
INESTABILIDADES CINÉTICAS EN EL
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Resumen

Este trabajo surgió con el propósito de convertirse en una aportación importante
para el estudio sobre el origen de las ondas electromagnéticas observadas por las distintas
misiones que han orbitado el medio interplanetario cercano a la Tierra. Desde principios de
los 70’s observaciones espaciales nos han permitido ir formando un conocimiento bastante
amplio sobre el plasma que conforma el entorno magnético de nuestro planeta. En esta
tesis nos enfocamos en una región localizada cerca del choque terrestre en dirección hacia
al Sol denominada Antechoque Terrestre, la cual es un plasma rico en distintos tipos de
ondas y part́ıculas.

En particular en este trabajo estudiamos, por un lado, ondas electromagnéticas de
baja frecuencia llamadas ondas quasimonocromáticas de 30 segundos y dentro de este
mismo rubro analizamos también otro tipo de ondas denominadas shocklets. Por otro
lado, dentro del grupo de ondas de alta frecuencia estudiamos el origen de las ondas
conocidas como ondas de 1 Hz. Todas estas ondas han sido estudiadas desde el punto de
vista de teoŕıas de plasmas como la teoŕıa Magnetohidrodinámica (MHD) y muy pocos
estudios han abordado el tema mediante Teoŕıa Cinética. Sin embargo, un plasma tan
especial como el del Antechoque Terrestre, en el que el plasma es caliente y tiene β
(cociente entre la presión térmica y la presión dinámica del plasma) muy grandes, hace
que fenómenos de tipo cinético como la resonancia ión ciclotrón, el amortiguamiento de
Landau, entre otros, jueguen un papel muy importante en la dinámica del plasma llegando
a causar efectos macroscópicos notables e importantes como el calentamiento del plasma
y la desaceleración del mismo aún en la ausencia de colisiones y más aún, previo al
encuentro del plasma con el choque terrestre. De ah́ı que hallamos decidido realizar un
estudio cinético de las ondas observadas por dos misiones espaciales: ISEE y Cluster.

En el caṕıtulo 1 se presenta un resumen sobre las caracteŕısticas del entorno magnético
terrestre y su importancia. Se habla brevemente sobre el choque terrestre y sus regiones
aledañas, haciendo énfasis por supuesto en la región ŕıo arriba (esto es, en dirección
hacia el Sol) del choque terrestre a la que se le conoce como el Antechoque Terrestre.
Dentro de esta región existe una gama enorme de funciones de distribucion de iones,
cuyas caracteŕısticas se mencionan, y es fuente además de variados tipos de ondas de
frecuencias cercanas a la frecuencia ion ciclotrón.
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El caṕıtulo 2 es un estudio detallado sobre aspectos básicos de Teoŕıa Cinética de
plasmas aśı como de las inestabilidades cinéticas que pueden surgir en un plasma como el
del Antechoque Terrestre. Posteriormente en el caṕıtulo 3 se hace un análisis de las ondas
sinusoidales de 30 segundos, los shocklets y las ondas de alta frecuencia (alrededor de 1
Hz) observadas por las misiones ISEE y Cluster. En este caṕıtulo se explican las técni-
cas empleadas para el estudio de las ondas como Análisis de Fourier, Mı́nima Variación,
Correlación Cruzada, Técnica del Telescopio de Ondas y se presentan los resultados cor-
respondientes.

Por otra parte, en el caṕıtulo 4 se presenta un estudio comparativo de las propiedades
experimentales de las ondas observadas por las naves ISEE y Cluster versus las propiedades
teóricas que la Teoŕıa Cinética de plasmas predice. El objeto de este análisis es conocer el
mecanismo de tipo cinético que dio origen al crecimiento de las ondas de 30 segundos, las
ondas llamadas shocklets y las ondas de mayor frecuencia, las ondas de 1 Hz. Finalmente,
en la sección de Conclusiones proponemos las inestabilidades cinéticas que pudieron haber
generado las ondas observadas y señalamos aspectos a considerar para trabajos futuros.
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la Tierra) se sitúa la magnetofunda, donde el viento solar es un viento
comprido, subsónico y que ha sufrido un calentamiento considerable. La
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(abajo). Los diagramas de la izquierda ilustran contornos de isodensidad en
el plano perpendicular a la dirección del campo magnético. Los diagramas
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el cual a su vez pasó por un estadio como el de la figura 1.10 y después
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vectores muestreados por segundo (ćırculo comienza, asterisco termina).
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Caṕıtulo 1

El Antechoque Terrestre

1.1. Introducción

El viento solar es un plasma que barre todo el medio interplanetario como resultado
de la expansión térmica de la corona solar. Se trata de un plasma sin colisiones (el camino
libre medio de las part́ıculas es aproximadamente de 1 UA) formado principalmente por
protones y electrones con una densidad promedio de apenas 10 part́ıculas por cm3 a la
altura de la órbita terrestre. Este viento arrastra consigo un campo magnético de origen
solar viajando a través del medio interplanetario con una velocidad entre 300 y 1500
km/s, dependiendo dicha velocidad en gran medida de la actividad solar [Baumjohann y
Treumann, 1996].

A través de su recorrido, el viento solar se encuentra con diversos obstáculos tales
como planetas, asteroides, lunas y cometas. Dentro de estas interacciones una de las más
estudiadas es, por obvias razones, la del viento solar con nuestro planeta. Sin embargo,
esta interacción no se da de forma directa pues como sabemos la Tierra produce en su
interior un campo magnético dipolar y además se encuentra rodeada por plasma que
proviene principalmente de la ionósfera (capa superior de la atmósfera terrestre). Puesto
que el viento solar es un plasma con una conductividad eléctrica muy alta, el campo
magnético que arrastra se encuentra prácticamente congelado en él (Teorema de Alfvén)
y no acepta la intrusión de otro campo magnético [Baumjohann y Treumann, 1996]. Bajo
estas circunstancias el viento solar es obligado a rodear el campo magnético de origen
terrestre, formándose una especie de cavidad que rodea a la Tierra y que se conoce como
Magnetósfera. Debido a la presión dinámica que el viento solar ejerce sobre dicha cavidad
el campo magnético de la Tierra se encuentra achatado del lado d́ıa y del lado noche
adquiere una forma muy parecida a la cola de un cometa. La figura 1.1 muestra una
interpretación art́ıstica de la interacción entre el viento solar y la magnetosfera terrestre
en la cual se puede apreciar la forma de paraboloide de revolución que adquiere esta.

El viento solar es un flujo supersónico. Esto significa que la velocidad del viento solar
y todas sus perturbaciones (vientos rápidos, eyecciones de masa coronal, etc.) que barren
el medio interplanetario es mayor que la velocidad a la que viaja el sonido en el mismo
viento solar. Cuando un flujo o perturbación viaja más rápido que la velocidad con la que
se puede transmitir la información en el medio (esto es, la velocidad de una onda carac-
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Figura 1.1: Esquema que ilustra la interacción del viento solar con el campo magnético
terrestre. Como resultado de esta interacción, el campo magnético de la Tierra se deforma
y está achatado del lado d́ıa toda vez que es barrido del lado noche adquiriendo la forma
de la cola de un cometa. La cavidad que rodea el campo magnético deformado se denomina
Magnetosfera y presenta la forma de un paraboloide de revolución.

teŕıstica, como por ejemplo, una onda de sonido) se produce una Onda de choque. Una
onda de choque es una onda que cambia en forma irreversible las propiedades del medio
que atraviesa causando una transición de flujo supersónico a subsónico [Baumjohann y
Treumann, 1996]. En un flujo supersónico existen muchas situaciones que pueden pro-
ducir ondas de choque: un flujo rápido moviéndose hacia un flujo lento, una perturbación
supersónica moviéndose en un flujo estacionario o un objeto estacionario que es golpeado
por un flujo supersónico. Este último caso corresponde al de un choque estacionario (en
inglés, standing shock) pues el choque no cambia de posición en el marco de referencia de
un observador independiente y es el caso de la interacción entre el viento solar y la Tierra.
La velocidad de las ondas que pueden transmitir la información de que existe un obstáculo
delante del viento es tan baja con respecto a la velocidad del viento solar, que el viento
las barre y nunca se entera de la existencia del obstáculo hasta que se encuentra frente
a él y es obligado a bordearlo. De esta manera, la magnetosfera terrestre se encuentra
rodeada por una onda de choque. Este fenómeno es similar al efecto de choque de proa
que ocurre delante de un barco debido a que éste viaja con una velocidad mayor a la de
las ondas que se transmiten en el agua. A esta región de transición entre el viento solar
y la magnetosfera también se le conoce como choque de proa terrestre. Ŕıo abajo de esta
región (en dirección hacia la Tierra, ver figura 1.2) se encuentra el viento solar ya chocado,
es decir, viento que ha sufrido desaceleración, compresión y un aumento significativo de
temperatura. Esta región rodea al campo magnético de origen terrestre constituyendo una
zona que se conoce como magnetofunda.

En esta tesis estamos interesados en estudiar el entorno del choque terrestre, en par-
ticular la zona que se encuentra ŕıo arriba del choque llamada Antechoque Terrestre. A
continuación comenzaremos describiendo algunas particularidades del choque de proa para
después adentrarnos en el estudio del Antechoque.
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Figura 1.2: Partes principales del entorno magnético terrestre. Rı́o arriba del choque de
proa (en dirección hacia el Sol) se observa el viento solar supersónico y el campo magnético
interplanetario. Rı́o abajo del choque (en dirección hacia la Tierra) se sitúa la magneto-
funda, donde el viento solar es un viento comprido, subsónico y que ha sufrido un ca-
lentamiento considerable. La magnetofunda rodea el campo magnético de origen terrestre,
conocido como magnetosfera. Tomado de Baumjohann y Treumann [1996].
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1.2. Choque Terrestre

El choque terrestre corresponde a la onda de choque que se encuentra a una distancia
promedio del lado d́ıa de unos 15 radios terrestres RT (1 RT ∼ 6340 km) extendiéndose
hacia ambos flancos de la magnetosfera. La localización del choque no es estática sino
que depende en gran parte de las condiciones del viento solar, las cuales pueden variar
a causa de eventos solares como eyecciones de masa coronal, ráfagas, etc., llegando a
comprimir con tal intensidad la magnetosfera del lado d́ıa que bajo estas condiciones el
choque terrestre se puede llegar a localizar a distancias de hasta 5 RT [Baumjohann y
Treumann, 1996].

En general las caracteŕısticas de un choque dependen del ángulo que el campo magnético
interplanetario (CMI) forma con la normal a la superficie del choque, también llamado
ángulo de choque (θBn), de los parámetros f́ısicos del plasma (densidad, velocidad, etc.)
y del número de Mach (M). El número de Mach M es un indicador de la intensidad
del choque y es a la vez una medida de la cantidad de enerǵıa que es procesada por el
choque. Este se calcula t́ıpicamente en gases como el cociente entre la velocidad a la que
viaja una perturbación y la velocidad del sonido en el medio y lo designamos como Ms.
Sin embargo, en plasmas, es común también encontrar el número de Mach Alfvénico MA,
calculado como el cociente entre la velocidad de la perturbación y la velocidad de las
ondas de Alfvén en el plasma. Tomando en cuenta el número de Mach Alvénico, la mayor
parte del tiempo el choque terrestre es un choque que supera MA ∼ 3 y se le conoce
como choque supercŕıtico [Kivelson y Russell, 1995]. En general el choque terrestre se en-
cuentra asociado a números de Mach Alfvénico MA = [1.5, 10], siendo en la nariz siempre
supercŕıtico y más intenso que en los flancos.

De acuerdo al ángulo de choque θBn se distinguen dos tipos de choques: el choque
cuasiparalelo para ángulos θBn < 45◦ y el choque cuasiperpendicular para ángulos θBn >
45◦ (ver figura 1.4). En el caso del choque terrestre, coexisten ambos tipos de choques. La
figura 1.3 muestra la geometŕıa del choque terrestre durante una configuración t́ıpica del
viento solar correspondiente a un ángulo de cono (ángulo que forma la dirección del viento
solar con el campo magnético interplanetario ambiente) θvB ∼ 45◦. Las flechas representan
el CMI, la ĺınea azul en el diagrama divide los choques cuasiparalelo y cuasiperpendicular.
En esta ilustración se distinguen también algunas distribuciones de iones t́ıpicas de esta
región, las cuales se tratarán con más detalle en secciones subsecuentes.

En el choque cuasiperpendicular las part́ıculas quedan atrapadas en la frontera del
choque puesto que las ĺıneas de campo magnético son prácticamente paralelas a la super-
ficie de choque. Esta situación se ilustra claramente en el esquema inferior derecho de la
figura 1.4, donde el vector n̂ representa la dirección normal a la superficie del choque y el
vector unitario Bu indica la dirección del CMI.

La firma de un choque cuasiperpendicular en los registros de naves se observa en la
figura 1.5. En estas gráficas la nave se está desplazando del antechoque hacia la magneto-
funda y la densidad del plasma aumenta conforme la nave va entrando a la magnetofunda
(igualmente ocurre un incremento en la temperatura que aqúı no se muestra). En cuanto
a la velocidad del plasma, esta disminuye toda vez que el campo magnético se modifica
apreciándose tres regiones: el pie, donde la magnitud del campo comienza a incrementarse,
la rampa en la cual ocurre un incremento súbito en su magnitud y finalmente el overshoot,
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Figura 1.3: Representación del choque terrestre visto desde el norte del plano de la ecĺıptica
para un ángulo de cono θvB ∼ 45◦. La superficie parabólica representa el choque de proa y
las flechas representan el CMI. La región donde el ángulo de choque θBn < 45◦ se denomina
choque cuasiparalelo y donde θBn > 45◦ se trata de un choque cuasiperpendicular. Tomado
de Eastwood et al. [2003].

16Neevia docConverter 5.1



Figura 1.4: Trayectoria de giro que siguen las part́ıculas del viento solar al ser rebotadas en
un choque cuasiparalelo (izquierda) y un choque cuasiperpedicular (derecha), n̂ representa
la normal a la superficie del choque y Bu el vector unitario del CMI. Tomado de Kivelson
y Russell [1995].

que es donde el campo magnético presenta un pequeño aumento en magnitud antes de
estabilizarse en el valor promedio de la magnetofunda, que es de aproximadamente 20 nT.

El caso de un choque cuasiparalelo es distinto. Las ĺıneas de campo magnético atraviesan
la superificie del choque por lo que algunas part́ıculas cruzan el choque mientras que otras
son rebotadas o reflejadas (ver panel inferior izquierdo de la figura 1.4). Contrariamente al
choque cuasiperpendicular, la transición del choque a la región ŕıo abajo no se encuentra
tan bien definida, sino que se identifica en los registros como una zona más extendida sin
la triple firma que tiene un choque cuasiperpendicular. En las gráfica de la figura 1.6 se
aprecian valores de campo magnético que aumentan y disminuyen sin presentar algún pa-
trón definido y que corresponde a un choque cuasiparalelo registrado por la nave AMPTE
[Ward et al., 1985]

1.3. Antechoque Terrestre

Como se mencionó en la sección anterior, en el choque cuasiparalelo algunas part́ıcu-
las sufren reflexión en la frontera del choque y comienzan a poblar la región que se en-
cuentra ŕıo arriba. Eventualmente estas distribuciones de part́ıculas que experimentaron
reflexión pueden interactuar con part́ıculas provenientes del viento solar que aún no han
sido chocadas aśı como también con los campos electromagnéticos existentes en dicha
región dando lugar a una serie de fenómenos interesantes a nivel microscópico como es el
calentamiento de las mismas distribuciones via interacción onda-part́ıcula y el crecimiento
de los modos de oscilación naturales del plasma. Esta interacción modifica eventualmente
las caracteŕısticas de las distribuciones de iones y electrones del plasma al igual que los
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Figura 1.5: Firma de un choque cuasiperpendicular registrado por la nave ISEE-1. En
un choque cuasiperpendicular se distinguen claramente la región ŕıo arriba y ŕıo abajo
del choque de proa. Rı́o abajo aumenta la densidad del plasma, disminuye la velocidad
y el campo magnético presenta una triple firma constituida por un pie, una rampa y un
overshoot.

Figura 1.6: Registro de un choque cuasiparalelo medido por la nave AMPTE. A diferencia
del choque cuasiperpendicular, este consiste en una zona turbulenta y no existe una firma
clara que indique el momento en que la nave atraviesa la onda de choque.
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modos de onda que se transmiten, al mismo tiempo que nacen nuevas ondas. A esta re-
gión ŕıo arriba del choque cuasiparalelo rica en ondas y distribuciones de part́ıculas de
distintos tipos es a la que se le ha denominado Antechoque Terrestre. Dada la diferencia
de momento entre los iones y los electrones, estos últimos pueden ser rebotadas más lejos,
por lo que existe una distinción clara entre la zona de iones rebotados y la de los elec-
trones. La parte superior de la figura 1.3 muestra mediante una ĺınea roja la frontera del
antechoque de electrones y la del antechoque de iones donde se representan algunos de
los tipos de distribuciones y ondas que caracterizan a esta última y a la cual dedicaremos
este estudio.

