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Resumen

Resumen

Contexto. Con las misiones PIONEER 11, VOYAGER 1y VOYAGER 2, el conocimiento
sobre el planeta Saturno tuvo un avance impresionante no solo por las imagenes del mismo,
sino que también por las mediciones diversas sobre el plasma magnetosférico y procesos
entre particulas energéticas, etc. La mision CASSINI, puesta en orbita alrededor de éste
planeta el 1 julio de 2004, ha ido un paso mas alla en el conocimiento no solo de estos
procesos sino que también ha mostrado que existen procesos de generacion e interaccién
onda-particula en la magnetésfera de éste planeta debido a procesos de asimilacion de masa
en la regién cercana a la érbita de Encelado (una pequefia luna de Saturno (Kivelson,
2006)) y cubre la region del anillo E. De hecho, el sistema de anillos de Saturno es el
mas masivo, extenso, brillante y diverso del Sistema Solar. Esta regién de anillos tiene un
diametro que cubre una distancia radial desde ~ 1.11 Rg hasta ~ 8 Rg (1 Rg = 60268 km)
sobre el plano ecuatorial, su espesor varia desde unos 5m hasta 107 m y presenta una masa
del orden de ~ 3 x 10?2 g. Las particulas que los constituyen son principalmente de hielo de
agua y sus tamafos varian desde unas micras hasta varios metros de diametro. Su origen
es todavia tema de debate, pero se proponen en la actualidad tres modelos al respecto: a)
remanentes de la nebulosa inicial de Saturno, b) parte de los restos de un satélite destruido
y c) los restos de un cometa (Esposito, 2010).

La misién CASSINI, por otra parte, ha encontrado también que Encelado presen-
ta firmas que muestran una actividad reciente, posiblemente ligada con un tipo de crio-
vulcanismo. Observaciones en luz blanca entre 200 nm y 1100 nm y en el lejano infrarrojo
han mostrado la gran actividad que existe hacia la region del polo sur de esta luna. La
huella observada es una pluma de material emergiendo de esta zona del satélite, a una
velocidad > 240 m s™!, que es la velocidad de escape de este satélite (Porco et al., 2006;
Spencer et al., 2006). El material explusado de esta pluma, proviene de una regién que cubre
un area de 70000 m? conocida como tiger stripes, que basicamente son depresiones lineales
tipicamente de 500 m de profundidad, 2km de ancho y 130 km de longitud (Porco et al.,
2006). Finalmente, el material que proviene de la pluma, afecta las propiedades locales del
plasma magnetosférico, tales como la densidad y patrones de flujo (Kivelson, 2006), ya
que continuamente es depositado en el toroide de material neutro el cudl corrota y sufre
procesos diversos como intercambio de carga y la asimilacion de masa propicia para la
generacion de ondas e inestabilidades que seran estudiadas a lo largo de este trabajo.

Por otra parte, las magnetosferas planetarias son excelentes laboratorios espaciales para
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Resumen

estudiar procesos diversos tales como la asimilacién de masa, y otros procesos que derivan
de éstos como la generacién de ondas e inestabilidades en el plasma. CASSINI ha permitido
el estudio de tales inestabilidades en el plasma de la rapida y corrotante magnetésfera de
Saturno. A partir de las observaciones de campo magnético (Dougherty et al., 2004), se
ha encontrado que la magnetésfera media es rica en el fenémeno de ondas, destacando las
Ondas lon Ciclotrén (OIC) y los Modos Tipo Espejo (MTE) los que aparecen a diferentes
distancias radiales de Saturno (Russell et al., 2006b; Leisner et al., 2006). Se ha encontrado
que la inestabilidad ion ciclotrén en estas regiones es generada por iones de grupos de agua
(O, OHT, H,0™, 6 H30™) asimilados de la nube neutra del anillo E que forma anillos
de iones en el espacio de velocidades. Las OIC son importantes para el diagnéstico de los
procesos que operan en la magnetosfera y pueden proveer ideas sobre la composicion del
plasma que produce las ondas (Russell y Blanco-Cano, 2007).

Trabajo desarrollado. Las ondas ion ciclotrén y los modos tipo espejo pueden crecer
de la anisotropia en temperatura (presién), 7', /T > 1. El modo dominante dependera
de diferentes factores tales como la beta del plasma, el valor de la anisotropia en la
temperatura y la composicién del plasma de fondo (Leisner et al., 2006). Estudiar en detalle
las propiedades de las ondas en el plasma permite tener un mejor entendimiento acerca de
los cambios y procesos que sufre la regién donde estas ondas/modos se producen. El estudio
aqui desarrollado estd enfocado al anélisis de ondas en la magnetésfera media de Saturno
desde dos vertientes:

= Observacional. Se estudiaron ondas ion ciclotrén (frecuencia fundamental, n = 1)
y se demuestra la existencia del primer modo arménico (n = 2) de tales ondas, asi
como también modos tipo espejo en regiones cercanas a la érbita de Encelado. Se
llevé a cabo un estudio completo para 4 6rbitas de baja inclinacién (< 0.5°) del
satélite CASSINI en el 2005, aunque mas estudios se realizaron para otras orbitas
como serd mostrado a lo largo de esta tesis. A partir de este estudio se obtuvo la
informacién necesaria sobre el comportamiento y caracteristicas de estas ondas, asi
como las condiciones del plasma que fueron de utilidad en el estudio teérico.

= Tedrico. Para tener un estudio completo, no solo se aplicaron diversos analisis sobre
las observaciones, también se llevé a cabo un analisis de dispersién a partir de teoria
cinética lineal con el objetivo de ver si bajo las condiciones del plasma, provenientes
de las observaciones de CASSINI, es posible observar el crecimiento de este tipo de
ondas y modos en la magnetésfera media de Saturno. Cabe destacar que para realizar
tal estudio se utilizé el cédigo de dispersion WHAMP (Ronmark, K., 1982).

Metodologia. La metodologia utilizada en el analisis de las ondas ion ciclotrén y modos
tipo espejo consistié en hacer graficos de las componentes de campo magnético By, By, B,
y B, provenientes del magnetémetro (MAG) abordo de CASSINI para determinar intervalos
y regiones con tales ondas/modos. Asi mismo se aplicaron métodos de minima varianza
para ver la polarizacién y propagacién de las ondas y métodos de Fourier con los que se
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Resumen

pudo apreciar la compresibilidad de dichas ondas y modos. Por otra parte, de la informacién
adicional obtenida a partir del instrumento CAPS se estudiaron las condiciones del plasma
y esto fue utilizado como entrada del cédigo WHAMP.

Aportaciones. Dentro de las aportaciones mas importantes de este trabajo se pueden
mencionar las siguientes:

¢ Se encontraron ondas ion ciclotrén en al menos 4 érbitas de CASSINI, las cuéles
tienen frecuencias cerca de la girofrecuencia de iones del grupo de agua (O, OHY,
HoO" y H30%) y crecen via la resonancia de ciclotrén a partir de la energia libre
disponible de los iones asimilados en la regién del anillo E.  Estas ondas estan
polarizadas circularmente hacia la izquierda y en muchas regiones se propagan a
pequefios angulos respecto del campo magnético ambiente.

4 Se encontraron ondas con periodos mas largos y frecuencias aproximandose a la
girofrecuencia de OF (£232+). Se observé en la mayoria de las regiones que estas
ondas tienen amplitudes mas pequefias que las ondas generadas por iones del grupo
de agua. Espectros dinamicos muestran que hay intervalos donde las ondas generadas
por estos iones pueden llegar a ser dominantes. La existencia de tales ondas muestra
que la composicion de los anillos que las producen es variable.

¢ Una de las aportaciones fundamentales ha sido reportar por primera vez la existencia
de ondas con frecuencias f ~ 2- Q-+, las que se han interpretado como un modo ar-
moénico con n. = 2 de ondas ion ciclotrén. Tales ondas estan polarizadas elipticamente
hacia la izquierda y tienen una componente compresiva significativa, ademas de que
se propagan a angulos oblicuos respecto al campo magnético, B,. Toda esta informa-
cién ha sido publicada como parte de éste trabajo doctoral (Rodriguez-Martinez et al.,
2010).

¢ Se encontraron también modos tipo espejo en al menos 4 observaciones de CASSINI
del 2005. Este tipo de modo se caracterizé por tener una componente compresiva,
bastante significativa que se reflej6 en los espectros de Fourier. Adicionalmente, se
encontraron caidas abruptas en la sefial de la magnitud del campo magnético.

¢ Dado el analisis completo de 4 6rbitas de CASSINI, se encontré que las distancias
radiales al centro de Saturno en el orden aparicién mostraba que los modos arménicos
de ondas ion cilotrén aparecian mas cerca de Encelado, mientras que las ondas ion
ciclotron y los modos tipo espejo aparecian mas lejos en ese mismo orden.

¢ A partir del estudio de dispersién realizado con el c6digo WHAMP se encontr6é que
tanto las ondas ion ciclotrén y su primer modo arménico asi como también los modos
tipo espejo pueden crecer dadas las condiciones de plasma estudiadas de las observa-
ciones, de tal modo que las tasas de crecimiento de éstas ondas y modos fue siempre
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v > 0. Para modo el arménico (n = 2) de ondas ion ciclotrén se encontré que és-
tas tienen un maximo de crecimiento a angulos oblicuos, y que existen densidades,
anisotropias y velocidades de inyeccién minimas para las cuéles tales modos pueden
crecer.

Organizaciéon de la tesis. Este trabajo consta de 6 capitulos y dos Apéndices dis-
tribuidos de la siguiente forma:

El Capitulo 1 es una introduccién al tema de los plasmas espaciales y aterriza con
los estudios previos sobre caracteristicas generales y procesos fisicos que ocurren en la
magnetésfera de Saturno y la comparacién de ésta con su similar, la magnetésfera Joviana,
lo que finalmente lleva a plantear el contexto del trabajo.

En el Capitulo 2 se plantea el estudio de ondas e inestabilidades en plasmas espaciales
a través de teorias magnetohidrodinamica (MHD) y teoria cinética de plasmas (TCP) lo
que brinda una comparacién entre ambas y al final se plantea la condicién de resonancia
ion ciclotrén.

En el Capitulo 3 se entra de lleno al tema de las ondas e inestabilidades, con la
descripcién de las mismas a partir de teoria cinética lineal. Este capitulo describe como han
sido vistas estas ondas en plasmas espaciales del Sistema Solar.

En el Capitulo 4 se muestran los resultados principales de este trabajo sobre Ondas
lon Ciclotréon y Modos Arménicos. Se presentan caracteristicas diversas de estas ondas y
modos.

En el Capitulo 5 se presenta un anélisis similar al que ocurrié en el capitulo previo,
pero ahora aplicado a los modos tipo espejo en las mismas observaciones.

Finalmente en el Capitulo 6 se presentan las conclusiones de éste trabajo, asi como el
trabajo a futuro derivado de ésta investigacion.

Por otro lado, en el Apéndice A se muestran los métodos de analisis empleados, tales
como Minima Varianza, Fourier, Espectros Dinamicos, etc. Finalmente en el Apéndice B
se plantea el uso del c6digo WHAMP, donde se tocan los temas de parametros de entrada
y normalizaciones que deben tomarse en cuenta al usar tal programa.
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§ 1.1 Plasmas

Introduccidén

En este capitulo se discuten conceptos importantes sobre las magnetésferas planetarias
de Saturno y su comparaciéon con otras magnetésferas planetarias como la de Japiter.
También se presenta cémo se forma ésta debido a la suma del viento solar mas el campo
pIanetario, asi como caracteristicas generales.

1.1. Plasmas

Un plasma es un gas ionizado compuesto de un igual niimero de particulas cargadas
positivas y negativas, iones y electrones respectivamente, que presentan un comportamiento
colectivo (Chen, F. F. , 1984). Para considerar a un gas como un plasma, éste debe tener un
igual namero de particulas positivas y negativas garantizando asi su CUASI-NEUTRALIDAD.
Ademas, puesto que las particulas en un plasma tienen que vencer la influencia eléctrica
de sus vecinos, éstas pueden tener energias térmicas por arriba de los electronVolts (eV) lo
que le da al plasma propiedades adicionales como la de tener un gran estado de ionizacién
(Baumjohann y Treumann , 1996). De esta forma, hay esencialmente tres criterios que
deben cumplirse para considerar a un plasma como tal:

1/2
e \p= <M> < L, (longitud de Debye, Ap, mucho menor que el tamafio fisico

nee?
del sistema, L),

e Np > 1, (un suficiente nimero de particulas dentro de la esfera de Debye) y
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nee?

1/2
® WpeTy = (m) 7, > 1, (el tiempo promedio entre dos colisiones electrén-neutros,

Tn, €s mas grande que la frecuencia de plasma wy.),

donde T, es la temperatura de los electrones, n. ~ n; es la densidad del plasma, s es la
constante de Boltzmann, e y m,. la carga y masa del electrén respectivamente.

1.1.1. Plasmas espaciales

Los plasmas abundan en el Universo y lejos de pensarse que sblo ocurren a grandes
escalas, también suceden en nuestro Sistema Solar. Para tener una idea global de su clasi-
ficacién en funcién de su temperatura y densidad numérica de particulas  cargadas, se
construyen graficos como el que se presenta en la Figura 1.1.

Figura 1.1: Temperatura de electrones como funcién de la densidad numérica de particulas para
varios plasmas. En este grafico se presentan diferentes valores para Ap y el nimero de particulas
en la esfera de Debye, Np.Tomado de: Kivelson y Russell (1996).

