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INTRODUCCION

E1l objetivo de 1la presente tesis es hacer un estudio de la
propagacidén de las particulas energéticas (Rayos Césmicos Solares)
a través del medio interplanetario.

Utilizando el modelo estdndar para la propagacién de particulas
énergéticas en el medio interplanetario, (dicho modelo parte de la
teoria cuasilineal y supone fluctuaciones de campo magnético
transversales y axisimétricas) obtenemos los caminos libres medios
(As) paralelos al campo magnético promedio para particulas con
energia cinética de 100Mev. Trabajamos con particulas de esta ener-
gia porque elloc nos permite comparar con los resultados de otros
modelos (cap. III). Para realizar lo anterior consideramos los va-
lores del Campo Magnético Interplanetario obtenidos durante tres
dias con diferentes niveles de perturbacidén y durante los cuales
se desarrollaron respectivos eventos productores de particulas so-
lares.

También con el mismo modelo estdndar, pero considerando el
efecto de la helicidad magnética, obtenemos los mismos (as). Esto
es con el propdsito de determinar la influencia de la helicidad en

la propagacidén de dichas particulas.

La tesis se divide en cuatro partes, que a continuacién
describimos brevemente:
Es innegable dque el Campo Magnético Interplanetario (CMI) es el

factor fundamental dentro del proceso de propagacién de las par-



ticulas energéticas a través del Viento Solar. Por esta razdn en
el primer capitulo hacemos una revisién de las diferentes propie-
dades del CMI. Desde los campos de gran y pedquefia escala hasta una
descripecidn estadistica de las fluctuaciones.

En el segundo capitulo se aplican los resultados de la prime-
ra parte en tres series de datos del campo magnético, registrados
por los satélites Helios I y II durante la ocurrencia de tres
eventos productores de particulas energéticas. Se obtienen sus
espectros de potencia y helicidad. Determinandose con ello el
nivel de perturbacién del campo.

Los dias analizados fueron: 7 de Jjunio de 1980 (159). 28 de
marzo de 1976 (88) y 11 de abril de 1978 (10l1) cuando los satéli-
tes que los registraron se encontraban a: 0.37, 0.51L y 0.48 Uni-
dades Astronémicas respectivamente.

En el capitulo III hacemos una revisién de la teoria
Cuasilineal aplicada a la propagacidén de las particulas energéti-
cas. Encontramos la ecuacidén de transporte para dichas particulas;
tanto en un sistema fijo como en uno que se mueve con el Viento
Solar. Sin embargo debido a gue dicha ecuacién es muy compleja, se
hacen diversas simplificaciones, obteniéndose el modelo est&ndard.
También mencionamos diversas aproximaciones a la teoria, a saber:
la fenomenoldgica y la numérica.

Los resultados anteriores se aplican en el capitulo IV, donde
obtenemos los caminos libres medios para particulas con energia de
100Mev., tanto con y sin la inclusién del efecto de la helicidad

magnética del campo. .



I.~ CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO

El papel de los campos magnéticos dentro de la dindmica del
medio interplanetario es extremadamente importante. Los campos de
gran escala crean condiciones para la propagaciédn de diversos tipos
de ondas las cuales a su vez influyen en la dinédmica del Viento
Solar y los Rayos Cdsmicos. En éste capitulo estudiaremos el
Campo Magnético Interplanetario (CMI) desde varias perspectivas:
iniciaremos con la descripcién y teoria del CMI de gran escala,
continuaremos con una descripcién del campo de escala pegquefia, Yy

finalizaremos con un andlisis espectral del campo fluctuante.

I.1l- CAMPO MAGNETICO INTERPLANETARIO DE GRAN ESCALA
I.1,1- MODELO DE PARKER

Antes de las observaciones interplanetarias in situ,
Parker(1958,1963) desarrollé un modelo éue predecia la estructura
y comportamiento del CMI, propuso due dicho campo es generado en
el Sol y transportado por el Viento Solar, debide a que éste es
un gas altamente ionizado y cualquier campo magnético sumergido
en &1 se encuentra ‘congelado’. Si no hubiera rotacién solar, 1las
lineas de campo, formarian una estructura radial, sin embargo
debido a 1la rotacidén del Sol, estas adquieren una estructura
arquimedeana (ver la figura 1.1l). En el planc ecuatorial el patrén
espiral del CMI es descrito por las ecuaciones paramétricas;

radial y azimutal:



donde: Q :

r = tvw + b
¢ =¢, + Qt

Velocidad angular del Sol.

Vu : Velocidad del Viento Solar.
: Longitud Solar, medida desde la longitud inicial ¢f
;s Distancia critica, mas alld de la cual las ecuaclones
anteriores (y del campo) son vadlidas. Es determinada de
la condicién de equiparticién entre 1la energia del
plasma y la magnética:
1 2 _ 1 2
8w B =z nmv,
n : densidad de particulas.
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Fig. 1.1 .- Lineas del CMI en el plano ecuatorial,

(Patrén arguimedeano)



A partir de la conservacidén del flujo magnético a través de
un elemento de plasma en movimiento, se tiene gue la componente
radial del campo magnético varia con el inverso del cuadrado de la
distancia, mientras gque la componente azimutal es proporcional
al inverso de la distancia:

B_ = B,(b/r)®

B

P B, (b/r)®(Qr/V.)sen ()
By = 0.
con BO = B(b,¢0,ﬂ)

El &ngulo gue forma la linea de campo con la direccidn
radial es:
_ -1
Y = tan” (B, / B )
para una velocidad del Viento Solar de 400Km/seg, a la altura de

la 6rbita de la tierra ¥ es del orden de 45°.
I.1.2,- OBSERVACIONES

En la década de los sesentas las invéstigaciones espaciales
contaron con un importante instrumento: los satélites artificiales
Las mediciones del CMI in situ, entre 0.7 y 1.5 U.A. en el piano
de la ecliptica (Ness y Wilcox, 1964; Wilcox y Ness, 1965; Jokipii
Yy Coleman, 1968; Rosenberg, 1970), indicaron la presencia de una
componente del CMI gue varia lentamente, la cual presenta una es-
tructura espiral, gue intersecta la 6rbita de la tierra a un angu-

lo de aproximadamente. 450, confirmando el modelo de Parker.



.A bajas latitudes heligraficas el campo espiral presenta
una configuracién sectorial; los diversos sectores tienen direc-
ciones del campo magnético mutuamente opuestas. De acuerdo a los
datos del Pionero 10 la estructura sectorial se extiende al menos
hasta 9 U.A.( Edward J.Smith, 1990)

Para explicar la caracteristica anterior del campo magnético,
se ha propuesto un modelo: el cual supone que el campo magnético
solar (general) se puede representar por un dipolo inclinado con
respecto al eje Solar, dicha inclinacidén varia con el ciclo Solar.
Este campo es transportado en el medio interplanetario por el
Viento Solar generando una delgﬁda hoja de corriente, la cual
es la frontera entre las polaridades magnéticas del dipolo. Debido
a la rotacién solar la hoja de corriente adquiere una forma
ondulada como la gue se muestra en la figura 1.2. Con esta
representacion, los distintos sectores se explican debido a que el
satélite (6 la Tierra) atraviesa la hoja de corriente durante las

mediciones.

La dependencia del CMI con el ciclo solar fue descubierta por
Schatten (1971,1972). De acuerdo a sus datos el campo promedio, a
la altura de la 6rbita de la Tierra, se incrementd de 4.5y en 1963
-1964 (minimo de actividad solar) a 6.2y en 1967-1968. Los valores
y frecuencias mas probables de aparicién de campos de gran escala
(mayores a 10y) se incrementaron por un factor de dos en el mismo
periodo; el campo magnético promedio en la Fotosfera se duplicé y
el naimero de manchas se incrementd por un factor de 10. En torno a

este fenémeno se han realizado muchas investigaciones (Wilcox and



. Colburn, 1969, 1970, 1972; Hedecock, 1975;Neugebauer, 1975).

Fig. 1.2.- Representacién de la hoja de corriente vista por un
observador colocado a 30° arriba del ecuador solar a

una heliodistancia de 50 U.A.



I.2.~- CAMPOS DE PEQUENA ESCALA
Superpuesto al patrén arquimedianc del CMI, existe una gran
variedad de irregularidades, cuyos tamafios varian desde escalas
tipicas de las diversas caracteristicas del plasma: Longitud de
Debye, radio de Larmor, etc. hasta la escalas de separacién de un
sector magnético (1 U.A. a la altura de la orbita de la Tierra).
- Para propodsitos de propagacién de los Rayos Cosmicos a través
del medio interplanetario dichas fluctuaciones magnéticas son im-
portantes, debido a que afectan su transporte.
La contribucién dominante a las perturbaciones del CMI proviene
de dos tipos de estructuras magneto-plasmicas: las discontinuida-
des y ondas Magnetohidrodindmicas (MHD). De las cuales daremos un

breve tratamiento a continuacién.
I.2.1.- ONDAS MAGNETOHIDRODINAMICAS

La teoria del transporte de ondas MHD de peguefia amplitud (De
Alfvén y Magnetosénicas) ha sido desarrollada por diversos autor-
es: Hollweg, 1975; Lerche, 1975; Barnes, 1979;etc. En esta seccidén

mostraremos el tratamiento dado por Hollweg.

Las ecuaciones basicas, gue usaremos para describir la propa-
gacién de ondas de pequefia amplitud en un medio conductor
eléctrico, son: las leyes de conservacién para la masa, el momento

Yy la energia; las ecuaciones de Maxwell y la ley de Ohm:

.
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La ley de conservacién de la masa:

3 ’ '
e+ U (pV) =0 | 1.2.1

donde p : densidad.

V : velocidad del flujo.

La ley de conservacién del momento:

(Despreciamos el efecto de viscosidad)

p(-g—t- + vU)v = -UP + JIxB/c 1.2.2

donde P : presién
J : densidad de corriente eléctrica.
B : campo magnético.
c : velocidad de la luz.

En lugar de la ecuacidn para la energia, suponemos dgue las
fluctuaciones se pueden describir mediante una ley politrépica
(también aqui se desprecia el efecto de viscosidad, ademds de la
resistencia eléctrica):

pp %= 0 . 1.2.3

donde ¥ = indice politrdpico: y=1 fluctuaciones isotérmicas.
¥=5/3 fluctuaciones adiabaticas.
Las ecuaciones de Maxwell gue necesitamos son:
La ley de Ampére (despreciamos la corriente de desplazamiento,
debido a que las velocidades involucradas son mucho menores que la
de la 1luz.), la ley de Gauss y la ley de Faraday (el sistema de

unidades es CGS):
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UxB = =1L 1.2.4
c
V-B =0 1.2.5
__1 &B
UXE = - = & 1.2.6

Finalmente necesitamos la ley de Ohmm:
Para un plasma con conductividad infinita 1la ley de Ohmm
‘generalizada se reduce a:
E + vxB/c = 0 1.2.7
tomdndole el rotacional y usando la ecuacidén 1.2.6 para eliminar
VxE, obtenemos:

dB
at

= Ux (vxB) 1.2.8
Las ecuaciones 1.2.1, 1.2.2, 1.2.3, 1,2.4, 1.2.5 y 1.2.8 son

nuestras ecuaciones bédsicas para la descripcién de las ondas.

Sin embargo serd necesario hacer tres simplificaciones:

1.~ Suponemos dque la amplitud de las ondas son pequefas, asi

que las ecuaciones pueden ser linealizadas, formalmente hacemos:
B = Bo+ 8B} p = p_+ 8p; P = Po + 8P (los subindices ‘0o’ indican

valores promedio, caracteristicos del plaéma en equilibrio y los
prefijos ‘8’ indican la cantidad fluctuante) y despreciamos
terminos de orden mayor a uno en las &8s al sustituir en las ecua-
ciones.

2.~ Suponemos también que las ondas son planas, de modo que
todas las cantidades que varian se pueden expresar CoOmo:

exp (iK-r - iwt)
donde K : es el nGmero de onda.

w : es la frecuencia.

12



3.~ Por dGltimo suponemos al plasma inicialmente uniforme;
constante en el tiempo y estacionario. (hacemos V = 0 + 8V )
Con estas suposiciones las ecuaciones basicas pueden reducirse

a un conjunto de ecuaciones algebraicas:

sp/p, = K-8V/w 1.2.9

sV =X§—5%':_+ Va x (K/w x 8B/Bo) 1.2.10

SB = _% x (8V x Bo) 1.2.11
donde Vs = (¥Po/p,) es la velocidad del sonido en el medio.

Las ecuaciones anteriores pueden ser manipuladas para elimi-

nar 8p, 8B y obtener: (Jackson, 1962)

- WiV + (vs?+ vi) (k-8V)k +

+ V k[(V,"k)8V = (V,-6V)k - (k-3V)V,] = 0 1.2.12
donde hemos introducido: VA = (ggp )ue , velocidad de Alfvén.