El Antechoque Terrestre es muy importante puesto que es la primera región en donde
el viento solar comienza a experimentar cambios aún antes de llegar al choque mediante
fenómenos cinéticos que, aunque se llevan a cabo a nivel microscópico, causan modifica-
ciones importantes en las propiedades macroscópicas del plasma, los cuales no podŕıan
llevarse a cabo mediante colisiones pues el plasma del antechoque es un plasma no coli-
sional.

1.3.1. Tipos de distribuciones de iones en el antechoque

A partir de su descubrimiento, el Antechoque Terrestre ha sido estudiado exhausti-
vamente por numerosos autores. Desde principios de los 70’s misiones como ISEE 1 & 2,
AMPTE y Cluster han reportado en esta región la existencia de una gran variedad de
ondas electromagnéticas y distribuciones de iones [ver vol. Physics of Collisionless Shocks
en Advances in Space Research, 15(8-9), 544 pp., 1995]. Esto ha dado pie a la publicación
de un sinnúmero de art́ıculos en los que se describen las caracteŕısticas de dichas ondas y
su asociación con las distintas poblaciones de iones, de tal manera que ha sido posible ir
construyendo un conocimiento bastante amplio y sólido sobre esta importante región que
constituye el Antechoque Terrestre. Recientemente la misión denominada Cluster [Balogh
et al., 2001], lanzada en el 2000, ha sido una fuente importante de datos con los cuales,
por un lado, se han confirmado resultados previos reportados por misiones anteriores, y
por otro lado, dichos datos nos han revelado que la dinámica de las ondas y los iones que
prevalecen en el antechoque es aún más complicada de lo que nos imaginábamos [Mazelle
et al., 2004; Meziane et al., 2005; Narita, 2005, Eastwood et al., 2005b]. La figura 1.7
tomada de Fuselier [1994] muestra la localización de las distintas distribuciones de iones
que se han identificado en el antechoque. El diagrama corresponde a un ángulo de cono
θvB ∼ 45◦. Entre las distribuciones más estudiadas se encuentran los iones alineados al
campo (en inglés, field aligned beams FAB), los iones intermedios (I), iones difusos y dis-
tribuciones de iones giratorios del tipo de racimo o bien originados por reflexión especular.
A continuación describiremos con más detalle las caracteŕısticas de estas distribuciones.

1.3.2. Iones alineados al campo magnético

Entre las primeras distribuciones de iones que se estudiaron en el Antechoque Terrestre
se encuentran los iones alineados al campo magnético (FAB, del inglés Field Aligned
Beams) [Asbridge et al., 1968]. Estas son distribuciones de iones cuya velocidad de bulto
promedio se encuentra alineada con respecto a la dirección del CMI ambiente. La figura
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Figura 1.7: Localización de algunas distribuciones de iones supratermales t́ıpicas del An-
techoque Terrestre para un ángulo de cono θvB ∼45◦. Tomado de Fuselier [1994].

1.8 muestra un ejemplo t́ıpico de un haz alineado al CMI acompañado de la distribución
del viento solar ambiente. Ambas poblaciones se encuentran representadas en el espacio de
velocidades y fueron medidas por el experimento de plasma FPE de la nave ISEE-2. En el
esquema se muestra la proyección en el plano de la ecĺıptica de la densidad de iones en el
espacio de velocidades. Los valores de densidad se muestran con isoĺıneas en coordenadas
GSE (del inglés Geomagnetic Solar Ecliptic System) donde Vx está en dirección hacia el
Sol y Vy sobre el plano de la ecĺıptica apuntando hacia el anochecer. La flecha indica la
dirección del CMI y el cero en el diagrama corresponde a la velocidad cero en el marco de
la nave (sc). La distribución con contornos más espaciados corresponde al haz alineado de
iones (que denotaremos por el sub́ındice b), el cual en este caso se propaga en dirección
hacia el sol con una velocidad de bulto del orden de 2 o 3 veces la del viento solar, mientras
que la distribución más estrecha y densa corresponde el viento solar promedio (denotada
por el sub́ındice sw).

En general, los haces alineados al campo son distribuciones de iones muy poco densas
(nb = 0.01nsw) que se localizan a varios radios terrestres de distancia con respecto al
choque, tienen velocidades de bulto correspondientes a dos ó tres veces la del viento solar
(Vb = 2 ó 3Vsw), y son más calientes que el viento solar (Tb = 2 ó 3Tsw). Se sabe que
este tipo de distribuciones se originan frecuentemente a partir de la reflexión en el choque
cuasiperpendicular de una pequeña fracción (apenas un 1%) del viento solar incidente
[Sonnerup, 1969] ó bien mediante el filtrado hacia la región ŕıo arriba del choque de proa
de poblaciones de iones calientes provenientes de la magnetofunda [Schwartz y Burgess,
1984]. Independientemente del mecanismo que les de origen, los iones alineados al campo
suelen ser convectados a la región del choque cuasiparalelo al mismo tiempo que son
dispersados por ondas de frecuencia ultrabaja (que quizá ellos mismo pudieron haber
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Figura 1.8: Ejemplo de un haz alineado al campo detectado por la misión ISEE en 1978
a unos cuantos RT ŕıo arriba del choque terrestre. Los contornos representan isoĺıneas
de densidad de las funciones de distribución de probabilidades graficadas en el espacio de
velocidades. El centro del panel corresponde a la velocidad cero en el marco de la nave
(sc). Vx positivo apunta hacia el sol, Vy negativo hacia el anochecer en coordenadas GSE.
Los contornos más estrechos corresponden el viento solar, mientras que los más extendidos
corresponden al haz alineado al campo. Tomado de Fuselier [1994]

generado) y pasan a formar en última instancia parte del antechoque.

1.3.3. Iones giratorios

Existen poblaciones de iones cuya velocidad de bulto tiene una componente distinta de
cero en la dirección perpendicular al CMI promedio. Este tipo de distribuciones se pueden
encontrar a distancias entre 4 y 80 RT y se conocen con el nombre de haces giratorios. De-
pendiendo de la distribución del ángulo de paso en el espacio de velocidades se distinguen
dos tipos de haces giratorios: girotrópicos y no girotrópicos (esta última también llamada
de racimo, gyrophase bunched en inglés). La figura 1.9 muestra la diferencia que existe
entre estas dos distribuciones. En este caso las distribuciones se grafican con respecto a las
componentes de la velocidad de bulto paralela y perpendicular al CMI denotado por B.
Dichas poblaciones de iones giratorios se han detectado a distancias significativas a partir
de la Tierra. Aśı por ejemplo, Fuselier et al. [1986] utilizando diagramas 2-D reportó iones
giratorios no girotrópicos a 4 RT de distancia con respecto al choque terrestre y poste-
riormente con la nave WIND Meziane et al. [1997] y Meziane et al. [2001] encontraron
iones giratorios a distancias entre 20 y 80 RT .

Muchos son los mecanismos que se han sugerido para explicar el origen de los iones
giratorios. Entre los mecanismos propuestos para la generación de iones giratorios no
girotrópicos se encuentran el rompimiento del haz o también llamado entrampamiento de
fase [Thomsen et al., 1985], mecanismo mediante el cual ondas de frecuencia ultrabaja
(frecuencias menores o iguales a la girofrecuencia del protón) capturan iones alineados
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Figura 1.9: Representación esquemática de la firma en el espacio de velocidades de las
distribuciones de iones giratorios girotrópicos (arriba) y no girotrópicos (abajo). Los di-
agramas de la izquierda ilustran contornos de isodensidad en el plano perpendicular a la
dirección del campo magnético. Los diagramas de la derecha muestran lo mismo para un
plano en el espacio de velocidades que contiene la dirección del campo magnético. Tomado
de Thomsen et al [1985].
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al campo haciéndolos girar con la misma frecuencia que la de las ondas causando aśı el
rompimiento del haz y una mezcla de fases. La figura 1.10 muestra un esquema en el
que una población de iones no girotrópica detectada por la misión ISEE tuvo su origen a
partir de este mecanismo. Recientemente algunos autores [Mazelle, 2003; 2004; 2005] han
estudiado, utilizando los ángulos de paso de las distribuciones, la posibilidad de que un
mecanismo de atrapamiento de girofase de tipo no lineal sea el más efectivo para producir
estos iones.

Figura 1.10: Ejemplo de una distribución giratoria no girotrópica producida por entram-
pamiento de fase de un haz alineado al campo. El entrampamiento ocurre debido a que
el haz alineado al campo genera una onda monocromática la cual a su vez atrapa al haz
alineado al campo. Tomada de Fuselier [1994]

Otro mecanismo muy citado es el llamado reflexión especular, en el cual la componente
de la velocidad tangencial a la superficie del choque de los iones incidentes se conserva y
únicamente cambia el sentido de la componente perpendicular al choque, conservándose
también la magnitud de la velocidad total. Este mecanismo se cree que opera muy cerca
del choque cuasiperpendicular y del cuasiparalelo produciendo poblaciones giratorias del
tipo no girotrópico [Gurgiolo et al., 1983]. Los iones no girotrópicos producidos por este
mecanismo en el choque cuasiparalelo eventualmente se pueden convertir en poblaciones
girotrópicas por mezcla de fases o por entrampamiento de fase. La figura 1.11 muestra una
distribucion de iones girotrópicos que inicialmente era no girotrópica originada a partir
de reflexión especular y que pasó por esta evolución. Gosling et al. [1982] y Mazelle [2002]
identificaron algunos eventos giratorios consistentes con este mecanismo.

1.3.4. Iones intermedios y difusos

La figura 1.12 muestra una distribución de iones intermedios t́ıpica. Como se puede
observar, se trata de un haz con una distribución mucho más extendida en el espacio de
velocidades en comparación con la de la figura 1.8, lo cual denota que ha experimenta-
do un calentamiento importante. Las distribuciones intermedias tienen su origen en el
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Figura 1.11: Distribución giratoria girotrópica producida por reflexión especular y mezcla
de fases en el choque cuasiparalelo. Tomada de Fuselier [1994]

esparcimiento o dispersión de distribuciones del tipo de racimo, las cuales pudieron ser
originalmente distribuciones de iones alineados al campo. Se ha propuesto que la evolución
de una distribución intermedia puede continuar hasta llegar a convertirse en una población
difusa; sin embargo, debido al contenido elevado de He2+ que tienen las distribuciones
difusas, se ha sugerido que estas podŕıan más bien ser de origen solar, o bien, provenir de
la evolución de haces girotrópicos del choque cuasiparalelo. En la figura 1.13 se muestra un
ejemplo de una distribución difusa, donde el calentamiento de la distribución es bastante
apreciable, llegando a alcanzar temperaturas del orden de Tb = 100Tsw.

1.3.5. Ondas en el antechoque

En el Antechoque Terrestre existen una gran variedad de ondas de frecuencia ultra-
baja, es decir, ondas cuya frecuencia es menor ó igual a la frecuencia de ciclotrón de los
protones (f <∼ Ωcp). La figura 1.14 tomada de Eastwood et al. [2005b] muestra los difer-
entes tipos de ondas de frecuencia ultra baja (ondas FUB) que ha observado Cluster en el
Antechoque Terrestre y las cuales se distinguen básicamente por su diferentes frecuencias
y formas. A continuación brindamos un breve resumen de cada una de estas ondas.

1.3.6. Ondas de 30 segundos

Dentro de las ondas FUB un grupo de ondas muy importante es el que se conoce
como ondas de 30 segundos [Hoppe et al., 1981 ; Hoppe y Russell, 1983; Mezianne et al.,
2004; Eastwood et al., 2005a; Eastwood et al., 2005c ; Mazelle et al., 2005]. Se trata de
ondas cuasimonocromáticas con periodos T ∼ 30 segundos, frecuencias f ∼ Ωcp/10 en el
marco del plasma y longitudes de onda λ ∼ 1RT . En el marco del viento solar estas ondas
se propagan en dirección hacia el sol con velocidades de fase Vph mucho menores que la
del viento solar por lo que son convectadas hacia la Tierra sufriendo una inversión en su
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Figura 1.12: Distribución de iones intermedia. Esta distribución proviene de la evolución
de una haz alineado al campo similar al que se muestra en la figura 1.8, el cual a su vez
pasó por un estadio como el de la figura 1.10 y después experimentó dispersión del ángulo
de paso por ondas. Tomada de Fuselier [1994]

Figura 1.13: Ejemplo de una distribución difusa t́ıpica en el Antechoque Terrestre en donde
Tb ∼ 100Tc y vb ∼ 2vsw. Tomado de Fuselier [1994]
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Figura 1.14: Tipos de ondas en el antechoque observadas por Cluster. Tomado de Eastwood
et al [2005b].

polarización. De esta manera estas ondas poseen polarización intŕınseca derecha pero en
el marco de la nave son observadas con polarización izquierda. Usualmente se trata de
ondas con polarización cuasicircular cuando su vector de propagación forma un ángulo
con respecto al campo magnético interplanetario (CMI) promedio cercano a los 0◦. Las
ondas cuasimonocromáticas de 30 segundos pueden ser poco compresivas aunque muchas
veces llegan a presentar una compresión importante (ver la compresión de la magnitud del
campo |B| en el panel superior izquierdo del ejemplo de la figura 1.14), son transversales
(d|B⊥|/Bo ∼ 0.8) y se propagan formando ángulos con respecto al CMI entre 0◦ y 30◦ .

A pesar de que el origen de estas ondas se ha relacionado teóricamente con distribu-
ciones de iones alineados al campo, estas ondas han sido observadas frecuentemente en
compañ́ıa de iones de tipo giratorio [Thomsen et al., 1985; Fuselier, 1994; Meziane et al.,
2004; Mazelle et al., 2003]. La excitación de ondas derechas (marco plasma) de 30 segundos
a partir de poblaciones de iones giratorios ha sido también objeto de estudio. Thomsen et
al. [1985] identificaron que de 4 eventos de ondas asociadas con iones giratorios, sólo uno
fue consistente con este mecanismo y recientemente simulaciones globales h́ıbridas (iones
considerados como part́ıculas y electrones como un fluido) han sugerido la posibilidad
de que algunas ondas compresivas en el antechoque sean generadas por iones giratorios
[Blanco Cano et al., 2006]. Sin embargo, este tema debe seguir siendo investigado más a
fondo.
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1.3.7. Shocklets

Otro grupo de ondas que ha sido identificado en el Antechoque Terrestre es el de los
llamados shocklets. Estas son ondas de gran amplitud con frecuencias ultra bajas (fre-
cuencias menores o iguales a la de ciclotrón) que guardan una gran similitud con ondas
de choque de tipo subcŕıtico (MA < 3) observadas frecuentemente en relación con iones
difusos. Haciendo uso de los datos de las naves de la misión ISEE Hoppe y Russell [1983]
reportaron este tipo de fluctuaciones de gran amplitud y determinaron, con base en la
polarización en el marco de referencia del plasma, que dichas ondas aparecen predom-
inantemente en el modo magnetosónico (polarización derecha en el marco del plasma)
aunque ocasionalmente pueden aparecer en el modo alfvénico (polarización izquierda en
el marco del plasma) con frecuencias en el marco del plasma ∼ 0.1Ωcp y longitud de onda
∼ 1RT similares a su contraparte magnetosónica. Los autores también encontraron que
los shocklets tienden a propagarse en forma oblicua con respecto a Bo a lo largo de la
normal al choque. Asimismo es muy común que estos shocklets aparezcan frecuentemente
acompañados de una especie de cola o tren de ondas de alta frecuencia conocidos como
paquetes discretos de ondas. Un ejemplo de shocklets con trenes de ondas de alta frecuen-
cia se muestra en el segundo panel superior de la figura 1.14. Hoppe et al. [1981] llevaron
a cabo un estudio detallado de paquetes discretos de ondas y usando la técnica de Mı́nima
Variación(ver caṕıtulo 3) las clasificaron como modos whistler con polarización intŕınseca
derecha y frecuencias en el marco del plasma del orden de la girofrecuencia del protón o
mayores.

1.3.8. Ondas de 1 Hz

Las ondas de 1 Hz son ondas de alta frecuencia presentes en el modo whistler que
han sido observadas cerca de choques planetarios. El origen de las ondas aisladas de alta
frecuencia no ha podido ser explicado correctamente del todo; sin embargo se piensa que
son generadas en el choque de proa debido a un mecanismo que hasta la fecha no se conoce
con certidumbre [Fairfield, 1974]. Muchas han sido las hipótesis que se han propuesto
para explicar las propiedades observadas de dichas ondas [Orlowski et al., 1995 y Russell,
en v́ıas de publicarse en 2008] y se ha sugerido que las ondas de 1 Hz experimentan
amortiguamiento conforme se alejan del choque en lugar de crecer.

