por un campo eléctrico transversal). La ecuación (13) ha sido resuelta [Rees y 
Walker, 1968] para diferentes condiciones aurorales y ambientales. Los resultados, en el primer caso, 
aparecen en la figura 6.1 . En ausencia de campos eléctricos la temperatura iónica permanece cerca 
de cero por debajo de los 200 km; un campo de 50 m V m- 1 lleva a un incremento muy marcado de 
la temperatura por encima de los 120 km, y hasta 2000 K a los 200 km. 

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

Sa ha encontrado que la energía recibida por la atmósfera neutra [secciones a) y e)] puede 
producir efectos convectivos importantes. Si se considera un elemento de volumen de la atmósfera 
que contenga n partículas y que se caliente a una tasa Q, entonces, en el estado continuo, dicho 
volumen ascenderá a una velocidad IV; ésta debe incrementarse con la altura de modo que el elemento 
de volumen pueda expandirse cuando decrece la presión. La expansión produce un trabajo externo 
que reduce el incremento en la temperatura. En el estado continuo 

IV== Q 
nCp~+nmg 

(14) 

donde m y Gp son la masa promedio y la capacidad calorífica por partícula, respectivamente. 
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Para el calentamiento producido por un campo perpendicular de 50 m\' m- 1 se han encontrado 
vientos ascendentes de 10 cm s- 1 a 125 km, 100 cm s- 1 a liO km y varios ms- 1 a 200 km. El 
calentamiento por flujo de partículas produce vientos de magnitudes comparables; las partículas más 
lentas son especialmente efecti\·as para un flujo de energía dado. Estos vientos ,·erticales incluyen 
las velocidades de difusión de los componentes neutros que resultan del balance entre gradientes de 
presión parcial, fuerzas gra,itacionales y fuerzas de arrastre debidas a colisiones con otras especies. 

6.4 La estructura potencial auroral. 

a) Circulación convectiva. 

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

- É X Ó 
vd=-¡¡2 

Entonces, la velocidad de derÍ\·a iid, y los campos Ó y É están relacionados por la ecuación 

(1) 

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

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

ii) Esto sucede en todos los punta; donde la ecuación 2.6-(15) es válida, es decir, arriba de 120 km 
para los iones y de 80 km para los electrones. 

iii) Las partículas de energía de más de lkeV son fuertemente afectadas por derivas adicionales en 
campos magnéticos no homogéneos, de acuerdo con la ecuación 

- É X Ó (J. Ó X V'B 2(11 Ó X R 
Vd= B2 + qBª + qB2R2 (2) 

donde (J. y (11 son las energias asociadas con las velocidades perpendiculares y paralelas del mm·imien
to de las pariculas, q el de la carga y Res el radio vector de curvatura de la línea de campo dirigido 
de la línea al centro de curvatura. [Véase el capitulo 11.] En un campo dipolar los dos últimos 
términos de la ecuación (2) producen una deriva azimutal hacia el oeste para los protones y hacia el 
este para los electrones, mientras que para la deriva de.baja energía dada por el término É x Ó/82, 

la velocidad es independiente de la carga. 

iv) De la ecuación (1) se observa que las trayectorias de deriva, para energías«: 1 keV, son líneas 
equipotenciales. 

El transporte de la ionización dentro de la magnetosfera de acuerdo con los punta; anteriores 
se llama convección magnetosférica equipolencia! (se supone que las lineas de campo magnético 
son equipotenciales). Estas ideas permiten representar la interacción entre el viento solar y la 
magnetosfera. [Véase el capitulo 111]. Actualmente se cree que la circulación en la magnetosfera es 
provocada por la reconexión de las lineas de campo magnético magnetosféricas e interplanetarias. 
Al parecer, el 10% de las líneas de campo interplanetarias interceptadas por la magnetosfera se 
reconectan con las lineas de la magnetosfera. [Figura 3.4] 
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La circulación convectiva se produce más fácilmente si el campo interplanetario tiene una com
ponente hacia el sur, dado que la tasa de reconexión es proporcional a sen8/2, donde 8 es el ángulo 
entre las direcciones de las lineas de flujo en reconexión. 

b} Corrientes globales alineadas con el campo. 

La convección ionosférica se da principalmente en dirección hacia el Sol. Cerca de la medianoche 
local hay fuertes componentrs convectivas hacia el ecuador, mientras que, al mediodía locnl, la 
convección se dirige hacia los polos. Estas corrientes producen corrientes eléctricas globales alineadas 
con los campos de la ionosfera. lijima y Potemra [19i8] han definido dos regiones en el óvalo auroral 
según las corrientes alineadai; con el campo. La región 1 es una región de corrientes alineadas con el 
campo cerca de la porción hacia el polo del óvalo, en tanto que la región 2 se localiza en la sección 
hacia el ecuador. En la sección tarde la corriente fluye hacia la ionosfera en la región 2 y desde ella 
en la región l. El sentido de la corriente se invierte en la sección mañana. Estas corrientes tienen 
intensidades del orden de 1 µA/m 2 • 

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

Las corrientes alineadas con el campo son más complicadas cerca de la medianoche y del 
mediodía locales. Cerca de la medianoche [véase la figura 6.2] la corriente del lado mañana de 
la región 1 se superpone a la del lado tarde. En el sector tarde, el campo eléctrico convectivo se 
dirige hacia el polo en la parte externa del óvalo. A la medianoche, la corriente fluye hacia la 
ionosfera en los bordes interno y externo del óvalo. 