La ecuacidén 1.2.12 contiene las relaciones de dispersidén para
los modos de ondas MHD. De donde podemos digtinguir dos casos:
De Alfvén y Magnetosdnicos

a) Ondas de Alfvén (8V 1L v, . 8V 1 K )

(En la figura 1.3 se ilustran las direcciones de diversas
cantidades)

En la ecuacién 1.2.12 observamos due que la componente de &V

perpendicular al plano que contiene a K y Va (8V,) no esta acopla- -

da a las componentes de dicho plano, por lo que existe un mopdo

13



independiente para K, Va y v, (perpendicular a Bo):
[w?- (Va-K)?18V, = 0O
A partir de 1la cual obtenemos (para 8V = 0) la relacidén de
dispersién para las ondas de Alfvén:
wz/k2 = Vi cos®v
donde ¢ = es el angulo entre k y Va.
Si suponemos &V conocido, obtenemos su relacién con el campo
fluctuante (eg. 1.2.11):
(§B/Bo) = ~sgn(cos 9) (8V/Va)
mientras que las fluctuaciones en la densidad son (eq. 1.2.9):
sp = 0
El campo eléctrico y la corriente asociados a la onda son:
8J = (c/4mi)K x &B
SE = -8V xBo/c
Por lo tanto tenemos un modo transversal no compresivo, las
lineas de campo se ondulan sin producir variaciones de densidad 6
presién. Son fluctuaciones de velocidad y campo que se propagan

con la velocidad de Alfvén.

8J
®© .
8J SE 4 Bo
0 >
SE
Fig. 1.3.~ Relacién entre las diversas cantidades que

caracterizan el modo intermedio & de Alfvén

14



b) Modo magnetosénico
Mientras que el modo intermedioc se caracteriza por fluctua-
ciones perpendiculares al plano que contiene K y Vi, en el modo
maghetosdnico se tienen fluctuaciones en ese plano. La relacién de
dispersidén para este caso es:

(WP/k%) = 172 { V3 + va%x [(VE + va9)%~ avE V& coszﬂ]l/z}
donde el signho mas define el modo magnetosénico répido y el menos
al 1lento. Debido a gue el andlisis de estas ondas es complejo,
supondremos que Vs°<< Va°.

i) Ondas magnetosodnicas rapidas (8V L Va, 8B 1 K)
(En la figura 1.4 se ilustran las direcciones de diversas
cantidades)
Este tipo de ondas se propagan a través del campo con
velocidad V = Va produciendo compresiones y rarefacciones en las

lineas de fuerza, sin cambiar su direccién. La relacién entre las

fluctuaciones del campo y las de velocidad es:

{sB] _ _Jsv]

Bo Va
debido a que 6B tiene una componente a lo largo de Bo, las
fluctuaciones en la intensidad del campo se encuentran dadas por:
8|B| = Bo-dB/Bo = |[éBlsend
Estas ondas también son compresivas:
|sel/ p, = (sen ¥) |8V]/ Vs
nétese que para ¥ = 0, (propagandose paralelamennte al campo Be)
las ondas se vuelven no compresivas e indistinguibles del modo

alfvénico..

15



(2 Bo
83 SE S
3B
Fig. 1.4.~ Relacién entre las diversas cantidades que

caracterizan el modo rapido (Vf<< VA%.

ii) ondas magnetosénicas lentas (8V I Vi)

Este es un tipo comin de ondas longitudinales, cuya velocidad
de propagacién es: v? = vBcos®y. se interpretan generalmente como
ondas de sonido. No producen fluctuaciones en el campo magnético
8B = 0, pero comprimen y rarifican el fluido:

[8e]|/ p, = [8VI/Vs
siendo las fluctuaciones en la velocidad paralelas o antiparalelas

a Va. No tienen asociadas fluctuaciones en la corriente y el campo

eléctrico. Y no se han podido detectar en el medio interplanetario

16



1.2.1A.~ ONDAS DE AMPLITUD FINITA

Cuando consideramos ondas de gran amplitud (cuando escribimos
amplitud, nos referimos formalmente a longitud de onda, ya que las
cantidades fluctuantes se presentan como series de tiempo), la
clasificacién de los modos bdsicos (lineales) en tres categorias
éambia. Sin embargo Barnes y Hollweg (1974) mostraron gque para el
caso de ondas planas de gran amplitud también es posible diferen-
ciarlas en 2 modos caracteristicos:

De Alfén, Magnetosénicas lentas y répidas.

Los modos caracteristicos rapido y lento tienen propiedades
semejantes a sus contrapartes de la teoria linealizada.excepto que
exhiben una tendencia a formar chogques (ver secc.l1.2.2).

La situacién es diferente para el modo alfvénico, mientras que
en la aproximacién de la teoria lineal se encuentra linealmente
polarizado, el correspondiente modo caracteristico de gran ampli-~
tud (cominmente llamado: modo de Alfvén transversal) esta estric-
tamente polarizado circularmente, la intensidad del campo magnético
es constante como en el caso lineal y la ohda es no compresiva:
(8|B] = 8p = 0).

Es importante sefialar aqui que las ondas de Alfvén observadas
a 1 U.A., son principalmente del modo de Alfvén transverso.

También es importante recalcar que son estas ondas las que comin-

mente dispersan las particulas energéticas, ya gque sus longitudes

de onda son comparables al radio de giro de las particulas.

17
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I.2.2.- DISCONTINUIDADES MHD

Una discontinuidad representa una capa de transicién; mas &
menos delgada, donde los parametros de plasma y campo magnético
tienen variaciones mas pronunciadas que en regiones fuera de la
vecindad. Es ampliamente conocido (Landau y Lifshitz, 1960) que a
partir de las ecuaciones de conservacién del flujo de momento,
energia y masa; junto con las condiciones de frontera de los
campos electromagnéticos. Se tienen cuatro tipos de discontinuidad
MHD,en un medio con presidén isotropica: de contacto, tangenciales
y rotacionales; asi como ondas de choque. El sistema de ecuaciones
fundamentales (llamadas de salto ) para discriminar dichas discon-

tinuidades en un fluido MHD son (Hudson, 1971):
itw + 1/2 #7p% + 1/2 V3 + B /4mp) = B _[B,-v, 1/4n
(P] +4lp™'] + [(B)/8W = 0O

i[v,] = B [B]]/4m = 0

B [v,] = i[B,/p]

[vnB - an] =0

Donde: los paréntesis [ ] indican diferencia de valores de la
cantidad entre uno y otro lado de la superficie. 7
Los subindices n,t denotan la componente normal y tan-
gencial a la superficie,
4 : Flujo de masa a través de la superficie.

w.: una funcién de calor por unidad de masa del fluido.

18



De donde tenemos:

DISCONTINUIDAD DE CONTACTO (i = 0, Bn # 0)
Es la frontera entre dos medios con diferente temperatura y
densidad, la velocidad, la presién y el campo magnético son conti
nuos (en el limite de presién isotrdpica), mientras gque la

densidad puede tener cualguier salto.

DISCONTINUIDAD TANGENCIAL (4 =0, Bn = 0)

Son aquellas superficies para las cuales las componentes
normales de la velocidad y el campo magnético son cero, mientras
que las componentes tangenciales experimentan saltos arbitrarios;
tanto en direccién como en magnitud. Generalmente esta disconti-

nuidad se encuentra acompafada por un salto en la densidad.

DISCONTINUIDAD ROTACIONAL (J #0, Bn # 0)

En un plasma con presién isotrdpica es la superficie en 1la
cual la densidad, las componentes normal de la velocidad del flujo
y el campo magnético son continuas. Pero el campo magnético gira
en un cono, manteniendo un angulo con respecto a la normal y perma

nece constante en magnitud.

ONDAS DE CHOQUE ( 4 # 0, [p] = 0)
Los chogques se caracterizan por saltos en la densidad y flujo
de materia a través de sus fronteras. La densidad siempfe es mayor
atras del choque, y siempre podemos encontrar un sistema de

coordenadas donde los vectores: normal n, de campo magnético BXLB2

19



y de veiocidad del plasma v,, v, sean coplanares. ( los subindices
'1,2 indican adelante y atras del choque)

Una diferencia fundamental entre los choques y las otras dis-~
continuidades se encuentra en gque éstas son estacionarias,

mientras que los chogues viajan a través del medio con velocidades

mayores que las del sonido (en el medio).

I.2,.3.~ OBSERVACIONES
Las primeras evidencias de la existencia de ondas de Alfvén
en el medio interplanetdrio fueron obtenidas por Coleman (1968)
analizando los datos de la velocidad del plasma y campo magnhético

obtenidos por el Mariner 2. Los resultados que obtuvo fueron pre-
liminares~> ya que la identificacién de dichas ondas se basd en el
hecho de que la componente perpendicular (al campo promedio)de las
fluctuaciones magnéticas era mayor que la componente longitudinal.
Neugebauer (1968) identificé directamente el modo MHD alfvénico,
mediante la correlacion entre la velocidad del plasma y su campo
magnético.

Posteriormente se han detectado una gran cantidad de ondas de
Alfvén ( Belcher et al. 1969; Belcher y Davis. 1971; etc.). Hasta
el 50% de las fluctuaciones se han considerado alfvénicas. Todo
ello basado Gnicamente en la condicidn de que la correlacidén entre
el campo y la velocidad sea mayor a 0.8. Sin embargo la alta
correlacién entre las antidades ya mencionadas también se puede
obtener para otro tipo de fluctuaciones (Burlaga, 1979). Por 1lo

tanto, las fluctuaciones alfvenicas observadas no siempre corres-

ponden a aquella onda plana considerada en la seccién I.2.1. Es

20



probable gue cuando las ondas de Alfvén se propagan en un medio
arbitrariamente inhomogéneo, adquieran propiedades complejas.

Con respecto a las discontinuidades, su deteccién es un
problema complicado (Burlaga 1972a). Existen diversos criterios
para, por ejemplo, discriminar sin ambigiiedad discontinuidades ro
tacionales de tangenciales. (Burlaga y Ness, 1969). Mariani y cola
Boradores (1973) mediante metodos estadisticos identificaron de
16000 discontinuidades, 50% de carédcter tangencial. Martin ( 1972)
reconocid discontinuidades rotacionales, determinando la componen
te normal del campo magnético (esta componente no se encuentra en
las tangenciales), junto con la variacién de la magnitud del campo
( la cual esta ausente en las rotacionales).

Cuando tenemos un flujo de Viento Solar con mayor velocidad

que el flujo de plasma normal, se forma un frente de onda gque co-

rrota con el Sol,produciéndoseloc que se conoce como regién co-
rrotante de interaccién. Se ha probado rigurosamente que las
discontinuidades de contacto se encuentran presentes en tales re-
giones. (Smith y Wolf, 1979)

En cuanto a lasAondas de choque, la primera identificacién
directa fue obtenida por Sonnett y colaboradores (1964)a partir de
los datos del Mariner 2 y Explorer 14. Posteriormente se han iden-
tificado ampliamente.

En resumen, los resultados obtenidos hasta ahora presentan
argumentos convincentes de que las ondas y discontinuidades MHD
predichas por la teoria (con la excepcién de las magnetosénicas

lentas) se encuentran presentes en el medio interplanetario.
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I.3.~ DESCRIPCION ESPECTRAL DEL CAMPO MAGNETICO FLUCTUANTE

Las observaciones realizadas en el medio dinterplanetario,
muestran gque el campo magnético tiene una componente de carédcter
aleatorio.

Para poder describir &ste campo fluctuante es necesario hacer
un andlisis estadistico. Una descripcidon completa requeriria
especificar las funciones de correlacidén del campo para n puntos:

(Batchelor, 1960)

RIJ.”,(rl,tz;...,) = <Bll(r1,t:)B1J(rz,tz)'--Blk(rn,tn)> 1.3.1

donde el campo fluctuante se define:
Bi(r,t) = B(r,t) - <B(r,t)> 1.3.2

para <B> = campo promedic

Debido a gque el significado fisico de las correlaciones de
orden mayor a dos es ain desconocido, consideraremos solamente

correlaciones de dos puntos y dos tiempos:

le(rl,tl;rz,tz) = <Bll(r1,t1)Blj(r2Jtz)> 1.3.3

Las correlaciones de este tipo tienen un méximo para r,=r.;
t2 =t ) y tienden a cero para grandes valores del argumento.
Lo anterior nos permite definir escalas caracteristicas de ij:
Le, Tc longitud y tiempo de correlacidn respectivamente.

Observacionalmente se ha encontrado gue para el Viento Solar
Le es mucho menor que 1 U.A.(Coleman and Hedechoch, 1975). 81
suponemos ademds gue todas las medias son aproximadamente invarian

tes temporales, la funcidn de correlacidn s6lo dependera de la

diferencia en las posiciones y tiempo.
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It

R, (r1,ti,rz, t2) R:J(rz—n,tz—t:) 1.3.4

R”Ej,t)

El superindice (r) indica variaciones lentas con respecto a
la distancia heliocéntrica (se omitira en lo que sigue).

Dicho comportamiento de la funcidén de correlacidén nos muestra
que las fluctuaciones son aproximadamente homogéneas con respecto
aryt.

A partir de las consideraciones anteriores podemos obtener 1la
transformada de Fourier de la correlacién del campo fluctuante,

obteniendo el tensor espectral de energia:
S(k,w) = fdgdr R, (€,T)exp(~i(k-E-w-T)) 1.3.5

Tanto el tensor de correlacidén como el espectral de energia
se pueden separar en una parte simétrica y otra antisimétrica.

a

s = 5% §° R = R°+ R

La parte simétrica del tensor espectral de energia nos da

informacidén del espectro de energia magnética:

E (k,w) = Tr S(k,w) 1.3.6

Notese que la energia magnética por unidad de masa se puede
obtener también de la traza de la correlacidn R(0).