1.3.9. Ondas de 3 s

A comparación de las ondas anteriormente mencionadas, este tipo de ondas se des-
cubrió más recientemente [Le et al., 1992a]. Los autores reportaron la existencia de fluc-
tuaciones con periodos del orden de 3 a 5 segundos (de ah́ı su nombre) que se propagaban
a pequeños ángulos con respecto al Bo. Su longitud de onda tiene magnitudes de alrede-
dor de ∼ 1000− 2400 km, son ondas no compresivas y han sido observadas coexistiendo
con iones intermedios y reflejados en la región donde están creciendo mientras que otros
grupos de ondas de 3 segundos han sido observados en asociación con iones difusos en
regiones ŕıo abajo de donde probablemente fueron originadas. Cabe señalar que existe
un trabajo de Blanco-Cano et al. [1999] donde se analizó estas ondas usando curvas de
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dispersión cinéticas obtenidas teóricamente. El análisis de las ondas v́ıa inestabilidades
cinéticas permitió concluir mediante este estudio que las ondas observadas de 3 s guardan
una buena correlación con la inestabilidad no resonante derecha, inestabilidad que se ha
propuesto para explicar su origen.

28Neevia docConverter 5.1



Caṕıtulo 2

Ondas e inestabilidades en el
Antechoque Terrestre

2.1. Introducción

En un plasma, como en cualquier sistema f́ısico, pueden existir fluctuaciones en sus
propiedades f́ısicas tales como su densidad, temperatura, velocidad y campo magnético,
entre otras. En esta tesis estamos interesados en estudiar las fluctuaciones de carácter
electromagnético que se manifiestan en forma de ondas e inestabilidades. Para muchos
autores estos términos son sinónimo; sin embargo para los fines de esta tesis śı se mar-
cará una diferencia. Serán consideradas como ondas los modos normales que existen en
un plasma y que no crecen en el tiempo, ya sea porque son estables o bien porque sufren
amortiguamiento. Por otra parte, el término inestabilidad se referirá a los modos normales
que crecen en el espacio y el tiempo y que surgen a partir de alguna fuente de enerǵıa libre
(anisotroṕıas térmicas en las componentes del plasma, diferencia relativa de velocidades
de deriva entre las componentes del plasma, etc.)

Asimismo, en este trabajo estamos interesados en estudiar ondas e inestabilidades
que surgen a partir de fenómenos que se dan a nivel microscópico en los plasmas no
colisionales, por lo que el desarrollo matemático que usaremos en este caṕıtulo y subse-
cuentes está basado en teoŕıa lineal de Vlasov [Gary, 1993], esto es, Teoŕıa Cinética de
plasmas bajo la suposición de que las oscilaciones de los campos son lo suficientemente
pequeñas (comparadas con sus valores promedio ó ambiente) como para poder usarse una
aproximación lineal. El tipo de plasma que consideraremos será un plasma no colisional
y homogéneo aśı como un CMI ó campo magnético ambiente Bo estacionario y uniforme
en la dirección ẑ que expresamos como Bo = ẑBo.

En la primera parte de este caṕıtulo presentaremos algunas ecuaciones básicas de
Teoŕıa Cinética de plasmas, las cuales nos permitirán llegar a la expresión de la ecuación
cinética de onda y a la relación de dispersión general para ondas. Posteriormente, men-
cionaremos la clasificación de los tipos de ondas electromagnéticas que existen según la
Teoŕıa Cinética de plasmas. Finalmente, trataremos sobre el tipo de inestabilidades que
pueden crecer en plasmas con las caracteŕısticas del plasma que prevalece en el ante-
choque haciendo énfasis en la inestabilidad llamada ion/ion, cuya relación de dispersión
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deduciremos matemáticamente.

2.1.1. Teoŕıa cinética de plasmas: Teoŕıa lineal de Vlasov

La Teoŕıa Cinética de plasmas es muy útil para estudiar fenómenos de plasmas que
ocurren a nivel microscópico, a escalas de los iones. Tal es el caso de las interacciónes onda-
part́ıcula como el amortiguamiento de Landau [Stix, 1992] y la resonancia de ciclotrón
[Stix, 1992], o bien, el desarrollo de inestabilidades debidas a propiedades no maxwellianas
en las funciones de distribución de las poblaciones que constituyen a un plasma. En par-
ticular, este es el tipo de fenómenos que son de nuestro interés estudiar en el Antechoque
Terrestre, por lo que a continuación presentaremos brevemente las ecuaciones básicas de
Teoŕıa Cinética de plasmas que nos servirán a lo largo de este trabajo.

En la Teoŕıa Cinética la descripción de un plasma se da en términos de una función
de distribución de velocidades fj(x,v, t) de la j-ésima componente o especie. Esta función
se interpreta como la densidad de probabilidad de encontrar una part́ıcula con masa mj

y carga qj en un espacio fase de volumen (x,v) en un tiempo t dado. Aśı, la ecuación que
nos brindará información sobre la evolución de la función de distribución fj de la especie
del plasma en cuestión en el espacio de velocidades, tiempo y distancia bajo la acción de
un campo eléctrico E y magnético B es la ecuación de Boltzman:

∂fj

∂t
+ v · ∂fj

∂x
+

ej

mj

(E +
v ×B

c
) · ∂fj

∂v
=

∂fj

∂t collision
(2.1)

donde ej es la carga de la part́ıcula de la especie jth, mj es la masa de la part́ıcula de la
especie jth. El lado derecho de la ecuación representa el efecto de algún término colisional.

Por otra parte, la mayoŕıa de los plasmas espaciales como el Antechoque Terrestre
son plasmas no colisionales (excepto el de la ionosfera) por lo que si ignoramos colisiones
podemos simplificar aún más la ecuación de movimiento anterior para llegar a la conocida
ecuación de Vlasov

∂fj

∂t
+ v · ∂fj

∂x
+

ej

mj

(E +
v ×B

c
) · ∂fj

∂v
= 0 (2.2)

La ecuación cinética de Vlasov junto con las ecuaciones de Maxwell :

∇ · E = 4πρ (2.3)

∇× E = −1

c

∂B

∂t
(2.4)

∇×B =
1

c

∂E

∂t
+

4π

c
J (2.5)

∇ ·B = 0 (2.6)
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son el sistema de ecuaciones que nos servirán para llegar a la ecuación de onda y a
la relación de dispersión de plasmas espaciales como los del entorno magnético terrestre,
donde ρ =

∑
jej

∫
d3vfj es la densidad de carga expresada mediante el momento de

velocidad cero de la distribución fj ó densidad de particulas, y J =
∑

jejΓ es la densidad
de corriente en la que se utiliza el primer momento de velocidad Γj =

∫
d3vvfj, también

llamado densidad de flujo de part́ıculas.

Por otra parte, la teoŕıa lineal que usaremos implica que las variaciones de los campos
y de las funciones de distribución son pequeñas comparadas con su valor promedio, por
lo que se pueden expresar mediante expansiones del siguiente tipo:

fj(x,v,t) = f
(0)
j (x,v, t) + f

(1)
j (x,v, t) + f

(2)
j (x,v, t) + ...

E(x, t) = Eo(x) + E(1)(x, t) + E(2)(x, t) + ...

B(x, t) = Bo(x) + B(1)(x, t) + B(2)(x, t) + ... (2.7)

donde el supeŕındice (0) y el sub́ındice o se refiere a la variable no perturbada o ambiente,
(1) es la variable perturbada de primer orden, (2) la variable perturbada de segundo orden
y aśı sucesivamente.

Debido a que los términos de segundo orden en adelante son muy pequeños, los campos
eléctricos y magnéticos aśı como las funciones de distribución que usaremos en el desarrollo
de esta tesis serán expansiones que contienen únicamente el término de primer orden, es
decir, expansiones lineales. Dichas fluctuaciones de primer orden se expresarán mediante
la siguiente función de onda plana:

h(1)(x, t) = h(0)(k, ω) exp[i(k · x− ωt)] (2.8)

donde h es cualquier variable, k es el número de onda, y ω es la frecuencia temporal de
la onda.

Haciendo la transformada de Fourier en espacio y tiempo de la ecuación de Ampere
(2.5) tenemos

E(1)(k, ω)(ω2 − k2c2) = −4πωiJ(1)(k, ω) (2.9)

Si reescribimos la densidad de flujo de part́ıculas Γ(k, ω) utilizando el campo eléctrico
E(k, ω) y el tensor de conductividad adimensional Sj(k, ω) de la componente jth del
plasma, nos queda:

Γj(k, ω) =
ik2c2

4πejω
Sj(k, ω)·E(k, ω) (2.10)

Finalmente combinando la ecuación (2.10) con la ecuación de Ampere(2.5) y la de
Faraday (2.4) llegamos a una forma sencilla de escribir la ecuación de onda de un plasma
homogéneo como

D(k, ω)·E(k, ω) = 0 (2.11)
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donde D es el tensor de dispersión para fluctuaciones electromagnéticas escrito en términos
del tensor de conductividad Sj(k, ω) como sigue:

Dxx = ω2 − k2c2 + k2c2
∑

j

Sxxj

Dxy = k2c2
∑

j

Sxyj

Dxz = k2c2
∑

j

Sxzj

Dyx = k2c2
∑

j

Syxj

Dyy = ω2 − k2
zc

2 + k2c2
∑

j

Syyj

Dyz = kykzc
2 + k2c2

∑
j

Syzj

Dzx = k2c2
∑

j

Szxj

Dzy = kykzc
2 + k2c2

∑
j

Szyj

Dzz = ω2 − k2
yc

2 + k2c2
∑

j

Szzj (2.12)

La solución no trivial de esta ecuación implica

det|D(k, ω)| = 0 (2.13)

que es la llamada ecuación de dispersión, cuya solución ω(k) ó bien k(ω) da como resultado
el tipo de onda o inestabilidad que pueden crecer en un plasma con las caracteŕısticas que
se desee analizar. En este caso la frecuencia temporal ω consta de una parte real y una
imaginaria, es decir ω = ωr +γi, donde γ indica la tasa de crecimiento o amortiguamiento
de la oscilación. Aśı, consideraremos como inestabilidad cualquier solución de la ecuación
de dispersión que satisface γ > 0 y como onda aquellas soluciones con −|ωr|/2π ≤ γ ≤ 0.
Cualquier solución que cumpla γ < −|ωr|/2π será considerada una oscilación fuertemente
amortiguada, y por tanto no será de nuestro interés.

Asimismo, para los fines de nuestros análisis, consideraremos que el vector número
de onda k yace en el plano (y, z), es decir, k = ŷky + ẑkz. A continuación presentaré un
procedimiento general basado en Gary [1993] para obtener la relación de dispersión de un
plasma cuyas componentes pueden tener cualquier función de distribución de orden cero.
Por tanto las expresiones a las que llegaremos pueden ser aplicables tanto a ondas como
a inestabilidades.
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2.1.2. Ondas electromagnéticas de frecuencia ultra baja (FUB)

En esta sección consideramos que todas las componentes del plasma tienen una dis-
tribución de tipo Maxwelliana y que además no existen campos eléctricos presentes. Este
tipo de condiciones iniciales en el plasma no dará lugar al crecimiento de inestabilidades,
pues no existen anisotroṕıas o inhomogeneidades en la función de distribución de orden
cero del plasma. Este es por tanto el caso de las ondas, que es el caso más sencillo de
fluctuaciones electromagnéticas.

La función Maxwelliana que usaremos es la siguiente:

f
(0)
j (v) = f

(M)
j (v) =

nj

(2πv2
j )

(3/2)
exp

(
− v2

2v2
j

)
(2.14)

Si perturbamos una función de distribución fo aśı como los campos Eo y Bo, la ecuación
lineal de Vlasov para ondas electromagnéticas queda:

∂fj
(1)(x,v, t)

∂(t)
+v·

∂f
(1)
j

∂x
+

ej

mj

(
v ×Bo

c

)
·
∂f

(1)
j

∂v
= − ej

mj

[
E(1)(x, t) +

v ×B(1)(x, t)

c

]
·
∂f

(0)
j (v)

∂v
(2.15)

Para distribuciones isotrópicas como (2.14), el término v × B(1) · ∂f
(0)
j

∂v
en el lado

derecho de la ecuación lineal de Vlasov (2.15) desaparece. Si integramos sobre las órbitas
no perturbadas dadas por las ecuaciones 1 a la 6 del apéndice B, llegamos a la siguiente
expresión de la función de distribución de primer orden:

f
(1)
j (k,v, ω) =

ej

Tj

fj(v)

∫ 0

−∞
dτv′ · E(k, ω) exp[ibj(τ, ω)] (2.16)

donde bj(τ, ω) está dada por k · (x′ − x− ωτ) y τ = t− t′

Por tanto, mediante la ecuación (2.10) llegamos a una expresión general para el tensor
de conductividades Sj(k, ω) de la especie j:

Sj(k, ω) =
ik2

j ω

k2njc2

∫ 0

−∞
d3vvfj(v)

∫ 0

−∞
dτv′ exp[ibj(τ, ω)] (2.17)

2.1.3. Ondas con propagación oblicua

Si evaluamos el tensor de conductividades anterior usando el método del apéndice C
llegamos a los términos del tensor de conductividad para ondas con propagación oblicua
k×Bo 6= 0, que son:
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S
(M)
xxj =

ω2
j

k2c2
ζ(0

j)exp(−λj)
∞∑

m=−∞

{2λj[Im(λj)− I ′m(λj)] +
m2

λj

Im(λj)}Z(ζm
j )

S
(M)
xyj = i

ω2
j

k2c2
ζ(0

j)exp(−λj)
∞∑

m=−∞

m[Im(λj)− I ′m(λj)]Z(ζm
j )

S
(M)
xzj = i

ω2
j

k2c2

|kz|√
2kz

ζ(0
j)

kyvj

Ωj

exp(−λj)
∞∑

m=−∞

[Im(λj)− I ′m(λj)]Z
′(ζm

j )

S
(M)
yxj = −S

(M)
xyj

S
(M)
yyj =

ω2
j

k2c2
ζ(0

j)
exp(−λj)

λj

∞∑
m=−∞

m2Im(λj)Z(ζm
j )

S
(M)
yzj =

ω2
j

k2c2

|kz|√
2kz

ζ(0
j)

Ωj

kyvj

exp(−λj)
∞∑

m=−∞

mIm(λj)Z
′(ζm

j )

S
(M)
zxj = −S

(M)
xzj

S
(M)
zyj = S

(M)
yzj

S
(M)
zzj = −

ω2
j

k2c2
ζ(0

j)exp(−λj)
∞∑

m=−∞

Im(λj)ζ
m
j Z ′(ζm

j )

(2.18)

donde λj = (kyaj)
2, I es la función de Bessel de orden m, aj =

vj

Ωj
(

T⊥j

T‖j
)1/2 es el giroradio

de la componente jth y Z(ζm
j ) es la función de dispersión del plasma (ver apéndice A)

cuyo argumento es

ζm
j =

ω + mωj√
2|kz|vj

(2.19)

Finalmente lo que resta es resolver la relación de dispersión para ondas con propa-
gación oblicua para lo cual sustituimos en la ecuación de dispersión general (2.13) los
valores del tensor Sj de la ecuación (2.18).

2.1.4. Ondas con propagación paralela

Para el caso de propagación paralela o antiparalela a Bo, k×Bo = 0, se tiene entonces
que ky = 0 y k = |kz| y las expresiones de las ecuaciones (2.18) se reducen a las siguientes:
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Sxxj =
1

2

ω2
j

k2c2
ζ0
j [Z(ζ+1

j ) + Z(ζ−1
j )]

Sxyj =
i

2

ω2
j

k2c2
ζ0
j [Z(ζ+1

j )− Z(ζ−1
j )]

Sxzj = 0

Syxj = −Sxyj

Syyj = Sxxj

Syzj = 0

Szxj = 0

Szyj = 0

Szzj = −
k2

j

k2

v2
j

c2
(ζ0

j )2Z ′(ζ0
j ) (2.20)

Asimismo, tenemos que en la ecuación (2.12) las componentes Dzx = Dxz = 0 y
Dzy = Dyz = 0, por lo que la ecuación de dispersión para propagación paralela tiene la
siguiente forma en notación matricial

(
Dxx Dxy

Dyx Dyy

) (
Ex

Ey

)
= 0 (2.21)

si resolvemos el determinante de este tensor reducido D sustituyendo sus componentes por
las expresiones de la ecuación (2.12) obtenemos entonces que la ecuación de dispersión
para propagación paralela aplicable a cualquier tipo de fluctuación (onda o inestabilidad)
es

ω2 − k2c2 + k2c2
∑

j

S±j (k, ω) = 0 (2.22)

Utilizando 2.20 y la ecuación anterior se puede concluir entonces que la conductividad
adimensional para ondas electromagnéticas con propagación paralela está dada por

S±j k, ω =
ω2

j

k2c2
ζ0
j Z(ζ±1

j ) (2.23)

2.1.5. Tipos de ondas electromagnéticas FUB

El uso de ecuaciones cinéticas para estudiar plasmas nos brinda un panorama mucho
más complejo y a la vez más completo de la f́ısica de plasmas que el que podŕıamos tener
con alguna otra teoŕıa de plasmas, como por ejemplo teoŕıa MHD. En Teoŕıa Cinética la
solución a la relación de dispersión resulta en una gran variedad de ondas mientras que
en la teoŕıa MHD existen solamente tres tipos de ondas: rápida, intermedia y lenta, las
cuales como lo indica su nombre se distinguen básicamente por sus velocidades de fase. El
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Figura 2.1: Comparación de las curvas de dispersión MHD (paneles izquierdos) vs curvas
cinéticas (paneles derechos) para un ángulo de propagación de onda θBok = 30◦ y dos
valores de β, como se indica. Las frecuencias ω están normalizadas con respecto a la fre-
cuencia ion ciclotrón ( Ωci en la nomenclatura del autor) y el número de onda con respecto
a la longitud inercial de los iones c/ωpi. Las curvas MHD se diferencian claramente por
sus velocidades de fase, en cambio, en la Teoŕıa Cinética los modos se cruzan, por lo cual
es necesario una nueva clasificación de las ondas tomando en cuenta otros parámetros
f́ısicos del plasma. Tomado de Krauss-Varban, et al. [1994].

estudio de las caracteŕısticas de las ondas MHD no es objeto de estudio de este trabajo.
El lector interesado puede consultar el libro de texto Baumjohann W. y R. Treumann
[1996]. Lo único que nos interesa resaltar en este trabajo es la diferencia que existe entre
las ondas MHD y las ondas que predice la Teoŕıa Cinética. Dicha diferencia se puede
observar claramente en la figura 2.1 tomada de Krauss Varban et al. [1994]. Las curvas
de dispersión de las ondas MHD (paneles izquierdos) permiten una clara división de
los tres tipos de ondas (lenta, intermedia y rápida), mientras que en la Teoŕıa Cinética
dichas curvas se cruzan, haciendo más dif́ıcil su interpretación. La identificación de ondas
cinéticas dependerá pues del régimen de θ, Te/Tp y β en el que se encuentre el plasma y
no de las velocidades de fase.