En las cercanías de la cúspide del lado dia se ha observado un sistema extra de corrientes 
alineadas con el campo en el interior de la región l. Su polaridad es opuesta a la de la corriente 
de la región l. En el hemisferio norte (sur) sólo aparece en el lado tarde (mañana) del mediodía 
cuando el campo magnético interplanetario, en su componente B~, está dirigido hacia el sur, y sólo 
en el lado mañana (tarde) cuando B~ está dirigido hacia el norte. 

c) Fenomenología de V invertida. 

La precipitación de electrones en las auroras difusas es baBtante uniforme e isotrópica. En la 
parte interna del óvalo, los flujos de electrones están más estructurados espacialmente, y a menudo 
se hallan alineados con el campo. Este proceso de estructuración resulta en arcos ópticos discretos 
muy notorios. Las características estructurales dominantes del flujo de electrones son las llamadas V 
invertidas, que consisten en bandas latitudinalmente extrechas (- Iº) de precipitación de electrones, 
cuyas energías aumentan de unos cientos de e\I a varios keV, y luego descienden nuevamente a 
cientos de eV [Frank y Ackerson, 19il]. Su nomhre se deriva del hecho de que en espectrogramas de 
tiempo-energía tienen la forma de V invertida [Figura 6.3]. Algunas estructuras de \' invertida se 
han relacionado con arcos discretos observados desde tierra, pero las Ves aquéllas tienen dimensiones 
latitudinales de varios cientos de kilómetros, mientras que las arcos ópticos tienen anchuras típicas 
de 1 a 10 km. 

Lin y lloffman [l 9i9] han estudiado la distribución global de las estructuras de V invertidas 
mediante el satélite AE-D. Sus estudios muestran que las V invertidas se localizan en toda la región 
de alta latitud; aparecen predominantemente en el sector noche y estan ausentes en el sector de antes 
del mediodía. J,os estudios de la distribución del ángulo de paso sobre una V invertida muestran 
que, a la energía de un pico de flujo, los electrones están alineados con el campo, mientras que los de 
energías mayores son isotrópicos. Esta distribución es consistente con la que tendrían los electrones 
acelerados a través de una caída de potencial alineada con el campo arriba del punto de observación 
[Evans, 1974]. Los electrones con energías menores que las del pico muestran una distribución de 
ángulo de paso muy compleja. Algunos de estos electrones son secundarios y primarios amortiguados 
atrapados entre un espejo magnético y una barrera de potencial electrostática. 

- 6.13-



Algunos de los electrones de baja energía están fuertemente alineados con el campo, lo que 
sugiere que se trata de electrones acelerados de origen ionosférico. Si es así, la complejidad de sus 
distribuciones indica que la caída de potencial alineado con el campo \'aria temporal y espacialmente. 

La primera evidencia directa de la existencia de caídas de potencial alineadas con el campo fue 
obtenida mediante el satélite S3-3 (l\lozer et al., 1980). El S3-3 llegó a regiones a unos 8000 km por 
encima de la ionosfera auroral, donde fueron observados campos eléctricos muy intensos, de unos 
400 mV /m a 8000 km de altura, que sufrían inversiones muy rápidas. ,\ la altitud de los arcos 
aurorales la intensidad del campo eléctrico, suponiendo que E· ii =O, es del orden de JOOO mV /m, 
y la anchura latitudinal de la estructura de menos de 10 km. Esta es la anchura de un arco óptico 
discreto típico. Sin embargo, la intensidad del campo eléctrico excede grandemente la medida en la 
ionosfera inferior, por lo que se supone que existe una caída de potencial a lo largo de las líneas de 
campo magnético que acelera los electrones de la hoja de plasma. 

Estas estructuras del campo eléctrico, llamadas estructuras potenciales aurorales, han sido 
observadas a todas las altitudes por encima de los 1000 km, aunque son más abundantes arriba de 
los 4000 km. La comparación entre las mediciones del campo eléctrico y otras mediciones simultáneas 
en el S3-3 muestra que las estructuras de campo eléctrico son turbulencias de onda que coinciden con 
las estructuras de precipitación de las V invertidas. Dentro de las inversiones del campo eléctrico se 
encuentran flujos de electrones alineados con el campo que viajan hacia la ionosfera, y iones ff+ y o+ 
que salen de ella. Los iones ascendentes son clasificados en "haces" y "conos", según la distribución 
de los ángulos de paso. Los haces de iones están fuertemente dirigidos a lo largo de las líneas de 
campo magnético; sólo han sido observados a altitudes mayores de 4000 km, y son más frecuentes en 
las regiones de auroras discretas. Se cree que estos haces son acelerados hacia arriba por los mismos 
campos eléctricos paralelos que aceleran los electrones de la hoja de plasma hacia abajo para formar 
los arcos aurorales discretos. Los conos de iones, por otra parte, tienen distribuciones en su ángulo 
de paso con máximos en ángulos entre O' y 90'. Han sido detectados a todas las latitudes en el Ó\'alo 
auroral y a todas altitudes por encima de los 1000 km. Se cree que son acelerados por interacciones 
resonantes con ondas de ciclotrón de los niveles superiores (Gorney et al., 1981). 

