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1.3. Fenómenos de la Actividad Solar . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 5
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1. El Sol: Estructura, Magnetismo y Actividad

1.1. Estructura Interna y Atmósfera Solar

El Sol presenta una estructura en capas bien definida [1]. En su interior se encuentran:

Núcleo (R ≲ 0,25R⊙): Es la región donde ocurren las reacciones de fusión nuclear que alimen-
tan a la estrella: 4p → 4He + 2e+ + 2νe + 26,7 MeV [1].

Zona Radiativa: El transporte de enerǵıa se realiza predominantemente por radiación [1].

Tacoclina: Es una delgada capa de transición entre la zona radiativa (con rotación casi ŕıgida)
y la zona convectiva externa (con rotación diferencial). Es una región clave para la d́ınamo
solar [1, 2].

Zona Convectiva: El transporte de enerǵıa se realiza por convección [1].

La atmósfera solar visible se compone de [1, 3]:

Fotosfera: Es la superficie visible del Sol, con una temperatura de aproximadamente 5800 K
[1]. En ella se observa la granulación, que son celdas convectivas de ∼1 Mm [4].

Cromosfera: Una capa de 2000-3000 km de espesor, caracterizada por ĺıneas de emisión [3].

Región de Transición: Una zona donde la temperatura aumenta abruptamente de 104 K a
106 K [3].

Corona: La atmósfera externa, extremadamente caliente (106 − 107 K), que es el origen del
viento solar [3].

1.1.1. La Corona Solar y el Problema del Calentamiento

La corona solar es la capa más externa de la atmósfera del Sol, visible durante los eclipses totales.
Su caracteŕıstica más enigmática es que, mientras la fotosfera tiene una temperatura de ∼ 6000 K,
la corona alcanza temperaturas de millones de Kelvin, lo cual requiere mecanismos de calentamiento
adicionales [5]. Los modelos propuestos incluyen la disipación de ondas de Alfvén, la reconexión
magnética en forma de ”nanofulguraciones” y la turbulencia [6].

La luz coronal se descompone en tres componentes [7]:

Corona K (Kontinuierlich): Proviene de la dispersión Thomson de la luz fotosférica por
electrones libres en la corona interna [7].

Corona F (Fraunhofer): Causada por la dispersión de luz en part́ıculas de polvo interplane-
tario. Presenta las mismas ĺıneas de absorción que la fotosfera [7, 8].

Corona E (Emission): Consiste en ĺıneas de emisión de iones altamente ionizados (ej. FeXIV),
lo que fue crucial para deducir las altas temperaturas coronales [8].
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Figura 1: Estructura solar

1.2. La Dı́namo Solar y su Mecanismo

El campo magnético del Sol se genera mediante un mecanismo de d́ınamo magnetohidro-
dinámica (MHD) en la zona convectiva, en interacción con la rotación diferencial y la tacoclina

[3, 9]. La evolución del campo magnético B⃗ está gobernada por la ecuación de inducción [3, 10]:

∂B⃗

∂t
= ∇× (v⃗ × B⃗)−∇× (η∇× B⃗)

donde v⃗ es la velocidad del plasma y η la difusividad magnética. En el Sol, el número de Reynolds
magnético Rm = vL/η es muy grande (Rm ≫ 1), lo que implica que el campo está ”congelado” en
el plasma [10].
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1.2.1. El Modelo α–Ω

El modelo de d́ınamo más aceptado es el de α–Ω [11]:

Efecto Ω: La rotación diferencial (más rápida en el ecuador) estira y convierte un campo
magnético poloidal (norte-sur) en un campo toroidal (este-oeste), amplificándolo en la tacoclina
[11, 12].

Efecto α: La convección turbulenta y la fuerza de Coriolis tuercen las ĺıneas de campo toroidal,
regenerando el campo poloidal y cerrando el ciclo [11].