A continuación mencionaremos los tipos de ondas cinéticas que existen en el rango de
frecuencias ultrabajas (FUB) , esto es, frecuencias menores a la girofrecuencia del protón
ωr << Ωcp, y que serán a las que nos dedicaremos en este trabajo.

36Neevia docConverter 5.1



Onda de Alfvén

En el ĺımite de longitud de onda grande es una onda esencialmente incompresible y
satisface

ωr ' kzVA (2.24)

Esta onda casi no experimenta amortiguamiento para todos los valores de θ, tanto para
β pequeñas como grandes. Cuando se propaga estrictamente paralela al campo magnético,
es una onda con polarización izquierda circular y se le suele llamar Onda de Alfven/ion
ciclotrón, debido a que el modo entra en resonancia con los iones y además si ω/kz > 0
tiene helicidad negativa. Para valores de θ >> 0 la onda es eĺıpticamente polarizada.

Dado que VA < cs, donde cs representa la velocidad del sonido, para β grandes este
modo tiene la velocidad de fase más baja pero corresponde al modo MHD intermedio para
β pequeña.

En términos generales las ondas de Alfvén no son compresivas cuando θ = 0◦ y se
vuelven compresivas conforme θ aumenta.

Onda ion/acústica

Conforme Te/Tp crece y es mayor que 1, esta onda se vuelve muy poco amortiguada.
Para valores β pequeños, corresponde al modo lento MHD pero conforme β aumenta, se
vuelve el modo más rápido para propagación quasiparalela. El término quasiparalelo se
refiere a 0◦ ≤ θ ≤ 30◦ y quasiperpendicular 60 ≤ θ ≤ 90◦

Onda magnetosónica

Involucra fluctuaciones magnéticas y de densidad correlacionadas. Para propagación
quasiperpendicular y β < 1 satisface

ω2
r ' k2(V 2

A + c2
s⊥sin2θ) (2.25)

donde

c2
s⊥ = 2

Tp + Te

mp

(2.26)

Para propagación quasiperpendicular esta onda está débilmente amortiguada tanto
para β pequeñas como grandes y corresponde al modo MHD rápido para toda β.

Onda magnetosónica paralela

Es una onda no compresiva que satisface ωr ' kVA y está fuertemente amortiguada
para propagación quasiparalela. En el ĺımite de propagación paralela, es una onda de
polarización derecha circular, y si ω/kz tiene helicidad positiva.
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Para β pequeña este modo tiene la velocidad de fase más rápida y para betas mayores
tiene una velocidad de fase intermedia. Cuando la velocidad de fase de una onda mag-
netosónica paralela con polarización derecha aumenta considerablemente se vuelve una
onda magnetosónica/whistler, la cual es compresiva y se puede propagar en cualquier
dirección.

2.2. Inestabilidades electromagnéticas

Las inestabilidades surgen en un sistema como una forma de redistribución de la
enerǵıa que se ha acumulado en un estado de desequilibrio. A la fuente que origina el
crecimiento de los modos normales de un plasma es a lo que tradicionalmente se le ha
llamado enerǵıa libre, y esta puede ser una distorsión de la función de distribución de
alguna componente del plasma o bien algún gradiente o inhomogeneidad del plasma.

En general, existen dos tipos de inestabilidades: microinestabilidades y macroinesta-
bilidadaes. Las primeras se refieren a aquellas fluctuaciones que tienen longitudes de onda
relativamente pequeñas y las cuales son excitadas por un desequilibrio termodinámico de
la función de distribución de velocidades del plasma. El tratamiento de este tipo de in-
estabilidades es mediante ecuaciones cinéticas usando teoŕıa de Vlasov y son justamente
estas inestabilidades en las que estamos interesados en este trabajo. Por otro lado, las
macroinestabilidades son más bien debidas a gradientes y/o inhomogeneidades en el plas-
ma, por lo que dependen más directamente de las propiedades macroscópicas del plasma
en cuestión y por tanto el tratamiento teórico más adecuado para este tipo de inestabili-
dades es mediante las ecuaciones MHD. Además, estas fluctuaciones están caracterizadas
por longitudes de onda relativamente grandes.

Aśı, el escenario que se tiene es que dada una fuente particular de enerǵıa libre el
plasma puede ser inestable en diferentes modos de onda. Entre las fuentes de enerǵıa
más comunes en plasmas espaciales es frecuente encontrar anisotroṕıas en funciones de
distribución, ya sea en iones o electrones, aśı como también diferencia de velocidades vo

(en la dirección paralela o antiparalela a Bo) entre dos componentes del plasma. En los
plasmas espaciales existen un gran número de inestabilidades originadas por anisotroṕıas
térmicas, siendo las inestabilidades T⊥ > T‖ las que ocurren con más frecuencia que
T‖ > T⊥. Tal es el caso de las inestabilidades que ocurren en el entorno magnético terrestre,
particularmente en la magnetofunda, donde existen reǵımenes de β muy grandes que
ayudan a que las fluctuaciones por anisotroṕıas térmicas crezcan. El tipo de inestabilidad
que surja depende de la población de iones y/o electrones que presenta anisotroṕıa térmica.

Por otra parte, el calentamiento del plasma y los diversos procesos de aceleración
de part́ıculas en plasmas actúan sobre las especies del plasma y pueden dar origen a
diferencias relativas de velocidades de derivas entre dos componentes del plasma dando
lugar por tanto al desarrollo de inestabilidades. Esta inestabilidad se presenta en ambientes
espaciales como el Antechoque Terrestre, los choques interplanetarios, la magnetocola
terrestre aśı como también en la zona de interacción entre el viento solar y la atmósfera
de los cometas y se tratará con más detalle en la sección 2.3.

La nomenclatura que usaremos para designar a las inestabilidades será la misma que
usa Gary [1993]: primero se mencionará la fuente que generó la inestabilidad seguido
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de el modo que se vuelve inestable, tal es el caso de la inestabilidad proton/ciclotrón.
Sin embargo, hay algunos nombres que se conservan por razones históricas, como por
ejemplo la inestabilidad tipo manguera (en inglés, proton firehose) o la tipo espejo. Todas
estas son inestabilidades originadas por anisotroṕıa iónica. Dentro de las fluctuaciones que
crecen por distribuciones maxwellianas con deriva, el nombre que se les ha dado es el de
inestabilidad componente/componente, en donde las componentes indican las poblaciones
de iones o electrones que tienen una diferencia relativa de velocidades de deriva. Estas
inestabilidades son las que trataremos más adelante en este caṕıtulo.

2.2.1. Resonancia ion ciclotrón

Conforme aumenta la fuente de enerǵıa libre que genera una inestabilidad, el cre-
ciemiento de la onda γ se vuelve más positiva y entonces sucede que al menos una com-
ponente del plasma (iones en este caso) experimenta un fenómeno f́ısico muy conocido en
la f́ısica de plasmas llamado resonancia ion ciclotrón. La resonancia de ciclotrón ocurre
cuando aquellas part́ıculas de la función de distribución del plasma tienen una velocidad
paralela al campo vz igual a la velocidad de fase de la onda vph = w/kz, es decir la
velocidad de dichas part́ıculas cumple (en el marco de la nave) con la condición:

ω − kzvz − lΩcp = 0 para |l| ≥ 1 (2.27)

donde kzvz es el término de corrimiento doppler.

Cuando ocurre la resonancia decimos que la part́ıcula ve al campo eléctrico en su
marco de referencia a una frecuencia ω que es múltiplo entero l de su frecuencia de
ciclotrón Ωcp. Esto se traduce en que el vector de campo eléctrico perpendicular a la
dirección de Bo gira junto con la part́ıcula por lo que ésta lo ve constante en su marco de
referencia.

En nuestras ecuaciones la resonancia de la part́ıcula se reflejará en el argumento ζj de
la función de dispersión del plasma Z(ζj), de tal forma que cuando las part́ıculas entran
en resonancia con el campo eléctrico la condición de resonancia será ζj ≤ 1. También
puede ocurrir que la fuente de enerǵıa libre siga creciendo indiscriminadamente y que las
part́ıculas se vuelvan no resonantes, lo cual describiremos con la condición |ζj| >> 1

2.3. Inestabilidades electromagnéticas de tipo com-

ponente/componente

En esta sección abordaremos las inestabilidades ion/ion debidas a la diferencia de
velocidades de deriva vo entre un haz de iones muy tenue pero energético que denotaremos
(b), y otra población de iones mucho más densa denominada núcleo (c) ó plasma ambiente.
Esto en otras palabras se puede escribir como:

nb << nc

vob >> vc (2.28)
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Dada esta condición en las funciones de distribución de las componentes del plas-
ma, existen tres tipos de inestabilidades ion/ion que pueden surgir: resonante derecha,
resonante izquierda y no resonante.

La función de distribución de orden cero de los electrones, denotados por e, será de
tipo Maxwelliana dada por la ecuación (2.14). Los iones estarán representados por una
función de distribución Maxwelliana con velocidad de deriva voj que satisface para cada
especie j del plasma voj ×Bo = 0 y que está dada por la siguiente ecuación:

f
(0)
j (v) =

nj

(2πv2
j )

3/2
exp−(v − voj)

2

2v2
j

(2.29)

Denotaremos la componente de velocidad de deriva relativa entre el haz y el núcleo
como vo = vob − voc. El plasma se considerará además neutro ne = ni = nc + nb y con
corriente neta igual a cero

∑
j ejnjvoj = 0

2.3.1. Obtención de la ecuación de dispersión

La derivación de la ecuación de dispersión para propagación oblicua sigue el mismo
procedimiento que hemos hecho anteriormente. Como en el caso de las ondas, lo primero
que hay que hacer es obtener la función de distribución de primer orden. Haciendo la
transformada de Fourier de la ecuación diferencial (2.15) y utilizando la ecuación de
Faraday (2.4) también en términos de (k, ω) tenemos que la función de distribución de
primer orden para la componente j-ésima del plasma es

f
(1)
j (k,v,ω) =

ej

Tj

f
(M)
j (|v − voj|)

(
1− k · voj

ω

) ∫ 0

−∞
dτv′ · E(1)(k, ω)exp[ibj(τ, ω)]

− ej

Tj

f
(M)
j (|v − voj|)voj · E(1)(k, ω)

∫ 0

−∞
dτ

(
1− k · v′

ω

)
exp[ibj(τ, ω)] (2.30)

Aqúı las variables primadas denotan la órbita no perturbada de una part́ıcula car-
gada en Bo (ver apéndice B). Sustituyendo en esta ecuación la función de distribución
Maxwelliana con deriva de orden cero, tenemos que

Sj(k, ω) =

ik2
j

k2njc2
(ω − k · voj)

∫
d3v(v + voj)f

(M)
j (v)

∫ 0

−∞
dτ(v′ + voj)exp[ibj(τ, ω)− k · voj]

+
k2

j

k2

vojvoj

c2
(2.31)
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Este tensor se puede escribir en una forma más compacta como:

Sj(k, ω) = S
(M)
j (k, ω − k · voj) +

voj

c
Q

(M)
j (k, ω − k · voj)

+ R
(M)
j (k, ω − k · voj)

voj

c
+

vojvoj

c2
K

(M)
j (k, ω − k · voj) (2.32)

donde:

Q
(M)
j (k, ω) =

ik2
j ω

k2cnj

∫
d3vf

(M)
j (v)

∫ 0

−∞
dτv′exp[ibj(τ, ω)] (2.33)

R
(M)
j (k, ω) =

ik2
j ω

k2cnj

∫
d3vvf

(M)
j (v)

∫ 0

−∞
dτexp[ibj(τ, ω)] (2.34)

y K
(M)
j (k, ω) es la susceptibilidad electrostática.

Evaluando las integrales anteriores mediante la técnica que se describe en el apéndice
C de esta tesis, uno obtiene

Q
(M)
j (k, ω) =

k2
j

k2

vj

c

ω√
2|kz|vj

{ix̂kyvj

Ωj

exp(−λj)
∞∑

m=−∞

[Im(λj)− I ′m(λj)]Z(ζm
j )

− ŷ
Ω

kyvj

exp(−λj)
∞∑

m=−∞

mIm(λj)Z(ζm
j )− ẑ

|kz|√
2kz

exp(−λj)
∞∑

m=−∞

Im(λj)Z
′(ζm

j )} (2.35)

R
(M)
xj (k, ω) = −Q

(M)
xj (k, ω) (2.36)

R
(M)
yj (k, ω) = Q

(M)
yj (k, ω) (2.37)

R
(M)
zj (k, ω) = Q

(M)
zj (k, ω) (2.38)

y

K
(M)
j (k, ω) =

k2
j

k2

[
1 +

ω√
2|kz|vj

exp(−λj)
∞∑
−∞

Im(λj)Z(ζm
j )

]
(2.39)

donde λj = (kyvj/Ωj)
2 y Z(ζm

j ) es la función de dispersión del plasma.

ζm
j =

ω − k · voj + mΩj√
2|kz|vj

(2.40)
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2.3.2. Propagación paralela

En este caso ky = 0. Escribiendo k2
z = k2, la expresión anterior se reduce a:

Q
(M)
j (k, ω) = R

(M)
j (k, ω) = −ẑ

k2
j

k2

vj

c

ω

2kzvj

Z ′(ζ0
j ) (2.41)

y

K
(M)
j (k, ω) = −

k2
j

2k2
Z ′(ζ0

j ) (2.42)

Recordando que la ecuación de dispersión paralela para ondas e inestabilidades está da-
da por la ecuación:

ω2 − k2c2 + k2c2
∑

j

S±j (k, ω) = 0 (2.43)

entonces la expresión para el tensor de conductividades adimensional es:

S±j (k, ω) =
ω2

j

k2c2
ζ0
j Z(ζ±1

j ) (2.44)

2.3.3. Tipos de inestabilidades electromagnéticas ion/ion

2.3.4. Inestabilidad ion/ion resonante derecha

Esta inestabilidad proviene del crecimiento del modo magnetosónico/whistler para
propagación cuasi-paralela o paralela, en el cual la relación de dispersión está dada por
ωr = kvA. Surge al existir una diferencia apreciable en la velocidad relativa de las veloci-
dades de deriva de los iones y además la temperatura del haz reflejado es más caliente
que la del núcleo (alrededor de 10 veces la del núcleo). La condición de resonancia ocurre
solamente en el haz de iones reflejados, es decir, |ζ±1

b | ≤ 1. Como los iones del núcleo (en
este caso el viento solar) y los electrones son no resonantes, entonces |ζ+1

e | >> |ζ+1
c | >> 1.

Puesto que ωr > 0, kz > 0 y vob > 0, la propagación de la inestabilidad es en la direc-
ción del haz reflejado. La figura 2.2 muestra un corte transversal en la dirección vz de
las funciones densidad de probabilidad del haz de iones reflejados y del núcleo o viento
solar para el caso de la inestabilidad resonante derecha. La flecha indica la velocidad de
las part́ıculas que entran en resonancia ion ciclotrón con los campos electromagnéticos.

A manera de ejemplo, utilizamos las figuras de Gary [1993] para ilustrar las carac-
teŕısticas dispersivas de la inestabilidad ion/ion resonante derecha en la figura 2.3. Para
los páneles de esta figura se supuso nb = 0.01ne, Te = Tc y para todas las componentes
Tj = T‖j

= T⊥j, es decir, no hay anisotroṕıa. Por otro lado βc = 1.0, VA/c = 10−4 y
Tb =10Tc. Las ĺıneas sólidas representan la frecuencia real ωr la cual está normalizada con
respecto a la frecuencia de ciclotrón de los iones Ωp (en la nomenclatura de Gary [1993]),
y las ĺıneas punteadas corresponden a la frecuencia imaginaria γ, la cual indica la tasa
de crecimiento de la onda, en este caso también normalizada con respecto a la frecuencia
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Figura 2.2: Corte en el eje vz de las funciones de distribución de orden cero de un haz col-
imado (izquierda) y un haz reflejado (derecha) correspondientes a la inestabilidad ion/ion
resonante derecha para el caso de propagación de onda paralela k × Bo = 0. La flecha
indica la velocidad asociada a la resonancia ion ciclotrón. Tomada de Gary [1993].