6.5 Mecanismos de precipitación de las partículas aurorales. 

Las auroras polares y otros efectos ionosféricos, así como mediciones directas, han mostrado la 
existencia de flujos de partículas en la atmósfera superior. Estas partículas, con energías de 1 a 100 
keV, se originan probablemente en el viento solar. Cuando entra en contacto con la magnetosfera 
terrestre, el viento solar cambia de los valores supersónicos indicados en la tabla 6.3 a valores 
subsónicos 

TABLA 6.3 

Flujo de partículas 
Densidad 
Velocidad 
Temperatura de iones, T; 
Temperatura de electrones 
Campo magnético 

PROPIEDADES DEL VIENTO SOLAR 
JOS_ JO'º cm-28-1 
2 - 120 cm- 3 

200-1000 hn s- 1 

104 - 106 K 
1.5 - 5 T; 
2- 40 'Y 

En la onda de choque la velocidad de flujo ordenado de los protones se convierte en movimiento 
al azar, de modo que los protones y los electrones en la magnetofunda adquieren energías térmicas del 
orden de 500 y 100 eV, respectivamente. En el caso de los electrones, esta región es principalmente 
térmica, incluso en el viento solar. Para alcanzar las energias de las partículas aurorales en la zona 
nocturna, debe producirse un incremento de 50 ó más veces en la energía. El proceso de aceleración 
ha sido bien estudiado gracias a la exploración directa del viento solar y de la magnetosfera por 
medio de satélites, si bien es dificil determinar de esta manera los detalles de los procesos dinámicos 
en el sistema magnetosfera-ionosfera. Es necesario, entonces, explicar cómo penetran las partículas 
la magnetosfera y cómo son aceleradas. 
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a) Incidencia y energización de las partículas. 

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

i) Origen de las partículas aurorales. 

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

Las mediciones de la razón He++ /He+ [Whalen, 19il] hacen más probable un origen en el viento 
solar de las particulas aurorales. Sin embargo, algunas mediciones de los iónes de o+ [Shelley, 19i2] 
y He+ [Johnson, 1974] en la región de confinamiento podrian indicar la existencia de al menos una 
componente de origen terrestre. 

ii) Energización adiabática. 

Una vez que se establece un proceso convectivo en la hoja de plasma, el proceso de deriva des
crito por la ecuación 6.4-(2) puede llevar a un incremento en la energía. Esto puede ser descrito desde 
dos puntos de vista. En uno, la energización puede ser considerada corno un tipo de compresión 
adiabática, en la que una cantidad dada de plasma confinado en un tubo magnético particular se 
comprime conforme el tubo converge. Si no hay intercambio entre las componentes de velocidad 
paralela y perpendicular al campo (u.1. y uu). se presentan dos procesos de aceleración por separado: 
aceleración de Fermi para un, debida a la disminución de la distancia entre los espejos magnéticos de 
las partículas confinadas en el tubo de flujo, y la aceleración de betatrón para u.1., debida al incre
mento en la intensidad del campo. La primera produce un aumento en la energía aproximadamente 
proporcional a 1-2 , donde 1 es la distancia entre los espejos magnéticos en el tubo de flujo. Para un 
campo dipolar esto sería proporcional a n-2 , donde R es la distancia ecuatorial hasta el tubo de 
flujo; para las líneas distorsionadas de la cola, esto sería una aproximación aceptable. La aceleración 
de betatrón produce un incremento proporcional al de la intensidad del campo magnético que, para 
un campo de tipo dipolar, es proporcional a n-3 . 

Si hay intercambio entre los dos modos de velocidad traslacional, esto es, si hay dispersión en 
los ángulos de paso, se aplica la ley adiabática Tv1 -

1 =ele, con / = 5/3, donde V es el volumen 
del tubo de flujo. Puesto que la energía de la partícula es proporcional a T, y el volumen a R\ el 
incremento en Ja energía es proporcional a n-•13. 

Según el otro punto de vista, la energización adiabática proviene de la energía ganada al cruzar 
las lineas equipotenciales del campo eléctrico rnagnetosférico. El plasma con energía cero se desplaza 
de acuerdo con el primer término de la ecuación 6.4-(2) y sigue las lineas de flujo, que también son 
líneas equipotenciales. Las partículas con energía diferente de cero se desvían de estas lineas de 
flujo en un campo dipolar, de acuerdo con los términos segundo y tercero de la ecuación 6.4-(2), y 
cruzan las líneas equipotenciales en el sentido en que ganan energía. Puesto que el campo eléctrico a 
través de la magnetosfera es del orden de 30 k V, las energías ganadas en el proceso de ener gización 
adiabática son normalmente del orden de 10 a 20 keV. 
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La figura 6.4 muestra las trayectorias de deriva de las partículas con 1 keV de energía. Se supone 
que hay un campo eléctrico constante mañana-tarde, así como un campo corrotacional - 1/ R2• Las 
trayectorias de Jos protones penetran más cerca de la Tierra que las de los electrones. Las trayectorias 
de los protones y electrones constituyen un anillo de corriente asimétrico. 

La energización adiabática de las partículas en estado continuo produciría una banda auroral 
difusa constante. Con la suposición de una fuerte dispersión en Jos ángulos de paso, el borde interior 
de la hoja de plasma (y, por tanto, el borde ecuatorial del óvalo) se encontraría en donde los tubos 
de flujo se vacían, debido a pérdidas en Ja atmósfera más rápidas que la reposición por el flujo 
convectivo. Este mecanismo podría explicar las auroras difusas o las auroras de manto nocturnas. 

\ Un flujo convectivo intermitente podría explicar incluso algunos aspectos de las subtormentas, pero es 
probable que se necesiten procesos adicionales para explicar la estructura fina de los arcos aurorales. 

b) Efectos transitorios y subtormentas. 