Este ciclo magnético completo dura aproximadamente 22 años, durante el cual la polaridad de los
campos poloidal y toroidal se invierte y regresa a su estado original [13].

1.2.2. La Tacoclina

La tacoclina es la capa de transición entre la zona radiativa interna (con rotación ŕıgida) y la zona
convectiva externa (con rotación diferencial) [2]. Se caracteriza por un fuerte gradiente de velocidad
angular y es considerada la región principal de almacenamiento y amplificación del campo magnético
solar [12, 14]. Es clave para entender la periodicidad del ciclo solar y fenómenos como el Mı́nimo de
Maunder [12, 15].

1.2.3. El Proceso Babcock-Leighton

Este modelo es crucial para explicar cómo se regenera el campo poloidal a gran escala. El flu-
jo magnético de las manchas solares (regiones bipolares inclinadas) se desintegra, y el flujo de la
polaridad siguiente migra hacia los polos mediante la circulación meridional. Este proceso cancela
y reemplaza el campo polar existente, transformando efectivamente el campo toroidal de vuelta a
poloidal, cerrando el ciclo de la d́ınamo [16-18].

1.2.4. Ley de Spörer y el Diagrama de Mariposa

La Ley de Spörer describe cómo la latitud de aparición de las manchas solares vaŕıa a lo largo
del ciclo de 11 años. Al inicio de un ciclo, las manchas aparecen en latitudes altas (∼ 30◦ − 45◦), y a
medida que el ciclo avanza, su latitud promedio migra hacia el ecuador [15, 19]. Este patrón, cuando
se grafica (latitud vs. tiempo), crea el famoso diagrama de mariposa [20].

Figura 2: Diagrama de mariposa
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1.2.5. El Mı́nimo de Maunder

El Mı́nimo de Maunder fue un peŕıodo entre 1645 y 1715 caracterizado por una actividad solar
drásticamente reducida, con casi ninguna mancha solar observada [21, 22]. Este evento coincidió
con una fase fŕıa de la Pequeña Edad de Hielo en Europa, aunque la relación causal es compleja y
probablemente multifactorial [21, 23].

1.3. Fenómenos de la Actividad Solar

La actividad magnética del Sol se manifiesta a través de diversas estructuras y fenómenos gober-
nados por la MHD [4].

1.3.1. Manchas Solares y Fáculas

Lasmanchas solares son regiones oscuras en la fotosfera con un campo magnético intenso (hasta
varios kilo Gauß) que inhibe la convección, reduciendo su temperatura (∼ 3500 − 4500 K) [24]. Se
componen de una umbra central oscura y una penumbra filamentosa [24]. Su número sigue un ciclo
de ∼11 años y son indicadores clave de la actividad solar [25]. Las fáculas son regiones brillantes
asociadas a concentraciones de flujo magnético, más notorias hacia el limbo solar, que modulan la
irradiancia solar total [26].

1.3.2. Esṕıculas

Son chorros finos y ascendentes de plasma que se extienden desde la cromosfera hacia la corona
[26, 27]. Existen dos tipos: el Tipo I, más lento, y el Tipo II, más rápido y ef́ımero, que podŕıa
contribuir a la masa y enerǵıa de la corona y el viento solar [28].

1.3.3. Bucles Coronales, Filamentos y Protuberancias

Los bucles coronales son arcos de plasma caliente (∼ 106 K) guiados por ĺıneas de campo
magnético cerradas, principalmente sobre regiones activas [27, 28]. Los filamentos o protuberan-
cias son condensaciones de plasma fŕıo y denso (∼ 104 K) suspendidas en la corona por el campo
magnético [29, 30]. Se denominan filamentos cuando se ven como estructuras oscuras sobre el disco
solar y protuberancias cuando se ven como arcos brillantes en el limbo [29, 30].

1.3.4. Helmet Streamers

Son grandes estructuras coronales con una base de bucles cerrados y una cúspide que se extiende
hacia el espacio, formando la hoja de corriente heliosférica [31, 32]. Son la principal fuente del viento
solar lento [31, 32].