« A su vez, como veremos mas adelante, la parte antisimétrica del
. tensor espectral contiene informacién del espectro de helicidad
magnética.

A partir de la teoria de tensores isotrdpicos (Robertson,

1940), Batchelor(1960) encontrd 31 formas tensoriales que forman

el tensor espectral de energia (proveniente de un tensor de corre-
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lacidén homogéneo de dos puntos) :compuestas por el vector de onda,
el tensor totalmente antisimétrico CU! y la matriz de Kronecker

51,' considerando la constriccién solenoidal del campo Mathaeus y
Goldstein (1982) y Kuntsman (1979) mostraron gque la componente
antisimétrica del tensor de energia (S) tiene una forma tnica,
antisimétrica e independiente dada por:

a

5 = c”lkﬁh(k,w) 1.3.7
Donde Hm(k,w) es la traza de la parte simétrica de la trans-
formada de Fourier de la correlacidén <A-B> (helicidad magnética).

Para B = VxA

Por lo tanto el tensor del espectro de energilia se expresa:

s = 8% §° 1.3.8

con los respectivos sumandos dados por:
s (k,w) = p, (k)
s (k,w) = ieUlk!Hm(k,w) 1.3.9

Para poder obtener el tensor espectral de energia requerimos
el conocimiento del campo magnético como funcién de la posicién y
el tiempo: B(r,t). Sin embargo hasta el momento no disponemos de
tales datos ; lo tnico que tenem&s son datos del vector magnético
B como funcién del tiempo en una nave espacial esencialmente
estdtica, pero debido a que la velocidad de Alfvén es pequefia con
respecto a la del Viento Solar, puede considerarse a las fluctua-
ciones como si estuvieran congeladas en el plasma{a ésta aproxima-
cidn se le conoce como magnetostatica). Asi que la dependencia
temporal de B en una posicidén nos da informacién de las variacio-

nes espaciales,
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A continuacidn mostraremos la relacién entre el tensor
espectral de energia en el sistema del Viento Solar y el esta-
cionario (el de observacidn).

Sea B’(r,t) el campo fluctuante en el sistema del Viento

Solar; la funcién de correlacidn y el espectro son:

R{ (£,T) = <B],(r,£)B] (r + § t+1)>
P, (k,w) = degdr R! (£,7T)exp(-i(k:€ - wT)) 1.3.10

En la aproximacién magnetostética:
B(r,t) = B’ (r-vut, t) 1.3.11

Y el tensor de correlacién adquiere la forma:

R (&,7T) <B (r + &, t + T)B (r,t)>
R/(r,t)> = <B;(r + (€ - vt), t + r)B;(r,t)>
Por lo tanto:

R, (g, T)=R (£-Vut,T) 1.3.12

Pero un observador fijo (sistema estatico) observa Unicamente
un punto, asi gque £ = 0. Y la relaciédn enére los tensores de
correlacidn gqueda:

R”(O,r) = R;J(-Vut, T) 1.3.13

El espectro de frecuencias que oe ocboewa es su transformada
de Fourier con respecto a t.

5,,(£) = j R, (0, T)e 1M g 1.3.14

Usando la relacidén entre los tensores de correlacién (1.3.13)

se. tiene:
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s, (8) = Ile(O,r)e_lznrtdt = J-R(J(—th, tye 1Ty 1.3.15
Dado que RlJ es la transformada de Fourier inversa de
S13(k, w), entonces:

=i(-k-Vut -

1 wT
R, (=W, T) = Tn—,fsgj(k, w)e ) dkdw 1.3.16

Sustituyendo:

S(f) =—%ﬁ_[”dkdwdr Su(k,w)ei(k“’" T+ T-2nET)

=52 ”dkdms”(k,w)Idré(k'v“”“’t"z”ft)

1
8m

”'dkdws”(k,w) (5 (K-Vwtw’ —2E))  1.3.17

Donde & = delta de Dirac.

Escogiendo un sistema de coordenadas donde ki sea- la
componente de k a lo largo de Vw: k:'w = KiVw. Y considerando gque
las ondas que nos interesan tienen velocidades de fase menores

que las de Alfvén: 2nf / Vv >> w / Vv , se tiene:

- 1 _ 2m2f
S, ,(£) = 4 Idwdkzdka S5 (ki = -227kz, ka, w) 1.3.18

El lado derecho de esta relacidn es precisamente 1/ Vw veces

el espectro unidimensional a lo largo de Vwu:
= l 4 izHrngl
5,,(6) = §, J.R‘J(EI,O,O,O)e ae 1.3.19

En resumen, el tensor espectral de energia observado en un
sistema estacionario es aproximadamente equivalente a 1/ Vw veces
el espectro unidimensional a lo largo de la direccidn del Viento

Solar.
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En forma abreviada:

1] =

S (f) _ . 1 8 (ki)
— U 1.3.20

W
Notese que como este tensor espectral es unidimensional no
tenemos informacidn completa de la naturaleza de las
perturbaciones. Ni altn teniendo el espectro tridimensional la
informacién seria completa, ya que se requieren los datos de las
particulas del plasma. ‘

Tomando en cuenta lo anterior, tenemos:
_ S a
S”(f) = S”(f) + Su(f)

Donde: S;(f)= Pu(f); el espectro de potencias observable.

Con respecto a la parte antisimétrica del tensor, los
resultados anteriores nos permiten obtener un método para el
cdlculo del espectro de helicidad magnética.

UtilizAdndo 1la relacién para la parte antisimétrica de SU
(1.3.6) obtenemos:

s® (£) = ie  k Hw(k1) 1.3.21
i) 1 l——v—"-——

De donde, por las propiedades de tensor antisimétrico S

Sza(f) = iznggm(f)

Por lo que el espectro de helicidad observable es:

Ho(£) = 3% Im (S, (£))

donde Im representa la parte imaginaria.
En el siguiente capitulo aplicaremos las relaciones para los
espectros de potencia y helicidad magnética en datos reales del

medio interplanetario.
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II.-~ 'AVNALISISVESIV’ECTRAL DE DATOS DEL CAMPO MAGNETICO
INTERPLANETARIO OBSERVADOS POR LOS SATELITES
HELIOS

II.1.- INTRODUCCION

Los satélites Helios I y Helios II fueron puestos en o&rbitas
elipticas alrededor del Sol en diciembre de 1971 y enero de 1976
irespectivamente. En la figura 2.1 se muestran sus oOrbitas asi
como las de los tres planetas interiores. Para completar un perio-
do alrededor del Sol, el Helios I necesitaba de 190 dias, mien-
tras que el Helios II lo hacia en casi 187. Los satélites dejaron
de transmitir informacién en 1981 (Helios II) y en 1985 (Helios I)
Estos  =satélites proporcionaronnuevos hallazgos incrementando
nuestro conocimiento de la fisica del medio interplanetirio. En
particular registraron valiosa informacién del CMI entre 0.28 y
1.0 unidades astronémicas (UA). Para ello contaron con dos maghe-
magnetdmetros que median el campo de pequefia escala y otro gue
lo hacia para grandes cambios repentinos del campo. ( Véase : ’10
Years Helios’, 1984)

Utilizando datos del CMI registradoé por estos satélites,
Denskat y Neubauer (DN)(1982) estudiaron las fluctuaciones del CMI
por medio de los espectros de potencia, en un intervalo de frecuen
cias de 2.4x10™° a 1.3x10%Hz. para distancias heliocéntricas
entre 0.29 yl1l.0 UA., Estos estudios se hicieron durante los
primeros 110 dias después de los lanzamientos de los satélites,
durante ese tiempo la actividad solar se encontraba cerca de su
minimo. Debido a ésto, los resultados obtenidos por DN los consi-

deraremos como un patrdédn de referencia en nuestro andlisis.
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En vista de dque uno de los propdsitos de esta tesis es
utilizar la Teoria Cuasilineal (TQL) para calcular el camino libre
medio de protones solares, el andlisis espectral se realizé con 3
seriesdedatos del CMI; obtenidos por los satélites Helios duran-
te los dias en gue se detectaron protones provenientes de rafagas
solares. Tanto 1las componentes como la magnitud del CMI se
utilizaron en dicho andlisis espectral, comparando los resultados
con los de DN..

También obtuvimos los espectros de helicidad del CMI y con

ellos el nivel de polarizacidén del campo fluctuante.

Fig 2.1.- Orbitas de los satélites Helios I y II.
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IX.2 DATOS UTILIZADOS

Las tres series de datos del campo magnético corresponden a
los dias: 28 de marzo de 1976 (dia 88),11 de abril de 1978 (dia
101) y 7 de junio de 1980 (dia 155).Cuando el satélite gue tomd la
muestra se encontraba a 0.51,0.37 y 0.48 UA del Sol, respectiva-
mente.

Los datos que se analizaron tienen una resolucién temporal de
8 segundos. En las figuras: 2.2, 2.3, ¥ 2.4 se muestran las
graficas de las componentes y magnitud del campo mgnético corres-
pondientes. La direccidn x es radial, el eje y se encuentra en el
plano ecuatorial solar y el eje z completa un sistema de mano
derecha. Es bien conocido que para realizar un andalisis espectral
requerimos series estacionarias (Otnes, 19 ), por ello el inter-
valo que se analizdé fue de dos horas (900 datos) por dia, alrede-~
dor del mdximo de cada evento de protones provenientes del Sol.
Intervalos mayores violaban la condicién de estacionaridad.

La técnica numérica empleada para obtener los espectros de
potencia y helicidad magnética fue la de la Transformada Rapida de
Fourier (FFT)., (véase el apéndice C)

Una inspeccidn visual de las graficas para los datos del CMI,
nos muestra que en el dia 159 se observaron muy pocas perturba-
ciones; tanto en la magnitud como en las componentes.

E1l dia 88 presenta fluctuaciones en las componentes, con
mayor nivel en la perpendicular (y,z). Sin embargo la magnitud'no

fluctida apreciablemente.
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CAMPO MAGNETICO
DIA 159

(7 de junio de 1980)

NI |'.;' " Bx
hed $ 3 1
x| %0+ l
- S e o |
mso o e o ]
- e e : : pa——
bk ‘ kT *

By Bz
o oo ]

f

H B i A v .
RN v odSHTH

Fig. 2.2.- Magnitud y componentes cartesianas (Bx,By,Bz) en coor-
denadas heliocéntricas para el CMI tomadas durante el dia 159

(7 de junio de 1980), la resolucidn temporal de los datos es

de 8 segundos. En el eje x se tiene tiempo en segundos(miles) .

en el eje y campo en gammas.
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CAMPO MAGNETICO
DIA 88

(28 de marzo de 1976)
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2.3.- Magnitud y componentes cartesianas (Bx,By,Bz) en coor-
denadas heliocéntricas para el CMI tomadas durante el dia 88
(28 de marzo de 1980),la resolucidén temporal de los datos es
de 8 segundos. En el eje x se tiene tiempo en segundos(miles)
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en el eje y campo en gammas. ‘L, -




CAMPO MAGNETICO
DIA 101

(11 de abril de 1978)
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2.4.- Magnitud y componentes cartesianas (Bx,By,Bz) en coor-
denadas heliocéntricas para el CMI tomadas durante el dia 101
(11 de abril de 1978), la resoluci6n temporal de los datos es

de 8 segundos. En el eje x se tiene tiempo en segundos(miles)

en el eje y campo en gammas. Ny
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Por tUltimo, en el dia 101 se observaron fluctuaciones en
las componentes y en la magnitud; aungque menores en ésta
filtima. Ademas, facilmente se aprecia gque durante este dia son
mucho mayores que en los otros.

Tenemos pues, tres dias con caracteristicas diferentes. En
lo que sigue realizaremos un analisis cuantitativo para estos
Idias, en base a los espectros de potencia y helicidad definidos en
el cap. II. Sin embargo, es importante aclarar que para poder dis-
criminar el tipo de fluctuaciénes presentes, es necesario hacer un
estudio detallado utilizando también los datos de la velocidad del
Viento Solar ( véase sec. 1.2.1). Desgraciadamente no pudimos con-

tar con éstos tGltimos
II,3.- RESULTADOS DEL ANALISIS ESPECTRAL

Los espectros de potencia para los diferentes dias se
muestran en las figuras 2.5, 2.6 y 2.7 todos ellos presentan una
dependencia del tipo ley potencial:

P = 8£°
donde: g : indice espectral.
& : constante.