Las partículas aurorales se precipitan intermitentemente en asociación con las subtormentas. 
Dado que la directión del campo magnético interplanetario parece controlar la tasa de reconexión y, 
por tanto, de la convección magnetosférica, es concebible que las subtormentas sean simplemente la 
respuesta directa de la magnetosfera a los períodos con el campo interplanetario dirigido hacia el sur. 
Si así fuera el caso, podrían esperarse ciertos efectos transitorios que se discutirán a continuación. 

i) Crecimiento de Ja cola magnética 

Coroniti y Kennel (1973) han desarrollado una relación que explica la respuesta de la magne
tosfera a una inversión hacia el sur del campo interplenetario que lleva a una función escalonada en 
la tasa de reconexíón F0 , esto es, a un incremento de O a F0 en el tiempo t = O. El decremento 
fracciona! en el radio del frente r, y el incremento en el flujo D.Fr de la cola magnética, estan dados 
por las ecuaciones 

Fo -· r(t) = ~ (1-e•) 
F. 

(1) 

ó.Fr = For (2- e7) (2) 

donde r es la constante de tiempo 

r = (r + 2)Af1r/ F.D 
donde Des el radio del frente, es decir, la distancia radial del centro de la Tierra a la magnetopausa; 
7, Ja razón de las lineas de campo cerradas totales a las diurnas, tiene valores entre l y 2. Sir= 2, 
las lineas nocturnas estarían cerradas hasta una altura igual a la de las cimas diurnas. 

En el estado continuo, Fn. la tasa en que las líneas fluyen hacia el frente de choque desde la cola 
magnética, sera igual a la tasa Fo en la que las líneas se abren al sumergirse en el frente. Por tanto, 
FR/ f:'. será igual al decremento fracciona! del radio del frente debido al efecto de deslizamiento. 
Coroniti y Kennel [l9i3] han evaluado f:'. y obtenido 

f:'. :o; 6 x l06Ep weber seg- 1 

Ep es la conductancia atmosférica de Pederson integrada con la altura en la región cumbre del lado 
diurno. Usando el valor anterior de F., se obtiene 

r = 4Ep min 

si se toma r = 1.5 . Esto indica que la función escalonada conduce a la erosión del frente y a un 
incremento en el flujo en la cola, con una constante de tiempo de unos 20 min. Si se supone que la 
tasa con que el flujo regresa al frente, FR. controla la tasa de convección en la cola, entonces ésta 
también se incrementará con la misma constante de tiempo (al menos, así se cree). La situación que 
resulta se ilustra en la figura 6.5. 
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La curva en la última linea de campo cerrado está probablemente en el extremo más alejado de 
la cola. En X está efectuándose una reconexión, y hay una convección constante hacia la tierra entre 
Z y el borde interior de la hoja de plasma en D. Si la dispersión de los ángulos de paso mantiene la 
isotropia en el plasma en la hoja C, habrá una zona difusa de precipitación entre P y E. El efecto 
del inicio de una inmersión y una convección más rapidas (b) será mover esta zona hacia el ecuador 
e incrementar el ílujo y la energía de las partículas en precipitación. Dado que, incluso en el limite 
de una fuerte dispersión de los ángulai de paso, la pérdida de plasma es reducida, el colapso de 
las lineas distorsio11ables en la hoja de plasma es bloqueado por la constitución de un gradiente de 
presión del plasma a lo largo de la hoja de plasma. El flujo convectivo en la magnetosfera puede, 
sin duda, presentarse aun cuando las lineas de campo estén distorsionadas. 

La situación puede llevar a una clase moderada de subtormenta con una lenta intensificación 
de una región amplia de precipitación y una deriva de esta región hacia el ecuador. Si el campo 
interplanetario se invirtiese de nuevo hacía el norte, la situación revertiría hacia las condiciones 
originales, con una constante de tiempo similar. 

ii) Inestabilidad en el crecimiento de la cola magnética. 

La situación planteada en la figura 6.5 llega a ser, de alguna manera, inestable, de modo que se 
presenta una rápida precipitación del plasma. Esta se inicia probablemente en el borde ecuatorial del 
óvalo en E (c) y se extiende hacia los polos. La disminución en la presión del plasma permite que la 
reconexión retroceda hacia el punto neutral en la cola y que las líneas a alta latitud se "compriman" 
hacia la Tierra, comprimiendo y calentando el plasma en las líneas cerradas a latitudes mayores 
recientemente formadas. La inestabilidad puede seguir extendiéndose hacia los polos mientras el 
campo toma una forma di polar. 

Hay varias proposiciones para explicar la naturaleza del proceso desencadenante. La figura 6.6 
ilustra algunos procesos sugeridos por Atkinson (1974) y Coroniti y Kennel (19i2a). 

(a)o y (b)o representan secciones tranversales polares y ecuatoriales, respectivamente, durante 
la fase de crecimiento. La presencia de lineas de campo semejantes a la cola implica la presencia de 
la corriente transversal de la cola. Esta corriente es transportada principalmente por protones ener
géticos que derivan hacia el oeste [Ecuación 6.4-(2)]. Al mismo tiempo, debe haber una precipitación 
constante de electrones a lo largo de la región oval a la media noche debido a la dispersión de los 
ángulos de paso. Esa precipitación conduce a la aparición de un tramo conductor y, en consecuencia, 
a un rizo de corriente de Pederson este-oeste que fluye de la magnetosfera, a lo largo de las lineas de 
campo, hacia abajo del lado diurno del óvalo y hacia arriba del lado nocturno. Esta corriente sería 
transportada por el campo eléctrico transversal de la cola; a lo largo de las lineas de campo seria 
transportada principalmente por electrones. 