La Figura 1.1 claramente muestra como cambia la longitud de Debye dependiendo del
escenario (plasma en cuestion). Por ejemplo, para el viento solar a la altura de la Tierra Ap ~
10 m pero, para el anillo de corriente Ap ~ 100 m—1000 m. Distintos escenarios pueden ser
comparados para ver como cambian estos parametros Ap, Np dadas la temperatura y
densidad numeérica de electrones en el plasma.

4
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1.1.2. El viento del Sol

Dentro del contexto de plasmas espaciales, es muy importante definir al viento del Sol.
El Sol es una estrella que emite 3.826 x 10?3 erg de energia cada segundo y practicamente
se encuentra a la mitad de su vida. Cuenta con una masa de 1.989 x 103 g, un radio de
6.98 x 10'° cm y se encuentra a una distancia de 150 x 10° km de la Tierra, lo que se conoce
como una Unidad Astronémica (UA). Adicionalmente emite un plasma altamente conductor
a velocidades supersénicas de Vy,g ~ 500 kms~! en promedio al medio interplanetario como
resultado de la expansién de su corona, tal como Parker ya lo habia mencionado hacia 1958
y que fue confirmado observacionalmente por el satélite soviético Lunik IlIl. Se estima que
la velocidad del sonido a la altura de la Tierra es ¢, ~ 60kms™', es decir, un orden de
magnitud mas pequefia que Vi g, (Kivelson y Russell , 1996). Este plasma esta constituido
principalmente de electrones y protones, con una pequefia contribucién de iones de He
(He™). La alta conductividad hace que el campo magnético solar quede congelado al plasma
(Teorema de Alfvén).

Los valores tipicos para la densidad de electrones y temperatura del viento solar cerca
de la Tierra son: n, ~ 5ecm™2 y T, ~ 10°K (LeV= 11600K) y un campo magnético
interplanetario B, = 5nT (Baumjohann y Treumann , 1996). Este viento solar viaja por el
medio interplanetario hasta que golpea el campo magnético dipolar de la Tierra, que lo frena
y deflecta alrededor de éste. Puesto que este viento solar viaja a velocidades supersonicas,
la interaccién con nuestro planeta produce un choque de proa (bow shock en inglés) como
se muestra en la Figura 1.2.

No solo el viento solar confina el campo magnético al interior de las magnetésferas,
también produce una cavidad que rodea al Sol y que se extiende por el medio interestelar
local. A esta gran cavidad o regién que rodea al Sol se le conoce con el nombre de heliosfera.
Una corona caliente no puede estar en equilibrio estatico con el medio interestelar, por lo
que ésta debe expandirse. Una vez que el viento solar es eyectado y ha viajado por el
medio interplanetario, hay una superficie alrededor del Sistema Solar en la que la presién
del viento solar equilibra la presion del gas interestelar, lo que precisamente delimitaria a
la regién de la heliésfera. La morfologia de la heliésfera, asi como su evolucién espacial y
temporal y localizacién de sus fronteras es determinada por el campo magnético solar y por
las propiedades del medio interestelar. Aunque la posicion de la frontera de la heliésfera
no es conocida completamente, se estima que probablemente esté entre 100 UA y 2000 UA
(Frisch, 2007; Axford y Suess, 1994) (1UA= 1.50 x 10" m~ 215R). Se puede decir que
la heliésfera contiene gran parte del Sistema Solar (en términos planetarios), aunque no
tiene a muchos de los cometas mas distantes. La Figura 1.3 muestra una representacién
grafica de lo que seria la heliésfera (Goossens, M. , 2003).
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C

Figura 1.2: Se presenta una topografia del medio solar-terrestre. El viento solar que viaja por el
medio interplanetario con velocidad Vi g interacciona con la magnetésfera de un planeta, en este
caso la Tierra, produciendo un choque. Las lineas de campo magnético hacen aproximadamente
45° con la linea que conecta al Sol y la Tierra. Rio arriba del choque se tienen las regiones de
antechoques de iones y electrones que difieren en posicion debido a la diferencia de masa entre
ellos. Adicionalmente en estas regiones hay ondas e inestabilidades en el plasma. Tomado de:
Kivelson y Russell (1996).

1.1.3. Magnetésferas planetarias

El término “magnetésfera” fue propuesto por Gold (1959) como aquella regién donde
los efectos debidos al campo magnético del planeta dominan sobre el plasma. Tales mag-
netésferas se encuentran embebidas en el viento solar, que no es mas que la expansion de
la corona solar.

La Figura 1.2 muestra precisamente las regiones que caracterizan a una magnetésfera
planetaria. Fuera de la magnetésfera hay una regién de plasma subsénico termalizado detras
del choque llamada magnetofunda. Este plasma chocado no puede facilmente penetrar el
campo magnético terrestre aunque la mayoria es deflectado alrededor de este. Precisamente
esta zona separa dos regiones, la magnetopausa y la cavidad generada por el campo terrestre
llamada magnetdsfera. Es en esta zona donde la presién cinética del plasma del viento solar
distorsiona la parte méas externa del campo dipolar terrestre. Esto produce el efecto donde
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¢==Bow Shock
| - Heliosheath

' Voyager 1

; +=—=Termination Shock
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e

Figura 1.3: Representacién grafica de lo que es la heliosfera. Las naves VOYAGER 1y 2 estan
precisamente en una etapa de cruce de esta region a mas de 100 UA.
Fuente: http://www.nasa.gov/vision/universe/solarsystem /voyager agu.html.

hacia el lado dia las lineas de campo tienden a comprimirse mientras que del lado noche
las lineas se elongan formando una gran magnetocola llegando mas alla de la 6rbita lunar.

Aunque la magnetésfera consiste principalmente de electrones y protones cuyas fuentes
son el viento solar y la ionésfera planetaria, también hay pequefias fracciones de iones de
He™ y O de origen ionosférico y algunos iones de He'™ provenientes del viento solar. El
plasma al interior de la magnetésfera es dividido en otras regiones. La Tabla 1.1 presenta un
resumen de las propiedades de los plasmas en estas regiones para el caso de la magnetésfera
terrestre.

Casi todos los planetas del Sistema Solar tienen magnetésferas conocidas. Algunos
tienen lo que se conoce como magnetésferas inducidas debido a que no tienen un campo
magnético intrinseco como la Tierra. Ejemplos de este tipo de “magnetésferas inducidas”
se producen en Marte y Venus. Sin embargo, también hay planetas que tienen grandes
magnetdsferas como son el caso de Japiter y Saturno, cuyos tamafios llegan a ser de
decenas de veces el radio respectivo de cada planeta. La Tabla 1.2 presenta diferentes
propiedades de las magnetésferas planetarias.



http://www.nasa.gov/vision/universe/solarsystem/voyager_agu.html

Introduccién 1 § 1.2 Magnetosfera de Saturno

Tabla 1.1: Plasma al interior de la magnetoésfera terrestre.

Region! Densidad Temperatura B
(cm~2) (K) (nT)
Cinturén de radiacién 1 5 x 107 100-1000
Hoja de plasma 0.5 5 x 109 ~10
|6bulo magnetocola 1072 5 x 10° ~30

! Diferentes regiones al interior de la magnetésfera terrestre. Los valores fueron tomados de
Baumjohann y Treumann (1996).

1.1.4. londésfera

La luz ultravioleta que viene del Sol impacta en la alta atmésfera de la Tierra ionizando
una fraccién neutra de ésta. A la poblacién de este material se le conoce como iondsfera y
se encuentra a alturas de 80 km. En esta zona los procesos colisonales no son tan frecuentes
como para que se de una rapida recombinacién, quedando material ionizado permanente-
mente. La ionésfera a latitudes medias tiene una densidad de electrones de n, ~ 10°cm 3y
una temperatura de 7, ~ 103 K. La magnitud del campo magnético es del orden de 10*nT.

La iondsfera se extiende hasta grandes altitudes, asi como también bajas y medianas
latitudes fusionandose gradualmente con la regién conocida como la plasmaesfera. La plas-
maesfera tiene forma de un toroide dentro del cinturén de radiacién. Contiene un plasma
denso y frio de origen ionosférico (n. ~ 5 x 10cm=3, T, ~ 5 x 103 K), que corrota con la
Tierra. En el plano ecuatorial la plasmaesfera se extiende hasta los 4R (un radio terrestre:
1Ry = 6371 km), donde la densidad cae a valores de hasta 1cm™3, regién donde comienza
la plasmapausa.

A grandes latitudes, los electrones en la hoja de plasma pueden precipitarse a lo largo de
las lineas de campo magnético hasta altitudes ionosféricas donde colisionan con la atmésfera
neutra ionizando particulas. Como consecuencia de este proceso, se emiten fotones que caen
en la region del espectro visible produciendo las espectaculares auroras boreales o australes.

1.2. Magnetésfera de Saturno

Saturno es el segundo planeta mas grande del Sistema Solar con un radio del orden
de 60,268 km = 1Rg. Este planeta rota tan rapido como Japiter teniendo un periodo
rotacional de 10"39™ en promedio. Ademas su atmésfera tiene una composicién quimica
similar a la de Japiter que consiste principalmente de helio e hidrégeno. La Figura 1.4
muestra la composicién interna de Japiter y Saturno.

A pesar de estas similitudes, existen grandes diferencias entre ellos, como por ejemplo el
hecho de que el campo magnético de Saturno es mas débil que el de Japiter. Adicionalmente
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Tabla 1.2: Propiedades, campos magnéticos planetarios y plasma magnetosférico.

Propiedades Planetas
Tierra Jupiter Saturno Urano Neptuno

Radio, Rpjaneta, (km) 6373 71398 60268 25559 24764

Per. de rotacién, (hr) 24 9.9 10.7 17.2 16.1

Distancia, (UA) 1.0 5.2 9.5 19.0 30.0

Mom. magnético/ My 1@ 20000 600 50 25

- B, superficial, (Gauss) -

Dipolo en el ecuador 0.31 4.28 0.22 0.23 0.14
Minimo 0.24 3.2 0.18 0.08 0.1
Maximo 0.68 14.3 0.84 0.96 0.9

Angulo de inclinacién +11.3° -9.6° -0.0° -59° -47°

del campo®

Densidad del viento, 10.0 0.4 0.1 0.03 0.005

solar, (cm™3)

Ror® 8Rr 30R; 14Rg 18Ry 18Rn

Tamaiio de la 11R7 50-100R; 16-22Rg 18Ry 23-26Ry

magnetdsfera

— Plasma magnetosférico —

Composicién de ionesy OT, HT, ont, snt, Ot Hy,OFf, HT Nt, HT,
fuente dominante NT, He™ SOf, CIt  HT, (Anillos, (Atmés.) (Tritén)
(londsfera) (lo) satélites)

Densidad max (cm™3)  1000-4000 >3000 ~ 100 3 2

Movimiento del plasma V. S.¢ (afuera) Rotacién Rotacién V.S.,y V.S.,y

controlado por Rotacién rotacién  rotacién

(adentro)

@ Momento magnético de la Tierra, M7 = 7.906 x 10%° Gausscm? = 7.906 x 105 Tesla m?.

® El campo magnético terrestre tiene una polaridad opuesta a la de los planetas gigantes.

¢ Rcr es el radio de Chapman y Ferraro que se calcula en términos del radio del planeta como:
Rcr/R, = (B2/8mminyvsV2g)'/S. Este radio es el limite donde la presién externa del viento solar

alcanza un balance con la presién interna del campo magnético del planeta.

4\, S. se refiere a Viento Solar.

la magnetésfera de Saturno no tiene un mecanismo tan eficiente de energetizaciéon de
particulas como lo tiene Japiter!. El tamafio del niicleo de cada planeta es también diferente,
aunque ambos podrian estar constitidos por roca cubierta de hielo. Se estima que la masa
del ntcleo de Saturno esta entre 10 — 20 My, (siendo Mg = 5.97 x 10** kg la masa de la

!Consultar: http://www-ssc.igpp.ucla.edu/personnel/russell/papers/sat_mag.html
Encyclopedia of Planetary Sciences, edit. J. H. Shirley, 718-719, Chapman and Hall, New York, 1997.
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Figura 1.4: La estructura interna de Jipiter y Saturno respectivamente es muy similar. Las pre-
siones y temperaturas respectivas estan marcadas como sigue: 1 bar (100 kPa, que corresponde a
la atmdsfera visible), 2 Mbar (200 GPa, que corresponden a la regién cercana a la trancisién de
hidrégeno molecular a metalico) y finalmente en la parte mas alta del nicleo del planeta. Las
temperaturas son inciertas y tomadas de Guillot (2005). Abundancias aproximadas de “metales”
se muestran en recuadros puestas en la regién de Hy molecular. Tomada de: (Fortney, 2007).

Tierra), mientras que el de Japiter podria llegar solamente a 10 Mg, (Fortney, 2007).

Las primeras observaciones del plasma de Saturno han sido resumidas en los traba-
jos de Frank et al. (1980), Lazarus y McNutt (1983), Sittler et al. (1983) y Richardson
(1986). Por otra parte, el analisis observacional de las poblaciones energéticas en la mag-
netésfera de Saturno han sido presentados en varios trabajos en el pasado tales como
Fillius y Mcllwain (1980), Van Allen et al. (1980a,b), Fillius y Ip (1980), Vogt et al. (1982,
1981), Krimigis y Armstrong (1982) y recientemente Jurac et al. (2001) y Sittler et al.
(2004).