En la tabla II.l se presentan los valores para los indices
espectrales de las componentes paralela, perpendicular (al campo
magnético promedio) y de su magnitud; ademds de las distancias
heliocéntricas donde se encontraba el satélite para el dia en
cuestién. Con el propésito de comparacién, también presentamos

los indices espectrales calculados por Denskat y Neubauer.
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ESPECTROS DE POTENCIA DEL CAMPO MAGNETICO
DIA 159

(7 de junio de 1980)
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Fig.2.5.- Espectros de potencia de la magnitud, componentes para-

lelas y perpendicular al campo magnético promedio para el dia
159. La linea con simbolos corresponde al valor promedio de
Denskat y Neubauer, la continua al ajuste de la figura ( por
minimos cuadrados).Nétese gue la escala es logaritmica, en el

eje X se tiene frecuencia (Hz) y en el Y.potencia (72/Hz).
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ESPECTROS DE POTENCIA DEL CAMPO MAGNETICO
DIA 88

(28 de marzo de 1976)
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Fig.2.6.~ Espectros de potencia de la magnitud, componentes para-
lelas y perpendicular al campo magnético promedio para el dia
159. La linea con simbolos corresponde al valor promedio de
Denskat y Neubauer, la continua al ajuste de la figura ( por
minimos cuadrados).Nétese que la escala es logaritmica, en el

eje X se tiene frecuencia (Hz) y en el Y potencia (VZ/Hz).
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ESPECTROS DE POTENCIA DEL CAMPQ MAGNETICO

DIA 101

(11 de abril de 1978)
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Fig.2.7.~ Espectros de potencia de la magnitud,
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componentes para-

lelas y perpendicular al campo magnético promedio para el dia

159.

Denskat y Neubauer,

minimos cuadrados) .Notese que la escala es logaritmica,

la continua al ajuste de la figura

La linea con simbolos corresponde al valor promedio de

( por

en el

eje X se tiene frecuencia (Hz) y en el Y potencia (72/Hz).
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TABLA II.1

DIA " ‘. COMPONENTE INDICE ESPECTRAL R

FFT D.N. (U.A.)

PARALELA  ——memeee 1.30 0.37
159 PERPENDICULAR 1.52%.0 1.20
MAGNITUD = ee—————— 1.10

PARALELA 1.70%.07 1.40 0.51
88 PERPENDICULAR 1.72%.07 1.30
MAGNITUD 1.70%.07 1.30

PARALELA 1.71%.07 1.40 0.48
101 PERPENDICULAR 1.90%.06 1.30
MAGNITUD 0.95%.64 1.30

FFT : espectros obtenidos por la técnica de la Transformada R&pida
de Fourier.
D.N.: espectros obtenidos por Denskat y Neubauer.

R : distancia heliocéntrica

Los indices espectrales anteriores y las graficas de los
espectros de potencia, nos proporcionan una visién cuantitativa
del grado de perturbacién del campo magnético fiuctuante, si ade-
mis los comparamos con los obtenidos por DN podemos observar:

1.- El1 dia 159 se encontro extremadamente quiéto, a pesar de
que los datos corresponden a un dia cercano al méximo de actividad
solar. Los indices espectrales para las componentes y la magnitud
indican gque las fluctuaciones tienen siempre (para todas las

frecuencias) menor potencia con respecto al de DN. AGn més, la
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componente paralela y la magnitud no presentan perturbacicnes sus
espectros son parecidos al ‘ruido blanco’. Es claro pues, que el
promedio obtenido por DN no representa el comportamiento que se
esperaria para este dia.

2.—- El dia 88 presenta un mayor nivel de perturbacién que el
dia 159, pero con respecto al promedioc ( a esta distancia) sigue
siendo menor. Para la componente paralela y la magnitud de B los
indices espectrales muestran que las variaciones del campo mag-
nético son menos intensas que en un dia promedio, en todo el in-
tervalo de frecuencias. En la componente perpendicular sucede algo

284z, A pesar de

semejante, pero para frecuencias mayores gque 10
gue nos encontramos cerca del minimo de actividad solar (1976),
este dia tampoco corresponde al tipico presentado por DN.

3.- Por dltimo, el dia 101 presentd un alto nivel de
perturbacidén; mayor que los dos dias anteriores. Con respecto al
dia promedio los indices espectrales para las componentes per-
pendicular y paralela indican una mayor potencia, en todas las
frecuencias, que la de DN. La situacién es diferente para el es-
pectro de la magnitud, en este caso el nivel de las fluctuacio-

1.5
Hz.,

nes es menos intenso, para frecuencias menores que 10~
que las de DN. Dado que los resultados de DN fueron tomados en
condiciones de minima actividad solar, y este dia corresponde a
la fase ascendente del ciclo solar (1978), es claro que tendremos
mayor nivel de perturbacién que el promedio (DN).

Los resultados anteriores confirman la inspeccidn

cualitativa sobre las graficas de los valores del campo magnético

presentadas al inicio de éste capitulo.
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.Los espectros de helicidad magnética se muestran en la figura
2.8, debido a que los espectros representan los niveles de polari-
zacidén circular, derecha e izquierda, sélo presentamos'sus partes
positivas ya que las negativas tienen un perfil muy semejante.

De la misma manera gque los espectros de potencia, los de heli-
cidad (Hm) también manifiestan una dependencia de tipo ley poten-

cial:

En la tabla II.2 se encuentran los valores para los indices
espectrales de helicidad en los dias ya mencionados. Con fines de
comparacién se presentan también los valores para los espectros de

potencia magnética.

TABLA II.2
DIAS INDICE ESPECTRAL HEL.NETA
ESP.HEL. ESP. POT.
DIA 159 2.35%,.06 1.52%,.07 -0.0290
DIA 88 2.71%.06 1.72%.07 0.0087
DIA 101 2.83%.08 1.90%.06 -0.0720

ESP.HEL. : Indice espectral de helicidad.
ESP. POT. : Indice espectral de potencia.

HEL. NETA : Helicidad neta.
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ESPECTROS DE HELICIDAD MAGNETICA

DIA 159
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Fig.2.8.- Espectros de helicidad magnética (Hs) para los dias 7 de
junio de 1980 (159), 28 de marzo de 1976 (88) y 11 de abril
de 1978 (10l1). La linea continua representa el ajuste. Notese

gue ‘los ejes se -encuentran en escala logaritmica.
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Aqui se encuentra un resultado interesante: los valores obte-
nidos para los indices espectrales de helicidad son mayores que
los correspondientes a los espectros de potencia. La diferencia
es aproxX. uno. Esto esta de acuerdo con los resultados obtenidos
por otros autores para diferentes series de datos:' (Bruno y Dobrow-
lny, 1986), reafirmando nuestro método para obtener los espectros.
. De igual forma como lo hicieron Matthaeus y Goldstein (1982)

comparamos los espectros de energia y helicidad magnética, por
medio del cociente adimensional: o (k).
o (k) = kHm(k)/E (k)
donde: Eb(k) : traza del tensor espectral de energia magnética.
k : el nGmero de onda,.
El cual nunca sobrepasa el valor absoluto de uno. Esta razdén nos
proporciona una medida de la polarigzacidn circular de las fluctua-
éiones del campo magnético como onda. La figura 2.9 representa
graficamente los valores del espectro de polarizacién para los
datos analizados. Los dias 88 y 101 presentan un alto nivel de
polarizacién, en el dia 159 es menor. Debido a la variacidn
aleatoria del signo de polarizacién, 1la helicidad neta:
v = J'a(k)dk
es pequerfia.
En la tabla II.2 Se encuentran los valores para la helicidad

neta de las muestras utilizadas.
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Fig.2.9.- Polarizacién circular para los dias 07 de Jjunio de 1980

(159), 28 de marzo de 1976 (88) ¥y 11 de abril de 1978 (101) .
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II.4.= CONCLUSIONES

Del andlisis espectral aplicado al CMI en los tres dias ya

mencionados, obtuvimos los siguientes puntos sobresalientes:

1.-

Se confirmdé de manera cuantitativa la inspeccidén visual
sobre los datos del campo magnético: tenemos tres dias
con diferente nivel de perturbacién, el 159 extremada-
mente quieto, con mayor perturbacién el dia 88 y el més
perturbado, el 101.

El nivel de perturbacién tipico, p ara diferentes
distancias heliocétricas, obtenido por Denskat y Neubauer
no siempre corresponde a otras muestras del CMI, por lo
que es probable que no existan ’‘dias tipicos’.

Es bastante probable que 1los tres dias estudiados
presenten ondas de Alfvén, ya gue siempre el espectro de
la componénte perpendicular se encontrdé con mayor poten
cia. Sin embargo necesitamos lé informacidén de los datos
de plasma para asegurar la conclusién anterior.

A pesar de los diferentes niveles de polarizacidén los
tres dias presentan alto nivel de polarizacién circular
(algo menor para el dia 159), pero debido a la variacidn

aleatoria de su signo la helicidad neta es pequefia.

Los resultados que obtuvimos en este capitulo, se utilizarén

mids adelante dentro del contexto de la propagacién de particulas.

energéticas en el Viento Solar.
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III.~ PROPAGACION DE PARTICULAS ENERGETICAS
A TRAVES DEL VIENTO SOLAR, TEORIA

CUASILINEAL Y OTROS ENFOQUES

Desde hace mds de 30 afios el estudio de la propagacién de
particulas energéticas en el medio interplanetario ha sido un
importante tépico de investigaciédn en Rayos Codsmicos. En lo que
respecta al proceso de transporte difusivo, se sabe que es causa-
do por la dispersién de los Rayos Césmicos en angulo de paso1 al
interaccionar con las estructuras de pequefia escala (del orden del
radio de giro de las particulas) del Campo Magnético Interplaneta-
rio (CMI).

Los estudios al respecto han seguido tres aproximaciones: la
primera consiste en un tratamiento teérico que hace uso de la teo-
ria cuasilineal(TQL), la cual requiere una aproximacidén helicoidal
a la trayectoria de las particulas durante la dispersién; que se
supone resonante, y un campo fluctuante suficientemente pequeiio.

La segunda es una aproximacidén fenomenolodgica en la gue se
resuelve la ecuacién de propagaciédn de las particulas suponiendo
diversas simplificaciones. En éste enfoque no se tiene un
conocimiento detallado de la dispersién, puesto que sélo se conoce
el valor de la trayectoria libre media de las particulas.

La tercera es la realizacién de simulaciones numéricas de la
trayectoria de las particulas, utilizando modelos de campo magné-
tico con diversos espectros de potencia 6 en modelos realistas del
medio interplanetario: con datos de campo y plasma obtenidos por
1

Se le llama &ngule de paso al que forman los vectores campo

Magnético y veloctidad.
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satélites.

En este capitulo desarrollamos la TQL para el transporte de
las particulas energéticas; asi como diversas simplificaciones, a
saber: la aproximacién difusiva y el modelo estandard (secc.III.1A
y III.3). También exponemos brevemente las aproximaciones fenome-

nolégoica (de ‘particulas’) y numérica (de ‘campo’).
III.1.~ ECUACION DE TRANSPORTE

La ecuacidén de movimiento para una particula de masa m,

carga g Y velocidad v, que se propaga en un campo magnético B es:

a8 =V x w(r) 3.1.1

con w(r) = gB/ymc
¥ : cte. de Lorentsz.

Nuestro objetive es encontrar la ecuacidén diferencial que
gobierne la evolucitn de la distribucién de las particulas sujeta
a la relacion anterior, en términos de las funciones de correla-
cién de campos fluctuantes como los gque- se describieron en el
capitulo anterior. '

Anﬁes de iniciar, reescribimos la ecuacién de movimiento en

una forma manejable para nuestros propositos (Jokipii, 1966):
_ 1 . . -
Z2 = _2—1( (D*V*‘ - U*V*)
x, = i[Vw - ( w, + w+)V*J 3.1.2

Donde se utilizaron las cantidades complejas:
X =x+ iy
vV =V + iV
x y

+ 1x 1y

los puntos arriba de Z y x+representan segunda- derivada ‘con res-
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pecto al tiempo y el asterisco al complejo conjugado.

Primero encontraremos la trayectoria de la particula sujeta
a el campo promedio:

Si suponemos que dicho campo se encuentra en la direccién z:

we = <w>
0z

entonces, a partir de la ecuacidn de movimiento 3.1.1 obtenemos:

= +
z=2z tvz
s 3.1.3
-1wot)

X =x_ + i(V e
+n + +

el subindice ’a’ se refiere a la dérbita no perturbada, que también
llamaremos 6rbita a orden cero.

Por lo tanto, lo que obtenemos es una trayeﬁtoria circular de
frecuencia w, superpuesta a una lineal con velocidad V.. En suma
un movimiento helicoidal. Nétese que la trayectoria gueda definida

también en terminos de la posicidn y el coseno del angulo de paso

(W=v/v).

El siguiente paso es considerar el efécto del campo magnético
flucuante, el cual lo definimos como: '
wl(r) = w(r) - <w>
con la suposicién de que las fluctuaciones sean pequefias:
<wf >/ ms << 1
El campo fluctuante w, producira perturbaciones en la o6rbita
de orden cero, y los parametros de la trayectoria:(x,y,z,u = vz/v)
experimentaran un proceso de "camino azaroso" bajo su influencia.
Para describir el movimiento de un conjunto de particulas
necesitamos hacer un tratamiento estadistico. Asi pues considérese

la siguiente definicién:



n(r,u,t)drdu
representa la probabilidad de encontrar a la particula entre r y
r + dr, ¢4 y 4 + dz al tiempo t. n es pues la densidad de
probabilidad; gque puede identificarse con la densidad medida en el
espacio de posicién y &ngulo de paso.