El campo eléctrico a lo largo del óvalo también conduciría una corriente de Hall hacia el polo a 
través del óvalo. Puesto que la conductividad elevada está confinada a la región de precipitación, esta 
corriente no puede cerrarse completamente en la ionosfera, sino que: (i) se cierra en la magnetosfera 
y, en consecuencia, da origen a un par de corrientes de hoja sobre cualquier lado de la región de 
precipitación, ii) promca una polarización del campo hacia el ecuador a través del "arco" si la 
resistencia del rizo de la magnetosfera es dema.siado elevada. Coroniti y Kennel han supuest.o que la 
densidad del Hujo hacia arriba, de los electrones de la corriente de Hall, sobre el borde ecuatorial, 
podría exceder el limite de la inestabilidad electrostática ion-ciclotrón, lo que llevaría al desarrollo 
de una resistencia elevada en la atmósfera superior y, asi, a la condición ii). En este caso, el propio 
campo de polarización resultante induciría una corriente de Hall a lo largo del óvalo, en una dirección 
tal que la corriente original se vería. reforzada. Esta corriente reforzada (corriente de Cowling) seria. 
mucho mayor que la corriente de Pederson original, lo cual se presentaría, en primer lugar, en 
un intervalo limitado de longitudes cercanas a la medianoche, donde la conductividad es máxima. 
McPherron ( 1973) sugiere que podría pensarse que esta corriente incrementada se cierra en la hoja de 
corriente en oposición a la corriente transversal inicial de la cola, esto es, que la corriente transversal 
de la cola podría estar en corto circuito, a través de la ionosfera, cuando se inician las subtormentas. 
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Esto conduciría a la situación de ( c), en Ja que el campo dentro de Ja región de la corriente 
reducida de la cola se colapsa hasta su forma dipolar. De acuerdo con este punto de vista, el plasma 
sobre las lineas de campo colapsadas adquiere energía y se pierde por precipitación hacia el óvalo 
auroral, en el caso de los electrones, y por escape hacia la cola o deriva hacia el oeste, en el caso de 
los protones. Esta corriente ascendente puede ser transportada por los electrones aurorales, o bien 
el flujo auroral de electrones puede precipitarse desde la región de transición como una función de 
la disminución en la corriente de la cola. Esta última opción es consistente con la hipótesis de que 
el flujo en precipitación se produce por una rápida dispersión de los ángulos de paso, de modo que 
la lasa de flujo es controlada por disminución en el tiempo de rebote y por energización adiabática, 
conforme el tubo de flujo cambia de la forma de la cola a la di polar. 

Este proceso puede desencadenarse por un incremento en la razón EJ./E11, debido a la aceleración 
de betatrón para los electrones confinados. Esto puede conducir a una precipitación turbulenta que, 
a su vez, lleva a un colapso adicional de la cola y, así, a una situación de retroalimentación positiva. 
En este caso, la dispersión de los ángulos de paso seria baja hasta que, en algún momento, el 
incremento convectivo de la densidad y la energía del plasma alcanzara el limite de confinamiento 
estable dado por la ecuación 6.5-(11); entonces, el inicio de una difusión intensa puede provocar el 
colapso. 

Es probable que los flujos de partículas aurorales sufran energizaciones adicionales durante el 
proceso de dispersión. Esto es sugerido por la aparición de rayos x por debajo de los 90 km, lo que 
implica energías mayores que las que pueden ser obtenidas por energización adiabática. 

c) Procesos adicionales de aceleración. 

Entre los procesos que probablemente energizan los protones y electrones aurorales se han 
incluido las aceleraciones de Fermi y de betatrón y la aceleración de hoja neutral. Se cree que los 
procesos adiabáticos proveen toda la energía necesaria. Sin embargo, las observaciones de los flujos 
de electrones alineados con el campo, por encima de algunas formaciones aurorales, sugieren que se 
pueden requerir otros procesos de aceleración. El más plausible implica la existencia de algún tipo 
de campo eléctrico paralelo. La conductancia a lo largo de las lineas de campo sería tan alta (sección 
6.2] que los campos más intensos no excederían los 20 µVm- 1, es decir, los 120 VR; 1. 

Como se ve de la ecuación 6.1-( 13), la conductancia está controlada por la frecuencia de colisión 
de electrones, es decir, por la tasa en la que los electrones pueden transferir momento al plasma 
circundante. Otros modos de transferencia de momento serian las inestabilidades en las ondas ionc>
ciclotrón y ion-acústicas. La inestabilidad de una corriente de campo alineado puede tener un umbral 
muy bajo, pues, una vez que se hubiese producido una caída de potencial de varios kV, seria posible 
la aceleración de electrones de más alta energía, debido a que la sección transversal de transferencia 
de momento ion-electrón disminuye cundo aumenta la energía (como lo indica la ecuación 6.2-(i) ). 
Se ha sugerido (Coroniti y Kennel, 1972 a] que esto puede suceder con la corriente de Hall ascendente 
de los electrones [sección anterior]. En este caso la aceleración seria ascendeute y los electrones se 
precipitarían hacia el hemisferio opuesto, suponiendo que evitaran la zona de campo coujugado. 

d) Confinamiento de partículas y dispersión del ángulo de paso. 

Las partículas cuyas órbitas tienen espejos magnéticos por encima de los 500 km no son fre
cuentemente dispersadas por la atmósfera, de modo que permanecen confinadas establemente; aque
llas partículas con espejos magnéticos a menos de 200 km son fácilmente absorbidas. 