1.2.1. Observaciones previas

Aunque Saturno genera ondas en las frecuencias de radio, éstas solo fueron detectadas
en la Tierra hasta la llegada de la misién PIONEER 11 en 1979, la cual mostré la existencia
de un campo magnético intrinseco al planeta al acercarse a 1.4Rg, lo que mas tarde fue
confirmado por la mision VOYAGER 1, que en 1980 pas6 a una distancia de 3.1Rg y
la VOYAGER 2, que en 1981 pas6 a 2.7Rg. También se encontr6é que el eje magnético
estaba perfectamente alineado con el eje de rotacién del planeta (campo completamente
axisimétrico), lo que marcaba una diferencia sustancial entre Saturno y el resto de los
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Figura 1.5: Magnetosfera de Saturno. Se estima que el tamafio de esta magnetdsfera es una
quinta parte del tamafio de la magnetésfera de Japiter. Tomada de: (Bagenal, 2005).

planetas que tienen campo magnético.

Saturno tiene una gran magnetésfera, ver figura (1.5), cuyo tamafio lineal es aproxi-
madamente una quinta parte de la magnetosfera de Japiter. La determinacion del tamafio
de la magnetésfera de un planeta es funcién basicamente de un balance de presiones. En el
caso de la Tierra, el tamafio de su magnetésfera, R,,;, se calcula generalmente via el balance
de la presion del viento solar en contra de la presién ejercida por el momento magnético de
la Tierra:

Ry M%/g(puz)_lm, (1.1)

donde M7 es el momento magnético de la Tierra, p es la densidad y u es la velocidad de
bulto del viento solar (Russell et al., 2008). Empiricamente se han determinado los tamafios
de estas magnetédsferas para los caso de Jupiter y Saturno y se ha encontrado que la potencia
de esta relacién no es —1/6 como lo indica la ec. (1.1) sino que es —1/4.4. Se piensa que
la razén de estas diferencias estriba en que ambas magnetésferas son fuentes de plasmas
frios que estan ligados a la magnetdsfera rotante de tal forma que el campo magnético se
“estira” y reduce el gradiente en la presién total (Russell et al., 2008).
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1.2.2. Toroide de material cerca de Encelado

Uno de los mayores descubrimientos de la mision CASSINT ha sido la deteccién de una
pluma de particulas de hielo y polvo provenientes del polo sur de Encelado (Porco et al.,
2006). Dicha pluma es propuesta como la fuente de material de un toroide denso y neutro,
con una longitud radial de ~1.0 Ry desde la 6rbita de Encelado (Johnson et al., 2006a;
Wilson et al., 2008). Encelado es un satélite de Saturno de apenas 250 km de radio, y se
encuentra dentro de tal toroide de material neutro formado por d&tomos y moléculas de O,
OH y H,0 conocidas como el grupo de agua (Tokar et al., 2006). Este toroide original-
mente fue detectado por el HUBBLE SPACE TELESCOPE (HST), pero como una regién
mas extendida (2 — 8 Rg) debido a la dispersion de los dtomos y moléculas neutras que
hace que todas estas particulas se muevan mas alla de la 6rbita de Encelado. De hecho, la
tonizacion y la dispersion son procesos que resultan del intercambio de carga en colisiones
entre iones del grupo de agua, corrotando con Saturno, y neutros en el toro de Encela-
do (Johnson et al., 2005). Cabe mencionar que a esta regién se le conocié anteriormente
como el toroide de OH (Shemansky et al., 1993). Tal regién tiene una densidad maxima
de particulas de ~ 10°cm™ cerca de la érbita de Encelado (3.95Rs). Esta nube de
OH se produce en parte por la disociacién de H,O™. Ademas, el pico en la concentracién
de material sugiere que la fuente mas grande de material se encuentra cerca de Ence-
lado. Algunos modelos indican que en la regién cercana a los 4 Rg, la fuente (pluma de
Encelado) puede aportar de ~0.4x10?® hasta ~1x10% moléculas de H,O™ cada segundo
(Tokar et al., 2006).

1.2.3. Procesos de asimilacién de masa, anillo E

Por otra parte, las magnetésferas de Japiter y Saturno son regiones donde se han
encontrado ondas e inestabilidades. En particular ondas tipo ion—ciclotrén cerca de lo se
generan cuando neutros de SO,, SO y S de su exésfera son ionizados. Un espectro dinamico
se presenta en la figura (1.6) donde se pueden ver las cinco observaciones hechas por el
satélite GALILEO cerca de lo. Estas ondas se producen justo por debajo de la frecuencia
de ciclotrén (£, = ‘q‘ﬁ) del ion cuando el proceso de asimilacién de material produce un
anillo frio en el espaciémae velocidades. Procesos similares ocurren en el caso de Saturno,
donde ondas ion—ciclotrén son generadas por iones de grupos de agua (Of, OHT, H,O" y
H307) que son asimilados de la nube neutra y el anillo E cerca de Encelado formando
anillos en el espacio de velocidades. En ambos casos estas ondas son un diagnéstico de la
tasa de asimilacién de masa y de la composicién del plasma (Russell et al., 2008).

Para las ondas ion—ciclotrén mostradas en las figuras (1.6) (a) y (b) se ha encontrado
que éstas se extienden lejos de aquellos cuerpos que producen los gases que son ionizados.
Una propuesta al mecanismo de transporte que hace que tales ondas se observen a estas
distancias es a través de considerar neutros rapidos, acelerados inicialmente como iones para
volverse a neutralizar y moverse a través de las lineas de campo magnético solamente para
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Figura 1.6: Espectros dinamicos de oscilaciones magnéticas de ondas ion—ciclotrén producidas
en las rapidas mangetosferas rotantes de Japiter y Saturno. En (a) los neutros SO2, SO y S son
ionizados en la exésfera de Japiter. En (b), caso de Saturno, pasa algo similar solo que en este
caso son ondas ion—ciclotrén producidas por grupos de agua en el anillo E cerca de Encelado.
Fuente: (Russell et al., 2008).

ionizarse nuevamente mucho mas lejos de la fuente. El mecanismo para tal aceleracién y el
modelo de transporte ha sido discutido por Wang et al. (2001) y se muestra un esquema
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de este en la figura (1.7).

Figura 1.7: Mecanismo para crear un disco exosférico de neutros rapidos, que proporcionan una
hoja de particulas que se ionizan a una cierta distancia de lo después de que éstos tuvieron una
ionizacién inicial seguida de una neutralizacién. Este mecanismo permite la emisién de energia
libre en una superficie amplia (extendida) para la generacién de ondas ion ciclotron. Fuente:
(Wang et al., 2001).

Cuando un neutro exosférico frio llega a ser ionizado este es acelerado en corrotacién
con el campo eléctrico. A partir de aqui comienza a girar y derivar siguiendo una trayectoria
tipo cicloide. En algun punto éste podria llegar a ser neutralizado, y si permanece fuera de
la exésfera, entonces seguird una trayectoria en linea recta hasta un punto distante. Esto
puede ocurrir siempre que la linea de campo tenga la misma orientacién que en la regién de
aceleracion inicial. De esta manera éste proceso puede ofrecer energia libre o disponible en
la nueva regién que puede permitir el crecimiento de ondas e inestabilidades en el plasma
(Russell et al., 2008).

En este trabajo doctoral se estudiaran los procesos de generacién de ondas en es-
tas regiones de plasma magnetosférico. La magnetésfera media de Saturno a la altura de
Encelado, es un lugar ideal para hacer este tipo de estudios. Esto, sin dudas, puede apor-
tar pistas sobre el estado de una magnetésfera, asi como los procesos fisicos que dominan
en la generacién de estas inestabilidades en el plasma. Saber donde ocurren las ondas y
bajo que condiciones fisicas se pueden presentar, permitird tener un mejor conocimiento
en los procesos de transferencia de energia entre ondas y particulas. En general el estudio
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estara basado en el analisis de las series de tiempo del campo magnético provenientes de
observaciones con CASSINI. La Figura 1.8 muestra las series de campo magnético, para un
intervalo de 20 min de la observacién del 30 de junio de 2006 obtenida con el magnetémetro
MAG abordo de CASSINI.
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Figura 1.8: Se presentan series de campo magnético B,, para ondas ion ciclotrén en la magnet6s-
fera media de Saturno. De arriba hacia abajo estan las componentes de campo Bx, By, B, y B
(magnitud del campo).

Las fluctuaciones en el campo mostradas en la Figura 1.8, son producidas por ondas ion
ciclotrén, las cuales se encuentran a una distancia radial de ~ 5.4 Rg (1 Rs = 60268 km)
respecto a Saturno. Tales fluctuaciones muestran amplitudes que van de 0.2—0.7 nT" dentro
del intervalo mostrado en esa figura. En las secciones que vienen, mostraremos los métodos
de estudio de éste tipo de datos y los resultados al aplicar diversos métodos de estudio
sobre los mismos.

Por otra parte, hay otras fluctuaciones en el campo magnético conocidas como Modos
Tipo Espejo (MTE) que también han sido observadas en la magnetésfera media de Saturno
(Leisner et al., 2006), que al igual que las ondas ion ciclotrén pueden crecer por una alta
anisotropia en la temperatura, 7, /7) > 1 (o presiones, P, /P; > 1). Estos modos se
caracterizan por tener caidas abruptas en el campo magnético anticorrelacionadas con la
densidad del plasma y son modos que no se propagan y tienen una frecuencia real igual
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a cero (Krauss-Varban et al., 1994). Las magnitudes del campo magnético para intervalos
de 40 minutos en 4 observaciones de CASSINI del 2005, donde se muestra como son tales
fluctuaciones, pueden ser vistas en la Figura 5.6 de este trabajo. En el capitulo 5 se mostrara
un analisis a detalle de este tipo de modos en la magnetésfera media de Saturno.

1.2.4. Levantamiento de iones (pickup)

Cuando particulas neutras son ionizadas en regiones como las antes mencionadas, éstas
comienzan a girar alrededor de las lineas del campo magnético ambiente, eventualmente
son acelerados “levantados” (picked up en inglés) por el campo eléctrico convectivo (E =
—v x B) para unirse al plasma de fondo. Procesos como la interacciéon onda—particula,
pueden cambiar las velocidades de los iones recién generados desde su estado inicial hasta
un estado se que se parece mas a la poblacion de plasma que hay de fondo. De esta forma,
dependiendo del movimiento de los neutros antes de que ellos sean ionizados y de la
orientacién de los campos electromagnéticos, los iones recién levantados tendran diferentes
funciones de distribucién.

El levantamiento de iones ha sido observado en varios medios espaciales tales como
el terrestre (Le et al., 2001), en Venus (Russell et al., 2006a), en Marte (Barabash et al.,
1991; Russell et al., 1990), en Japiter (Russell et al., 2003; Russell y Kivelson, 2001) y
(Warnecke et al., 1997), en Saturno (Smith y Tsurutani, 1983; Leisner et al., 2006), asi
como también en cometas (Le et al., 1989; Thorne y Tsurutani, 1987). Para entender un
poco mas este proceso, a continuacion se presentara una descripcion mas amplia.

Considérese un plasma magnetizado uniformemente con un campo magnético constante
B, y una velocidad de bulto 6 flujo v,. En tal plasma, dado que la velocidad de bulto de
una poblacién neutra es vy, después de la ionizacién la velocidad promedio paralela y
perpendicular de la poblacién sera:

Vo = [(vb = vn) -m[, y (1.2)

Vio = |(Vp — Vn) X 10|, (1.3)

donde n es un vector unitario a lo largo de B, (Wu y Davidson, 1972). A v, se le conoce
como velocidad de deriva a lo largo de B, y v |, es la velocidad de giro alrededor de las lineas
de mismo campo, es decir, donde los iones recién creados son rapidamente acelerados de tal
forma que sus velocidades finales describen 6rbitas circulares alrededor del campo magnético
ambiente con una velocidad media cero relativa al plasma de fondo (background) en la
direccién perpendicular. Esto generalmente se le conoce como “velocidad de levantamiento”
(velocidad de inyeccion o de pickup), Upickup = Vio, y también se define el angulo de
levantamiento, «, como el angulo entre B, y vi, — vy,.

En este sentido la distribucién de velocidades para los iones recién creados es diferente
dependiendo del medio donde se encuentren. En cometas, por ejemplo, donde los iones
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Figura 1.9: Representacion grafica del levantamiento de iones cerca de Encelado. En este caso se
puede ver como el levantamiento de iones es a lo largo de una curva tipo cicloide en el sistema de
referencia en reposo Encelado/nube neutra. También se muestran las distribuciones de velocidades
en el sistema del plasma del toroide corrotante del bulto en la distribucion. Fuente: (Cowee et al.,
2009; Huddleston et al., 1998).

son recogidos del viento solar, si o = 30° tales iones tendran velocidades v, y v}, super—
Alfvénicas. Mientras que en el caso de Japiter y Saturno se tiene el caso en el que los iones
son levantados del flujo de plasma corrotante que se encuentra cerca de las érbitas de sus
satélites lo y Encelado respectivamente, de tal forma que si o = 90°, entonces tales iones
tendran una v, ~ 0 y una v, sub—Alfvénica.

A la distancia orbital de Encelado (~ 4Rgs), el campo magnético de Saturno es prac-
ticamente perpendicular al plasma corrotante, ya que el campo magnético del planeta es
axisimétrico como se ha visto en secciones previas. De este modo los iones recién creados
tendran una velocidad de deriva muy pequefia o practicamente cero. Por otra parte, la
determinacion de la velocidad de levantamiento (y el angulo de levantamiento) también
supone conocidas las velocidades de las particulas neutras en la tenue atmésfera de Ence-
lado y las nubes neutras antes de que sean ionizadas asi como también de la velocidad de
fondo del plasma en el toroide en la posicién de la ionizacién.