Supdéngase ahora gque una particula se mueve con velocidad uv a
lo largo del eje z; al interaccionar con la perturbacidn magnética
es dispersada en angulo de paso y su 6rbita cambiada. Considerése
la 1longitud de correlacién de 1las fluctuaciones: Lr, desde 1la
perspectiva de la particula, ella ‘ve’ un tiempo de correlacidn:
Ter = Lr/puv. Si el tiempo de dispersidén ( tiempo que tarda en
cambiar su dngulo de paso) es mucho menor gque el Ter, entonces el
fendmeno fisico se puede aproximar como un proceso markoviano y la
evolucién de la funcidén de distribucidén es determinada por una

ecuacién de tipo FOKKER-PLANCK (véase el apéndice A):

4 4
on _ a <Ax1> 1 _g <ax1®> n +
at ax At 2 x| T At

i=1 l=

4
2
a <AX1Ax)> :
+ E ENTERS [ it n ] 3.1.4

donde los X3 1 =1..,4 representan los parémetros r,u

El problema es calcular los diferentes coeficientes gue
aparecen en la ecuacidn anterior. Sin embargo antes de obtener la
forma de estos coeficientes, simplificaremos la ecuacién de Fokker
-Planck (3.1.4) considerando solamente fluctuaciones axisimétricas

con el eje z.

De ésta forma la simetria alrededor de z nos lleva a:

- . AT L e el e e



(Tokipii, 1970)

<Ax>  _ <Ay>

2t - A =0
<AXAYy> 0
At
<AxAu> = <AyAu> 0
At At

Ademds, debido a que la dispersién en dngulo de paso tiende a

la isotropia(ver seccién III.1lA), produciendo simple difusidn, los

2
coeficientes <2€> Y <(2g) 2  deben de estar relacionados. SI no

fuera asi, una distribucidén isotrépica, espacialmente homogénea
tenderia hacia la anisotropia (hacia una inhomogénea), violando el
teoréma de Liuville. La relacién entre dichos coeficientes se en-

cuentra dada por (Jokipii, 1966):

L e M= 1. 8=t 7. 1 o[ <@wm® an
2 au At 3| TAE 2 au At EN

por lo que es suficiente conocer uno de los coeficiente.

Ademés:

2
<Az> <Az™> .
—AE~ = HV Yy 2t = O (At) (tiende a cero cuando

t—> 0)

Con las simplificaciones anteriores, la ecuacidn de Fokker-

Planck (3.1.4) se transforma en:

2 2
bn _ gy, 138 <(A)®> énY | 1 8 <Ax"> 8n |
at dz 2 au At Em 2 8% At ax
1 a8 <Ay2> an ' :
+ 'Z—_y[ —at —“au] 3.1.5

Para. obtener los coeficientes de la ecuacidén 3.1.5 considere
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las perturbaciones alrededor de la ‘6rbitat"”a' ‘orden cero (eoj. 3.1.3):

Z(t) = zu"('t:):,+;;zh1k("»tf:) "+ zé(t) o

x,(t) "é;;@‘) + X, (€) + %, (£) + ...

donde zl(t), X, son lineales en W ; za(t), x+2(t)de segundo
orden, etc. Sustituyendo en 1la ecuacién de movimiento (3.1.2)

obtenemos:

iwt “iw t
e o w* (2 ,x )V e o
- + o +y +

o ]

2 2_ . . -iw t
d (x_H)/dt = —J.wod(xu)/dt + 1[vzow+(zu,xm) - ve o wz(zu,x*u)]

. .
a®(z,))/at?= 5 [w (z,,%, ) v

donde el factor:(zu,x’u) es un término de acoplamiento (del orden

de wo) entre las dos ecuaciones.

Considerando lo anterior y de la definicién de u:

<(dp) 3> = < (d(zl)z/dt)/ vis

1 Av . At iw T iw T

=—-— ’ * - * -
ave < Idtjdr [“’+(zu’X+u)V+o e o w* (zu,xw)v+o e 0]

o} 0
iw T’ -iw T’
. * - %

[u+(zu,xw)v+° e o w* (zu,xm)vw e (<] ]

3.1.6

En principio, de la relacién anterior ( correcta hasta orden
dos en wl) se pueden obtener los coeficientes de la ecuacién de
Fokker~Planck a partir de la correlacién de W, .

A continuacién mostrarémos la forma del coeficiente 3.1.6
considerando fluctuaciones axisimétricas(con respecto al eje 2z),
en este caso la funcién de correlacién para w, es de la formas

(véase apéndice B)



Ry (Med8) = <0, (x,y,2)0,,006n, y4Y, 24) >

an®+ b any any + dn
= any ap?+ b age + dy 3.1.7
any + dn ayf + dy a&*+ b + ¢ +2d¢

donde: a, b y c son funciones pares de p = (n2+ wz) y & es par

en p e impar en £.

Definiendo:
£ =v(v-t) vy p (&) = |x (T) - x, (/)]

y considerando que: At >> L/vm, la relacién 3.1.6 adquiere la
forma:

<(Au) 3> 1 - 2 r® :

e ] f_gs [( big,p (£)1e 95/HY 4

(2-u?)v? —2iw £/uv
+ = alf,p (§)](1 - e T )] 3.1.8

2 W,

La ecuacién anterior es la expresidén general para el coefi-
ciente respectivo de la ecuacion de Fokker-Planck (eq. 3.1.5),
siempre y cuande las fluctuaciones sean estadisticamente axisimé-
tricas. Las expresiones para los coeficiéntes restantes, son

parecidas. (véase Jokkipi 1966)

A pesar de las simplificaciones el coeficiente anterior (eq.

3.1.8)es demasiado complicado. En la seccién III.3 obtendremos una

expresion mas simple, pero tendremos que agregar mas suposiciones

IXII.1A.- TENSOR DE DIFUSION
La ecuacién de Fokker-Planck (eq. 3.1.5) nos muestra la
evolucién de la funcidn de distribucidn en el espacio y &ngulo de
paso. Sin embargo frecuentemente la dispersién en dngulo de paso

es rapida, comparada con otras razcnes de cambio, lo que significa



que n es casi isotrépica. Ante ésta situacién podemos aproximar la

ecuacidén de Fokker-Planck por una ecuacidén de difusidn:
au _ a8 [, &u
at Bxl i axl
1

donde: U(r,t) = I n(r,u,t)du,
21

....es la densidad de particulas &6 de probabilidad promediadas
sobre el angulo de paso para una energia cinética dada T.

K es un tensor llamado de difusién. El1 cual es consecuen-
cia de la naturaleza anisotrépica en la dispersién de ;gs
particulas. Esto Gltimo debido a gque las lineas del cﬁI
inducen una direccién preferencial en el movimiento de

las particulas cargadas.

En un sistema con el eje z a lo, largo del campo magnético

promedio (local) dicho tensor tiene la forma (Parker, 1965):

.Con K", choeficientes de difusién paralelo y perpendicular

al campo promedio, y K, un coeficiente antigsimétrico.
Considerando gque la funcién de distribucién n(r,u,t) es casi

isotrépica y se puede expresar como:
n(r,u) == (U + nu), con n << U

Jokipii (1966) encuentra el coeficiente de difusién perpendicular: -

K ='”"JJ <Ax®> du
1 2 o At

Sin embargo el coeficiente de difusién. paralelo que obtiene
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es incorrecto. Hasselman y Wibberenz (1969)mostraron que la depen-
dencia lineal de n’ (n’ = nu, en la aproximacién de Jokipii) con
respectoa u es Unicamente valida para un campo axisimétrico con
fluctuaciones transversales y polarizacién circular cero. Estos
autores encuentran el coeficiente de difusién paralelo correcto;
mostraremos a continuacién su deduccidn:

De la misma forma que Jokipii suponen que la distribucién en

angulo de paso es casi-isotrépica, entonces:
n(r,u,t) = 1/2 U(r,t) + n’(u)
con: n’ << n

1
U= I n du (densidad de particulas)
1

1
[n’du = 0.
1

El limite difusivo para la ecuacién de Fokker-Planck se aplica

si la densidad de particulas varia lentamente, lo que significa

que:
3
S~ 0(p/t)
ap
3% ~ 9(p/L)
donde: L >> A, A = vr camino libre medio paralelo.
L = longitud de correlacidn.
t >> T, T = tiempo de relajaciodn.
t = tiempo caracteristico.

Y también:

T ~ 0(1/Du)

. 2
con: Du(“V=€T<ﬁﬁ > coeficiente de difusién en angulo de paso.

Cuando ésto sucede las particulas tienen tiempo de ajustarse
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localmente al equilibrio casi-isotrépico; asi gque n’ << U.

Debido a que el coeficiente de difusidn perpendicular gue
obtienen estos autores es equivalente al de Jokipii, solo mostra-
remos la deduccidén para el coeficiente paralelo. Para ello supone-
mos que no hay variaciones de U (densidad) en la direccidn
perpendicular al campo medio.

La ecuacién de Fokker Planck queda ahora como:

an an a an , _
=t Vigx— ~wp Oy gp) =0 3.1.12

para v : la velocidad de la particula.

sustituyendo y restando la media con respecto a u obtenemos:

an’, _ 1 8U
T

u e

an’ an’
st vy - pvfugras Fo

Los cuatro terminos del lado izquierdo pueden caracterizdrse por

cuatro escalas de tiempo diferentes. Las tres primeras son del
orden de: 1/t, v/L, y v/L respectivamente; el cuarto termino es
del orden de: 1/T.

bado que: t >> T, entonces 1/t << 1/t

ademéds: T = A /v << L/v ya que A << L, entonces 1/t >> v/L.'
Por lo tanto los tres primeros terminos son despreciables con

respecto al cuarto, gquedando solamente:

b
au

an‘) _ vy 8U
[T 7 X

(D
Lo anterior significa que la anisotropia en n’ es determinada, a

mds bajo orden, por el equilibrio local entre la difusidén en angu-
lo de pasao y el término fuente, proporcional al gradiente. :

Integrando la udltima relacién para obtener n’:

i 2
au 1 1-u’ .

I = ay — ] = —_—
n Vi { ) J b, du}
[ u .



Sustituyendo n = (1/2 U + n’) en la ecuacién de F-P (eq.3.1.12),
tomando el momento de orden uno en u y considerando el resultado

de la relacién para n’, obtenemos:

Sy -2 [ p 28U
dt ax ax

1 2, 2
con: D = K, = v®/4 [ (15——4—) du 3.1.13
1 u

El flujo difusivo de las particulas y la anisotropia asociada

tienen la forma: F, = —KU(aU/axJ
1 1

8§ = 3F / Uv
Donde & << 1 para que la aproximacién difusiva sea valida.

Los resultados anteriores sobre dispersidén y difusién, fueron
obtenidos suponiendo un medio uniforme (estadisticamente) en el
cual las cantidades promedio son independientes de la posicién.
Sin embargo, como ya se menciond, los valores medios varian lenta-
mente. Esto significa que existen términos adicionales que deberé&n
incluirse en el movimiento de las particulas. Por ejemplo existen
arrastres (drifts) debido a 1la curvatura.y gradiente del campo
magnético. A partir de los trabajos de Levy (1975) y Fisk (1976),
Jokipii (1977) muestra que estos efectos se pueden tratar como
convectivos y asociarse a la parte antisimétrica del tensor de
difusién. Escribe la diVergencia del flujo debido a éste término

como s

.9
ax
1

a U

_ 8
(-KU 6xl) - axl(<um>U)

donde B, ooes la componente iésima de 1la velocidad de arrastre

debida a la parte antisimétrica del tensor de difusién.

Como consecuencia del teoréma de Liocuville : a/axl<um>= 0 (El



arrastre del centro guia no produce anisotrdpias) y de la ecuacién

anterior tenemos:

Esta dltima expresién es equivalente a la foérmula estandar
para arrastres. Promediando el movimiento de una particula sobre
el espacio de &ngulo de paso, en la aproximacién centro-guia
obtenemos (Rossi and Olbert 1970):

< > = VP 1  BxVB  Bx[(B-V)B
B2 3

B
donde P = rigidéz de la particula.

III.2.- ECUACION DE TRANSPORTE EN UN SISTEMA EN REPOSO

CON RESPECTO AL SOL

En las secciones anteriores encontramos las ecuaciones de
movimiento de una particula cargada, inmersa en un campo magnético
fluctuante, y se derivdé la aproximaciédn qifusiva. El sistema de
referencia en el cual se trabajé se encontraba fijo con respecto
al viento Solar.

En esta seccidén obtendremos la ecuacién diferencial para la
densidad y flujo diferencial de rayos cdsmicos en el sistema de
referencia fijo con respecto al Sol ( despreciamos el movimiento
orbital de la Tierra & nave espacial). Esto nos ilustraréd los di-
versos mecanismos fisicos que participan en la ecuacidén de trans-
porte (Eq. de FokKker-Planck)

La transformacién entre ambos sistemas no es trivial; en 1970
Jokipii y Parker desarrollaron la deduccidén mds géneral. En este

trabajo, sin embargo, mostraremos el método segido por Fisk



(Fisk, 1979) por considerarlo méds simple.