1.3.5. Erupciones Solares (Flares)

Son explosiones repentinas de enerǵıa (1022− 1025 J) en la atmósfera solar, causadas por la reco-
nexión magnética [33, 34]. Liberan radiación en todo el espectro electromagnético y se clasifican
por su intensidad en rayos X (Clases A, B, C, M, X) [34]. Pueden perturbar la ionosfera terrestre y
las comunicaciones [35].

1.3.6. Eyecciones de Masa Coronal (CMEs)

Son expulsiones masivas de plasma (1012 − 1013 kg) y campo magnético desde la corona hacia el
medio interplanetario, con velocidades de 100 a 3000 km/s [32, 36, 37]. Son un impulsor clave de las
tormentas geomagnéticas en la Tierra [36, 38].
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Cuadro 1: Comparativa de fenómenos solares [39].
Rasgo Altura/Región Escalas t́ıpicas F́ısica dominante / Observables
Gránulos Fotosfera 1 Mm; 5–10 min Convección; continuo, Fe I, Doppler
Fáculas Fotosfera–baja cromo ≲ decenas Mm; horas–d́ıas Concentraciones kG; TSI
Esṕıculas Cromosfera Alturas 4–10 Mm; 0.2–10 min Chorros magnetizados; Hα, Ca II
Bucles Corona baja Longitudes 10–200 Mm; min–horas Calentamiento impulsivo/ondas; EUV/X
Prom./Protub. Corona baja Horas–semanas Soporte magnético; Hα, He I
Helmet Str. Corona media-alta > R⊙; d́ıas Hoja de corriente; luz blanca
CMEs Corona → heliosfera 1012 − 1013 kg; 100-3000 km/s Pérdida de equilibrio; coronógrafos

1.4. Comparación con otros Cuerpos Celestes

1.4.1. Magnetismo en Estrellas Masivas vs. Tipo Solar

A diferencia de estrellas como el Sol, que generan su campo magnético en una zona convectiva
externa, las estrellas masivas (tipos O y B) tienen una envoltura radiativa que inhibe este tipo de
d́ınamo [40]. Por ello, la mayoŕıa no presenta campos magnéticos intensos [41]. Las pocas estrellas
masivas magnéticas que se observan probablemente albergan campos fósiles, remanentes de su
formación, que son estables y de gran escala [42].

Estrella masiva
(núcleo convectivo, envoltura radiativa)

Núcleo
convectivo

Zona radiativa

Estrella tipo solar
(núcleo radiativo, zona convectiva exterior)

Zona radiativa
(núcleo)

Zona convectiva

Esquemas cualitativos (no a escala). En estrellas masivas domina un núcleo convectivo y una envoltura radiativa;
en estrellas tipo solar el transporte central es radiativo y la convección ocurre en la envoltura externa.

Figura 3: Estructura estelar

1.4.2. Campos Magnéticos Planetarios

Muchos planetas generan campos magnéticos mediante un mecanismo de d́ınamo interna que
requiere un fluido conductor en rotación y convección [43]. La evolución del campo magnético se
describe por la misma ecuación de inducción que en el Sol [44].

Planetas rocosos (Tierra, Mercurio): La d́ınamo opera en un núcleo externo de hierro-ńıquel
ĺıquido [43, 45].

Gigantes gaseosos (Júpiter, Saturno): El fluido conductor es hidrógeno metálico ĺıquido,
un estado de la materia que se alcanza a presiones extremas y que es altamente conductor.
Esto genera campos magnéticos muy intensos (el de Júpiter es ∼20,000 veces más fuerte que
el terrestre) [43, 46, 47].
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Gigantes helados (Urano, Neptuno): La d́ınamo actúa en una capa iónica de agua, amońıaco
y metano [43, 47].