Figura 2.3: Curvas de dispersión teóricas para la inestabilidad ion/ion resonante derecha
para propagación paralela a Bo para tres valores diferentes de vo. La curva sólida representa
la frecuencia real y las ĺıneas punteadas ilustran el crecimiento de la onda. El primer panel
(vo = 0) es el caso de una onda magnetosónica/whistler, en el segudo y tercer paneles surge
la inestabilidad. Tomada de Gary [1993].

de ciclotrón de los iones. Tanto la frecuencia real como la imaginaria están graficadas con
respecto al número de onda k, este último normalizado con respecto a la frecuencia del
plasma ωp y a la velocidad de la luz c. En el recuadro de la izquierda dado que γ = 0, no
existe una inestabilidad como tal y se trata entonces del modo magnetosónico/whistler
paralelo. En el segundo panel, ya existe una diferencia apreciable entre las velocidades
de deriva de las dos poblaciones de iones y entonces la inestabilidad comienza a crecer
(γ/Ωp ∼ 0.05) alrededor de kc/ωp = 0.1 y ωr/Ωp = 0.1. El último recuadro muestra el
caso en el que la diferencia de velocidades es el doble y sigue por tanto creciendo la inesta-
bilidad, alcanzando el valor más alto de γ/Ωp ∼ 0.1 en kc/ωp = 0.1 cuando ωr/Ωp = 0.1

2.3.5. Inestabilidad ion/ion resonante izquierda

Cuando el haz reflejado que interactúa con el viento solar es mucho más caliente, i.e
100 veces la temperatura del viento solar, las condiciones son favorables para el crecimiento
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Figura 2.4: Curvas de dispersión teóricas para la inestabilidad ion/ion resonante izquierda
para propagación paralela a Bo para tres valores diferentes de vo. La curva sólida representa
la frecuencia real y las ĺıneas punteadas ilustran el crecimiento de la onda. El primer panel
(vo = 0) es el caso de una onda Alfven/ion ciclotrón, en el segudo y tercer paneles surge
la inestabilidad. Tomada de Gary [1993].

Figura 2.5: Corte en el eje vz de las funciones de distribución de orden cero de un haz
colimado (centro) y un haz reflejado (distribución más extendida) correspondientes a la
inestabilidad ion/ion resonante izquierda para el caso de propagación de onda paralela
k×Bo = 0. La flecha indica la velocidad asociada a la resonancia ion/ciclotrón. Tomada
de Gary [1993].

de la inestabilidad ion/ion resonante izquierda. La curva de dispersión teórica para esta
inestabilidad (para el caso de propagación paralela) se ilustra en la figura 2.4, donde
Tb = 100Tc. La misma descripción aplica para esta figura que en la figura 2.3. En los
páneles se va incrementando la velocidad relativa de deriva desde 0 hasta 2VA y conforme
v0 sigue aumentando es la onda Alvén/ion ciclotrón la que crece y se convierte en la
inestabilidad ion/ion resonante izquierda.

La condición de resonancia para esta inestabilidad es |ζ−1
b | < 1 y al igual que en la

inestabilidad resonante derecha, los electrones y los iones del núcleo son no resonantes,
es decir, |ζ+1

e | >> |ζ+1
c | >> 1. La figura 2.5 es un corte de las funciones de distribución

del haz reflejado y el viento solar en el eje vz y es muy notorio como en este caso, la
función del viento solar tiene una distribución angular mucho más dispersa en el espacio
de velocidades debido a que ha experimentado calientamiento.
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Figura 2.6: Curvas de dispersión teóricas para la inestabilidad ion/ion no resonante
derecha para propagación paralela a Bo para tres valores diferentes de vo. La curva sólida
representa la frecuencia real y las ĺıneas punteadas ilustran el crecimiento de la onda. El
primer y segundo panel (vo = 0) se refieren a una onda con helicidad negativa, mientras
que en el tercer panel surge la inestabilidad. Aqúı Tb = 10Tc. Tomada de Gary [1993].

2.3.6. Inestabilidad ion/ion no resonante

Un haz relativamente fŕıo y rápido puede originar la inestabilidad de tipo manguera,
para la cual todas las componentes son no resonantes cumpliéndose entonces |ζ−1

j | >> 1
para j = c, b, e. Contrariamente a las dos inestabilidades resonantes, el modo no resonante
se propaga en la dirección opuesta al haz de iones reflejados. La figura 2.6 muestra las
propiedades de dispersión de esta inestabilidad, la cual tiene helicidad negativa y una
velocidad de fase relativamente pequeña. Esta inestabilidad no será objeto de estudio en
esta tesis.
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Caṕıtulo 3

Ondas e inestabilidades en el
antechoque: ISEE & Cluster

3.1. Ondas observadas: ISEE

En esta sección analizamos ondas observadas por las naves ISEE (International Sun-
Earth Explorer) 1 & 2 [Russell, 1978]. Las dos naves de la misión estadounidense ISEE
fueron lanzadas en octubre de 1977 en una órbita altamente eĺıptica y con una pequeña
separación variable entre ambas en un rango entre 200 y 2000 km. La misión ISEE causó un
gran impacto en su época puesto que fue la primera de su tipo en poner en órbita naves
gemelas capaces de realizar mediciones simultáneas en los plasmas espaciales. El objetivo
de este proyecto era separar los efectos espaciales de los temporales en los fenómenos
observados y de esta manera estudiar a más detalle las propiedades del plasma que permea
el entorno magnético terrestre. Ambas naves orbitaron el entorno geomagnético del lado
d́ıa en regiones cercanas a las ecuatoriales aśı como la magnetocola cercana a la Tierra
con distancias de hasta 23 RT , reincorporándose a la atmósfera terrestre en septiembre
de 1987.

Los datos de ISEE que reportamos en esta sección fueron estudiados con anterioridad
por Hoppe et al. [1981] y Hoppe y Russell [1983]. En estos art́ıculos se reporta la existencia
de ondas de frecuencia ultra baja (FUB) en el Antechoque Terrestre correspondientes a
ondas monocromáticas de 30 segundos y shocklets, las cuales se encontraron asociadas a
distribuciones del tipo de iones reflejados, intermedios y difusos. Los autores realizaron
un análisis exhaustivo de las propiedades de dichas fluctuaciones para lo cual utilizaron
análisis clásico de Fourier, Mı́nima Variación (MVA en inglés [Sonnerup y Cahill, 1967]) y
correlación cruzada, y como parte complementaria se llevó a cabo un análisis de dispersión
de ondas basado en teoŕıa MHD. En esta sección reproducimos estas mismas técnicas que
utilizaron los autores y las usamos para analizar ondas de 30 segundos. El propósito de
esto fue comprobar el buen funcionamiento de las rutinas computacionales escritas en
MATLAB para poder extender nuestro estudio no sólo a ondas observadas por ISEE, sino
también a ondas observadas por la misión Cluster.

A continuación describiremos en primer lugar las técnicas empleadas para la carac-
terización de las ondas y posteriormente brindaremos algunos ejemplos de las ondas de
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30 segundos.

3.1.1. Técnicas de análisis

Análisis de Fourier. El análisis de Fourier es una de las herramientas más poderosas
utilizadas en el análisis de ondas. Sus principios se han utilizado desde hace ya muchos
años y se pueden encontrar en cualquier libro de análisis de señales (i.e. Oppenheim et
al., 1998). Para el análisis de los datos utilizados en esta tesis se usó la transformada
rápida de fourier (FFT) basada en un algoritmo de 512 puntos con el cual se obtuvieron
las frecuencias predominantes en el marco de la nave (fsc) de los intervalos estudiados.

Correlación cruzada. Mediante esta técnica se obtiene el tiempo de desfasamiento
entre la ocurrencia de las señales en una y otra nave. Consiste en obtener la correlación
cruzada de las señales registradas en las naves ISEE 1 y 2 (en una misma dirección)
normalizada con respecto a las variancias individuales durante el tiempo que comprende
el evento estudiado. Si existe un diferencial de tiempo dt para el cual las señales son
idénticas, la correlación cruzada presentará un pico en este valor dt y el coeficiente de
correlación será igual a 1. Si se trata de eventos cuasiperiódicos, habrá picos secundarios
hacia ambos lados del pico máximo separados una distancia dt igual al periodo del evento.
El dt que se obtiene se utiliza posteriormente para estimar la velocidad de fase de las ondas
y con ello la longitud de onda y el corrimiento doppler (ver sección 4.3 del caṕıtulo 4).

Mı́nima variación (MVA). La Técnica de Mı́nima Variación ó MVA (del inglés
Minimum Variance Analysis) sirve para obtener la dirección de propagación k de on-
das planas con respecto al vector de campo magnético promedio Bo. El método consiste
en obtener los eigenvalores de la matriz de covarianza de las fluctuaciones de campo
magnético, los cuales se ordenan como λ1 < λ2 < λ3 (mı́nimo, intermedio y máximo,
respectivamente). El vector correspondiente al eigenvalor mı́nimo λ1 proporciona la direc-
ción de propagación k de la onda y el ángulo de propagación de la onda θBok se obtiene
efectuando el producto punto Bo · k

Los resultados de MVA se pueden representar gráficamente mediante los diagramas
que se conocen con el nombre de hodogramas, en los cuales se grafica la evolución temporal
del campo magnético empleando los eigenvectores como ejes. Siempre y cuando se trate
de ondas planas o casi planas los hodogramas son una herramienta muy útil para visu-
alizar el tipo de polarización de la onda (circular, eĺıptica, etc.) aśı como el sentido de su
polarización (de mano izquierda o derecha). Este último se obtiene observando el sentido
de giro de los vectores de campo y lo indicaremos en los diagramas con un ćırculo para el
vector de inicio y mediante un asterisco que indica el vector final. Con el objeto de medir
cuantitavamente qué tan plana es la onda que se está analizando haremos uso del cociente
λ2/λ1, el cual cuando es mayor a 3 nos indica que el método es confiable, aunque valores
mayores a 10 son deseables [Mazelle et al., 2000]. Para medir el error angular ∆θBok (en
radianes) usaremos la estimación de error sugerida por Sonnerup y Scheible [1998], en
la cual se considera el número de vectores utilizados en el análisis. Aśı, el error angular
∆θBok estará dado por
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∆θBok =

√
λ1

(M − 1)

λ2

(λ2 − λ1)2
(3.1)

donde M es el número de vectores analizados.

3.1.2. Ondas monocromáticas de 30 segundos

Los datos de la misión ISEE estudiados en esta tesis pertenecen a 3 periodos : 4 de
octubre de 1978 de 16:03:00 a 16:24:00; 16 de octubre de 1978 de 14:56:00 a 15:12:00 y 5
de noviembre de 1977 de 10:05:00 a 11:05:00; durante los cuales las naves se encontraban
en el antechoque a una distancia máxima con respecto al choque de 8 RT .

Todas las series de tiempo de campo magnético mencionadas consisten en ondas cuasi-
monocromáticas con periodos aproximados de 30 segundos, esto es, frecuencias en el
marco de la nave fsc ∼ 0.033 Hz. La figura 3.1 muestra datos de campo magnético y
plasma en coordenadas GSE que corresponden a ondas de 30 segundos del 4 de octubre
de 1978 de 16:03:00 a 16:24:00. Durante este intervalo el vector de campo promedio Bo es
[-6.1467, 5.3861, -0.5822] nT, la densidad promedio de part́ıculas es de 4.7 cm−3 y la ve-
locidad de bulto promedio del viento solar es Vsw=[-414.9318, -49.3822, -27.3002] km/s.
Las mediciones fueron registradas por el magnetómetro de flujo a bordo de las naves
ISEE 1 y 2 [Russell, 1978] con una resolución de 4 vectores por segundo y los valores de
densidad y velocidad del viento solar fueron muestreados por el experimento de plasma
FPE (Fast Plasma Experiment) cada 72 segundos. El carácter cuasimonocromático de las
ondas de 30 segundos es más evidente en la figura 3.2, donde mostramos un acercamiento
del campo magnético de la figura 3.1 en el intervalo de 16:10:00-16:13:00. En esta figura se
observa que además de las frecuencias bajas que corresponden a periodos de 30 segundos,
la señal está constituida también por altas frecuencias, las cuales podŕıan eliminarse con
un sencillo filtro pasabajas.

La caracterización de las ondas de 30 segundos se llevó a cabo mediante el análisis
de Mı́nima Variación. Para ejemplificar esta técnica usaremos los datos pertenecientes al
d́ıa 5 de noviembre de 1977 durante el intervalo de 11:00:39 a 11:01:41. Las fluctuaciones
de campo magnético que incluyen este pequeño intervalo se muestran en la figura 3.3.
El cociente de intermedia entre mı́nima variación λ2/λ1 = 22.44 indica que se trata de
una onda altamente plana y que el análisis de Mı́nima Variación puede ser aplicado con
confianza. En la figura 3.4 se muestra el hodograma que resultó al aplicar la técnica de
Mı́nima Variación. La dirección de propagación de la onda está dada por el vector de
Mı́nima Variación que en este caso es k = [−0.713, 0.61,−0.33] nT (el cual debido a
las limitaciones del método presenta una ambigüedad de 180◦) y la velocidad de bulto
del viento solar es Vsw = [−329.77,−21.47,−7.11] km/s. El ángulo de propagación de
estas oscilaciones es muy paralelo correspondiente a θBok ∼ 9◦ con un error de estimación
∆θBok = 1.206◦. El vector de campo promedio para este intervalo es Bo=[-4.22, 5.05, -2.6]
nT y entra a la página. En la figura se observa que los vectores giran en el sentido contrario
a las manecillas del reloj, por lo que se trata de una onda con polarización izquierda en el
marco de la nave (sc); sin embargo, se observan una especie de rizos superpuestos en los
hodogramas, lo cual denota la presencia de ondas de alta frecuencia, y podŕıa confundir

48Neevia docConverter 5.1



Figura 3.1: Ondas de 30 segundos registradas por el magnetómetro de flujo a bordo de la
nave ISEE 1 el 4 de octubre de 1978 con una resolución de 4 vectores por segundo en
coordenadas GSE. La densidad y la velocidad del viento solar medidos por el experimento
de plasma de ISEE-1 están promediados cada 72 segundos.
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Figura 3.2: Acercamiento de campo magnético tomado del intervalo de 16:03:00 a 16:24:00
del d́ıa 4 de octubre de 1978 mostrado en la figura 3.1. A pesar del ruido superpuesto en
la señal, el caracter cuasimonocromático de las ondas de 30 segundos estudiadas es más
evidente en esta figura.
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Figura 3.3: Campo Magnético medido durante el intervalo de 10:58:00 a 11:02:00 el d́ıa 5
de noviembre de 1977.

la dirección de polarización de la onda. Para demostrar que estas ondas de 30 segundos
en realidad tienen la polarización señalada, hemos usado datos de baja resolución (15
vectores por segundo) y mostramos en la figura 3.5 su hodograma correspondiente, en
donde se aprecia con más claridad la polarización intŕınseca izquierda de las ondas de 30
segundos. Por otra parte, el análisis de Fourier para el mismo intervalo de la figura 3.4 se
muestra en la figura 3.6, en la cual se observa que el pico máximo occure en fsc ∼ 0.033.

Las ondas de 30 segundos cuasimonocromáticas han sido ampliamente estudiadas.
Se conoce que son ondas poco compresivas cuando se propagan cuasiparalelas a Bo con
polarización izquierda en el marco de la nave. Recientes observaciones efectuadas por
Cluster [Eastwood et al., 2004; 2005a,b,c] han concluido que se propagan con ángulos entre
0◦ y 30◦ grados con respecto al Bo, siendo más compresivas conforme su propagación es
más oblicua. Estas ondas han sido frecuentemente detectadas en compañ́ıa de poblaciones
de iones giratorios [ver i.e Meziane et al., 2001; Mazelle et al., 2003]; sin embargo su origen
se asocia más a iones del tipo de los alineados al campo (ver más detalles sobre estas ondas
en el caṕıtulo 1 de esta tesis).