El campo magnético de un dipolo de momento magnético M está dado por 

M , 1 
B(R, A)= Rª (1+3sen· A)> (3) 

donde A es la latitud geomagnética y Res la distancia radial al centro del campo dipolar. 
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En consecuencia, el ángulo de paso en el ecuador 8,., donde el campo es B" para una partícula 
con espejo cercano a la superficie con radio RT, es 

8,. = arcsen ~(! + 3sen2 A) (4) 

En el óvalo auroral 8" :::: 4°, por lo que podría esperarse que el efecto de la pérdida atmosférica 
sería remover solamente aquellas partículas con O < 4° de la distribución medida en el plano ecua· 
torial. La tasa de pérdida, en este caso, seria pequeña. 

Si actuase algún proceso adicional que redistribuyese los ángulos de paso, podría haber una 
pérdida continua. Estos procesos podrían ser, por ejemplo, las aceleraciones de Fermi o de campo 
eléctrico paralelo. También pueden ocurrir cambios pequeños al azar, en lo que se llama difusión del 
ángulo de paso. Si ésta es bastante rápida como para producir isotropía en los ángulos de paso en 
un tiempo menor que el período de rebote de una partícula, se tiene una difusión fuerte del ángulo 
de paso, donde la probabilidad de pérdida por oscilación es ílp;.4./2'1f, y donde ílpfrd. es el ángulo 
sólido del cono de pérdida. 

La interacción con las ondas de plasma es un mecanismo que puede modificar las funciones 
de distribución de las partículas. Una interacción de este tipo es efecli\·a, para una partícula con 
una componente paralela de velocidad vn, cuando la frecuencia de una onda de plasma transversal 
polari-zada circularmente, modificada por el efecto Doppler (vista desde la partícula), es idéntica a 
la girofrecuencia íl de la partícula. Esta se relaciona, en este caso, con la frecuencia angular w y con 
la constante de propagación k de la onda por medio de la ecuación de dispersión 

(5) 

En general, los electrones interactúan con las ondas polarizadas circularmente hacia la derecha 
(dextrógiras) y los protones con las levógiras w/lr es la velocidad de fase de la onda. Las ondas 
transversales polarizadas circularmente pueden entrar en resonancia y absorber energía de los elec· 
trenes. De la ecuación (5) y de la expresión de la velocidad de onda, la energía de interacción 
es 

En = ~ íl, (1 - ..'!'...) 
3 

2µ 0 n, w íl, 
(6) 

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

La ecuación (6) expresa la energía necesaria para la interacción con una onda de frecuencia dada, 
pero no indica si la onda crece a expensas de la energia de la partícula, o viceversa. La amplitud de 
la onda se incrementa conforme a ezp(-rl), donde 

¡ = 'lfíl, ( 1 - ;.) 2.,(vn) (A+ 
1 

_
1 

& ) 

"' 
(i) 

y donde r¡(vn) es aproximadamente la fracción de electrones por intervalo unitario de velocidades 
paralelas en la vecindad de la velocidad resonante. A es una medida de la anisotropía de la dis
tribución de \"elocidades, y está dada por 

A= (tan8lJ/) 
f 88 •u=•• 

(8) 

donde el promedio se calcula sobre todo el intervalo de velocidades perpendiculares, y donde f es la 
función de distribución de velocidades de un electrón. En el caso de una distribución maxwelliana 
anisotrópica, / ~ e-mvl/T¿ e-muO/Tu, y 

A= (T.1. -1]1) 

711 
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Para que¡ sea positiva se necesita que 

( n, )- 1 

A> --1 

"' 
o bien 

(9) 

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

El aumento en la energía de la onda conduce a una disminución en el ángulo de paso para los 
electrones en resonancia y, por consiguiente, a su difusión hacia el cono de pérdida. El crecimiento 
real de las ondas en la magnetosfera depende de la longitud del camino donde es válida (i) y de la 
fracción R de la amplitud de onda que es reflejada desde la base de las líneas de campo. Se supone 
que el crecimiento se mantiene sobre un segmento de línea de campo magnético de longitud del orden 
<:le LRT centrado en el plano ecuatorial (donde Les la coordenada de Mcllwain). Así, la amplitud 
de la onda aumentará si 

.'.!!:.!!.%:. 
e ., R> 1 (10) 

donde v1 es la velocidad de grupo de la onda, pues, en este caso, el crecimiento en cada trayecto 
es mayor que la pérdida por reflexión. Asi, si r¡(vR) es suficientemente grande en (7) como para 
satisfacer (10), ocurrirá crecimiento de onda, con el resultado de que se perderán las partículas de 
energía resonante hasta que r¡(vR) disminuya, de modo que el lado izquierdo de (10) tenderá a la 
unidad. De (10) y (7) se obtiene el máximo valor estable de r¡(vR), que es 

'lmor(VR) = 2vRwln(l/R) 

w(O, -w)2LRT{A-~} 
(11) 

Una vez que se excede el límite de confinamiento estable para electrones de una energía dada, 
surgirán ondas de tipo turbulento y los electrones se precipitarán. Se ha sugerido [Brice y Lucas, 
1971) que este tipo de precipitación podría estar relacionado con las auroras difusas después de 
medianoche. 

e) Precipitación de protones. 

i) Interacciones plasma-onda-protón. 

Al igual que en el caso de los electrones, es posible una resonancia entre el mo\'imiento de 
ciclotrón de los protones y el campo eléctrico de las ondas magnetohidrodinámicas circularmente 
polarizadas [Jones, 1974]. El caso más importante se da entre ondas con polarización le"ógira 
(desplazadas por efecto Doppler hasta la girofrecuencia protónica). 