Por simplicidad se supone que los neutros en el toroide tienen velocidad relativa muy
parecida a la velocidad orbital de Encelado (12.6 km s™'). Ademas, el plasma corrotante
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del toroide de material cerca de la 6rbita de Encelado se mueve a una velocidad de
~ 39km s~1, en tal caso el campo magnético es perpendicular al plano del toroide, donde
la velocidad de levantamiento de iones es considerada nominalmente de 26.4 km s y el
angulo de levantamiento es de @ = 90° como es indicado en la Figura 1.9. Los neutros son
ionizados y acelerados en la direccén perpendicular formando “anillos” anisotrépicos en el
espacio de velocidades (Cowee et al., 2009).

1.3. Comparacién con Juapiter

Las primeras observaciones de Jupiter se atribuyen a Galileo Galilei en el afio de 1610,
quien reporté los movimientos de éste y de sus cuatro satélites mas grandes (lo, Cal-
ixto, Ganimedes y Europa). A partir de observaciones terrestres y misiones como las:
VOYAGER, PIONER, ULYSSES, GALILEO y CASSINI el panorama sobre el conocimien-
to del planeta poco a poco se ha ampliado. Japiter es el planeta mas grande y masivo
de nuestro Sistema Solar. Tiene una masa de M; = 1.9 x 10> kg~ 318 My y un radio
de R; = 71492km~ 11.2 Ry. A diferencia de Saturno, rota mas rapido con un periodo
de 9"55™. Se piensa que internamente presenta un nicleo rocoso rodeado por capas de
hidrégeno metalico, e hidrégeno molecular, Hs, en las capas mas externas de la atmésfera
(ver Figura 1.4). Por otra parte, tiene un campo magnético muy intenso generado por cor-
rientes en esa misma regién debido a las altas conductivades del hidrogeno metalico. La
existencia de un campo magnético en Japiter se infiri6 a partir de las emisiones de radio no
térmicas provenientes del mismo planeta (Burke y Franklin, 1955). Tal campo es dipolar,
con un momento dipolar 20,000 veces mas intenso que el campo magnético de la Tierra.

De los cuatro satélites Galileanos, lo orbita al planeta a una distancia de 5.9 R;. Es-
ta luna presenta actividad volcanica intensa debido a las fuerzas de marea generadas por
estar tan cerca del planeta gigante. Atomos neutros provenientes de las superficies y de
las atmésferas de lo y los otros satélites Galileanos son fuentes de iones en la magnetos-
fera Joviana. Todo este material ionizado forma un disco magnetizado que se extiende a
distancias > 6 R, cuyas corrientes distorsionan la configuracién dipolar del campo mag-
nético del planeta. La configuracién magnetosférica del planeta tiene influencia a distancias
de 30-50 R;. Mas allad de esta distancia, la influencia del viento solar impacta sobre la
configuracién de la magnetésfera Joviana.

1.3.1. Toroide de plasma en lo

Ya desde 1972, Brown (1974) con ayuda de telescopios detectaron un espectro anémalo
en las lineas D de sodio provenientes de lo, lo que indicé no solo que habia material
alrededor de lo sino que tal material era arrastrado en su 6rbita. Este material forma un
toroide ionizado asimilado por la corrotacion del campo eléctrico. Experimentos de radio
ocultaciones durante el paso de la mision Pioneer 10 por Japiter en 1973 mostraron que lo
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presentaba una ionésfera (Kliore et al., 1975, 1974). Mas tarde se encontraria la existencia
de nubes de azufre, potasio, oxigeno e hidrégeno en lo. Las naves VOYAGER 1 y 2 fueron
las primeras en hacer mediciones in situ de las condiciones de plasma y campo en el toroide
de lo. Estas misiones fueron seguidas por la Ulysses en 1992 y la Galileo en 1995. Se estima
que la asimilacién de masa en lo en la regién del toroide es de 1ton/s de elementos pesados
(SOT, SO3, etc). La aportacién de tal material altera localmente el medio propagandose
a lo largo de las lineas de campo magnético, que eventualmente impactan la atmésfera de
Jupiter produciendo auroras como en el caso de la Tierra.

Las observaciones de la misién GALILEO confirmaron mucho de lo que las misiones
VOYAGER encontraron, asi como también hicieron énfasis en la variabilidad del toroide
de lo. Durante el paso JO, la nave se movi6 rio abajo de lo y llegé hasta 897 km de su
superficie, donde detecté velocidades de bulto del plasma (Frank et al., 1996) y campos
magnéticos (Kivelson et al., 1996b) los cuales fueron caracteristicos de una regién que
se le conoce como estela detras de lo. Durante este mismo vuelo, el plasma ionosférico
de lo tuvo una densidad de 18000 + 4000 iones/cc con una temperatura de 1.3 x 10°K,
mientras que el plasma no perturbado del toroide tuvo una densidad de 3600 +400 iones/cc
a temperaturas de 1.2 x 105K (Frank et al., 1996). En el vuelo mas cercano a lo, 124, se
observaron dos poblaciones de iones térmicos con m/q = 16 con densidades y temperaturas
de 800iones/cc y 40eV (OT) y 200iones/cc y 160eV (ST) respectivamente. Se observé
también el levantamiento de iones ST y SOT con densidades de 100iones/cc cada uno
(Frank y Paterson, 2000). La Tabla 1.3 muestra la composicién en porcentajes del toroide
de lo observada por GALILEO en la observacion del 7 de diciembre de 1995 (Frank et al.,
1996).

Tabla 1.3: Composicién del toroide de lo observato con GALILEO (Frank et al.,
1996).

m/q iones Porcentaje
8 o+ 15+5
16 Of, St 50410
32 St 30+5
64 SO; 5+2

1.4. Aproximaciones tedricas

La dinamica de plasmas esta gobernada por la interaccién entre los transportadores de
carga y los campos eléctricos y magnéticos. Si todos los campos fueran de origen externo, la
fisica para tratamiento de fenémenos deberia ser relativamente simple, sin embargo, como
las particulas se mueven, ellas pueden generar localmente en el espacio concentraciones
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de carga y adicionalmente campos eléctricos. En adicién a estos efectos locales estan los
de la generacién de corrientes eléctricas que a su vez pueden inducir campos magnéticos.
Por estas razones, los campos internos y sus consecuencias entorno al movimiento de las
particulas en los plasmas puede hacer una fisica mas dificil para el estudio de los mismos
(Baumjohann y Treumann , 1996).

Resolver la dindmica de un plasma puede aparentemente ser un método sencillo con
solo resolver exclusivamente la ecuaciéon de movimiento de cada particula. Sin embargo, la
realidad es otra puesto que los campos eléctricos y magnéticos aparecen en cada ecuacién
incluyendo los campos internos generados por el movimiento de particulas, de tal forma
que todas las ecuaciones estan acopladas y tienen que ser resueltas de forma simultanea.
La solucién total no solamente es dificil de obtener, sino que ademas resulta impractica
debido a que en general se esta siempre interesado en conocer cantidades promedio como la
densidad o temperatura. Generalmente se hacen aproximaciones dependiendo del problema
de estudio. A continuacién se presentan 4 aproximaciones que generalmente son usadas
para el estudio de plasmas (Baumjohann y Treumann , 1996).

La aproximacion mas simple es la descripcion del movimiento de una inica particula
(teoria orbital), que como su nombre lo dice describe el movimiento de una particula bajo
la influencia de campos eléctricos y magnéticos. Esta teoria no toma en cuenta el efecto
colectivo del plasma ni tampoco las colisiones entre particulas, pero es atil para estudiar un
plasma de baja densidad, como el que se encuentra en un anillo de corriente o para estudiar
las trayectorias de particulas aceleradas en ciertos entornos, tales como iones asimilados,
rayos césmicos, etc. (Baumjohann y Treumann , 1996).

La siguiente aproximacion es la magnetohidrodindnica, (MHD) que es el otro extremo
donde no se toman en cuenta aspectos de particulas. En este caso el plasma es tratado
como un fluido conductor con variables macroscépicas tales como densidad, temperatura
y velocidad promedios. En este caso el plasma es capaz de mantener el equilibrio y es
ademas adecuado para estudiar fenémenos de ondas de baja frecuencia de fluidos altamente
conductores inmersos en campos magnéticos (Baumjohann y Treumann , 1996).

La aproximacion multi—fluido estd basada en la aproximacion MHD pero aqui pre-
cisamente se consideran diferentes especies de particulas (electrones, protones y posible-
mente iones mas pesados), de tal forma que cada especie es considerada como un fluido
separado. Lo interesante de esta aproximacién es que permite la separaciéon de campos
(Baumjohann y Treumann , 1996).

Finalmente, la teoria cinética de plasmas es quizas la teoria mas desarrollada, en el
sentido de que asume aproximaciones estadisticas, ya que lejos de resolver la ecuacién
de movimiento de cada particula, toma en cuenta la funcién de distribucién del sistema
de particulas bajo la consideracion de estar en el espacio fase (Baumjohann y Treumann ,
1996). Este tipo de teoria es muy utilizada en plasmas espaciales donde es necesario recurrir
a diferentes especies de particulas para descripcion de ondas e inestabilidades que simple y
sencillamente las aproximaciones MHD o la de multi—fluidos no predicen o resuelven.
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1.5. Contexto del trabajo

Antes de comenzar con la descripcion general de las teorias que se pueden utilizar para
el estudio de ondas y modos y antes también de dar una descripcién general de las mismas,
es necesario poner en contexto éste trabajo. La investigacién estd enfocada al estudio de
ONDAS ION CICLOTRON, MODOS ARMONICOS de estas ondas y MODOS T1PO ESPEJO
en la magnetdsfera media de Saturno y esta dividida en dos partes: una parte observacional
y otra tedrica. La parte observacional estara basada en el analisis de las series de tiempo de
datos de campo magnético provenientes de la misién CASSINI. A los datos se les aplicaran
métodos de analisis como Minima Varianza y de Fourier para ver propiedades generales
de las ondas y modos tales como polarizacién, angulos de propagacién, compresibilidad,
frecuencias, amplitudes, etc. Toda la informacién obtenida en la parte observacional sera
de utilidad para el desarrollo de la parte tedrica, donde se estudiaran las tasas de crecimiento
de estos modos y ondas dadas las condiciones (temperaturas, anisotropias, densidades, etc)
observadas en el plasma de esa regién. El estudio tedrico estard basado en teoria lineal
utilizando un cédigo de dispersion llamado WHAMP en el que se asume que tanto las ondas
ion ciclotréon como los modos tipo espejo pueden crecer a partir de la misma anisotropia en
la temperatura del plasma (7' /T > 1).
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§ 2.1 Movimiento de una sola particula

Teorias MHD y TCP

En este capitulo se discutiran fenémenos asociados a la generacién de ondas e inestabil-
idades en plasmas espaciales a través de las teorias Magnetohidrodinamica (MHD) y Teoria
Cinética de Plasmas (TCP). Cada una de estas teoria permite una descripcién diferente
sobre el tipo de ondas e inestabilidades del plasma. TCP no solo puede bajo ciertas aprox-
imaciones obtener o recuperar el tipo de ondas predichas en MHD, sino que también se
pueden observar otro tipo de modos y ondas que no son predichas por MHD y que son
observables en plasmas espaciales.

2.1. Movimiento de una sola particula

La generacién de ondas e inestabilidades en regiones de interaccién de plasmas espa-
ciales, tales como magnetosferas de planetas, zonas donde hay interaccién entre el viento
solar y cometas o planetas sin campo magnético global, resulta ser un campo de interés
actual para la comprensiéon de los mecanismos que gobiernan tales fenémenos. Desde el
punto de vista observacional, el estudio de estas regiones cuenta ya con un gran nimero
de datos recopilados por instrumentos abordo de naves espaciales en diversas misiones por
el Sistema Solar.

Antes de continuar con toda la parte que tiene que ver con ondas e inestabilidades en
plasmas espaciales, es necesario ver primero como se mueven las particulas en presencia
de campos magnéticos. De esta forma, la ecuacién de movimiento para una particula de
carga ¢ bajo la accién de las fuerzas de Coulomb y Lorentz, Fo = qE' y F, = q(v X B)
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respectivamente, puede ser escrita como:

dv

m— =

donde m representa la masa de la particula en cuestion y v la velocidad de la misma.

Suponiendo el caso simple en ausencia de campo eléctrico, la ecuacién anterior se reduce
a:

¢(E+v xB), (2.1)

m% =q(v x B). (2.2)

Si se toma el producto punto entre la ecuacién (2.2) y v, notando que al hacer esto el
producto v - (v x B) = 0 (debido a que el vector v x B es L a v), se obtiene la siguiente

ecuacion:
dv d (muv?

lo que muestra que la energia cinética de la particula asi como la magnitud de su velocidad
son constantes. Esto implica que un campo magnético estatico, sea cual sea su varianza
espacial, no cambia la energia cinética de la particula.