3.2. Ondas observadas: Cluster

Recientemente la Agencia Espacial Europea (ESA) lanzó en el 2000 una misión de-
nominada Cluster [Balogh et al., 2001], la cual nos ha brindado una oportunidad sin
precedentes de estudiar con mucho mayor detalle los fenómenos de pequeña escala que
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Figura 3.4: Hodograma en el sistema coordenado de ejes principales derivado del análi-
sis de Mı́nima Variación (MVA) para ondas de 30 segundos del 5 de noviembre de 1977
entre 11:00:39 a 11:01:41 para datos de alta resolución con 4 vectores muestreados por
segundo (ćırculo comienza, asterisco termina). En el panel inferior derecho la ĺınea pun-
teada (sólida) es la componente del campo magnético en la dirección de máxima (mı́nima)
variación.
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Figura 3.5: Hodograma en el sistema coordenado de ejes principales derivado del análi-
sis de Mı́nima Variación (MVA) para ondas de 30 segundos del 5 de noviembre de 1977
entre 11:00:39 a 11:01:41 para datos de baja resolución con 15 vectores muestreados por
minuto (ćırculo comienza, asterisco termina). En el panel inferior derecho la ĺınea pun-
teada (sólida) es la componente del campo magnético en la dirección de máxima (mı́nima)
variación.
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Figura 3.6: Transformada rápida de Fourier (FFT) para el intervalo 11:00:39-11:01:41
del d́ıa 5 de noviembre de 1977.

ocurren en el entorno magnético terrestre. Cluster tiene una capacidad única de realizar
mediciones simultáneas con cuatro naves gemelas, permitiendo de esta manera separar
efectos espaciales de los temporales sin ambigüedades. Las 4 naves de la misión se llaman
Rumba, Salsa, Samba y Tango, y orbitan la región del antechoque, la magnetofunda y
la magnetocola en una formación de tetraedro con distancias de separación entre 200 y
10000 km.

En esta sección analizaremos datos de campo magnético de alta resolución (22 vectores
por segundo) del magnetómetro de flujo (FGM) a bordo de Cluster [Balogh et al., 2001].
Las series de tiempo pertenecen a los intervalos febrero 18 de 2002 entre 8:00 y 8:30 y
febrero 20 de 2002 entre 17:00 y 17:30, durante los cuales la misión se encontraba en la
región del antechoque a una distancia máxima de 1 a 2 Rt con respecto a la superficie
del choque. La figura 3.7 muestra registros de campo magnético, densidad y velocidad en
coordenadas GSE pertenecientes a la nave Cluster 3 (Samba) observadas el d́ıa febrero
20 de 2002. Para estos datos el campo magnético promedio es Bo=(8.5, -4.2, 4.9) nT, la
densidad de iones promedio es n=5.69 cm−3 y la velocidad de bulto promedio de los iones
es Vsw =(-395.7, 82.6, 24.3) km/s. De manera similar, en febrero 18 de 2002 Bo=(8.4,
-4.2 ,2.1) nT, n=9.38 cm−3 y Vsw =(-318.98, 55.06, 17.09 ) km/s.

Las series de tiempo de los dos intervalos analizadas constan de una superposición
de ondas de alta y baja frecuencia de varios tipos. El análisis detallado de dichas ondas
se hizo utilizando la transformada rápida de Fourier (FFT) para obtener las frecuencias
aparentes fsc y la técnica de Mı́nima Variación (MVA) para analizar la forma y senti-
do de la polarización de las ondas (ambas técnicas se explican en la sección 3.1.1). El
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Figura 3.7: Datos de campo magnético, densidad y velocidad observados por la nave 3 de
la misión Cluster el d́ıa febrero 20 de 2002 en coordenadas GSE con una resolución de
22 vectores/segundo. Los datos de plasma están promediados cada 12 segundos y fueron
obtenidos por el experimento de plasma CIS a bordo de Cluster.
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vector número de onda se obtuvo mediante una técnica muy novedosa desarrollada es-
pećıficamente para la misión Cluster denominada Técnica del Telescopio de Ondas [Wave
telescope technique, Pincon y Lefeuvre, 1991; Montschmann et al 1996, Glassmeier et al,
2001; Glassmeier, 2003]. En ésta se obtiene en primer lugar la frecuencia fsc a la cual
ocurre la mayor densidad espectral de enerǵıa. Posteriormente se hace pasar un filtro
de nodo (en la frecuencia fsc) a través de una maya de números de onda k y con esto
se obtiene la distribución de enerǵıa espectral en el espacio k. La figura 3.8 muestra un
ejemplo de la aplicación de esta técnica tomada de Eastwood et al. [2003] para el in-
tervalo de datos 04:02:30 UT-04:10:00 UT del 3 de febrero de 2002. La transformada de
Fourier de dichos datos arrojó una frecuencia predominante fsc = 0.11Hz, con la cual se
escaneó el espacio de vectores k para obtener la distribución de enerǵıa espectral. El pico
de la gráfica izquierda indica que el máximo de la enerǵıa espectral ocurrió en el vector
k=[-0.002, -0.000667, 0.00033] km−1. El lado derecho de la gráfica ilustra la proyección
en el plano kz = 3x10−4km−1. Una vez obtenido el número de onda y haciendo uso de
la velocidad del viento solar Vsw reportada por Cluster se obtiene el corrimiento doppler
k ·Vsw y se evalua la frecuencia en el marco del plasma f (ver ecuación 4.1)

Figura 3.8: Ejemplo de la aplicación de la Técnica del Telescopio de Ondas. Las gráficas
muestran la distribución de enerǵıa en el espacio de números de onda kx, ky y kz para la
frecuencia fsc=0.11 Hz. La gráfica de la derecha corresponde a la proyección de la densidad
espectral en el plano kz = 3 x 10−4Hz. Tomado de Eastwood et al [2003].

A continuación describiremos primero las ondas observadas de baja frecuencia,
las cuales están presentes en forma de shocklets, ondas muy empinadas y compresivas
con frecuencias en el marco de la nave fsc ∼ 0.03 Hz. Estas ondas de baja frecuencia se
encuentran en ocasiones acompañadas por paquetes discretos de ondas de alta frecuencia,
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las cuales describiremos también a detalle. Finalmente, concluiremos esta sección con
el análisis de las ondas de alta frecuencia no asociadas a los shocklets, las cuales están
representadas por las ondas de 1 Hz.

3.2.1. Shocklets y paquetes discretos de ondas

Los shocklets son las ondas más comunes presentes en el conjunto de datos que se
analizó. Estos cuasichoques se encuentran en ocasiones acompañados de paquetes discretos
de ondas. La figura 3.9 brinda un claro ejemplo de shocklets, que en este caso presentan un
tren de ondas de alta frecuencia (paquete discreto de ondas). Mediante análisis de Fourier
se estimó que la frecuencia predominante de este grupo de ondas es de aproximadamente
0.039 Hz (en el marco de la nave). Esta estimación corresponde al pico principal que se
muestra en la transformada rápida de fourier de la figura 3.10.

Figura 3.9: Ondas más frecuentes en el set de datos analizado. Las ondas de baja frecuencia
corresponden a los Shocklets (fsc ∼0.03 Hz) y las ondas asociadas de alta frecuencia
(fsc ∼1 Hz) son los llamados paquetes discretos de ondas.

El lado izquierdo de la figura 3.11 representa el hodograma de un shocklet para el
intervalo de tiempo 17:16:26-17:17:04 del dia febrero 20 de 2002. La estructura se propaga
casi paralela con respecto a Bo con θBok ∼ 6◦ y ∆θBok = 1.16◦ y su polarización es izquierda
(el vector Bo se dirije hacia afuera de la página y los vectores de campo giran conforme a
las manecillas del reloj) en el marco de la nave y derecha en el marco del plasma (puesto
que sufre una inversión en la polarización). La razón entre el eigenvalor intermedio y el
mı́nimo λ2/λ1=5.05 nos indica que la técnica de Mı́nima Variación puede ser utilizada
con confianza. La dirección de Mı́nima Variación está dada por el vector k=[0.847, -0.279,
0.454] nT en coordenadas GSE. Esta gráfica es uno de los ejemplos más usuales de un
shocklet sin paquete discreto de alta frecuencia dentro del set de datos analizados. La
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Figura 3.10: Transformada rápida de Fourier (FFT) para el intervalo 08:05:01-08:07:37
del d́ıa 18 de febrero de 2002. El pico principal ocurre en la frecuencia fsc ∼ 0.039.

frecuencia en el marco de la nave para esta estructura es fsc=0.0263 Hz. Por otra parte,
el panel derecho de la misma figura ilustra un hodograma representativo correspondiente
al paquete de ondas de alta frecuencia que aparece entre 08:07:19 y 08:07:29 el d́ıa 18 de
febrero de 2002, el cual se propaga con θBok

∼= 15 ± 0.79◦. Para este caso en particular
λ2/λ1= 20.44, lo que indica que estas ondas son muy planas y como se puede observar,
estas oscilaciones de alta frecuencia tienen polarización izquierda circular en el marco de
la nave con una frecuencia estimada de 0.67 Hz en el marco de la nave. En este intervalo
de ondas k=[0.946, -0.020,0.322] nT.

Los shocklets y los paquetes discretos de ondas han sido reportados frecuentemente en
estudios previos del antechoque [Hoppe et al., 1981; Hoppe y Russell, 1983; Le y Russell,
1992b,c]. Estas estructuras altamente evolucionadas han sido observadas en asociación con
distribuciones intermedias y menos frecuentemente, con distribuciones de iones difusos.
Con base en un análisis de dispersión MHD, Hoppe et al. [1981] concluyeron que los
paquetes discretos de ondas con polarización intŕınseca derecha podŕıan ser originados via
la inestabilidad fŕıa de tipo haz y Hoppe y Russell [1983] concluyeron que los shocklets
junto con sus paquetes discretos de ondas asociados cuando se observan cerca de flujos
de iones intermedios son de polarización derecha por naturaleza (modo magnetosónico)
y aquellos asociados con iones difusos son intŕınsecamente izquierdos (modo alfvénico),
aunque esto en realidad no se puede generalizar tan estrictamente. El origen de este
grupo de ondas todav́ıa sigue siendo investigado y constituye parte de la motivación de
este trabajo.
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Figura 3.11: Hodogramas en el sistema coordenado de ejes principales derivado del análisis
de Mı́nima Variación para (izquierda) una estructura tipo shocklet sin paquete discreto de
ondas del d́ıa febrero 20, 2002 de 17:16:26 a 17:17:04 (ćırculo comienza, asterisco termina)
y (derecha) para un paquete discreto de ondas de febrero 18 de 2002 entre 8:07:19 y
8:07:29. En los paneles inferiores la ĺınea punteada (sólida) es la componente del campo
magnético en la dirección de máxima (mı́nima) variación.

3.2.2. Ondas de alta frecuencia: ondas de 1 Hz

En los datos de Cluster existen intervalos en los que se observan ondas de alta frecuen-
cia aisladas. A diferencia de los paquetes discretos de ondas, estas ondas no están atadas
al tren de ondas de los shocklets sino que se encuentran solas. Tienen frecuencias entre
0.5 y 1.3 Hz (sc) y son usualmente poco compresivas, aunque existen algunos episodios
donde no presentan compresión. La figura 3.12 muestra datos de campo magnético de
un ejemplo representativo de ondas de alta frecuencia aisladas presentes entre 17:02:11
y 17:04:02 el d́ıa 18 de febrero de 2002. Dentro de este intervalo se seleccionó el perio-
do 17:02:15-17:02:18 para hacer análisis de Mı́nima Variación, el cual se presenta en la
figura 3.14. En este caso, las ondas exhiben propagación oblicua con un ángulo de propa-
gación θBok

∼= 47±1.79◦ y polarización derecha en el marco de la nave con una frecuencia
aproximada de 1.2 Hz. Para estas ondas λ2/λ1 = 20.44 y k=[0.845, -0.088, 0.528] nT.

El origen de las ondas aisladas de alta frecuencia no ha podido ser explicado via
alguna inestabilidad (ni MHD, ni cinética). Estas ondas, en el modo whistler, han sido
observadas cerca de choques planetarios y se piensa que son generadas en el choque de
proa debido a un mecanismo que hasta la fecha no se conoce con certidumbre [Fairfield,
1974]. Muchas han sido las hipótesis que se han propuesto para explicar sus propiedades
observadas [Orlowski et al., 1995 y Russell, en v́ıas de ser publicado en 2007] y se ha
sugerido que las ondas de 1 Hz experimentan amortiguamiento conforme se alejan del
choque en lugar de crecer.
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Figura 3.12: Datos de campo magnético de la nave Cluster-3 en coordenadas GSE para
el intervalo 17:02:11-17:04:02 en el que se muestran ondas de alta frecuencia aisladas no
asociadas a los shocklets. Estas ondas son poco compresivas con f ∼ 1 Hz y son las que
predominan en el espectro de altas frecuencias.

Figura 3.13: Acercamiento de las ondas de alta frecuencia mostradas en la figura 3.12.
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Figura 3.14: Hodograma de ondas con frecuencias f ∼ 1 Hz pertenecientes al intervalo
17:02:15-17:02:18 del d́ıa 20 de Febrero de 2002 (ćırculo comienza, asterisco termina). La
ĺınea punteada (sólida) es la componente del campo magnético en la dirección de máxima
(mı́nima) variación.
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Caṕıtulo 4

Relaciones de dispersión

4.1. Introducción

El origen de las ondas electromagnéticas observadas en plasmas espaciales es un tema
muy importante que ha motivado un gran número de publicaciones (Blanco-Cano et al.
[1999], Barnes [1970], Gary [1991,1993], Brinca [1991], Hoppe et al. [1981], Hoppe y Russell
[1983], Narita et al. [2003], entre otros). Se ha aplicado tanto teoŕıa MHD como cinética
para tratar de entender los mecanismos que pueden dar origen a las ondas e inestabili-
dades; sin embargo, como lo señala Krauss Varban et al. [1994], la identificación de modos
de onda usando teoŕıa MHD se puede prestar a interpretaciones erróneas, sobretodo cuan-
do se trata de plasmas calientes sin colisiones con β muy altas (β >∼ 1). Tal es el caso del
plasma que permea el Antechoque Terrestre, en el cual los fenómenos microscópicos que
ocurren a escalas de los iones (e.g. resonancia ion ciclotrón, amortiguamiento de Landau,
etc.) resultan ser de gran importancia en la dinámica del plasma pues no sólo juegan un
papel preponderante en los procesos de disipación de la enerǵıa del viento solar (tanto en
el antechoque como en el choque) sino también en la reformación del choque mismo.

En un plasma similar al del antechoque, la Teoŕıa Cinética establece que pueden orig-
inarse 3 tipos de inestabilidades: ion/ion resonante derecha, ion/ion resonante izquierda
(Gary, 1991,1993; Brinca, 1991; Barnes, 1970) y la ion/ion no resonante derecha (Gary
et al., 1986; Winske y Gary, 1986). En particular, para el caso del Antechoque Terrestre,
una diferencia relativa de velocidades de deriva entre el viento solar y un haz reflejado
poco denso (apenas el 1% de la densidad del viento solar) es la fuente de enerǵıa libre
que excita la inestabilidad en el plasma (ver caṕıtulo 2 de esta tesis)

4.2. Trabajos previos

Se han publicado algunos trabajos que presentan comparaciones entre las caracteŕısti-
cas experimentales dispersivas de las ondas observadas por satélites y las relaciones de
dispersión calculadas teóricamente mediante la resolución de las relaciones de dispersión.
Aśı por ejemplo, Hoppe et al. [1981] y Hoppe y Russell [1983] estudiaron las caracteŕısticas
de ondas en el antechoque observadas por las misiones ISEE 1 y 2. Basándose en el sentido
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de polarización de las ondas y con la ayuda de curvas de dispersión MHD, los autores
clasificaron las ondas monocromáticas de 30 segundos (ver ejemplos de estas ondas en el
caṕıtulo 3), shocklets y paquetes discretos de ondas dentro de dos categoŕıas: ondas mag-
netosónicas y ondas de Alfvén. Sin embargo, el ajuste que estos autores encontraron entre
las frecuencias y longitudes de onda de las ondas observadas y las curvas MHD no fue
muy bueno (ver figuras 6 de Hoppe y Russell [1993] y figura 32 de Hoppe et al. [1981]).
Recientemente, Narita et al. [2003] realizaron un análisis multifluido (similar al MHD)
de las caracteŕısticas dispersivas de las ondas observadas en el antechoque por la misión
Cluster. En este trabajo, los datos experimentales de frecuencia y número de onda fueron
obtenidos a partir de la novedosa técnica del Telescopio de Ondas [Wave Telescope Tech-
nique, detalles en Pincon y Lefeuvre, 1991; Motschmann et al., 1996; Glassmeier et al.,
2001; Glassmeier, 2003]. Los datos observacionales pertenecientes al d́ıa febrero 20, 2002
entre 17:00 y 17:30 UT fueron comparados con curvas de dispersión teóricas obtenidas
mediante la solución de ecuaciones de dispersión multifluido. En la figura 3 de Narita et
al. [2003] se muestran estas comparaciones. Los autores reportaron haber encontrado un
buen ajuste entre las propiedades de dispersión de la Técnica del Telescopio de Ondas y
la inestabilidad ion/ion para un plasma fŕıo. Tanto en los trabajos de los 80’s como en
los más recientes que hemos mencionado las relaciones de dispersión no incluyen efectos
cinéticos, que como hemos mencionado, son muy importantes en el antechoque.