Sea U(x!,T,t) la funcidén de distribucién para la posicidn X,
en el tiempo t y energia cinética T; S &l %lujo diferencial de
particulas. Para S, T, U medidos en un sistema de referencia fijo
con respecto al Sol, la ecuacidén de continuidad para el nuamero de

particulas en el espacio de configuracidn y de energia es:

au 3 d TU _
e * vV-sS + 57 {_af } =0 3.2.1
;- P 2] d TU

En esta ecuacién los términos: v-S y YﬁJ'_E ) representan

los flujos de particulas y de energia en el espacio de X ¥y de T
respectivamente. Debido a gque el cambio en energia cinética que
experimentan los Rayos Cosmicos en su recorrido a través del
Viento Solar es producido por el trabajo que éste hace sobre

ellos, Fisk propone:

51. [_§€TU ] = s ( VwiP ) 3.2.2
donde: P = Presidn diferencial de los Rayos Cdsmicos
Vi = Velocidad del Viento Solar
A partir de las observaciones de los Rayos Cdsmicos galacti-
cos, .se ha observado que éstos exhiben pequefias anisotropias
dentro del espacio interplanetario (Lezniak et al 1970), por lo

gue la presién diferencial sera:

P=a/3TU 3.2.3

T+2To
T+To '

donde: o = To = energia en reposo.

Como -consecuencia de que la propagacidon de las particulas es



[ ]
III.3.- MODELO ESTANDARD

un proceso difusivo; existe un flujo de éstas relativo al Viento

Solar que produce un cambio en la distribucién U (en general 1la
densidad depende de la energia). Esta difusién produceun gradien-
teen U: VU, el cualAes directamente proporcional al flujo de Rayos
Cosmicos.

En un sistema fijo con rerspecto al Sol existe ademds un flujo
adicional causado por el movimiento del Viento Solar, que lleva
consigo las irregularidades del CMI. Dicho flujo se conoce como

efecto Compton~Getting (Compton-Getting, 1935). En 1967 Gleason y

Axford encontraron una forma explicita para este flujo adicional:

So = cVwU 3.2.4

donde: ¢ = {1 - 1/3U (aTU) }, factor Compton-Getting

(Forman, 1970)
Asi pues, el flujo total de Rayos Cosmicos en un sistema fijo
con respecto al Sol es:

S = So - KVU 3.2.5

donde K = Tensor de difusién, el cual depende de las carac-
teristicas del medio.
Sustituyendo las ecuaciones: 3.2.2, 3.2.3, 3.2.4, 3.2.5 en 3.2.1

se obtiene:

8y _ - v S (R
€ = {KVU} v {UVu} + 3 {V Vuw T

Una ecuacidén de Fokker—-Planck, que representa la ecuacién

(aTU)} 3.2.6

bdsica gue gobierna el transporte de los Rayos Césmicos en el
medio interplanetario. Aqui se encuentran presentes los tres meca=-
nismos fisicos que actdan en la propagacién de las particulas -a
través del Viento Solar: el difusivo, convectivo y de enfriamiento

T



adiabdtico. A continuacién se describiran estos procesos:

a) El mecanismo difusivo, representado por el término (V-KVU)
es producido por el movimiento aleatorio de los Rayos
Coésmicos después de interaccionar con las irregularidades
magnéticas del CMI. La naturaleza anisotrdpica de la dis-~

persién se manifiesta en el tensor de difusidén.

b) El mecanismo covectivo representado por eltérmino V- (UVw)
es producido por la expansidén del Viento Solar hacia

afuera de la cavidad solar.

c) Para explicar el enfriamiento adiabatico, considerese el
siguiente modelo discutido por Fisk (1974):
Imagine una serie de cascaras esféricas, concéntricas e infi
nitamente delgadas; gue en un tiempo dado se expanden con
velocidad radial Ve, (figura 3.1). Las particulas se encuentran

atrapadas entre dos cdscaras consecutivas, su densidad es uniforme

en cada capa pero se incrementa radialmente.

Tv,

Fig. 3.1.- representacién esquemidtica de las cascaras.
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Considérese ahora las particulas atrapadas entre dos céascaras
sucesivas (r1i, r2) con r1 < r2 ., Las particulas que pasan a una
capa interna ganan energia, ya que tienen colisiones de frente con
esa capa. Pero las gue pasan hacia una capa externa pierden
energia, ya que las colisiones son ahora por atras ("de cola"). Y
como la superficie de la cascara de radio rz es mayor que la de
radio rx,' hay un mayor namero de colisiones por atras que de
frente, de aqui dque las particulas se "enfrian"; esto es, el
balance neto de energia es negativo.

Noétese que las particulas atrapadas entre céscaras sucesivas
son transportadas debido a la expansién radial. Presentandose el
efécto de conveccién.

La analogia entre este modelo y lo que pasa en el Viento
Solar es directa; los Rayos Coésmicos son como las particulas
atrapadas entre las capas, las cuales transportan las
irregularidades magnéticas, y son enfriadas adiabaticamente a la

razén de:
2
— =5 =24 [r"V]aT

Notese que esta relacidén representa el ultimo factor de 1la

ecuacién de F-P (3.2.6).
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III.3.- MODELO ESTANDARD
De lo gque se ha mencionado en las secciones anteriores encon-
tramos que la dispersién en &ngulo de paso es el proceso fundamen-
tal gue gobierna la contribucidén difusiva en el transporte de las
particulas energéticas a través del medio interplanetario.
El transporte difusivo se encuentra relaciocnado de manera simple
con las propiedades espectrales del CMI. En esta seccidn
encontraremos dicha relacién; considerando una estructura particu-
lar del campo fluctuante:supondremos un campo cuyas fluctuaciones
son transversales y axisimétricas con respecto al eje z. En la
literatura se le conoce como modelo SLAB .La combinacién del
modelo SLAB en el contexto de la teoria cuasilineal (secs: 3.1,
3.1A), ha sido usada en muchos articulos de investigacidn del tema
para comparar con los resultados experimentales. Por eso se le
conoce como modelo estandard.
Para fluctuaciones axialmente simétricas con respecto al eje
z, la funcién de correlacién del campo fluctuante se puede repre-
sentar por el tensor descrito en la seccidén IIT.1l. Si ademéas las
fluctuaciones son también transversales (modelo SLAB ), el campo
fluctuante es independiente de X e Y; dependerad solamente de 2,
por lo tanto el tensor de correlacién (3.1.7) no depende de 7 ni
de Y¥; lo que implica que: a =d =0 y b, c son independientes de

p. Con estas suposiciones, el tensor de correlacion se simplifica:



ciente de difusién en dngulo de paso adquiera la forma:

D, (1) =2 R o 1o Jdg b(£)e Wt/ HY 3.3.2

=00

E1l cual puede e xpresarse diréctamente en téminos del
espectro de potencias unidimensional (perpendicular) de la parte
fluctuante del campo B(2):(véase edq. 1.3.9)

1-p% e®ve P (£ =Y v"/2nuv)

21V (mc)?® =%

D, (m) =
donde:
f : frecuencia de resonancia de la particula con el
campo fluctuante.
Pzz(f) : espectro de potencias del campo fluctuante.
Vw : velocidad del Viento Solar.
v : velocidad de la particula.

La ecuacién anterior afirma gque 1las particulas son
dispersadas por aquellas fluctuaciones que son resonantes con el
movimiento de giro alrededor del campo magnético promedio B,-

En el capitulo II encontramos que los espectros se pueden
representar por una ley de potencias en la frecuencia:

p = &f1
donde: g : indice espectral.
8 : constante.
entonces, el coeficiente de difusién en 4&angulo de paso puede

expresarse:
D) = AluI®THN (L - ) 3.3.4

e?vus
2

donde A = (w v/ 2mv) ™

(mc)
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El coeficiente de difusién y camino libre medio paralelos al
campo se obtienen a partir de la relacién anterior:
(Hasselmann y Wibberenz, 1970; Jokipii, 1966)
2
2 1 (1‘“2)2 _ v J.l (1_“ )2 3.3.5

A B /200 = =2V
Ky = 3 f D ()~ W Ay 8 D, (1)

<1 u 21

Combinando las relaciones 3.3.5 y 3.3.4 el camino libre medio
se puede expresar como:
A(R) = M(R/Ro?_q 3.3.6
donde R es la rigidez de la particula y Ao se encuentra relacio-

nado al nivel de perturbacicnes del campo.

IIX.4.~ APROXIMACION FENOMENOLOGICA
(DE "PARTICULAS'")

Una segunda linea de investigacién es fenomenoldgica, en ella
se resuelve la ecuacidén de Fokker-Planck (eq.3.2.6), con simetria
radial, considerando diversas suposiciones que la simplifican,
(Palmer, 1982; Ng, 1986; Wibberenz et al 1989) las soluciones se
ajustan a los perfiles observados de intensidad y anisotropia de
los eventos de particulas solares en consideracidn, (ver fig. 4.4)
para asi estimar la trayectoria libre media (A). Una de las prin-
cipale suposiciones de este método se encuentra en que propone una
dependencia radial para el pardmetro i: A = r’. Donde el exponente
'b’ depende del evento en cuestiodn. =

Es importante mencionar gue en esta aproximacién el

tratamiento es global; sélo se especifica el nivel general de

dispersién (por medio del parametro A) y no sus variaciones con el

Y (T



angulo de paso, el cual nos daria més indicios sobre la naturaleza

del proceso de dispersidn.

Comparando los resultados que se obtienen para el camino libre
medio, mediante el modelo estandar y la aproximacién fenomenolégi-
ca (’/particulas’), se encuentra gque difieren en aproximadamente un
orden de magnitud. Siendo menor el gque se calcula por medio del
modelo estédndard (Wibberenz, Hasselman and Hasselman, 1970; Quenby
et al 1970, Quenby, 1983 y Ng, 1986). Se han realizado numerosos
intentos para explicar esta discrepancia, discutiremos brevemente
algunos:

1.- Es bastante frecuente que el indice espectral de los es-
pectros de potencia del CMI sean mayores gue uno ( véase el cap.
II). Para éste caso la TQL falla cuando g = 0; y la ecuacién
3.3.4 no predice dispersién. Lo que significa que la trayectoria
helicoidal no es una buena aproximacién para el movimiento de las
particulas. Las correcciones no lineales a la TQL se han dirigido
a modificaciones cerca de u = 0, donde la dispersién puede ser
considerablemente desinhibida por fluctuaciones relativamente

grandes (Jones et al 1978) Debido a que cambios en la intensidad
" del campo forman espejos magnéticos, éstos se han introducido en
los modelos tedricos para explicar los efectos cerca de u = 0
(Quenby, 1970; See and Volk, 1975; Goldstein, 1976). Sin embargo
esta deshinibicién de la dispersién cerca de g = 0 aumenta el coe-
ficiente de difusidn D“(u), disminuyendo el camino libre medio y
aumentando la discrepancia.

2.—- En 1975 Morfil y colaboradcres parten de la suposicién
de gue la dispersidén en angulo de paso no es debida a fluctuacio-

nes axialmente simétricas con el campo medio (Modelo SLAB), propo-



nen un espectro dé ondas de Alfvén oblicuas (ondas de Alfvén dque
se propagan a un Aangulo con respecto al campo <B>), encontrando
que la trayectoria libre media es mayor (aumenta) por un factor de
cinco, siempre que los vectores de onda tiendan a alinearse con la
direccién radial. Pero las observaciones han indicadogue aungue
existe propagacién radial de ondas (Mavromichalaki et al 1988), en
general los vectores de onda tienden a alinearse a lo iargo del
campo B (Denskat y Burlaga, 1977).

3.~ Davila y Scott (1984) redujeron la dispersidn para parti-
culas con angulo de paso cercano a los 90° por amortiguamiento de
ondas, con numero de onda grandes, en un plasma sin colisiocnes;
ademias agregaron el efecto deespejo magnético debido a las com-
presiones del campo. Con base en losespectros de potencia promedio
de la componente fluctuante del campo, obtienen un camino libre
medio de 0.04 U.A. para protones con energias entre 5 Mev y 2 Gev.
Este valor de A es casi un orden de magnitud menor que el gue cal-
cula Goldstein (1976), pero es tres veces mayor al gue predice la
TQL.

4.- Schlickeiser (1988) supone que las ondas de Alfvén
transversas se propagan superpuestas, paralela y aniparalelamente,
éste hecho combinado con valores para los indices espectrales
entre 2.1 y 2.2 le llevan a incrementar en un factor de diez con
respecto al modelo esténdard.

5.~ Partiendo del hecho de gque la interaccién resonante es el
proceso fundamental para la contribucién difusiva del transporte
de las particulas energéticas a través del Viento Solar. Goldstein
y Matthaeus (1982) procedieron a aislar y considerar Gnicamente
aquellas ondas con el sentido de polarizacién correcto para

producir resonancia ciclotrénica. Esto les llevé a obtener un



camino libre medio de - 0.3 UA, independiente de 1la energia;de
las particulas, mas de acuerdo con los resultados de "particulas".

La correccién al coeficiente de difusidén en angulo de paso,
considerando la helicidad de las fluctuaciones del CMI (Beeck and

Wibberenz, 1986) esta dada por:
D, (1) = AC(IuI*(1 - sgn(u)o)) (1-u°) 3.3.7

Para o : polarizacién circular neta. (véase capitulo II)

III.5.~ APROXIMAéION NUMERICA

(DE "CAMPO")

Una tercera linea de investigaclidédn consiste en la realizacién
de simulaciones numéricas de la trayectoria de las particulas
dentro de campos magnéticos, ya sea homogéneos con perturbaciones
transversales superpuestas cuyos espectros de potencia sean
iguales a los del CMI ( Kaiser, et al 1978) & usando datos del CMI
colectados por los satélites (Moussas et al, 1978,1982b). En
esta seccidbn describiremos brevemente ésta dltima aproximacidn
numérica, llamada de ‘campo’.