Figura 4: Regiones d́ınamo planetarias: (a) núcleo externo ĺıquido en rocosos; (b) hidrógeno metálico
ĺıquido en gigantes gaseosos; (c) “océano iónico” en gigantes helados [46].

Cuadro 2: Comparativa de parámetros relevantes para d́ınamos planetarias [48, 49].
Planeta Peŕıodo (h) Beq (µT / G) Región d́ınamo (conductor; radio fracc.)
Tierra 23.93 ∼ 31 / 0.31 Núcleo externo (Fe–Ni ĺıquido; 0.19–0.55 R⊕)
Júpiter 9.93 ∼ 430 / 4.3 H metálico ĺıquido (0.2–0.8 RJ)
Saturno 10.7 ∼ 21 / 0.21 H metálico ĺıquido (∼0.5–0.7 RS)
Urano 17.24 ∼ 23 / 0.23 Océano iónico (H2O–NH3–CH4; 0.42–0.8 RU)
Neptuno 16.11 ∼ 14 / 0.14 Océano iónico (H2O–NH3–CH4; 0.42–0.8 RN)
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2. El Medio Interplanetario

2.1. El Viento Solar

El viento solar es un flujo continuo y supersónico de plasma (protones, electrones, part́ıculas alfa)
que se expande desde la corona solar a todo el sistema solar [50]. Sus caracteŕısticas t́ıpicas cerca de
la Tierra son una densidad de ∼5 part́ıculas/cm³ y velocidades de 300 a 800 km/s [50]. El modelo
de Parker describe su expansión radial [51]. Existen dos tipos principales de viento solar [50]:

Viento lento: ∼300-400 km/s, asociado con los helmet streamers y regiones ecuatoriales [50].

Viento rápido: ∼700-800 km/s, que emana de los agujeros coronales, generalmente en las
zonas polares del Sol [50].

2.2. Campo Magnético Interplanetario (IMF) y la Espiral de Parker

El campo magnético solar es arrastrado por el viento solar, formando el Campo Magnético
Interplanetario (IMF) [52]. Debido a la rotación del Sol, las ĺıneas de campo no son radiales, sino
que forman una espiral de Arqúımedes conocida como la espiral de Parker [53, 54]. La ecuación
de la espiral es [54]:

r(ϕ) =
Vsw

Ω⊙
(ϕ− ϕ0)

donde Vsw es la velocidad del viento solar y Ω⊙ la velocidad angular del Sol. La hoja de corriente
heliosférica es una vasta superficie que separa regiones del IMF con polaridad magnética opuesta,
adoptando una forma ondulada similar a una ”falda de bailarina”[53]. El IMF es el v́ınculo magnético
fundamental entre el Sol y los planetas [55].
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Figura 5: Espiral de Parker y la Bailarina

3. La Magnetosfera Terrestre y su Dinámica

3.1. Estructura General y Fronteras

La magnetosfera es la región del espacio dominada por el campo magnético terrestre, que actúa
como un escudo protector contra el viento solar [56]. Su forma resulta del equilibrio entre la presión
dinámica del viento solar y la presión magnética de la Tierra [56].
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3.1.1. Choque de Proa (Bow Shock)

Es la zona donde el viento solar supersónico se frena bruscamente al encontrar el obstáculo que
representa la magnetosfera terrestre [54, 56].

3.1.2. La Magnetopausa

Es la frontera exterior de la magnetosfera, donde la presión dinámica del viento solar se equilibra
con la presión del campo magnético terrestre [54, 57, 58]. El balance de presiones se expresa como
[57, 59]:

B2

2µ0

≈ 1

2
ρV 2

Su posición t́ıpica en el lado diurno es de ∼10 radios terrestres (R⊕), pero es muy dinámica y vaŕıa
con las condiciones del viento solar [60].