Por otro lado, usando datos de ISEE, Blanco-Cano et al. [1999] explicó el origen de las
ondas de 3 segundos observadas en el antechoque en términos de la inestabilidad ion/ion
derecha no resonante y recientemente Mazelle et al.[2003] probaron, usando relaciones
de dispersión cinética de tipo ion/ion resonante derecha, que ondas quasimonocromáticas
con periodos Tsc aproximados de 30 segundos observadas junto con iones giratorios están
en resonancia con iones alineados al campo observados ŕıo arriba de la región donde se
localizaron las ondas y las distribuciones giratorias. Hasta la fecha, estos dos trabajos son
los únicos en los que se han hecho comparaciones de curvas de dispersión experimentales
vs curvas teóricas de dispersión usando un enfoque cinético. Existe otro tipo de trabajos
en los que se ha utilizado la condición de resonancia de ciclotrón para probar únicamente
la similitud entre el periodo de las ondas observadas con naves como ISEE, Wind y Cluster
y el valor esperado para ondas en resonancia con iones tanto giratorios [Thomsen et al.,
1985] como iones alineados al campo [Mazelle et al., 2003 ; Meziane et al., 2001; sin
embargo en estos trabajos no se usó el número de onda.

Este caṕıtulo pretendemos que contribuya a esta lista tan escasa de trabajos que usan
Teoŕıa Cinética para el estudio de ondas en plasmas espaciales. Para ello, resolvemos la
relación de dispersión cinética lineal (Teoŕıa de Vlasov) para ondas con propagación cuasi-
paralela y mostramos las curvas teóricas de dispersión (frecuencia vs número de onda)
obtenidas de las inestabilidades ion/ion resonante derecha e izquierda. Dichas inestabili-
dades las comparamos con frecuencias y números de onda experimentales tanto para las
ondas de 30 segundos detectadas por ISEE aśı como también para los shocklets y ondas de
alta frecuencia observadas por Cluster y que fueron analizados en el caṕıtulo 3. Mediante
esta comparación queremos determinar el mecanismo que dio origen a la excitación de las
ondas observadas por las naves desde el punto de vista de una teoŕıa mucho más completa
y apropiada para el plasma del Antechoque Terrestre.
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4.3. Gráficas de dispersión: ISEE

4.3.1. Curvas de dispersión teóricas

Para obtener las curvas de dispersión teóricas se resolvió la relación de dispersión
cinética lineal para el caso de propagación paralela dada por la ecuación (2.42) (ver
caṕıtulo 2) utilizando el método Trust-Region dogleg, el cual es una variante del método
Powell dogleg [Powell, 1970]. Los métodos Trust-Region son más efectivos que los métodos
clásicos para encontrar ráıces de ecuaciones como el Gauss-Newton pues además de que
convergen en menos tiempo no es necesario estimar un punto de partida que se acerque a
la ráız verdadera y además el jacobiano de la función no necesita ser singular. El programa
que resuelve la relación de dispersión mediante este método se escribió en MATLAB.

El plasma se consideró neutro, homogeneo, magnetizado con una corriente neta nula
y sin colisiones constituido por dos poblaciones de iones: un haz relativamente tenue
(denotado por b), un haz más denso que llamaremos núcleo (c) y electrones maxwellianos.
El haz y el núcleo están representados por maxwellianas con deriva y tienen velocidades
de deriva vob y voc. Por tanto, la fuente de enerǵıa para que las inestabilidades crezcan es la
velocidad de deriva relativa entre las distribuciones de iones a la que llamamos vo calculada
como vo = vob−voc. Dependiendo de las condiciones de resonancia de las poblaciones y las
condiciones iniciales del plasma, existen tres inestabilidades electromagnéticas que puede
originarse en esta configuración: inestabilidad ion/ion resonante derecha, la inestabilidad
ion/ion resonante izquierda y la ion/ion no resonante (ver caṕıtulo 2).

Para el caso de la inestabilidad ion/ion resonante derecha, un haz fŕıo constituido
por el viento solar ambiente (c) interactúa con un haz fŕıo de iones reflejados o bien
intermedios (b). La temperatura que se consideró aqúı para el haz reflejado es Tb = 10Tc

y la densidad es nb = 0.01nc. Estos valores de temperatura y densidad corresponden
a valores representativos del antechoque obtenidos a partir de mediciones de naves en
estudios previos. Los valores utilizados para el campo magnético interplanetario ambiente
o promedio Bo y la densidad del viento solar nc son los que midió ISEE. Todas estas
propiedades junto con la velocidad de deriva vo, la velocidad de Alfvén VA y la β del
plasma se resumen en el cuadro 4.1 para los intervalos 4 octubre de 1978 de 16:03 a 16:24;
16 de octubre de 1978 de 14:56 a 15:12 y 5 de noviembre de 1977 de 10:05 a 11:05. Los
parámetros denotados por un asterisco son los valores reales del plasma medidos por las
naves y las cantidades restantes son valores promedio que se conocen para el plasma del
antechoque a partir de estudios previos.

De esta manera, los valores del cuadro 4.1 constituyen los parámetros iniciales que
se usan como input para el programa que resuelve la relación de dispersión cinética. Los
resultados que arroja el programa son gráficas de dispersión como la de la figura 4.1(ĺıneas
sólidas) que en este caso corresponde a la inestabilidad resonante derecha para los datos del
d́ıa 5 de noviembre de 1977. La figura 4.2 muestra la inestabilidad resonante derecha para
el 16 de octubre de 1978. En paneles superiores de las figuras se grafican número de onda
k (en este caso 1/2πλ ) normalizado con respecto al inverso de Ωcp/VA versus la frecuencia
angular real (ωr = 2πf) normalizada con respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón
Ωcp. El panel inferior representa la parte imaginaria de la frecuencia γ y corresponde al
crecimiento de la onda (normalizado también con respecto a la frecuencia de ciclotrón del
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Parámetros 16Oct1978 5Nov1978
14:56-15:12UT 10:05-11:05 UT

Bo (nT)* 10 7.5
n(cm3)* 4 4
Tc(105K) 1 1

βc 1 1
βplasma 2 2

VA(km/s)* 30 30
v0 10VA 10VA

nb 0.01nc 0.01nc

Tb 100Tc 100Tc

Cuadro 4.1: Observaciones de ISEE e input del programa que resuelve la relación de
dispersión para la inestabilidad ion/ion resonante derecha

protón Ωcp) graficado versus el número de onda normalizado. Cuando la onda crece γ > 0
y cuando la onda se amortigua se tiene γ < 0.

4.3.2. Datos de dispersión experimentales

En esta sección obtendremos las frecuencias y los números de onda experimentales
en el marco del plasma de las fluctuaciones observadas por las naves ISEE 1 y 2. Para
ello, haremos uso de los resultados obtenidos en el caṕıtulo 3, en los que se obtuvo una
frecuencia aparente o frecuencia en el marco de la nave fsc mediante la transformada rápida
de Fourier (FFT). Para obtener la frecuencia en el marco del plasma debemos evaluar el
corrimiento doppler que experimentan las ondas puesto que están siendo convectadas por
el viento solar. La expresión para obtener la frecuencia de las ondas en el marco del plasma
(f) es la siguiente:

f = fsc − k ·Vsw (4.1)

donde fsc es la frecuencia en el marco de la nave, Vsw es la velocidad de bulto del viento
solar medida por las naves y k es el vector número de onda cuya magnitud es el inverso
de la longitu de onda λ. La determinación de la longitud de onda λ no depende de
los parámetros del viento solar, sino únicamente de la frecuencia aparente fsc y de la
separación entre las naves (Ssc) y se obtiene mediante la relación

λ = vsc/fsc (4.2)

donde vsc = (Ssc · ku/dt). El parámetro dt se refiere al tiempo de desfasamiento entre la
detección de la señal en cada nave, en este caso entre ISEE 1 y 2 y se obtiene a partir
de la técnica de correlación cruzada que se expuso en el caṕıtulo 3, mientras que ku es la
dirección de propagación de onda obtenida con Mı́nima Variación y Ssc es la separación
de las naves, el cual es un dato conocido.
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Figura 4.1: (arriba) Curva de dispersión cinética para propagación cuasiparalela θBok <∼
20◦ en ĺınea sólida (número de onda k normalizado con respecto a (Ωcp/VA)−1 vs frecuencia
real ωr normalizada con respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón Ωcp) para la in-
estabilidad ion/ion resonante derecha obtenida utilizando mediciones de campo magnético
y densidad de la misión ISEE para el d́ıa 5 de noviembre de 1977 entre 10:05:00 y 11:05:00
(ver cuadra 4.1). Las cruces muestran las caracteŕısticas de dispersión de las ondas de
30 seg. observadas en dicho intervalo (ver sección 4.3.2). (abajo)Taza de crecimiento de
la inestabilidad γ normalizada con respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón Ωcp vs
número de onda k en unidades normalizadas.
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Figura 4.2: Misma explicación que para la figura 4.1, excepto para el intervalo del d́ıa 16
de octubre de 1978 de 14:56:00 a 15:12:00.

Los puntos de dispersión experimentales obtenidos mediante las ecuaciones 4.1 y 4.2
se graficaron con cruces en las figuras 4.1 y 4.2. Para este estudio sólo se consideraron los
puntos de dispersión que corresponden a ondas de 30 segundos con polarización intŕınseca
derecha y con propagación cuasi-paralela, esto es, angulos de propagación θBok < 20◦.

En las figuras es notable el buen ajuste entre las relaciones de dispersión obtenidas
mediante la solución de la relación de dispersión para la inestabilidad ion/ion resonante
derecha y la frecuencia y número de onda experimentales de las ondas de 30 segundos
observadas por ISEE. Además, los datos experimentales coinciden con la región donde el
crecimiento γ > 0. Esto nos indica que la fuente que podŕıa estar generando las ondas
cuasimonocromáticas es la interacción del viento solar con una haz fŕıo de iones reflejados
alineados al campo.

Lamentablemente, en esta parte de nuestro estudio no fue posible analizar la inestabil-
idad ion/ion resonante izquierda y compararla con ondas de 30 segundos dada la escasez
de ondas con polarización intŕınseca izquierda que se registraron en el set de datos de la
misión ISEE. Sin embargo, más adelante mostraremos resultados sobre la inestabilidad
izquierda usando datos de la misión Cluster.
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4.4. Curvas de dispersión: Cluster

Al igual que en el caso de ISEE, para los datos de Cluster se resolvió numéricamente la
ecuación de dispersión cinética lineal para modos de onda con propagación paralela usando
como input parámetros del viento solar medidos por Cluster en los intervalos Febrero 18,
2002 8:00-8:30 y Febrero 20, 2002, 17:00-17:30 (reportados en Narita y Glassmeier [2005]
y Narita et al. [2005]).

Para la inestabilidad ion/ion resonante derecha se consideró un haz reflejado con una
temperatura Tb = 10Tc y densidad nb =0.01nc. Los valores utilizados para el campo
magnético interplanetario ambiente o promedio Bo y la densidad del viento solar nc son
los que midió Cluster los d́ıas febrero 18 de 2002 y febrero 20 de 2002 y se reportan en el
cuadro 4.2 junto con los valores estimados de vo, VA y β.

Parámetros 18Feb2002 20Feb2002
08:05-08:35 UT 17:00-17:30 UT

Bo (nT)* 9.55 10.69
n(cm3)* 9 5.69
Tc(105K) 2.1 6

βc 1 0.6
βplasma 2 1.2

VA(km/s)* 69 97.75
v0 6VA 6VA

nb 0.01nc 0.01nc

Tb 10Tc 10Tc

Cuadro 4.2: Observaciones de Cluster e input del programa que resuelve la relación de
dispersión para la inestabilidad ion/ion resonante derecha

Las curvas cinéticas obtenidas a partir de resolver la relación de dispersión cinética
para la inestabilidad ion/ion resonante derecha se muestran en ĺıneas sólidas en la figura
4.3 para el d́ıa febrero 18 de 2002 y en las figuras 4.4 y 4.5 para febrero 20 de 2002. Los
puntos de dispersión experimentales se graficaron con cruces y fueron obtenidos usando
la técnica del Telescopio de Ondas (ver caṕıtulo 3 para una explicación de esta técnica)
[Narita y Glassmeier, 2005; Narita et al., 2003]. Los únicos puntos considerados en estas
gráficas son aquellos correspondientes a ondas con polarización intŕınseca derecha. Para
identificar la polarización de los modos de onda, utilizamos la polarización del campo
magnético transversal p, definida como [Fowler et al., 1967]

p = tanφ = i
δBy

δBx

(4.3)

donde φ denota el ángulo de polarización determinado a partir de la matriz de densidad
espectral de las fluctuaciones de campo magnético transversal, y δBy y δBx denotan
las variaciones mı́nimas y máximas del campo magnético transversal respectivamente. Un
valor de p = +1 indica polarización circular de mano derecha con respecto a la dirección del
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Figura 4.3: (arriba) Curva de dispersión cinética para propagación cuasiparalela θBok <∼
20◦ en ĺınea sólida (número de onda k normalizado con respecto a (Ωcp/VA)−1 vs frecuencia
real ωr normalizada con respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón Ωcp) para la in-
estabilidad ion/ion resonante derecha obtenida utilizando mediciones de campo magnético
y densidad de Cluster para 18 de febrero de 2002 entre 08:05-08:35 UT (ver cuadro 4.2).
Las cruces muestran las caracteŕısticas de dispersión de los shocklets observados para el
intervalo de estudio seleccionado obtenido utilizando la técnica del telescopio de ondas.
(abajo) Taza de crecimiento de la inestabilidad γ normalizada con respecto a la frecuencia
de ciclotrón del protón Ωcp vs número de onda k en unidades normalizadas.

campo magnético (esto es, en el mismo sentido de giro de los electrones), p = 0 polarización
lineal, y p = −1 polarización circular de mano izquierda (en el sentido de giro de los
iones). Dado que p depende de la frecuencia, el signo de polarización cambiará cuando la
frecuencia en el marco del plasma sea negativa. En este trabajo, clasificaremos los puntos
con polarización derecha cuando p > 0.176 (es decir, φ > 10◦), polarización izquierda si
p < −0.176 (es decir, φ < −10◦) y lineal si -0.176< p < 0.176. Por otra parte, en este
trabajo sólo estamos interesados en comparar los puntos de dispersión experimentales
con el modo de propagación cuasi-paralelo, por lo que sólo seleccionamos los puntos con
polarización derecha que tuvieron angulos de propagación θBok < 20◦.

Como se puede apreciar en las figuras 4.3 y 4.4, es muy notorio que las ondas de baja
frecuencia con polarización derecha (frecuencias f ∼ 0.03 Hz en el marco del plasma) se
ajustan muy bien en la región donde el crecimiento de la onda es positivo, esto es, donde
γ > 0. Es importante enfatizar que los puntos experimentales mostrados en dichas figuras
corresponden a las propiedades de dispersión de ondas de baja frecuencia representados
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Figura 4.4: Misma explicación que para la figura 4.3, excepto para el intervalo 20 Febrero
2002 de 17:00 a 17:30.

por los llamados shocklets. Esto significa que la fuente de enerǵıa libre que genera el crec-
imiento de los shocklets derechos es un haz relativamente fŕıo reflejado en combinación
con el viento solar y por tanto, estas ondas de baja frecuencia son producidas via la in-
estabilidad resonante derecha. En contraste, los datos de dispersión asociados a las ondas
de altas frecuencias como los paquetes discretos de ondas y las ondas aisladas de 1 Hz con
polarización derecha en el marco de la nave no presentaron una buena correlación con las
curvas teóricas de dispersión ion/ion resonante derecha. Como ejemplo se proporciona la
gráfica de la figura 4.5, correspondiente al d́ıa 20 de febrero de 2002, en la cual se observa
que los datos no se ajustan a las curvas teóricas. Esto sólo nos indica que no podemos
atribuirle un origen a dichas ondas usando análisis de dispersión cinético.

Por otro lado, la inestabilidad resonante izquierda se origina a partir de la interacción
entre una distribución mucho más caliente (distribución difusa) con una temperatura
Tb=100 Tc y una densidad nb=0.01 nc. Los parámetros de plasma utilizados como input
para reproducir la inestabilidad resonante ion/ion izquierda se reportan en el cuadro 4.3
para los intervalos de interés. Las ĺıneas sólidas en las figuras 4.6, 4.7 y 4.8 representan las
curvas teóricas para la inestabilidad resonante ion/ion izquierda. Hemos también graficado
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Figura 4.5: (arriba) Curva de dispersión cinética para propagación cuasiparalela θBok <∼
20◦ en ĺınea sólida (número de onda k normalizado con respecto a (Ωcp/VA)−1 vs frecuencia
real ωr normalizada con respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón Ωcp) para la in-
estabilidad ion/ion resonante derecha obtenida utilizando mediciones de campo magnético
y densidad de Cluster para 20 de febrero de 2002 entre 17:00-17:30 UT (ver cuadro 4.2).
Las cruces muestran las caracteŕısticas de dispersión de ondas de altas frecuencias ∼ 1
Hz observadas para el intervalo de estudio seleccionado obtenido utilizando la técnica del
telescopio de ondas. (abajo) Taza de crecimiento de la inestabilidad γ normalizada con
respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón Ωcp vs número de onda k en unidades
normalizadas.
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Parámetros 18Feb2002 20Feb2002
08:05-08:35 UT 17:00-17:30 UT

Bo (nT)* 9.55 10.69
n(cm3)* 9 5.69
Tc(105K) 2.1 6

βc 0.68 1.03
βplasma 1.36 2.06

VA(km/s)* 69 97.75
v0 2.8VA 2.5VA

nb 0.01nc 0.01nc

Tb 100Tc 100Tc

Cuadro 4.3: Observaciones de Cluster e input del programa que resuelve la relación de
dispersión para la inestabilidad ion/ion resonante izquierda

con cruces las frecuencias y los números de ondas determinados experimentalmente con
la técnica del Telescopio. Para esta inestabilidad, hemos aislado los puntos izquierdos
(p < −0.176) con propagación cuasi-paralela siguiendo el mismo criterio para el ángulo
de propagación que en la inestabilidad resonante derecha.