Si ahora se adopta un campo magnetostatico a lo largo del eje 2, tal que se tiene
que B = Bé, entonces al ser sustituido en la ec. (2.2) se pueden deducir las ecuaciones
siguientes:

m, = —qBu, (2.4)

de la dltima igualdad se puede ver claramente que la componente de la velocidad paralela a
la direccién del campo magnético, v = v., es constante. Si se toman las segundas derivadas
de las dos primeras igualdades anteriores, se obtiene lo siguiente:

. qB . 9

Ve = Evy = _ngx

. qB,

Uy = E’Ux == —szy, (25)

donde Q, es la giro—frecuencia o frecuencia ciclotron, que tiene signos opuestos para
cargas positivas o negativas, pero a partir de este momento se adopta el signo positivo, de
tal forma que:

0, =L (2.6)
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Las ecuaciones (2.5) son caracteristicas de un oscilador armdnico cuyas soluciones
tienen la forma:

T — 9 = resenflyt
Y — Yo = rycos Qgt. (2.7)

Puesto que €, lleva el signo de la carga, la componente x tiene signos opuestos para
iones y electrones, ademas r, es el radio de giro definido como sigue:

. V1 . muv
| Qg | lq| B’

donde v, = (v +v})'/? es la velocidad constante en el plano perpendicular a B.

La interpretacion fisica de las ecs. (2.7) muestra que la particula describe un movimiento
circular alrededor del campo magnético B, donde el sentido del giro depende de la carga de
la particula en cuestion ver figura (2.1).

(2.8)

T'g

Electrén

° B@ 16N

Posicion del centro
(X0 Y,)

Figura 2.1: Giro de las particulas (iones y electrones) alrededor de un campo magnéti-
co. En este caso el centro de la drbita estd en la posicion (Xo y Yo). Adaptado de:
(Baumgjohann y Treumann , 1996).

De la altima igualdad de las ecs. (2.4) se puede ver que la particula adicionalmente
se mueve con velocidad constante, v, paralelamente al campo B. Siempre que v # 0, la
trayectoria de la particula sera una hélice tridimensional. Esta trayectoria helicoidal presenta
un angulo de paso (pitch angle, en inglés) definido precisamente como:

a = tan~! <Z—|l) , (2.9)
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que como puede verse solo depende del cociente de las velocidades perpendicular y paralela
al campo magnético.

2.2. Elementos de Teoria MHD

2.2.1. Descripciéon de un plasma en MHD

En MHD el estudio de efectos colectivos en un plasma, se puede hacer utilizando un
tratamiento hidrodinamico incluyendo efectos de campos eléctricos y magnéticos asi como
corrientes.

En este sentido, dos relaciones de fluidos son importantes destacar en este tipo de estu-
dios, la ecuacion de continuidad y la ecuacion de momento. La ecuacion de continuidad
puede dar informacién sobre lo que le ocurre a la densidad numérica del fluido a medida
que se mueve de un lugar a otro, es decir, el namero de particulas puede cambiar siempre
que haya particulas fuente ganadas (S5) o perdidas (L;):

ong
ot
aqui ng, u,, S, y Ly pueden ser funciones de la posicién y del tiempo. Si los términos S, y

L desaparecen, entonces la ec. (2.10) implica conservaciéon de masa y si adicionalmete se
asume que p = mgn, entonces esta expresién puede quedar como:

+ V- (ngus) = Ss — Ly (ecuacion de continuidad), (2.10)

dp
V- pu, = 0. 2.11
ot pus =0 (2.11)

En un fluido, el momento y la fuerza estan relacionados. Esta relacion para una sola
especie es la siguiente:

Ps (aal:fs + ug - Vus) + msus(Ss - Ls) -

—Vps + pgsE +js X B+ p,Fy/mg (ecuacién de momento), (2.12)

donde p,s = ¢sns es la densidad de carga y js = ¢snsus es la densidad de corriente (la
carga por segundo que fluye a través de una unidad de area perpendicular a la direccién de
flujo). Los tres términos del lado derecho representan la densidad de fuerzas actuando en un
elemento de fluido, asi se puede ver que el primer término representa las fuerzas de presién,
el segundo y tercer términos representan las fuerzas ejercidas por los campos eléctricos y
magnéticos respectivamente. El altimo término de ésta ecuacion representa la densidad de
fuerzas no eléctricas como la gravedad. Si se eliminan los términos de fuentes y pérdidas
(segundo término del lado izquierdo de esta ecuacién) y se consideran solo protones y
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electrones y asumiendo que n, = n., se puede obtener una ecuacién de momento como
sigue:

ot

Aqui se ha supuesto que m. < m,. Finalmente cabe destacar que la presién se puede
conocer usando la ley de gas ideal a través de la temperatura de plasma:

p(a—u—l—u-Vu) =—-Vp+jxB+pF,/m, (2.13)

p = nprT, + nerT, (ecuacién de gas ideal), (2.14)

si ne =n, = n y si iones y electrones tuviesen la misma temperatura, entonces:

p =2nkT. (2.15)

En la descripcién de un fluido se ha supuesto implicitamente que los tiempos de escala de
interés son grandes comparados con los tiempos de movimientos microscépicos de particulas
(periodos de moviento ciclotrén y al inverso de la frecuencia de plasma). Bajo estas hipétesis
es apropiado usar formas aproximadas de las ecuaciones de Maxwell.

En este sentido para cambios lentos sobre distancias grandes y flujos no-relativistas
requeridos en MHD, se puede obtener una expresion para la ley de Ampere en este limite
como sigue:

V x B = o] (ley de Ampere en el limite MHD). (2.16)

Usando argumentos similares, la ecuacién de continuidad de corriente puede ser escrita
de forma atil como:

V-j=0 (densidad de corriente). (2.17)

Esta ecuaciéon implica que todas las corrientes en sistemas MHD deben cerrar en si
mismas, es decir, no hay fuentes de carga ni sumideros. En MHD el requerimiento sobre la
divergencia de B permanece sin cambios, es decir V - B = 0, asi como el caso de la ley de
Faraday:

0B

- = -V x E (ley de Farady). (2.18)

Por otra parte, la ecuacién de Poisson puede ser escrita como:

V-E=p,/e (ecuacién de Poisson), (2.19)

siendo p, la densidad de carga neta. Sin embargo como la densidad de carga no entra en
ninguna de las ecuaciones anteriores, entonces esta ecuacién no es necesaria. Hasta aqui
se puede ver que se tienen 14 términos desconocidos: E, B, j, u, p y p (tres componentes
por cada vector) y sin embargo solo se tienen 10 ecuaciones independientes debido a que
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si se toma la divergencia de ambos lados de la ecuacién de Faraday, ec. (2.18) se puede
encontrar que JV - B/dt = 0, lo que implica que V - B = 0 siempre es cero.
Se puede utilizar una ecuacién mas que seria la conservacién de la energia:

%(%puz +U)+ V- [(%,Ou2 +U)u+pu+q|=j-E+pu-F,/m. (2.20)
Esta ecuacién introduce el flujo de calor, q y la densidad de energia interna de un plasma
monoatémico, U, donde U = nNKT' /2y con N el nimero de grados de libertad.
Finalmente a través de la ley de Ohm, que establece la relacién entre una corriente y el
campo, se pueden determinar las tres ecuaciones restantes para completar el sistema. De
esta forma la ley de Ohm se puede poner como:

1 1 . 19
j:a{@+uxB%%—W%——ij—m P’
ne ne

o2 5+V%mﬂ} (2.21)

donde

j - Z qsMsUs.

En plasmas magnetizados, la conductidiad eléctrica o generalmente es introducida como
un tensor. Frecuentemente los altimos términos del lado derecho de la igualdad anterior
pueden ser “removidos” teniendo que:

j=0c(E+uxB). (2.22)

De esta forma un plasma sin colisiones se puede satisfacer solo si:

E+uxB=0, (2.23)

de tal forma que esta ecuacién puede ser usada para completar el conjunto de 14 ecua-
ciones independientes para usarse en MHD vy de esta forma tratar de encontrar soluciones a
problemas especificos. Cabe destacar que esta aproximacién no es valida cuando variaciones
temporales rapidas son importantes.

2.2.2. Ondas en MHD

Las ondas surgen de perturbaciones en un sistema. Un ejemplo es una onda de sonido
en un gas neutro. En la dindmica de un gas neutro, las ondas electromagnéticas no tienen
un rol importante ya que la perturbacion subsecuente genera solo un cambio en la presion,
es decir, las ondas de sonido solo pueden llevar perturbaciones de presién. En un plasma
magnetizado la dinamica no es solo controlada por cambios de presién sino también por
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el campo electromagnético. Para el caso MHD, se encuentra  que las perturbaciones
son gobernadas por ecuaciones de onda que admiten soluciones de senos y cosenos (o
exponenciales complejas) que dependen de wt — k - x. Tales soluciones son ondas planas
propagandose paralelas a k con frecuencia angular w y longitud de onda A = 27 /k. En
cuyo caso la velocidad de fase de la onda se puede expresar como:

Vpn = R(w/k). (2.24)
La energia de la onda es llevada en la velocidad de grupo

. Ow . Ow Ow
vy =V,w = emﬁ—kx + eyﬁ—k;y + ezﬁ—k:z'
Estas ecuaciones que determinan como w cambia o depende de k son llamadas relaciones

de dispersion.

En un plasma tibio MHD, tres diferentes soluciones de onda pueden ser obtenidas. Dos
de los modos de ondas pueden llevar cambios del plasma, presion magnética y cambios de
densidad del plasma, lo que es conocido como ondas compresivas. Cuando las lineas de
campo se deforman, el tipo de ondas que se pueden generar se llaman ondas de Alfvén
no compresivas. A continuacién se presenta las caracteristicas generales de estas ondas en
MHD:

~

(2.25)

= Ondas de Alfvén. Las ondas de Alfvén son transversales y su propagacion depende
anicamente de propiedades del medio, como son la densidad p y el campo magnético B
del plasma. De hecho la velocidad de estas ondas est4 dada por: v4 = B?/ji.p, donde
fo = 47 x 107"Hm™! es la constante magnética. Estas ondas no son compresivas y
se propagan a lo largo del campo magnético B. Adicionalmente la velocidad de fase
de estas ondas se expresa como:

Uph, = V4 COS 0, (2.26)

donde @ es el angulo entre k y B. La velocidad de grupo de estas ondas esta alineada
con B, por lo que la energia de las ondas es llevada a lo largo de la direccién del
campo magnético de fondo. En el caso de k y B oblicuos la direccion de perturbacién
del campo magnético es perpendicular a ambos.

En un medio MHD también pueden propagarse ondas compresivas. De la ecuacién de
dispersion que describe ondas MHD en medios compresibles, se pueden desprender
dos soluciones extras que son (Parks, K. G. , 1991):

2v§h = (i +A)+ [(vi +c2)? — 4C§UZ00529]1/2, (2.27)

dénde vy =velocidad de Alfvén, ¢, =velocidad del sonido y # =angulo que hace
el campo magnético B con el vector de propagacion k. Puesto que el discriminante

31



Estudios MHD y TCP 2 § 2.3 Teoria Cinética de Plasmas

de esta ecuacion es definido como positivo, entonces s6lo hay dos posibles soluciones
reales positivas para szh. Estas dos soluciones corresponden a:

= MHD rapidas (signo +). Aqui el transporte de energia y su propagacién se dan en
cualquier direccion. Un efecto observado en estas ondas compresivas es que la presion
magnética aumenta cuando la densidad del plasma aumenta, lo que significa que hay
una correlacién constructiva entre p y B.

= MHD lentas (signo —). Aqui el transporte de energia se da en direcciones cercanas a
la linea de campo magnético, es decir, no se pueden propagar en direccién ortogonal
(0 = m/2) a B= (0,0, B,), ya que en esa direccién la velocidad de fase es cero.
Cuando una onda de este tipo comprime al plasma, se observa que B disminuye
provocando solo ligeros incrementos en la presién del mismo, en este caso se puede
decir que p y B estan anticorrelacionados.

La propagacion de estas ondas es gobernada por la direccién y fuerza del campo mag-
nético B, asi como por la densidad p del medio. También de la ecuacién (2.27) es facil ver
que cuando 0 = 7/2, ésta se puede reducir a:

vy, = vi+c o (signo +)

0 (signo —), (2.28)
2|2

y cuando 6 = 0, se tiene que el descriminante llega a ser [v% — ¢?|? y entonces dependiendo

de los casos vy > ¢, 6 v4 < ¢ se puede obtener lo siguiente:

vy, = ¢, (signo +) st ocg > va

|
<

% (signo +)  si cs<wy
2 (signo —)  si cs < vy

I
o

2 (signo —)  si ¢y > g (2.29)

|
<

En la figura (2.2) se muestran las velocidades de fase de los dos modos en un diagrama
polar para ambos casos, vy > ¢; 6 v4 < ¢,. Cabe decir que los modos viajando a lo largo
de la direccion de B (0 = 0) en ec. 2.29 se llaman modos modificados de ondas de Alfvén,
mientras que los que se propagan perpendiculares a B (0 = 7/2) son llamados ondas
magnetosonicas. Sin embargo, en la realidad se observa que es posible generar muchos
mas tipos de ondas, que son una combinacién de estos modos fundamentales.
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caso: Va> C g caso: Va< C g
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Figura 2.2: Velocidades de fase como una funcién de la direccién de propagacién 6 para ondas
en medios compresivos MHD, tomado de (Parks, K. G. , 1991).

2.3. Elementos de Teoria Cinética de Plasmas

2.3.1. Funciones de distribuciéon

Un plasma es un sistema que contiene un gran nimero de particulas cargadas moéviles.
Cada particula como ya fue presentado anteriormente, genera sus propios campos eléctri-
cos y magnéticos que interactian con los campos microscopicos de otras particulas. Los
campos eléctricos y magnéticos globales son las sumas de todas las contribuciones mi-
croscopicas de particulas. Estos campos globales tienen una estructura espacial complicada
que varia en diferentes escalas de tiempo. Hacer una simulaciéon completa de un plasma por
la integracién de la ecuaciones de Lorentz para todas las particulas y las correspondientes
ecuaciones microscépicas de Maxwell es demasiado complicado aan utilizando las mejores
computadoras.