3.1.3. Cola Magnetosférica y Hoja de Corriente

La cola magnetosférica (magnetotail) es una región alargada en el lado nocturno, que se
extiende millones de kilómetros [58]. Dentro de ella se encuentra la hoja de corriente, una capa
delgada de plasma y corriente eléctrica que separa los lóbulos norte y sur de la cola, que tienen
polaridad magnética opuesta [61, 62]. Esta región es un sitio clave para la reconexión magnética y el
almacenamiento de enerǵıa [62].

Figura 6: Magnetosfera

3.2. Reconexión Magnética

La reconexión magnética es un proceso fundamental en plasmas mediante el cual ĺıneas de campo
magnético de orientación opuesta se rompen y reconectan, liberando enerǵıa de forma explosiva [63,
64]. Este proceso es crucial tanto en el Sol (causante de erupciones y CMEs) como en la magne-
tosfera terrestre [65, 66]. La transferencia de enerǵıa y plasma del viento solar a la magnetosfera es
especialmente eficiente cuando la componente del IMF es hacia el sur (Bz < 0) [53].

3.2.1. Modelos de Reconexión

Modelo de Sweet-Parker (1957-58): Considera una lámina de corriente larga y delgada.
Predice una velocidad de reconexión lenta [66, 67]:

vin ∼ vA√
S
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donde vA = B/
√
µ0ρ es la velocidad de Alfvén del plasma y S = LvA/η (L es la escala de

longitud t́ıpica del sistema, η es la difusividad magnética) es el número de Lundquist, que es
muy grande en plasmas astrof́ısicos. Este modelo es demasiado lento para explicar fenómenos
explosivos [68].

Modelo de Petschek (1964): Propone que la reconexión ocurre en una región mucho más
pequeña, con ondas de choque que facilitan una salida rápida del plasma. Predice una velocidad
mucho mayor [67, 68]:

vin ∼ vA
lnS

Esta velocidad es compatible con las observaciones de fulguraciones solares y subtormentas
magnéticas [69].

3.3. Cinturones de Radiación de van Allen

Son regiones toroidales alrededor de la Tierra donde part́ıculas cargadas de alta enerǵıa (protones
y electrones) quedan atrapadas por el campo magnético terrestre [70]. Fueron descubiertos en 1958
por el satélite Explorer 1 [70].

Cinturón interno: Ubicado entre ∼1,000 y 12,000 km de altitud, está dominado por protones
energéticos (decenas de MeV) [71].

Cinturón externo: Se extiende entre ∼13,000 y 60,000 km y está dominado por electrones
relativistas. Su dinámica está fuertemente acoplada a la actividad solar [71].

Las part́ıculas atrapadas realizan tres movimientos: giro ciclotrón, rebote entre hemisferios y deri-
va longitudinal [72, 73]. Estos cinturones representan un peligro para satélites y astronautas, pero
también son un laboratorio natural para la f́ısica de plasmas [74, 75].

Figura 7: Cinturones de van Allen

3.3.1. El Mecanismo CRAND

El Cosmic Ray Albedo Neutron Decay (CRAND) es el proceso principal que puebla
el cinturón interno con protones de alta enerǵıa [76]. Los rayos cósmicos galácticos impactan la
atmósfera superior, produciendo neutrones secundarios [77]. Algunos de estos neutrones escapan
hacia la magnetosfera y decaen (n → p+ + e− + ν̄e) con una vida media de ∼886 s. Los protones
resultantes son atrapados por el campo magnético, formando el cinturón interno [77, 78].
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Figura 8: CRAND

3.4. Espejos Magnéticos, Auroras y Precipitación de Part́ıculas

El campo magnético terrestre se intensifica hacia los polos, creando una configuración de espejo
magnético natural [79, 80]. Las part́ıculas cargadas atrapadas en los cinturones de van Allen rebotan
entre los hemisferios debido a este efecto, ya que su momento magnético µ = mv2⊥/(2B) se conserva
[81]. Sin embargo, las part́ıculas con un ángulo de paso (pitch angle) muy pequeño no son reflejadas
y pueden precipitarse en la atmósfera superior en las regiones polares [82]. Al colisionar con átomos
de ox́ıgeno y nitrógeno, los excitan, y estos emiten luz visible, creando las auroras boreales y
australes [54, 82]. Los colores caracteŕısticos dependen del átomo excitado: el verde (557.7 nm) y el
rojo (630.0 nm) provienen del ox́ıgeno, mientras que el azul/violeta proviene del nitrógeno [37, 73].
Este mecanismo explica por qué las auroras se forman en óvalos alrededor de los polos magnéticos
[82].