El hecho de que las ondas izquierdas de baja frecuencia (shocklets) se ajusten muy
bien dentro de las curvas cinéticas teóricas dentro de la región máxima de crecimiento (ver
figuras 4.6 y 4.7) nos permite proponer un escenario similar al del origen de los shocklets
derechos, a diferencia de que en este caso la interacción de una distribución difusa con el
viento solar es lo que da lugar al crecimiento de los shocklets con polarización intŕınseca
izquierda que observan los satélites. Eventualmente podŕıa ocurrir que las distribuciones
de part́ıculas que inicialmente dieron origen a los shocklets derechos y/o izquierdos ex-
perimenten dispersión del ángulo de paso via interacción onda-part́ıcula. Este fenómeno
podŕıa explicar las poblaciones de iones alineados al campo intermedios y los iones girato-
rios que fueron observados por el experimento de plasma abordo de Cluster (CIS-HIA) en
asociación con las ondas que han sido descritas en esta sección. Sin embargo, dejaremos
el análisis más detallado sobre las distribuciones de iones asociadas a los shocklets para
trabajo futuro.

Finalmente, el análisis dispersivo mediante la inestabilidad ion/ion resonante izquierda
de las ondas de alta frecuencia demuestra que las ondas de alta frecuencia de 1 Hz aisladas
(f ∼1 Hz, marco nave) no presentaron una buena correspondencia con esta inestabilidad.
En la figura 4.8 se presenta como ejemplo la curva de dispersión para el d́ıa 18 de febrero
de 2002, en la cual no hay ningún ajuste entre los datos y la curva. El hecho de que
las ondas de alta frecuencia no pudieran ser ajustadas a la inestabilidad izquierda ni a la
derecha descarta la posibilidad de que estas ondas puedan ser generadas por la interacción
del viento solar con un haz alineado o intermedio-difuso. Este resultado refuerza la tesis
de Orlowski et al. [1995], la cual señala que ondas con frecuencias de alrededor de 1
Hz pueden generarse en los choques de proa planetarios para posteriormente sufrir un
amortiguamiento conforme se alejan del choque.
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Figura 4.6: Curva de dispersión cinética para propagación cuasiparalela θBok <∼ 20◦ en
ĺınea sólida (número de onda k normalizado con respecto a (Ωcp/VA)−1 vs frecuencia real
ωr normalizada con respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón Ωcp) para la inesta-
bilidad ion/ion resonante izquierda obtenida utilizando mediciones de campo magnético y
densidad de Cluster para 18 de febrero de 2002 entre 08:05-08:35 UT (ver cuadro 4.3).
Las cruces muestran las caracteŕısticas de dispersión de los shocklets observados para el
intervalo de estudio seleccionado obtenido utilizando la técnica del telescopio de ondas.
(abajo) Taza de crecimiento de la inestabilidad γ normalizada con respecto a la frecuencia
de ciclotrón del protón Ωcp vs número de onda k en unidades normalizadas.
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Figura 4.7: Misma explicación que para la figura 4.6, excepto para el intervalo 20 Febrero
2002 de 17:00 a 17:30.
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Figura 4.8: (arriba) Curva de dispersión cinética para propagación cuasiparalela θBok <∼
20◦ en ĺınea sólida (número de onda k normalizado con respecto a (Ωcp/VA)−1 vs frecuencia
real ωr normalizada con respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón Ωcp) para la inesta-
bilidad ion/ion resonante izquierda obtenida utilizando mediciones de campo magnético y
densidad de Cluster para 18 de febrero de 2002 entre 08:05-08:35 UT (ver cuadro 4.3).
Las cruces muestran las caracteŕısticas de dispersión de ondas de altas frecuencias ∼ 1
Hz observadas para el intervalo de estudio seleccionado obtenido utilizando la técnica del
telescopio de ondas. (abajo) Taza de crecimiento de la inestabilidad γ normalizada con
respecto a la frecuencia de ciclotrón del protón Ωcp vs número de onda k en unidades
normalizadas.
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Caṕıtulo 5

RESUMEN Y CONCLUSIONES

El Antechoque Terrestre es una región de gran interés para el estudio no sólo de
plasmas espaciales, sino de plasmas en general. Desde su descubrimiento en la década de los
70’s, el estudio y la identificación de las ondas y distribuciones de part́ıculas que permean
esta región ha sido un tema al que se le ha prestado mucha atención. Esto, debido a que
es a partir de estos fenómenos que podemos estudiar con más detalle procesos cinéticos
que aunque surgen a partir de desequilibrios de funciones de distribución maxwellianas,
eventualmente dan origen a cambios de gran escala que de ninguna otra forma podŕıan
llevarse a cabo en un plasma no colisional como lo son los plasmas espaciales. Además,
el hecho de que esta región se encuentre ŕıo arriba del choque cuasiparalelo terrestre
lo hace aún más interesante, pues esta geometŕıa tan especial hace que el viento solar
convectado a través del medio interplanetario comience a experimentar cambios en sus
propiedades aún antes de su encuentro con el choque terrestre v́ıa interacciones de tipo
cinético onda-part́ıcula.

Dada la importancia de los fenómenos en la escala de iones en la dinámica del plasma
del Antechoque Terrestre, en la presente tesis nos interesó hacer un análisis más detallado
de ondas que fueron observadas por las misiones ISEE y Cluster en el Antechoque aśı co-
mo también estudiar el origen de las mismas mediante un enfoque cinético. Para ello, en
el caṕıtulo 2 se hizo un resumen de las ecuaciones básicas que usa la Teoŕıa Cinética de
Plasmas y se demostró que en un plasma con los parámetros f́ısicos del plasma del Ante-
choque Terrestre pueden originarse tres inestabilidades : la inestabilidad ion/ion resonante
derecha, la ion/ion resonante izquierda y la ion/ion no resonante. Posteriormente en el
caṕıtulo 3 se obtuvieron primero los datos experimentales de las dos naves de ISEE ha-
ciendo uso de las técnicas de Mı́nima Variación, Análisis de Fourier y Correlación cruzada
y por otra parte, los datos de dispersión observados por Cluster se obtuvieron mediante
la Técnica del Telescopio de Ondas, una técnica novedosa desarrollada especif́ıcamente
para las 4 naves gemelas de esta misión.

En el caṕıtulo 4 se obtuvieron las curvas de dispersión cinéticas de las inestabili-
dades ion/ion resonante derecha y ion/ion resonante izquierda mediante la solución com-
putacional de la ecuación de dispersión cinética para lo cual se usaron como datos los
parámetros de plasma observados por ISEE y Cluster. Finalmente, en este mismo caṕıtu-
lo se compararon las caracteŕısticas experimentales de las ondas (frecuencia y número de
onda) observadas por las misión ISEE y Cluster con propiedades dispersivas de inestabil-
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idades que, de acuerdo con la Teoŕıa Cinética de Plasmas, podŕıan surgir en un plasma
con las caracteŕısticas del plasma que permea el Antechoque Terrestre. Al confrontar los
datos experimentales de las inestabilidades con ondas de alta frecuencia alrededor de 1
Hz no se encontró una buena correlación. Sin embargo, las frecuencias y números de onda
de los shocklets y ondas de 30 segundos versus las frecuencias y números de onda teóri-
cos presentaron una muy buena correlación. Estos resultados nos permiten proponer los
siguientes escenarios sobre las ondas observadas:

1. Las ondas de 30 segundos y los shocklets con polarización derecha en el marco del
plasma observados por las misiones Cluster y ISEE deben su origen a la interacción del
viento solar con un haz de iones que ha sido reflejado en el choque (inestabilidad cinética
ion/ion resonante derecha). Esta conclusión simplemente refuerza trabajos comparativos
previos.

2. El origen más probable de los shockelts con polarización izquierda (marco plasma)
observados por la misión Cluster se atribuye a la inestabilidad cinética ion/ion resonante
izquierda, en la que un haz caliente que ha sufrido dispersión en su ángulo de paso (dis-
tribución difusa) interactúa con un haz alineado al campo como el del viento solar. Este re-
sultado es muy importante, pues comprueba propuestas previas [Blanco-Cano y Schwartz,
1997] en las que se habla sobre el posible origen de ondas compresivas v́ıa la inestabil-
idad resonante izquierda y descarta viejos paradigmas que señalan el origen de ondas
compresivas tipo shocklets como resultado de la evolución de ondas cuasimonocromáticas
que incluso podŕıan tener polarización derecha (marco plasma). El estudio de ondas con
polarización izquierda en el marco de plasma es también un aspecto destacable de este
estudio, pues estas ondas han sido muy poco estudiadas en gran parte porque tienen un
menor ı́ndice de ocurrencia. Sin embargo su importancia es muy grande, pues por ejemplo,
se sabe que las ondas izquierdas que se presentan en estructuras tipo SLAMS son las que
contribuyen a la reformación de choques planetarios.

3. El origen de las ondas de 1 Hz observadas por Cluster no se pudo explicar v́ıa ningu-
na de estas inestabilidades, lo cual refuerza hipótesis previas sobre ondas de altas frecuen-
cias que surgen en los choques planetarios y que eventualmente sufren amortiguamiento
en vez de crecer conforme se alejan de este [Orlowski et al., 1995]. Esta parte del estudio
sólo confirma que se tiene todav́ıa un gran trabajo por hacer para desentrañar el origen
de las ondas de 1 Hz en choques espaciales.

Asimismo, este trabajo servirá como base para trabajos futuros, en los que pre-
tendemos estudiar choques interplanetarios (IP). A diferencia del choque terrestre, los
choques interplanetarios han sido mucho menos estudiados, en parte por el limitado
número de naves que han mapeado el medio interplanetario y también debido a la enorme
desventaja de que sólo hemos contado con misiones que constan de una sola nave. Existen
una gran variedad de fenómenos asociados a los choques tanto interplanetarios como plan-
etarios. Dentro de estos, un fenómeno muy interesante en los choques IP es el hecho de que
contribuyen a la generación de part́ıculas energéticas (SEPs, del inglés Solar Energetic
Particles) y son responsables también de la aceleración de eventos de SEPs graduales.
La identificación de ondas cerca de los choques es de gran importancia pues por ejemplo
actualmente se cree que la amplificación de ondas en los choques IP tienen un impacto en
la aceleración de SEPs y su transporte [Ng et al, 2003]. Aśı por ejemplo, recientemente
el crecimiento de ondas ha explicado las variaciones temporales tan complicadas de las
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abundancias elementales de los SEPs [Tylka, et al. 1999 y 2005]

La reciente misión STEREO lanzada en octubre de 2006 nos permitirá con sus dos
naves gemelas triangular y monitorear choques impulsados por eyecciones de masa coronal
(CME) desde la corona solar hasta una distancia de 1 UA, aśı como también mapear la
estructura interna de los choques, de tal forma que podremos adquirir una visión 3D de
los fenómenos transitorios que ocurren en el espacio interplanetario hasta 1 UA.

Parte de nuestra investigación futura se enfocará en un análisis comparativo de las
caracteŕısticas de un choque planetario (en este caso el de la Tierra) con los resultados
obtenidos sobre el estudio de choques interplanetarios. Para ello, se analizarán datos de
la misión Cluster en la región cercana al choque de proa terrestre, aśı como datos de los
cruces de choques IP efectuados por STEREO y/o naves aisladas como WIND y ACE.
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Apéndice A

Función de Dispersión

Puesto que muchas funciones de distribución de orden cero son Maxwelianas o derivadas
de una Maxweliana es conveniente definir una función de dispersión de plasma, la cual en
esta tesis estará dada por:

Z(ζ) ≡ 1√
π

∫ ∞

−∞

dx exp(−x2)

x− ζ
(A.1)

donde ζ es una variable compleja y la integración se lleva a cabo sobre el contorno de
Landau, es decir, pasa por la singularidad x = ζ

Las propiedades anaĺıticas y numéricas de esta función se discuten en Fried y Conte
[1961]. En esta sección sólo mencionaremos que la función de dispersión del plasma, cuando
tiene un argumento pequeño |ζ| << 1 se puede expresar mediante una expansión del
siguiente tipo:

Z(ζ) = i
√

π exp(−ζ2)− 2ζ[1− 2ζ2/3 + 4ζ4/15] (A.2)

La expansión asintótica para términos |ζ| >> 1 corresponde a:

Z(ζ) ' i
√

πσ exp(−ζ2)− 1

ζ

[
1 +

1

2ζ2
+

3

4ζ4

]
(A.3)

donde

σ = 0 si Imζ > 0 (A.4)

σ = 1 si Imζ = 0 (A.5)

σ = 2 si Imζ < 0 (A.6)
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Apéndice B

Método de órbitas no perturbadas

Sean las condiciones iniciales de posición x(t) y velocidad v(t) de una part́ıcula car-
gada. Para obtener la órbita no perturbada de dicha part́ıcula, es decir la órbita de la
part́ıcula sujeta a fuerzas de orden cero, que se mueve en un campo magnético uniforme
Bo = ẑBo podemos resolver la ecuación de movimiento Fj = mjaj(t

′) donde Fj es el

coeficiente del término ∂f
(1)
j /∂v de la ecuación cinética lineal, en este caso, de la ecuación

de Vlasov, y que corresponde a (E + v×B
c

). Aśı, resolviendo la ecuación de movimiento
obtenemos:

vx(t
′) = v⊥cos(Ωjτ − φ) (B.1)

vy(t
′) = −v⊥sin(Ωjτ − φ) (B.2)

vz(t
′) = vz (B.3)

y

x(t′) = x(t) + (v⊥/Ωj)[sin(Ωjτ − φ) + sinφ] (B.4)

y(t′) = y(t) + (v⊥/Ωj)[cos(Ωjτ − φ)− cosφ] (B.5)

z(t′) = z(t) + vzτ (B.6)

donde τ ≡ t′ − t
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Apéndice C

Evaluación de integrales

A continuación explicaremos un procedimiento para evaluar integrales del tipo:

Aj(k, ω) =
i

nj

∫
d3vf

(M)
j (v)

∫ 0

−∞
dτ exp[ibj(τ, ω)] (C.1)

donde f
(M)
j (v) está dado por la ecuación (2.14) y bj(τ, ω) por k · (x′ − x− ωτ).

Utilizaremos coordenadas ciĺındricas en velocidad y primero integraremos sobre τ .
Para ello utilizaremos la función de identidad de Bessel:

exp(izcosΦ) =
∞∑

m=−∞

imexp(±imΦ)Jm(z) (C.2)

lo cual nos lleva a

∫ 0

−∞
dτ exp[ibj(τ, ω)] =

∞∑
m,n=−∞

im−nexp[i(m− n)φ]Jm(kyv⊥/Ωj)Jn(kyv⊥/Ωj)

i(kzvz − ω −mΩj)
(C.3)

Puesto que f
(M)
j (v) es independiente de el ángulo de velocidad azimutal φ, a contin-

uación integramos con respecto a esta coordenada:∫ 2π

0

dφ

∫ 0

−∞
dτexp[ibj(τ, ω)] =

∞∑
m=−∞

2πJ2
m(kyv⊥/Ωj)

i(kzvz − ω −mΩj)
(C.4)

La integración de v⊥ se lleva a cabo mediante el uso de la integral definida:∫ ∞

0

dx x exp(−ρ2x2)Jp(αx)Jp(βx) =
1

2ρ2
exp(−α2 + β2

4ρ2
)Ip(

αβ

2ρ2
) (C.5)

donde Ip(x) es la función modificada de Bessel de orden p (Abramowitz y Stegun, 1964).
Si la integración de vz se toma sobre el contorno de Landau, Aj(k, ω) puede ser expresada
en términos de la función de dispersión del plasma del apéndice A como:
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Aj(k, ω) =
exp(−λj)√

2|kz|vj

∞∑
m=−∞

Im(λj)Z(ζm
j ) (C.6)

donde λj = (kyaj)
2 y ζm

j = (ω + mΩj)/
√

2|kz|vj

Usando un procedimiento similar, se sigue entonces que

i

nj

∫
d3vf

(M)
j (v)v

∫ 0

−∞
dτ exp[ibj(τ, ω)] =

exp(−λj)√
2|kz|

ix̂
kyvj

Ωj

∞∑
m=−∞

[Im(λj)−I ′m(λj)]Z(ζm
j )

− ŷ
Ωj

kyvj

∞∑
m=−∞

mIm(λj)Z(ζm
j )− ẑ√

2

|kz|
kz

∞∑
m=−∞

Im(λj)Z
′(ζm

j ) (C.7)
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