En la presente aproximacién se toman en cuenta los datos del
CMI, obtenidos por los magnetémetros de los satélites, para cons-
truir un modelo. El cual consiste en una serie de capas separadas
por planos paralelos, el ancho de tales capas se determina por el
producto de la velocidad del Viento Solar Vv con el intervalo de
tiempo en el cual se obtiene cada muestra de campo magnético &t.
Para ello se supone una velocidad del Viento Solar radial y cons-

tante. A cada capa se le asigna un vector magnético (constante)gue
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corresponde a la medida del magnetdémetro (véase la figura 3.3). La
trayectoria de 1las particulas se construye en base a elementos
helicoidales en cada paso de integracién.

La principal suposicidén de este método consiste en gue, esta-
disticamente, las muestras del CMI tomadas por el satélite miden
la misma clase de perturbaciones que se obtendrian si se siguiera

un tubo de flujo.

(A}

Fig 3.3.~Representacidn del modelo de capas del CMI. La curva
suave (A) es representada por una linea poligonal(B)

usando las medidas de los vectores de campo magnético.

Para calcular el coeficiente de difusién en &ngulo de paso
hacen uso de la técnica de Kaiser, Birmingham y Jones (1978):
Se inyectan particulas cuyas posiciones y fases cambian aleatoria-
mente, pero con el mismo dngulo de paso inicial (1g) las particu-~
las son removidas en dos fronteras: MY urdel punto de inyeccidn
Debido a lo anterior la distribucidn inicial se relaja hasta
alcanzar un estado estacionario. La ecuacidén para el flujo corres-

pondiente es:




D, (M) 5, Flu,®) = =3,
donde F(u,w) : es la distribucién final estacionaria.
Jhr : son los flujos en las fronteras.

Midiendo los flujos, se puede obtener D“(u) de la pendiente de
la funcidn de distribucidn y con la ecuacién 3.3.3 el camino libre
medio.

Los resultados para el camino libre medio gue se obtienen por
medio de esta aproximacién, generalmente tienen valores interme-

dios con respecto a los modelos tedrico (esténdard) y fenomendlo-

gico. (Valdés-Galicia, 1990)

En el siguiente capitulo se utilizan los resultados del
modelo estandar y las aproximaciones descritas en las dos dltimas
secciones para calcular las trayectorias libres medias de protones
con 100Mev de energia. Para ello, hacemos uso de los datos del CMI
obtenidos por los satélites durante el desarrollo de eventos de

protones solares.
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IV.~ TRAYECTORIAS LIBRE MEDIA PARA PARTICULAS ENERGETICAS
UTILIZANDO DATOS DE 3 EVENTOS DE

PARTICULAS SOLARES

En el capitulo III mostramos que la investigacidén acerca de
la propagacién de particulas energéticas ha seguido tres aproxima-
ciones. El camino libre medio es un parimetro para la magnitud de

la dispersién, y por ello un patrédn de comparacidn entre ellas.
Considerando los resultados obtenidos en el capitulo II, aguil
obtenemos los caminos libres medios paralelos al campo magnético
promedio (As)para tres eventos de particulas solares. Dichas As se
obtienen mediante la aproximacién que hace uso de la teoria Cuasi-
lineal y el modelo SLAB para el campo magnético (modelo estandard)
Adicionalment se calculan las As, pero considerando el efécto de
helicidad en las fluctuaciones del CMI. Para propésitos de compa-
racién se presentan las As gque se obtienen por medio de la aproxi-

macidén de ’particulas’ y de ‘campo’. (véase el capitulo III)

IV.1.~- DESCRIPCION DE LOS EVENTOS

Los datos de campo magnético utilizados en ésta tesis fueron
obtenidos por los satélites Helios I y II durante la ocurrencia de
tres eventos de particulas solares. En los tres dias analizados se
produjo el estallido de wuna rafaga gque envidé particulas
energéticas hacia el medio interplanetario. A continuacién resu-

miremos algunas caractéristicas de dichos eventos:

69



a)

b)

<)

El dia 159 (7 de junio de 1980) estalld una rafaga a las
3:15 Tiempo Universal TU (Neustock et al,19 ),produciendo
protones con energias entre 3 - 10 Mev. En ese momento el
satélite se encontraba a una distancia heliocéntrica de
0.37 U.A. y conectado a la regidén coronal entre 2°y 11%e
de la regién activa (Hale plage, 16886). En la figura 4.1
se encuentran los perfiles de anisotropia e intensidad para
el evento

En el capitulo II mostramos gque el Campo Magnético
Interplanetario se encontraba excesivamente quieto. Debido
a ello las particulas arrivaron totalmente colimadas vy
fueron préacticamente confinadas en un sector donde los
vectores de campo magnético tenian direccién antisolar.

La rafaga de el dia 88 (28 de marzo de 1976) a las 19:08
T.U. (Ng, 1983) se produjo cuando el satélite Helios II
se encontraba a una distancia heliocéntrica de 0.5 U.A.
del Sol; magnéticamente conectado al punto 67° oceste de
la regién activa. El campeo magnético interplanetario se
encontraba ligeramente perturbado alrededor del patrén es-
piral arquimediano.

Se detectdron protones con energias entre 27-37 Mev.En la
figura 4.1 se encuentran los perfiles de intensidad y ani-
sotropia para dicho evento.

Para el dia 101 (abril 11 de 1978 ) la rafaga ocurrié a
las 14:10 TU (Beeck y Wibberenz, 19€6)produciendo protones

de entre 27.1 - 37 Mev. en la figura 4.1 se encuentran los
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perfiles de intensidad y anisotropia para el evento,cuando
el satélite se encontraba a 0.48 U.A. del Sol.
Durante éste evento el campo magnético se encuentra alta-

mente perturbado (cap II).

Es importante volver a sefialar que la eleccidén de estos tres
dias, fue llevada a cabo debido a que representan el comportamien-
to del campo magnético interplanetario fluctuante en diferentes

niveles, durante un evento de particulas solares.
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IV.2.~ RESULTADOS

En las figura 4.2 se presentan las gréaficas de los coeficien-
tes de difusidén en a&ngulo de paso para los tres dias anteriormente
sefialados. Estas gféficas se obtuviéron por medio de la relaciodn:
3.3.3, los espectros obtenidos en el capitulo II; considerando una
velocidad promedio del Viento Solar de 400 km/s y una energia
cinética para los protones de 100 Mev. Esto dltimo se considerd
con el propésito de comparar con los resultados de ’campo’(Valdés-
Galicia et al, 1987), y con los de ’‘particulas’ (Ng et al, 1983;
Wibberenz, 1989). Las curvas reflejan lo que predice el modelo es-
tandard: la dispersién es maxima en la mitad del &angulo de paso
(IHl= 0.4 —>0.6), dependiendo del indice espectral; tiende a cero
en direcciones paralelas (p=1) y antiparalelas (u= —-1) a la direc-
cién del campo magnetico promedioc & cuando u=0.

Superpuesta a la misma figura se encuentra la curva gque también
representa difusién en &ngulo de paso, pero ahora considerando el
efecto de la helicidad del campe magnético (eq.3.3.5). La simetria
de D(it) gue se encuentra en el modelo estindard, se pierde cuando
se toma en cuenta la helicidad del campo. Sin embargo, debido a
gue la polarizacién neta es pequefia el efecto de la helicidad es
casi despreciable.

Por medio de las relaciones 3.3.4 obtuvimos los caminos libres
medios paralelos al campo magnético promedio, tomando en cuenta la
helicidad magnética, y sin considerarla. Las As respectivas se en-
cuentra en la tabla IV.,1l. Para mas adelante comparar anexamos las

As obtenidas mediante las aproximaciones de particulas y de campo.
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DIFUSION EN ANGULO DE PASO
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TABLA IV.1

Dia TRAYECTORIA LIBRE MEDIA (U.A.)
ME ME + H /CAMPO’ /PARTICULAS’

159 0.434 0.434 z2.000 >0.500

88 0.117 0.117 0.070 >0.500

101 0.038 0.037 0.014 0.030

Caminos libre medios obtenidos a partir de:
ME : Modelo estdndard
ME + H : Modelo estdndard més el efecto de helicidad.
De ’‘Particulas’: Ajustes de los perfiles temporales de
intensidad y anisotropia para los eventos.
De ‘campo’ : Simulaciones Numéricas utlilizando el modelo de

‘capas’ para el CMI. (Valdés Galicia et al 1987)

IV,.3.- ANALISIS DE RESULTADOS

De los resultados mostrados en la tabla anterior encontramos
que para los tres eventos estudiados, los caminos libres medios
(As) obtenidos, mediante el modelo esténdard con y sin la inclu-
sidéndel efecto de helicidad del campo, son practicamente las
mismas (en el dia 101 hay un factor del 2% entre ellas).Asi que
nuestros resultados no concuerdan con los de Matthaeus y Goldstein
(1981), ya que ellos encuentran una A = 0.3 U.A. Esto puede deber-
se a que utilizan datos del CMI obtenidos por los Viajeros I y II
para distancias heliocéntricas entre 1 y 9 UA, y nuestros datos

corresponden a regiones cercanas al Sol, (de 0.37 a 0.51 UA) donde
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las condiciones son completamente distintas. Ademds de dque ellos
promedian sus datos sobre48 segundos, despréciando con ello
diversas irregularidades, y nosotros los analizamos sin promediar
(8s) . Tampoco durante la obtencién de sus datos tuviéron eventos
productores de particulas energéticas solares.

Con respecto a los valores para las As, dque se obtuviéron
mediante la aproximacidn de 'particulas’1 y de 'campo’z, al compa-

rarse con las del modelo estdndard se tiene lo siguiente:

a) Para el evento del Dia 159.
i) ME/Particulas. (ME = modelo estandard)
La A que proviene de la aproximacién fenomenoldgica
(>0.5)es mayor por un factor de 1.2 con respecto a la
del modelo estandar. Lo que significa una gran concor-
dancia entre ambas aproximaciones, contradiciendo lo
generalmente aceptado: una diferencia de un orden de
magnitud entre ambas. (Palmer, 1983).
ii) ME/campo.
En cuanto a la diferencia entre estos dos modelos,
encontramos que en la simulacidn gumérica la A es mayor

mayor por un factor de = 5,

Las As que se obtlenen mediante la aproximacién fenomenolégica se
conslderan c6mo una cota inferlor.

2

limitacliones de la técnlca.

Para este modelo la A es sélo una estimaclién aproximada debido a
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b) Para el evento del Dia 88.
i) ME/Particula.

En este caso, la aproximacidén fenomenolégica da una
A mayor que la tebdrica en un factor de 4. AdGn cuando hay
diferencia, ésta es menor gque la comunmente aceptada.
ii)ME/Canmpo.

En estas aproximaciones, la tedrica da una A mayor
que la numérica por un factor de 1.7. También aqui tene-
mos diferencias con lo expresado por Valdés Galicia
(1990) guien encuentra que los resultados numéricos
(modelo de ‘campo’) siempre indican un mayor nivel de

dispersién y por lo tanto una A menor.

c) Para el evento del Dia 101.
i) ME/Particulas.
Nuevamente en este evento las As obtenidas mediante
ambas aproximaciones concuerdan significativamente;
hay un factor maximo entre ellas de 1.3.
ii)ME/Campo.
En estas aproximaciones el modelo estandar da una A

mayor que la numérica, siendo el factor de = 3.

Para apreciar mejor las diferencias entre los caminos libres
medios, obtenidos mediante las tres aproximaciones, en la figura
4.4 se encuentra un resumen para el evento del Dia 101 obtenido

por Valdés Galicia y colaboradores (1988). En dicha figura la
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curva etiquetada como ME (modelo estandar) es la que se encontrd

en esta tesis por medio de la relacién 3.3.6. Nbtese que nuestros

resultados difieren notablemente del que ellos encontraron (QLT):

casi un orden de magnitud en las As, a pesar de que también

utilizdron el modelo estandar, pero concuerdan ampliamente con los
resultados fenomenoldgicos (aproximacién de ‘particulas‘’). Dicha

diferencia es probablemente causada por la forma como se obtuvier-
on los espectros: mientras que ellos hicieron el andlisis conside-
rando todo un dia de datos, en esta tesis solo tomamos dos horas

(alrededor del evento)con el proposito de asegurar la estacio-

nariedad de las series.

+PARTICLE"” RESULTS PROTONS
3 A(R) =0.0130 R/100)°%° | 100 Mev

S

sl

1072 1~

MEAN FREE PATH A, AU
Al

bt

107 |-

RIGIDITY R. MV

Fig.4.3.~ Trayectorias libres medias para el evento del Dia 101
mediante las tres aproximaciones. La curva ME representa los
los resultados de esta tesis para la aproximacidn estéandar.

(Tomado de Valdés Galicia et al 1988)
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IV.4.~ CONCLUSIONES

Del analisis efectuado en el presente capitulo, los puntos

importantes que podemos extraer son:

1.~ Lo s caminos libres medios reflejan el nivel de

2.~

perturbacién del campo magnético. En el dia 159 se tivo
la mayor A; por lo tanto es el menos perturbado. E1 dia
101 presentd la menor A, por lo que es el mads perturbado
En el dia 88 A es intermedia; refleja cierto nivel de
perturbacidén. Estos resultados confirman lo gque se en-

contrd en el capitulo II.