El equivalente de la ecuación (9) es 

B2 
ER>------

2µon,A2(1 + . .\) (12) 

de modo que la energía mínima de interacción asciende rápidamente al pasar la plasmapausa, y 
luego decrece para valores más altos de L. Como en el caso de los electrones, es probable que los 
protones que se hallan en el intervalo de energía de las auroras protónicas (de 10 a 100 keV) generen 
ondas ion-ciclotrón y se precipiten a un tasa suficiente para originar auroras protónicas difusas. 

ii) Energización de protones y el anillo de corriente 

En la sección 6.3-(e) se describe la forma en que sufren con\'ección y son energizados los protones 
que se precipitan por las razones mencionadas en i). 
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En presencia de interacciones onda-partícula, los caminos de con,·ección se modifican debido a las 
pérdidas de energía asociadas con resonancia de ondas ion-ciclotrón. Incluso con una fuerte dispersión 
de los ángulos de paso, los protones alcanzan valores de L más bajos que los electrones, pues aquellos 
tienen tiempos de rebote mayores. La localización más cercana al ecuador de las auroras protónicas 
puede ser consecuencia de este efecto. 

El flujo de protones con deriva hacia el oeste contribuye al anillo de corriente de manera signi
ficativa. Se cree que los protones son inyectados al anillo de corriente en la región L = 3 a L = i, 
durante las subtormentas, y que permanecen confinados por algún tiempo. Se ha encontrado que 
casi el 753 de la corriente es transportada por protones. 

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

Valores de las tasas de enfriamiento de gas'!s electrónicos en eV cm - 3 s -l 

Proceso 

(1) 

(2) 

(3) 

(4) 

(5) 

(6) 

Compañero 
de colisión 

Nz 
o, 
o 

Todos 

N, 
o, 

N, 

o, 

o 

Tasa de enfriamiento 

11,11(N 11t.x"10- 1• T,IT,-T.) 11-1.21><10-• T,I 
11,1110 1 11.2" 10- 1• T,'"<T,-T.) 11+3.6><10-• T,'"I 
11,11101S . .1x 10- 1• T,111 1T,-T.)<l+S.1>< 10-• T,I 

,,, .. ,'< '• ,.- i) -- -- ---º 10-.- ... -·"'< ... T {1110•1 +"(02'1+11!NO')} 
16 32 30 

11, 111N,1 2.9" 10- "1 r, - r.1 r.- 112 
11,1110,1 6.9" 10- "1 r,- r.1 r.- 11• 

l (-3400) (- 3400)1 exp -- - exp --

11,111N,J li.S >< I0-1º r.-11• 1 r.12ooo¡P r. :N 
. {I +exp(-3400/TN) 

P = 1.4 T,<2000" 

P = ti.O T, . 2000 ¡exp(- 2280) - exp (- 2280 )j 
11,1110,¡ 8.41 - 101 r.- "'< r.11000¡ 1·'" r. rN 

{I +exp(-2280/TN)! 

(
-227><10') 11,111011.1" 10- 10 T~" cxp ' T. >< 

"{o.406 +0.357" 10-• T, -(.333 + 1.83" 10-• T,)exp(-1.3':. io-•) 
-(0.456+0.174>< 10-•r.lexp(-

2
·
97
:. io-')} 

11,11<01 3.4" 10- "< r, - r.1r.- 1 o - 1" 10- • r.i 

( l) Colisiones elásticas con partículas neutras. 

(2) Colisiones elásticas con iones. 

(3) Excitación rotacional. 

(4) Excitación vibracional. 

(5) Excitación o(1o). 

(6) Excitación de o3 pl• 
(Jones, 1974) 
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Figura 6.l Temperaturas iónicas y electrónicas en las auroras, con can¡:ios 
eléctricos perpendiculares y sin ellos. (Rees y Walker, 1968.) 

Corriente hacia la ionosfera 

O Corriente desde la ionosfera 

Figura 6.2 Distribución y direcciones de flujo de las corrientes alineadas con 
el CaJlllO a gran escala. a) En condiciones ligeramente perturbadas. b) En perio
dos activos. (Iijima y Potemra, 1978.) 
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Figura 6.4 Trayectorias de deriva de protones,y.electr~nes 
de 1 keV bajo la influencia de caJ!i>Os magnetosfer1cos elec
tricos y nagnéticos. (Jones, 1974.) 

Protones de keV 
Electrones de 1 keV 

Figura 6. 5 Efecto de un increnEnto en la tasa de reconexión 
sobre la configuración de la cola nagnética y la hoja de plas 
ma. a) Configuración inicial: La reconexión se efectúa en X. 
y hay una convección continua hacia el este entre Z y el lx>r
de interior de la hoja de plasma en o. Si la dispersión en el 
ángulo de paso mantiene la isotrop{a del plaSllB en la hoja c. 
habrá una zona difusa de precipitación entre P y E. b) Incre
mento en las tasas de reconexión y convección: La zona entre 
P y E se desplaza hacia el ecuador y aumentan el flu~o y la 
energ{a de las part{culas precipitadas. La cola magnetica se 
expande y la hoja de plasma se contrae. (Jones, 1974.) 
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Figura 6. 6 Mecanisiro del colapso de la cola magnética durante la 
fase expansiva. a) y b) corresponden a las condiciones al final de 
la fase de crecimiento. e) cambios durante la fase expansiva. 
(Jones, 1974.) 



VII CONCLUSIONES. 