Una forma de resolver el problema es utilizando una funcidn de distribucion de densi-
dad en el espacio fase. Esto es razonable si se piensa que cada particula siente el efecto de
muchas otras simultdneamente y no solamente de aquellas que estan mas cerca. Como ya
se vi6 en la unidad tedrica anterior esto solo ocurre en la esfera de Debye. En este caso se
considerara al espacio fase definido por las coordenadas z, v, z, w,, w,, w..

De esta manera un elemento de volumen en el espacio de configuracion esta definido
como: A’r = AzAyAz. Es un elemento de volumen finito, suficientemente grande para
contener un gran namero de particulas, pero suficientemente pequefio en comparacién con
las longitudes caracteristicas de la variacion espacial de cantidades fisicas del sistema como
la temperatura o la densidad. Referirse a una particula dentro de un volumen A®r, en la
posicion r, significa que su coordenada x estd entre x y x + Ax y asi respectivamente
para sus coordenadas y y z. Adicionalmente cada particula tiene una velocidad w en el
espacio de velocidades. En este caso el elemento de volumen en el espacio de velocidades
es representado como: A*w = Aw,Aw,Aw,, cuyo significado es semejante al caso de las
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posiciones solo que ahora se habla de velocidades.

De esta manera en el espacio fase un elemento de volumen puede ser imaginado como un
cubo seis—dimensional: A’rA*w = AzAyAzAw,Aw,Aw,. Hay que notar que al interior
de A3rA3w, en la posicién (r, w) del espacio fase, hay solamente aquellas particulas al
interior de A®r alrededor de r cuyas velocidades caen dentro de A3w alrededor de w. En
general cada punto al interior de este volumen es funcién del tiempo y de la posicién al
espacio fase. Las coordenadas r y w son variables independientes. En particular w no es la
velocidad de una particula individual y tampoco es la velocidad del fluido de un elemento
de plasma (Goossens, M. , 2003).

La funcidn de distribucion en el espacio fase, f,(r,w,t), es la densidad de puntos
representativos en el espacio fase para particulas de tipo «, que es el naimero de particulas
a ASN,(r,w,t) dentro de A3rA3w, en la posicién (r, w) es:

ASN, (v, w,t) = fa(r,w,t) x A’rAdw. (2.30)

Algunas de las propiedades que tiene la funcidn de distribucion, que son indudable-
mente de interés para la descripcién de diversos plasmas, se muestran a continuacién:

= En general esta funcién no da la posicién exacta de las particulas en el volumen en
el espacio fase.

= Se considera continua siempre y cuando no varie rapidamente entre elementos de
volumen vecinos.

= Es una funcién finita y positiva en cualquier tiempo.
» Debe tender a cero cuando la velocidad tiende a infinito.

= Si es funcién de la posicion del vector r, se dice que es no uniforme. Si es indepen-
diente de la posicién entonces la funcién sera uniforme.

= Si hay dependencia de la orientacién del vector velocidad w se dice que es una funcién
anisotrdpica, en caso contrario se habla de una funcién isotropica.

2.3.2. Cantidades Macroscépicas

La funcion de distribucion contiene toda la informacién del sistema que se tiene bajo
estudio. Si se conoce la f,(r,w,t) de un sistema, entonces es posible calcular todas las
cantidades macroscépicas del fluido relacionadas con las particulas de tipo « y del plas-
ma como un todo. De este modo la densidad de particulas en el espacio de configuracién
de particulas de especie «, n,(r,t) es simple y sencillamente la integral de la funcion de
distribucion en el espacio de velocidades. La densidad de masa en el espacio de config-
uracién de particulas de especies a, p,(r,t), pueden ser calculadas de la forma siguiente
(Goossens, M. , 2003):
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ne(r,t) = /fa(r,w,t)dgw

Pa(r,t) = nu(r,t)m,

n(r,t) = Zna(rt
pet) = 3 palr.t) (2.31)

me €s la masa de una particula de la especie «. La velocidad de las particulas de tipo «
como un todo, v,(r,t), se puede calcular como el promedio pesado de w con f, (funcién
de peso); de esta manera la velocidad de bulto del plasma v(r, ) es el promedio pesado
de las velocidades v, (r,t) de las diferentes especies con las densida des de masa p,(r, 1)
como factores de peso (Goossens, M. , 2003):

Vo(r,t) = <w>= (r,w,t)d’w

pv(rt) = ) pava(r,t). (2.32)

Una vez que se determina la velocidad de las particulas de especie «, se puede definir
una velocidad al azar de las particulas de tipo « respecto del fluido de particulas de tipo «
como:

u,(r,t) =w —v,(r,t). (2.33)

No se espera que el sistema alcance un equilibrio térmico, sin embargo, es posible usar

la energia cinética promedio de estos movimientos al azar Ze <| u,(r,t) [*> para poder

definir la velocidad térmica v;,, y la temperatura 7, de las partlculas de tipo «. De este

modo, la temperatura 1" del plasma es una medida de la energia cinética de movimientos
aleatorios con respecto a todo el plasma (Goossens, M. , 2003):

1 T,
Vo = 3 <| un(r,t = —/\ua 2 fu(r,w, t)d*w = /-4;:1
3kpnl = Znama <|w—v(rt)|?

= Zma/|w—v ) 2 fulr, w, t)d®w, (2.34)

donde rp es la constante de Boltzmann (kp = 1.3807 x 1072* JK™!). La temperatura
cinética T' puede ser formalmente calculada para cualquier tipo de distribucién. Esta tem-
peratura puede ser calculada para plasmas que se encuentren cerca del equilibrio térmico.
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Ademas, se debe tomar en cuenta que en un plasma, cada especie de particulas tiene su
propia funcion de distribucion, de tal modo que las temperaturas de cada especie puede
diferir una de otra. También se debe tomar en cuenta que en un plasma anisotrépico las tem-
peraturas paralelas y perpendiculares al campo magnético (7', y 7)) pueden ser diferentes,
ya que las distribuciones de particulas tienen distintas dependencias en estas direcciones.
Esta diferencia se puede mantener por ausencia de colisiones. La velocidad v, definida en
la ec. (2.34) es la velocidad media cuadrdtica de las velocidades aleatorias en cualquier di-
reccion (Goossens, M. , 2003). De este modo la energia cinética promedio de una particula
tipo « debido a los movimientos aleatorios con respecto al fluido de particulas « es:

Me B

2 g e T T

No hay necesariamente equiparticion de la energia de los movimientos aleatorios en las
tres direcciones espaciales.

Finalmente también se puede calcular la densidad de carga eléctrica @), y la densidad

de corriente eléctrica j, para particulas de tipo « via la densidad numérica n,(r,t), la

carga eléctrica por particula ¢, y la velocidad de las particulas tipo « como un conjuto
(Goossens, M. , 2003):

|2 3Mmg 3mg,

< uu(r,t) > =

kepTy (2.35)

Qalr,t) = na(r,t), Jja(r,t) = Qal(r,t)va(r,t)
Q(I‘,t) = ZQa(r7t>7 j(r7t> = Zja(rvt)' (236)

Es importante mencionar que en esta descripcion de plasma los campos son globales,
E y B que estan asociados con la densidad de carga total @) y la densidad de corrriente
eléctrica total j y que satisfacen las ecuaciones macroscépicas de Maxwell.

2.3.3. Ecuacion de Boltzmann

La evolucién de la funcion de distribucion f,(r, w,t) en el espacio y tiempo esta gober-
nada por una ecuacién diferencial parcial que es conocida como la ecuacion de Boltzmann.
De esta forma suponiendo particulas tipo oo con masa m,, y carga ¢, que quedan sujetas a
una fuerza externa F,(r, w,t). Por ejemplo, para particulas en un campo electromagnético
y gravitacional, esta fuerza se expresa como:

F = m.g+ q¢.(E+w xB), (2.37)

donde g es la aceleracién gravitacional.

En ausencia de interacciones entre particulas, todas las particulas que estan en el ele-
mento de volumen A%rA3w del espacio fase en la posicién (r, w) y al tiempo ¢ estaran en
un tiempo posteror en el volumen A3r'A3w> en la posicién (r, w) al tiempo t =t + At
de tal forma que:
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r = r+wAt, w = w+aAt, a = —,

donde a es el vector aceleracién. En este caso At se considera un intervalo de tiempo muy
corto.

De la ec. (2.30), se tiene que el nimero de particulas en el elemento de volumen
A3 A3w en la posicién (r', w) y en el tiempo t* =t + At es:

ASN, (v, w ) = fo(r, w, ) AP Alw. (2.38)

Para poder pasar este nimero de particulas en términos de las variables (r, w) anteriores,
es necesario realizar la operacién siguiente:

Al APw = JA’rAdw, (2.39)

donde J = det M es el jacobiano de la transformacién de (r,w) a (r’, w’). Ademas como
se puede notar que:

D(r,w)
D(r,w)’
es una matriz de 6 x 6. Los elementos de la diagonal de M son iguales a la unidad y fuera
de esta son proporcionales a At. En este sentido J = 1 + O((At)?).

De las caracteristicas generales de f,(r,w,¢) dos son muy importantes para lo que
sigue y es que ésta es una funcién continua y diferenciable. Asi expandiéndola en series de
Taylor se tiene lo siguiente:

M = (2.40)

falr,w ) = fo(r+wAt,w+ aAt, t + At)
= falr,w,t)+ W -V folr,w,t)At +a -V, fo(r,w,t)At

Ifa
+§At + O((At)?),

donde V, y V,, es el operador-V en los espacios de configuracién y velocidades respecti-
vamente. De esta manera finalmente se puede realizar la siguiente diferencia de nameros:

ASN, (v, w t) — AN, (r,w,t) =

[(% +w - Vofalr,w,t) +a-Vyfolr,w, t)) At + O((At)z)} A3rAdw.

En ausencia de colisiones el nimero de particulas permanece invariante de tal forma que
el lado derecho de la ecuacién anterior es cero. Al dividir lo que quede de esa ecuacién por

37



Estudios MHD y TCP 2 § 2.3 Teoria Cinética de Plasmas

el elemento de volumen A%rA3w y puesto que At — 0 se obtiene finalmente la ecuacion
de Boltzmann sin colisiones o también conocida como la ecuacidn de Viasov

0fa
ot

Sin embargo cuando las colisiones son importantes A° N, (r, w', ') — AN, (r, w,t) # 0

de tal forma que algunas de las particulas que estaban inicialmente en el elemento de
volumen A%rA3w pueden ser removidas de este elemento y terminar en el elemento de
volumen A3r'A3w:, de tal forma que la variacién (reflejada como ganancia o pérdida) de
particulas de tipo « por unidad de volumen en el espacio fase y unidad de tiempo debido a

colisiones es denotado por:
Ofa
— . 2.42
< at )col ( )

De esta manera la diferencia en namero de particulas serd entonces:

o1
ot

+w-Vofalr,w,t)+a-V,fo(r,w,t)=0. (2.41)

ASN,(r,w,t) — AN, (r,w,t) = ( ) ArAdwAL. (2.43)
col
Dicho de otra forma la ecuacion de Boltzmann con colisiones puede ser escrita como
sigue:

0fa

BT +w-Vofolr,w,t)+a-V,fo(r,w,t) = <%) : (2.44)
col

ot

Precisamente esta ecuacién fue derivada por Boltzmann en 1872. Es importante men-
cionar que son basicamente dos fuerzas las que actiian sobre las particulas en la ecuacion de
Boltzmann, la primera tiene que ver con la fuerza de gran alcance de Lorentz (E+w x B)
y la gravitacional m,g, siendo E, B y g campos globales y la segunda tiene que ver con
el hecho de que al existir colisiones, relacionadas con fuerzas de corto alcance en la esfera
de Debye. En el caso de plasmas astrofisicos, las colisiones que dominan son colisiones de
Coulomb tipo elasticas. Aunque hay que recalcar que muchos plasmas son sin colisiones.

También es importante remarcar que la ecuacién de Boltzmann, ec.(2.44), junto con
las ecuaciones de Maxwell,

0B
V:-B = 0
. 10E
VxB = MJ_F?E
V-E = Q, (2.45)
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forman un sistema completo de ecuaciones, ademas puesto que f,(r,w,t) es conocida,
entonces cualquier cantidad macroscépica, como densidad, temperatura y presiéon pueden
ser calculadas por la integracion de esta funcion de distribucién en el espacio de velocidades
(Goossens, M. , 2003).

2.3.4. Ejemplos de funciones de distribucién

Supdngase ahora que se tiene un sistema de particulas en estado de equilibrio, esto
significa que esta libre de fuerzas externas. En estado de equilibrio las interacciones de
particulas no producen ningun cambio en la funcién de distribucién con el paso del tiempo
y tampoco hay variaciones espaciales en la densidad numérica de particulas. En este caso la
funcién de distribucion estara dada por la funcion de distribucion de Mazwell-Boltzmann:

3/2 mlw? - w? + w2
fo(we, wy,w,) = n( m ) exp (— (wx+wy+wZ)). (2.46)

2nkpT 26T

En este caso la densidad n y temperatura 1" son constantes. Esta funcién es indepen-
diente del tiempo, uniforme e isotrépica. Cualquiera que sea la velocidad de distribucién
de un sistema que inicialmente no esté en equilibrio, tendera a la ecuacién (2.46) con el
transcurso del tiempo, siempre que el sistema sea mantenido aislado de la accién de fuerzas
externas.