El efecto de helicidad magnética no cambia los resultados
que se obtienen por medio de la teoria cuasilineal.
debido a que la helicidad neta es muy pequefia (véase el
capitulo II).

Para los tres eventos estudiados encontramos due las 2as
gue predice la aproximacién tedérica (TQL) son igquales o
semejantes a los que se obtienen mediante la aproxima
cién fenomenoldégica (de ‘particulas’). Contradiciendo

los resultados que sistemdticamente se habian obtenido
(Palmer, 1982). Este es un resultado sorprendente, no

lo esperabamos y tenemos algunas hipdtesis:una de ellas
es que durante mucho tiempo se considerd el espectro de
potencias obtenido por Jokipii (1971)como un espectro

tipico del CMI,en base a ello se obtenian los coeficien
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tes de difusién y caminos libres medios; utilizando
la teoria Cuasilineal.

Después, cuando se consideraron los espectros par
ticulares para cada dia, se tomaba todo un dia de datos
promediados. Pero cuando se promedia una serie se sua-

viza, perdiendo informacién.

Mas adelante, se tomaban las series completas con
los datos originales, sin revisar la estacionaridad de
las series; las cuales generalmente no los son, no pu-
diendose en ese caso realizar un andlisis espectral.

Es por ello que en esta tesis s6lo consideramos dos horas de
datos, pero las tomamos alrededor del evento. Esto udltimo con el
fin de tener 1las condiciones en 1las que se encuentran las

particulas cuando interaccionan con el campo magnético.
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CONCLUSION GENERAL

El objetivo general de este trabajo se cumpiio satisfactoria-
mente. El andlisis espectral realizado a las series de campo
magnético mostrd que 1la seleccidén de ellas fue correcta: tres
series de datos que corresponden a tres dias con diferente nivel
de pertrurbacidén. También encontramos gue las £fluctuaciones en
los tres dias tienen alto nivel de helicidad, pero una helicidad
neta despreciable. Esto significa gue se tienen la misma proper-
ciénde fluctuaciones polarizadas circularmente hacia la derecha
cdmo hacia la izquierda. ‘

Con el proposito de mantener la estacionariedad en los datos
s6lo consideramos dos horas de ellos (el intervalo temporal es de
8seg.), pero para mantener las condiciones en que las particulas
energéticas se encuentran en su recorrido a través del medio
interplanetario los datos considerados se tomaron alrededor del
evento productor de particulas.

Como consecuencia de la baja helicidad‘neta el efecto sobre
la propagacién de las particulas (dentro del marco de la teoria
cuasilineal) no es significativo.

Un resultado interesante se encontrd cuando se compararon los
resultados para 1os caminos libres wmedios que se obtuvieron en
este trabajo por medio de la aproximacidn estandard con la fenome-
nolégica: las As no difieren en un orden de magnitud como ha ocu-

rrido a lo largo de las investigaciones, sino que son comparables.
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Concluimos que la diferencia en los resultados se encuentra
en la forma de obtener los espectros, éstos sélo se pueden calcu-
lar a partir de series estacionarias. Y generalmente no se revisa

esta condicién.
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APENDICE A
ECUACION DE FOKKER PLANCK
(Chandrasekhar, 1943)

La ecuacidon de Fokker-Planck es una ecuacién muy general en
Fisica, describe cualquier fenémeno que se pueda representar, o
aproximar, mediante un proceso markoviano.

Un proceso de Markov es agquel en el que el estado de un sistema
en el futuro no depende del pasado, si no solamente del presente.
Una manera formal de definirlo es la siguiente:

Sea X(t) un proceso aleatorio, entonces Xn = X(tn)
con tn >tn-1>...>t1>to es un procesc de Markov, siempre gue se
cumpla que la densidad de probabilidad satisfaga:

P(XnlXn-1,Xn-2,...,X1,X0) = pP(Xn|Xn-1) A.l
donde la notacién p(alb) significa la densidad de probabilidad de
que suceda ‘a’ si ’b’sucedid. Esto es, en un proceso de Markov la
probabilidad de que ocurra Xn depende s6lo del valor que tomd Xn-1
y no de los valores que tomdron Xs-z,Xn-3,...etc.

Una propiedad importante de este tipo de procesos, es que

satisfacen la relacién de Chapman-Kolmogorov (Smolochowski, 1905):
p(xalxe) = [ p(XaiXi)p(X1lX0)d (X1)

donde hemos tomado n=2.
Si identificamos X1 con el tiempo t, Xe con x(t+At) y supone-

mos gue p(Xo)=8(X-Xo). Entonces la ecuacidn A.2 se puede reescri-

—

bir como:

p(x,t+At)=J-p(x-Ax,t)\I/(x—Ax;Ax)d(Ax) ‘ a.3
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donde ¥ (x-Ax;AX) es la probabilidad de transicién de que
x-Ax experimente un incremento Ax en el tiempo t.

Suponemos que Ax es pequefio, de tal forma que expandiendo en

serie de Taylor p(x,t+At), ¥ (x-Ax;Ax) y W(x-Ax),obtenemos:

W(x,t) + a‘,é At + O(At?) =

» ap 1 32% 2 62p
= J:IAEP(x,t) = Z aul Aul +TZE A\.Ix + Z a—J;IlJ AXIAXJ+ ..]'

2
[ ¥(x;ax) - Zﬂ—Ax + ——Z g '/’ Au + Z % Ax Ax + ..

~d(Ax1)d(AX2)d(Ax3)

Definiendo los promedios <Alxl> sobre el ensamble:

I

<bx > I Au ¥ (x;4%) A (Ax)

<ax®> f AU (x; Ax) d (Ax)

<ax,0% > J-Au Au ¥ (x; %) A (4x)

sustituyendo:

2
8p_ . 2y L § ap _1_§ g, 2
£ At + 0(At?) aul<Au;> + 5 au? <au®>

a 2_8p ép_8_
+ Z 6'3<'<Ax1>ax +Z dx_ 8% <ax ij> +
i i 1 3
1 i=)J
+ LN _§_Z<Ax>p+ p- & <Ax Ax > + O(At)
- o, i ax ax% | 177y
1 1<}

Tomando el limite cuando At » 0 y reescribiendo:
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%, (p <Ax‘AxJ>

—g = Z T(p <Ax>) +%~Zg—z (p <Ax>
1
") e
1<
Esta es la ecuacidn de Fokker-Planck en su forma mads familiar,
describe la evolucidén de la funcién de probabilidad. En el capitu-

lo IV la utilizamos para estudiar la propagacidén de las particulas

energéticas a través del medio interplanetario..
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APENDICE B
TENSOR DE CORRELACION PARA FLUCTUACIONES

HOMOGENEAS AXISIMETRICAS

En este apéndice revisamos brevemente la teoria desarrollada
por: Batchelor(1960)y Robertson(1940); para construir tensores de
correlacién en turbulencia homogénea axisimétrica.

Considere la cantidad escalar F definida como:

F = F(a,b,..) = a-R({)-b B.1
donde: R({) = tensor de correlacidén de dos puntos (p(xi);p’(xt’)).
a, b vectores arbitrarios.
¢ =% - x

Para turbulencia axisimétrica, la forma F({,a.b) debe
permanecer invariante ante rotaciones arbitrarias de los ejes de
referencia alrededor de una direccién dada, definida por el vector
unitario A, & por reflexiones de los ejes en planos a través de a.
Si removemos la restriccién para el tipo de rotacién & reflexién,
entonces la forma F({,A,a,b) debe permanecer invariante ante
rotaciones arbitrarias 6 reflexiones de los ejes de referencia. La
relacién entre las propiedades de las formas para turbulencia
isotrépica y axisimétrica es directa: mientras que en el caso iso-
trépico F({,a,b) debe permanecer invariante ante rotaciones
arbitrarias 6 reflexiones de la configuracién formada por los vec-
tores: {,a,b; en el caso axisimétrico el vector A debe agregarse a
la configuracidédn que debe permanecer inalterada. En otras palabrés

la condicién para que F({,a,b) sea axisimétrica es identica para

que F({,A,a,b) sea forma isotrdpica.
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En la figura bl se muestra la configuracidn para el caso de 2

vectores arbitrarios: a en Py b en P’.

7y

\ -
Fig. b.l.- a

A partir de lo anterior, se pueden utilizar los resultados
de la teoria de invariantes (Robertson 1940 ) para obtener
informacién acerca de la dependencia de tensores axisimétricos con
respecto a los vectores ({,A,a y b. Robertson mostrd gue la
forma escalar puede expresarse en términos de invariantes funda-~
mentales; bajo las mismas operaciones de invariancia.Estos
invariantes fundamentales son las combinaciones de los productos
escalares, entre pares, de los vectores a,b,{ y A:

aib1 , axcl,...,.Los productos escalares como aa ey pueden

ignorarse, ya due representan la unidad, también : {ili, ...,
debido a que F es lineal.

Los determinantes 6 productos vectoriales como c”kaﬂﬂck

son también invariantes fundamentales bajo rotaciones rigidas de.
la configuracién, pero cambian de signo cuando la configuracidn
es reflejada en cualquier punto. Por lo tanto dichos invariantes
no son parte de una forma isotrépica

Escogiendo la combinacién de productos escalares conforme a
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la relacién Bl obtenemos la forma general de F:

F({,2x,a,b) = A(a‘{)({'b) + B(a*b) + C(a-A)(r-b)
+ D(a-a) ({-b) + E(a-{)(Ar-b) »
donde A,B,C,D,E son funciones ecalares de ({-{)= rz,(A°C)= ur.
El tensor axisimétrico asociado a la forma anterior es:
F = AL L + B8 + CAA + DAC + EAZL,
donde:

s, = 0 si =
J 1 sit =3}

En el capitulo III se utiliza este tensor para fluctuaciones

simétricas con el eje z.
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APENDICE C
TRANSFORMADA RAPIDA DE FOURIER

El anédlisis espectral de series de tiempo ha sido una impor
tante técnica para el estudio de las variaciones del CMI. En esta
tesis se realizdé dicho analisis para tres series de datos
de campo magné&tico, obtenidas por los satélites Helios durante el
desarrollo de eventos de particulas (véase capitulo II). El método
utilizado para obtener los espectros fue el de la Transformada
Rapida de Fourier (FFT). De manera general, en este apéndice
mostraremos en que consiste dicho método. Para una explicacidn

detallada consiltese el libro de Bendat y Piersol (1971).

Suponiendo gue x(t) sea una serie estacionaria y ergodica, se
define su transformada de fourier de rango finito como:

T
X(f ,T) = J x(t)e ¥ tat c.1
0

suponi e ndo también gque dicha serie se compone de N. puntos
igualmente espaciados (8 seg. en nuestros datos), entonces x(t) la
podemos escribir como:
Xn = ¥x(nh) conn=0,...,N~1
h = longitud del espaciamiento
Considerando lo anterior, la versidén discreta de la ecuacién"

Al es:
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» N-1
: X(E,T) = nz x exp (-i2m£nh) c.2
"fk";*,;n=5‘ ’ !
Donde loénvalqres'para las frecuencias discretas estan dados
por: ‘

£, = kf = k/T = k/Nh  para k = 0,1,2,...,N-1

A estas frecuencias, los valores transformados dan las componentes

de fourier:

H-1
x(£, ,T) i
X =—p—= Z x exp( -i2mkn/N) c.3
n=0

El método FFT fue disefiado para calcular Xk.

Para simplificar la notacidn, llamemos:
W(u) = exp( —i2mu/N)

ndtese que W(N) = 1, y para toda u y v:
W(u+v) = W(u)W(v)
Si igualmente denotamos:
X(k) = X Y x(n) = xn
entonces, la ecuacidén A.3 se puede escribir:

N-1

X(k) = Zx(n)W(kn) c.4
n=0

Escrita de esta manera observamos gue la transformada de fourier
de x(n) (cuande x(n) se expresa como una serie de N terminos) re-
quiere de un total de aproximadamente N? operaciones complejas de
sumas y multiplicaciones (1 operacidén compleja = 4 operaciones

reales).
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El método FFT esta basado en la representacidén de N como un
producto de nGeros enteros (diferentes de la unidad), para
posteriormente calcular las transformadas de fourier sobre los
nimeros que representan el producto. En particular si N es

producto de p factores, tales que:

donde los r°son todos los enteros mayores gue la unidad.

Entonces se puede demostrar (véase Bendat y Piersool, 1971),
qgue las X(k) de 1la ecuacidén A.4 dquedan determinados por cal-
culos iterativos, al sumar los p términos,

Las transformadas de fourier para N/H,requieren 4r?
operaciones reales. De la misma forma para N/rz, N/ra,...,N/rp.

De aqui que el nimero total de operaciones reales es:

4(Nr, + Nr, + Nr+ ... +Nr) = any x

Por lo tanto la razon de rapidez del procedimiento FFT con

respecto a otros, cémo el de Blackman-Tukey (Bendat y piersol,

1971), es:
NZ
razdn de rapidez = >
4Ny r,
de donde para N = 2P (tal es el caso en esta tesis) tenemos:
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p
o= =
Z J = 2p 2 logZN

y la razén de rapidez = Nz/sp.
Esta es la principal ventaja del método FFt con respecto a
otros; la rapidez!.(para mayor informacién y el algoritmo, puede

verse el libro antes citado.)
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