En este trabajo se ha analizado globalmente el estado actual del conocimiento de los fenómenos 
aurorales y sus mecanismos de producción: la interacción del viento solar y la magnetosfera, su 
relación con la electrodinámica de la ionosfera, las estructuras responsables de la precipitación de 
partículas hacia la atmósfera, los fenómenos de ionización y sus efectos en nuestro planeta. Sin 
embargo, el nivel de comprensión que se tiene de cada uno de estos fenómenos es muy diverso. 
Desde un punto de vista cualit.ativo es satisfactoria la explicación disponible acerca de la interacción 
entre las partículas del viento solar y el campo geomagnético. Por ejemplo, se ha utilizado con 
éxito el conjunto de las ecuaciones de la magnetohidrodinámica para calcular la configuración de 
la magnetopausa. También se han explicado satisfactoriamente, hasta el momento, los mecanismos 
de ionización de las partículas atmosféricas y la estructura fina de la emisión electromagnética 
resultante. Sin embargo, entre los procesos que aún no han sido elucidados, puede mencionarse 
la microfisica de la reconexión entre las líneas de campo geomagnético e interplanetarias en la 
magnetopausa, o bien la manera en que las partículas del viento solar atraviesan la magnetopausa. 

Un aspecto fundamental que tampoco ha sido totalmente comprendido es el de la energización 
de las partículas cargadas y su subsecuente precipitación hacia la alta atmósfera. Los modelos de 
acoplamiento entre la ionosfera y la magnetosfera pueden explicar satisfactoriamente los efectos de las 
sub tormentas en la hoja de plasma y en las regiones a baja altitud del óvalo auroral; en este sentido, 
los modelos propuestos para la llamada estructura potencial auroral dan cuenta de la mayoría de los 
fenómenos observados. Sin embargo, no se dispone de modelos que expliquen de manera totalmente 
satisfactoria la posible influencia de la energización de partículas en la cola magnética, y la forma 
en que ésta se vería afectada por la reconexión con el campo interplanetario. 

En otro orden de ideas, aún está por desarrollarse una teoría que permita comprender los efectos 
de las auroras sobre la baja atmósfera. Se sabe, desde hace tiempo que las auroras producen un 
aumento apreciable de temperatura en la alta at.mósfera y que pueden estar correlacionadas con 
ciertas bajas de presión en la troposfera, pero no se sabe aún cuál podría ser el mecanismo de 
acoplamiento que trasfiriese los cambi<ll de energía en las auroras h11st.a regiones más de 100 km por 
abajo de ellas y mucho más densas. En esta dirección puede sciialarse un campo de investigación 
que quizá sea muy fructífero en los próxim<ll aiios. 
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APENDICE A 

Sistema geomagnético de coordenadas. 

El sistema geomagnético de coordenadas es un sistema esferico fijo con respecto a la Tierra. El 
eje polar está inclinado 11.5° con respecto al eje de rotación e intersecta la superficie en el punto 
i8.5ºN, 291.0ºE, llamado polo norte geomagnético, y el i8.5º5, 111 9ºE, el polo sur geomagnético. 

z,.. { 
POU) NORTE 
GECX>RAFICO 

COLATITIJD 
1-IAGNETICA 
e ... - ---.. 

_, ,, ,, 1 
,, ' ,. 

1 
1 

' ' 1 
1 
1 

,,.,, y,,. 

LOOOITUD MAGNETICA 

Anteriormente, se consideraba que el eje era la aproximación dipolar al campo más cercana al 
centro. Actualment•, por medio de análisis esféricos armónicos del campo, se ha fijado el polo unos 
0.25° más al norte y 1.6° más al oeste. 

Las coordenadas geomagnéticas (r, en .. Óm) St' definen por analogía con¡.,, coord,•nadas geo
gráfica.>. 0 00 ., la colatitud magnética y A,,, (= 90º - e,,,) la latitud n1a¡;n<·1ica. ,.,,,.la longi1uJ 
magnética, se mide de!>dt> el circulo máximo que pasa por los polos gt~ognifico~ y gt'o11rng11~tico 

(es decir, el mt>ridiano gcomagnético cero coi11ciU1· casi totalim•utt> ro11 d 1111•riJia110 s•·oc;ráfico a 
2Vl.OºE). 

Para Ull punto con latil ud e )' longil ud o gt'Ográficas, la latitud A,,, y la longit uJ o,,, ¡;o·u
magnéticas estan dadas por las expresiones: 

se11A,,, = cosi8.5° cose ros(o - 291°) + srnit<.5° srn0 

sen78.5º cose cos(<;> - 291º) - cosi8.5º sene 
cos<Pm = cosAm 

~m es positiva para el hemisferio oriental y Am es positiva para el hemisferio norte. 
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APENDICE B 

Indices de perturbación magnética. 

Hay varios indices que cuantifican la perturbación magnética terrestre: 

¡.; Y l\r 

/( es un índice que varia de O.O a 9.0 y que cubre intervalos de 3 horas. Es una representación 
logarítmica del máximo intern1lo de variación entre las tres componentes del campo (D, H, y 2 o X, 
Y y Z). La conversión se ajusta para dar el mismo intervalo de J\, independientemente de la 
ubicación del observatorio. lír es, en esencia, un \"alor promedio de K medida en doce estaciones 
estándar distribuidos en latitudes geomagnéticas de 48° a 63' y con una distribución regular en 
longitud. 

ªr y Ar 

ªres un índice lineal, que varía de O a 400, derivado de ñ'r· Ar es el promedio en 24 horas de los 
valores de ªr· 

Q y Qp 

Q es un indice logarítmico tomado cada 15 minutos y basado no en el intervalo de variación, sino 
en la desviación máxima del valor no perturbado al valor más perturbado de las dos componentes 
horizontales del campo. Se usa la misma escala, similar a la escala de conversión de /\ para las 
estaciones en la región auroral, para convertir esta des,·iación a valores de Q. que varían de O a ll. 
Qp es un valor promedio de observatorios regularmente distribuidos. 
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