Por otro lado la funcién de distribucién g(w,) para la componente w,, se puede obtener
de integrar sobre w, y w,

1/2 2

m mw
R L _ e ) 2.4
glus) ”(szT) eXp( QHBT) (247)

con expresiones similares para w, y w.. cada componente de velocidad tiene una distribucién
Gaussiana con un valor promedio < w; >= 0, i = x,y, z. Tanto la ecuacién (2.46) como
la (2.47) estan normalizadas ya que fj;o g(wy)dw, = n, yla [ flw,,w, w,)dw = n,
siendo n la densidad de particulas en el espacio fase.

El hecho de que < w; >= 0 para i = z, v, z, significa que no hay movimiento transla-
cional del sistema como un todo. Las velocidades w son completamente velocidades al
azar. Por otra parte, < w? > para i = x,y, z es positivo ya que 2 < w? >= 3 < w? >
es la energia cinética promedio de movimientos aleatorios de las particulas. La energia
cinética promedio de movimientos aleatorios para la ecuacién (2.46) esta relacionada con
la temperatura como sigue:

vp = =< w? >=— w?g(w,)dw, = ——. (2.48)

,  <w?> 1/+°° kT
3 nJ_

o0
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Por otro lado la energia cinética promedio de movimientos al azar es:

m 3m 3
5 < U)2 >= 7@3 == §I€BT, (249)
donde adicionalmente hay equiparticion de la energia. De este modo la ecuacion (2.46)

puede ser reescrita como:

2
n w
flwg, wy,w,) = ————exp|—== | . (2.50)
(V27mu;)? 202

La distribucién clasica de Maxwell-Boltzmann tiene < w >= 0, lo que indica que no hay
una velocidad macroscépica en el sistema. Si se introduce una velocidad macroscépica como
v = (v, vy,v,)" se tendra entonces una funcion de distribucion Mazwell-Boltzmann
“corrida’ como la siguiente:

3/2 2
m m|w—v|
oy Wy, W) = — _ . 2.51
f s, wy, w2) " (27mBT) exp( 2kt ) ( )

En este sentido ahora se tiene que < w, >=v,, < w, >=1v,, < W, >=V,, <W >=V
y w — v = u una velocidad relativa de particulas.

En algunos casos, los plasmas pueden tener una funcién de distribucion anisotrépica, que
puede ser aproximada por una bi-Mazwelliana (ver Figura 2.3) con temperaturas diferentes
a lo largo del campo magnético y perpendicular a éste. De esta forma tomando la direccién
z como la direccién del campo magnético esta funcién se puede escribir como:

2
1 exp [~ — L) (2.52)
(V2mvy ) (V2mug L )? 207, 2vy

flw),wy)

aqui en este caso se tiene que:

KBTh K,BTJ_
Ut2|| == = — (2.53)

wy es la componente de w paralela al campo magnético B y finalmente w? = w? + w;.

Una representacion grafica de g(w,) y sus respectivas isolineas para una Maxwelliana
y una Maxwelliana corrida se presentan en los paneles a) y b) de la Figura 2.3. Asi mismo
f(w),w,) para una bi-Maxwelliana y una bi-Maxwelliana con un haz de particulas rapidas
se presentan en los paneles c) y d) de esa misma figura.

Cabe mencionar que la funcién de distribuciéon de Maxwell-Boltzmann eq. (2.46) corre-
sponde al equilibrio termodinamico en distribuciones uniformes de temperatura y densidad.
Una buena aproximacion del equilibrio termodinamico local (ETL) es suponer que en la
vecindad de un elemento de volumen de cualquier punto del sistema, hay una situacién de
equilibrio descrita precisamente por una funcién de distribucion local Maxwell-Boltzmann.
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a) Maxwelliana Centrada b) Maxwelliana Corrida
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Figura 2.3: Aqui se presentan 4 casos de distribuciones Maxwellianas. En el panel a) se presenta
una Maxwelliana centrada al origen, el caso b) se presenta una Maxwelliana movida respecto del
origen. c) y d) muestran funciones anisotrépicas, Bi-Maxwellianas centradas en el origen y con un
haz rapido de particulas respectivamente.

En tal situacidén para grandes escalas espaciales, gradientes de 7" pueden existir, pero es-
tas escalas son tan grandes que, localmente, no se perturba el equilibrio. Adicionalmente,
variaciones en el tiempo de T también pueden existir, pero en una escala de tiempo corta
tal que instantaneamente el equilibrio sea una muy buena aproximacién. De esta manera la
funcion de distribucion isotrépica de Maxwell-Boltzmann para el caso de ETL dependiente
del tiempo esta dada por la expresién:

f(r,w,t) = n(r,1) <#w)w exp <—m|;;TV(S;§)|2). (2.54)

En un plasma se tienen al menos dos tipos de particulas, iones y electrones, cuyas
velocidades térmicas se pueden definir respectivamente como:
KBT‘ KBT
2 _ v 2 e
02 = R , (2.55)

m; ’ Me
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donde m; y m, son las masas del ion y electrén respectivamente, en el caso de tener solo
protones entonces m; = m,, tal que m, = 1.6726 x 107*" kg, y m, = 9.1094 x 10~*! kg,
m,/m. = 1833.6 y finalmente (m,/m,.)'/? = 42.82. Las razones de velocidades térmicas
se pueden escribir como:

we (T 1/2 my 1/2
v, \T; M, ’

en el caso de que T, ~ T; entonces:

v ms 1/2
Ve _ <_) > 1. (2.56)

Uti

)

2.3.5. Ecuacién cinética

La mayoria de los fenémenos a nivel microscépico en un plasma pueden describirse a
través de las ecuaciones de Maxwell acopladas con una ecuacién cinética, la cual determina
el desarrollo de la funcién de distribucion de la j—ésima especie f;(x,V,t).

La informacién del espacio de velocidades de una ecuacién cinética muestra que la
fisica a escala micro es mucho mas diversa que la asociada a fenémenos en escala macro,
en este sentido las propiedades mas importantes asociadas con la fisica cinética de plasmas
son las interacciones onda—particula, donde lo reelevante es la capacidad de las ondas, con
velocidades de fase o de grupo adecuadas, pueden intercambiar energia con las particulas
del plasma que se mueven con las mismas velocidades (Gary, S. P., 1993).

Como ya ha sido presentada en secciones anteriores, para plasmas no-relativistas, la
forma general de la ecuacion cinética es, en el sistema CGS :

ofi . 9%, & vxB\ 0fi _ (94
8t v 8X mj E_I_ ¢ aV B at colisiones’ (257)

donde e; es la carga de la particula de la j—ésima especie y m; es la masa de la particula
de la j—ésima especie. El lado derecho de la igualdad representa el efecto de colisiones no
especificadas.

La funcién de distribucion se puede relacionar con las cantidades macroscépicas del
plasma a través de las integrales de los momentos de velocidades, Asi la densidad de la
j—ésima especie se obtiene a partir del momento cero de velocidad:

n; = /d%fj. (2.58)

Del primer momento es posible definir la densidad del flujo de particulas de la j—ésima
especie 0 componente:

r;, = /d%vfj, (2.59)
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la densidad de momento P; = m,I';, y la velocidad de deriva v4; = I';/n;. En el caso
de existir un campo magnético en la direccién Z, la componente del campo alineada a la
velocidad de deriva sera denotada por v,; = 2[',;/n; y la perpendicular por v 4.

Del segundo momento de la velocidad se puede definir el tensor de densidad de energia
de la j—ésima especie como:

W, = % / Povvf;, (2.60)
con
W, = %/d%v?fj,
y temperatura de la j—ésima especie:
m.
Tj = 3—7;/d3v(v—vdj)2fj,

y con temperaturas paralelas y perpendiculares al campo magnético de fondo:

Ty, = _/d3 UOJ fJ’

m.
TJ_j = 2—7;/d3v(vl—vldj)2fj.
J

El tercer momento de la velocidad permite encontrar la densidad del flujo de energia o
también comunmente conocido como la densidad del flujo de calor de la j-ésima especie o
componente:

q; = %/dgvvv%.

Junto con las ecuaciones de Maxwell para campos eléctricos y magnéticos que son:

V-E = 4mp, (2.61)
10B
1 OE Arx
B = 2.
V x Ty + . —J, (2.63)
V- -B=0, (2.64)
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donde la densidad de carga es p = Zj e;n; y la densidad de corriente es J = Zj e;l;
estan definidas en terminos de f; por las ecuaciones (2.58) y (2.59). Las ecuaciones (2.57)
y (2.61) hasta (2.64) son conocidas como las ecuaciones basicas de teoria cinética de

micro—inestabilidades.

2.3.6. Ecuacion de Vlasov

Al considerar un plasma suficientemente caliente y/o tenue con un gran nimero de
particulas dentro de una esfera de Debye, es decir, donde el pardmetro de plasma cumple:

4mn.e?

, 7 \Y?
A=nX, =n.|—— > 1, (2.65)

tal y como fue mostrado en la unidad tedrica 1, se puede despreciar el término de colisiones
en el lado derecho de la ec. (2.57), de tal modo que se puede obtener una ecuacién conocida
como la ecuacion de Viasov:

of; of; € vxB\ 9f;
Y e T (B =L = 0. (2.66)

La ecuacién de Vlasov es la base de cualquier relacion de dispersion de culaquier onda
en un plasma derivada de la teoria cinética.

2.3.7. Ondas en TCP

Con la Teoria Cinética de Plasmas, se pueden considerar diversas distribuciones aso-
ciadas a cada especie de iones en dichos plasmas simultaneamente, lo que permite incluir
efectos cinéticos a nivel microscépico debidos a los movimientos de giro de las particulas
en el campo magnético. Esto permite dar una descripciéon del plasma como un todo de
forma mas precisa pero a la vez mas compleja desde la perspectiva del manejo matematico,
situaciones que no podrian ser atacadas desde una perspectiva MHD.

Las caracteristicas de una onda o inestabilidad estan dadas por una relacién de dispersién
w(k), dénde w es la frecuencia y k es el niamero de onda, el cual se considera en el plano yz,
es decir, k = k,§ + k.Z. Ademas se considera como compleja a la frecuencia, w = w, + 77,
siendo ~y la razén de crecimiento o amortiguamiento de la onda o inestabilidad. Considerando
el espacio 7y wvs. k, se considera como onda a aquellos modos normales que existen en un
plasma y que no crecen en el tiempo (son estables) y ocurren cuando —|w,|/27 < v <0
(v < —|wr|/27 es una oscilacién fuertemente amortiguada), en contraste las inestabilidades
son aquellos modos normales que crecen en espacio y tiempo y ocurren cuando v > 0.

Los tipos de ondas cinéticas que existen en el régimen de frecuencias ultrabajas (FUB),
es decir, frecuencias menores a la girofrecuencia del protén w, < €, = eB/m,c, no tienen
una identificacion tan sencilla como en MHD, ya que dependen fuertemente de parametros
como 6, T./T, y [ (angulo entre B y k, razén temperaturas electrénica y de protones y

41



Estudios MHD y TCP 2 § 2.3 Teoria Cinética de Plasmas

8mnpT) . . , . .
B=—% I respectivamente. Siendo 3 un parametro muy importante que mide el balance
o

(razén) entre la presion térmica y la presién magnética en el plasma), sin embargo es posible
identificar éstas con sus similares en MHD como sigue, (Gary, S. P., 1993):

= Onda de Alfvén. En el limite de longitud de onda grande es incompresible y satisface
que: w, ~ k.V,. Adicionalmente si 5 es grande y V4 < C, se obtiene un modo con
la velocidad de fase mas baja, pero si 3 es pequefia entonces se obtiene un modo
MHD intermedio.

= Onda i6n—-acastica. El modo lento MHD se alcanza si $ es pequefia, pero si 3
aumenta entonces se tiene un modo mas rapido con propagacién quasiparalela. Se
sabe que conforme T./7), se vuelve mayor que 1, entonces la onda se vuelve muy
poco amortiguada.

= Onda magnetosdnica. Aqui se tienen fluctuaciones magnéticas y de densidad. Para
propagaciones cuasiperpendiculares y 3 < 1 se satisface: w? ~ k*(Vi + C? sen?0).

= Onda magnetosoénica rapida. Presenta polarizacién derecha y se propaga || a B.
Es una onda no compresiva que satisface w, ~ kVj4. Para § < 1 se obtiene la
velocidad de fase mas rapida y para betas mayores se tiene una velocidad de fase
intermedia.