3.5. Tormentas y Subtormentas Geomagnéticas

Son perturbaciones a gran escala de la magnetosfera causadas por la interacción con el viento
solar [83].

Subtormentas magnéticas: Son liberaciones de enerǵıa transitorias (∼1-3 horas) y localiza-
das, almacenadas en la cola magnetosférica [84]. Se desencadenan por reconexión magnética en
la hoja de corriente y se manifiestan como intensificaciones aurorales bruscas [84, 85].

Tormentas geomagnéticas: Son perturbaciones globales y de larga duración (d́ıas) [83]. Son
causadas principalmente por la llegada de CMEs o vientos solares rápidos con un IMF orientado
hacia el sur (Bz < 0), lo que permite una transferencia de enerǵıa sostenida a la magnetosfera
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[86]. Provocan una intensificación de la corriente de anillo y pueden tener efectos adversos
en redes eléctricas y satélites [84, 87]. Una tormenta geomagnética a menudo está compuesta
por múltiples subtormentas sucesivas [85].

3.6. Clima Espacial

El término clima espacial describe las condiciones variables en el espacio, originadas por la
actividad solar, que pueden afectar a la tecnoloǵıa y la vida en la Tierra [88]. Los efectos incluyen
tormentas geomagnéticas que inducen corrientes en redes eléctricas, aumento de la radiación para
astronautas y vuelos polares, daños en satélites y sistemas de GPS, e interferencia en telecomunica-
ciones [88, 89].

Figura 9: Clima Espacial

13



Referencias

[1] Akasofu, S.-I. (1964). The development of the auroral substorm. Planetary and Space Science,
12, 273–282.

[2] Aschwanden, M. J. (2004). Physics of the Solar Corona: An Introduction. Springer.

[3] Baker, D. N. et al. (2013). A Long-Lived Relativistic Electron Storage Ring Embedded in Earth’s
Outer Van Allen Belt. Science, 340, 186–190.

[4] Benz, A. O. (2017). Flare Observations. Living Reviews in Solar Physics, 14(2).

[5] Cao, H. & Stevenson, D. (2017). Planetary dynamos and magnetic fields. SSRv, 212, 1517–1540.

[6] Charbonneau, P. (2020). Dynamo Models of the Solar Cycle. Living Reviews in Solar Physics,
17(4).

[7] Chen, F. F. (2016). Introduction to Plasma Physics and Controlled Fusion, 3rd ed. Springer.

[8] Chen, P. F. (2011). Coronal mass ejections: Models and their observational basis. Living Reviews
in Solar Physics, 8(1).

[9] Christensen, U. R. & Aubert, J. (2006). Scaling properties of convection-driven dynamos.
Geophys. J. Int., 166, 97–114.

[10] De Pontieu, B. et al. (2007). A Tale of Two Spicules: The Impact of Spicules on the Corona and
Solar Wind. Publ. Astron. Soc. Japan, 59, S655–S662.

[11] De Pontieu, B. et al. (2014). The Interface Region Imaging Spectrograph (IRIS). Solar Phys.,
289, 2733–2779.

[12] Dungey, J. W. (1961). Interplanetary Magnetic Field and the Auroral Zones. Phys. Rev. Lett.,
6, 47–48.

[13] Foukal, P. (2004). Solar Astrophysics. Wiley-VCH.

[14] Golub, L. & Pasachoff, J. (2009). The Solar Corona, 2nd ed. Cambridge University Press.
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