En cuanto a las inestabilidades electromagéticas se puede decir que éstas surgen como
una forma de redistribucién de la energia que se ha acumulado en estados de no equi-
librio. Se tienen dos tipos basicamente: macroinestabilidades y microinestabilidades. Las
primeras se deben a inhomogeneidades en el plasma que producen gradientes, por lo que
su tratamiento es mas adecuado si se usa MHD. Las segundas ocurren cuando las dis-
tribuciones de velocidad del plasma se alejan del equilibrio térmico y por tanto deben ser
descritas por la ecuacién de Vlasov u otra ecuacién cinética. En el caso de plasmas espa-
ciales, las microinestabilidades, producto de anisotropias térmicas y las que aparecen con
mas frecuencia son: 7', > T} 6 T) > T (Gary, S. P., 1993). También existen otras in-
estabilidades que se generan debido a que en un plasma de este tipo pueden haber 2 o mas
especies con velocidades distintas, de tal forma que se pueden presentar inestabilidades tipo
ion—ion, electron—electron o electron—ion. Dentro de las inestabilidades tipo ion—ion, se
encuentran los modos: resonante con polarizacion derecha, no resonante, resonante con
polarizacion izquierda y también el modo ion—ciclotron (Gary, S. P. , 1993). La existencia
de este tipo de inestabilidades se dan en regiones como: el viento solar, choques de proa
enfrente de la magnetosfera de la Tierra, choques interplanetarios, plasmas en medios
cometarios y tambien rio arriba de choques de proa entre otros. En cuanto a las inestabil-
idades tipo electron—electron, éstas han sido observadas en choques de proa. Para el caso
de las ondas ion—ciclotron se han encontrado claros ejemplos de su existencia enfrente de
cometas, en regiones cercanas a lo y en la magnetosfera de Saturno (Blanco-Cano et al.,
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2001a; Blanco-Cano, 2004; Leisner et al., 2006). Cabe destacar que las ondas ion—ciclotron
crecen en un plasma debido a anisotropia en la temperatura (7', > 7j) con un maximo de
crecimiento en la direccién de propagacion paralela. Se sabe que en un plasma multiespecies,
es posible tener multiples modos ion—ciclotron, cada uno con una tasa de crecimiento de-
pendiente de la anisotropia 7', > 7| y de la energia libre dada cada una de las especies de
iones giro-resonantes. Finalmente esta inestabilidad presenta polarizacién circular izquierda
y evoluciona a partir de la onda de Alfvén protén ciclotrén si la anisotropia se incrementa
gradualmente.

2.4. Condicién de resonancia ion ciclotrén

Como ya se ha visto a lo largo de este capitulo, una inestabilidad se define como un modo
normal de un sistema que crece en espacio y tiempo. El crecimiento es identificado por el in-
cremento en la amplitud de fluctuaciones electromagnéticas asociadas con el modo normal.
Las inestabilidades que seran consideradas en este trabajo son las microinestabilidades, las
cuales deben ser descritas por Teoria Cinética de Plasmas. Al crecer la inestabilidad, las
ondas y particulas interactian (teniendo Maxwellianas anisotrépicas 7} # 7', ), reduciendo
la energia libre y provocando que el plasma se vuelva mas isotrépico.

Puesto que una fuente particular de energia libre en un plasma puede hacer que crezcan
diferentes modos y ondas, es necesario clasificar a las inestabilidades en términos tanto de su
energia libre como de sus propiedades de dispersion. La inestabilidad ion ciclotrén tipo anillo
es llamada asi por que ésta es impulsada en una distribucion de velocidades anisotrépica
tipo anillo (7', /T > 1) que genera ondas con frecuencias cercanas a la frecuencia de
ciclotréon. De esta forma, los modos-ondas son inestables si éstos satisfacen la condicién de
resonancia de ciclotrén:

w—k-v,—nQ; =0, (2.67)

donde w es la frecuencia real de la onda, k es el vector de onda, v, es la velocidad de
bulto de los iones (o velocidad de deriva), €2; es la girofrecuencia del ion y n es un nimero
entero (n = 0, =1, +2, ...). Para la ec. (2.67) el caso n = 0 recupera la expresién conocida
como la resonancia de Landau y si n # 0 se obtiene precisamente la resonancia ciclotron,
estableciendo una interaccién onda-particula. Las particulas que satisfacen la ec. (2.67) se
mueven de tal forma que hay un intercambio fuerte de energia entre la onda y el movimiento
perpendicular de las particulas si E(Y) - v, no cambia de signo (E(") es la expansién del
campo eléctrico a primer orden). Otra forma de ver esto es pensar que en el sistema de
referencia del ion el campo eléctrico de la onda es constante, por lo que se puede transferir
energia entre el ion y la onda. Cabe mencionar que en el caso de inestabilidades es necesario
definir bien una relacién entre w y k el vector de onda para ver el desarrollo del sistema
haciendo uso de teoria cinética.

46



Parte 111

Capitulo 3

47






§ 3.1 Ondas ion ciclotrén y modos tipo espejo

Ondas e Inestabilidades

En este capitulo se describe donde existen y bajo que condiciones pueden ser observadas
ondas ion ciclotréon y modos tipo espejo en diversos entornos de plasmas espaciales. En
TCP tanto las ondas como los modos provienen de la misma anisotropia en la temperatura
(A=T,/T) > 1)y se predice que deben ser observadas con valores grabdes y pequefios
en (5 para el caso de los modos tipo espejo y, por otra parte, valores pequefios de 3 para
las ondas ion ciclotrén. Sin embargo, como se mostrara a lo largo de éste y los siguientes
capitulos, en plasmas magnetosféricos de Japiter y Saturno se han observado ambos modos
en regiones que presentan valores pequefios de [.

3.1. Ondas ion ciclotrén y modos tipo espejo

La clasificacién general sobre el crecimiento de ondas en un plasma se divide en dos
categorias basicamente: macroinestabilidades a longitudes de onda relativamente grandes y
microinestabilidades a longitudes de onda mas chicas. Las macroinestabilidades dependen
de las propiedades de la configuracién del espacio fase del plasma y pueden ser bien descritas
por ecuaciones de fluidos, mientras que las microinestabilidades se generan por la salida
de equilibrio termodinamico de distribuciones de velocidad del plasma y que pueden ser
descritas por la ecuacion de Vlasov. En un plasma magnetizado con un radio de giro de
un ion caracteristico a;, las macroinestabilidades crecen generalmente mas rapido cuando
ka; < 1, mientras que las microinestabilidades tienen un maximo en la tasa de crecimiento
cuando ka; = 1. A pesar de que no hay una clara distincién entre ambas categorias es

~

conveniente hacer una distincion entre ellas para el comienzo de una discusién de modos

49



Ondas e Inestabilidades 3 § 3.1 Ondas ion ciclotrén y modos tipo espejo

en plasmas no estables.

Antes de pasar a una descripcién abierta sobre el tipo de fenémenos que se presentan
en las magnetésferas de planetas gigantes, primero se expondran varias cuestiones sobre-
salientes sobre ondas en plasmas magnetizados y dos tipos de ondas e inestabilidades (ondas
ion ciclotrén y modos tipo espejo) de interés en este trabajo doctoral.

3.1.1. Anisotropias en la temperatura

Analizando fluctuaciones electromagnéticas en un plasma homogéneo, magnetizado y
sin colisiones en el que se han admitido anisotropias en las funciones de distribucion, como
es el caso de considerar una funcién de distribucion bi-Maxwelliana de orden cero, se puede
ver el crecimiento de inestabilidades generadas por tener una I, > T que es una condicién
frecuentemente observada en plasmas espaciales a diferencia de 7)) > T',. La razén por la
que sucede esto se puede explicar simplemente de la siguiente forma: aunque los plasmas
espaciales no necesariamente presentan una tendencia a procesos de calentamiento perpen-
diculares, el calentamiento perpendicular no cambia mucho la movilidad de las particulas
calentadas, mientras que el calentamiento paralelo permite a las particulas moverse mas
rapido a lo largo de B,. Asi las particulas calentadas via procesos paralelos pueden dejar la
region de energetizacion mas rapidamente, implicando que 7j > 7', sea menos frecuente
de observar.

Para electrones, la anisotropia whistler tipicamente crece relativamente en en tiempos
de escala de la frecuencia ion—cilotrén; los iones no participan significativamente en este
modo y el valor de T',;/Tj; no afecta las propiedades de inestabilidad. Por otro lado, los
electrones con 7', ./Tj. > 1 pueden contribuir a la inestabilidad tipo espejo.

3.1.2. Teoria Lineal

El analisis de ondas e inestabilidades usando teoria cinética, se puede llevar a cabo
resolviendo la ecuacién de Vlasov para encontrar relaciones de dispersiéon que permitan
conocer como se propagan tales ondas. Una aproximaciéon muy utilizada es la de teoria
lineal, en la que las fluctuaciones se pueden aproximar por:

Fav,t) = FO0v) + O x, v, ) + fP(x, v, 1) +
E(x,t) = E,(x) + EM(x,t) + E@(x,1) + ... (3.1)

B(x,t) = B,(x) + BY(x,t) + B&(x,t) + ...

donde el indice (j) es para diferenciar entre varias especies de iones. Bajo estas suposiciones
se pueden encontrar las ecuaciones de dispersion para casos como k x B, # 0 o para
el caso k x B, = 0 (ver capitulo 7 de Gary, S. P. (1993)). En tales condiciones pueden
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crecer modos tipo espejo y ondas ion—ciclotrén que provienen de la misma inestabilidad
T, /T > 1en el plasma.

3.1.3. Anisotropia de la inestabilidad protén ciclotrén

Si Ty, > T, diferentes inestabilidades pueden surgir en el plasma. Bajo las condiciones
adicionales de que la beta del plasma tenga un valor del orden de 3 S 6y T, ~ T, en
un plasma electrén—protén, se encuentra que el modo que mas rapido puede crecer es el
debido a la anisotropia protén—ciclotrén, el cual tiene un maximo de crecimiento cuando
k x B, = 0. Estas ondas estan polarizadas circularmente hacia la izquierda en la direccién
de propagacion y evolucionan de la onda Alfvén/protén ciclotrén conforme la anisotropia del
protén se incrementa. En esta inestabilidad los electrones son no-resonantes (|t > 1),
sin embargo los protones si son resonantes (|¢;'| = 1), de esta forma puesto que estos
electrones son no-resonantes, la tasa de crecimiento de las ondas no dependera de 7, /7,
(Gary, S. P., 1993).

3.1.4. Inestabilidad tipo espejo

La inestabilidad tipo espejo (Chandrasekhar et al., 1958; Barnes, 1966) puede crecer
también bajo la condicién T, > Tj,. Este es un modo resonante de Landau (|¢}| < 1),
que existe en el limite de longitudes de onda grandes en MHD, tiene w, = 0 en un plasma
uniforme y presenta un maximo en su tasa de crecimiento en direcciones oblicuas entre el
vector de onda y el vector de campo magnético B..

En la Tabla 3.1 se presentan diversas propiedades de ondas e inestabilidades que se
pueden derivar en teoria cinética, donde destacan los modos tipo espejo y las ondas ion—
ciclotron de interés en este trabajo doctoral.

De esta manera se puede ver que todos estos modos inestables se pueden propagar a
frecuencias por abajo de la frecuencia ion ciclotrén (f ~ €2,) de las especies que esten cau-
sando las anisotropias. Estos modos tipicamente tienen un maximo de crecimiento cuando
se cumple que k x B, = 0, excepto los modos tipo espejo y ademas sus nameros de onda
escalan con las longitudes inerciales. Adicionalmente si la beta del plasma, (3, se incrementa
la anisotropia umbral se reduce, pero en cambio las tasas de crecimiento de estas inesta-
bilidades se incrementan. De esta forma, es factible encontrar este tipo de inestabilidades
en plasmas espaciales con 3 grande, tal es el caso de la magnetofunda y el viento solar,
aunque en el caso de las magnetésferas la (3 es baja.

Aunque las inestabilidades protén ciclotrén y las tipo espejo pueden crecer en plasmas
con T, > Tj,, éstas pueden estar en competencia en plasmas anisotrépicos de alta—3, como
sucede en la magnetofunda terrestre. Los factores que influyen en cual de los dos modos

'Se define a j* como la condicion de resonancia tal que: (J* = (w — k- vo; + mQ;)/v/2|k.|v;, donde
Vo; es la velocidad de deriva, v; es la velocidad térmica de la j-ésima especie y j es la especie de iones con
la que se esté trabajando (ver seccién 2.4).
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Tabla 3.1: Anisotropias de temperatura en las inestabilidades, (Gary, S. P. , 1993).

Nombre Fuente Frecuencia Intervalo de nim. Condicion 7,

de onda y polarizacion
Proton Tip > T, wr < kefw, S'1 kxB,=0
firehose hacia la derecha
Espejo Tp,>Tp w=0 kefw, S'1 kxB,#0

TJ_e > T‘He

Protén Top,>T, 0<w <, kefw, S'1 kxB,=0
ciclotron hacia la izquierda
Electron Tie>Tie Qp <w <L |[Qe|  kcfw, > 1 kxB,=0
firehose hacia la izquierda
Anisotropia T > Tje Qp, <w, < [Qe|  kc/we S1 kxB,=0
Whistler hacia la derecha

puede crecer es motivo de investigacion actualmente, sin embargo, en las magnetésferas
de planetas como Japiter ambos modos han sido reportados en los vuelos de GALILEO
cercanos a la orbita de lo y ahora con éste trabajo doctoral se ha encontrado algo muy
parecido para el caso de Saturno, como se mostrara mas adelante.

3.2. Ondas en plasmas espaciales del Sistema Solar

En los plasmas espaciales existen regiones donde hay asimilacién de masa, medios
generalmente idéneos para la generaciéon de ondas de baja frecuencia. Estudiar las car-
acteristicas y origen de estas ondas puede proporcionar informacién valiosa acerca de la
composicion y procesos fisicos de estas regiones de interaccion. Actualmente la deteccion
de este tipo de ondas ha sido posible gracias a los magnetémetros abordo de sondas es-
paciales como las VOYAGER, GALILEO y mas recientemente CASSINI para el caso de las
magnetdsferas de Japiter y Saturno (Russell et al., 2008; Russell y Blanco-Cano, 2007).
También se han encontrado este tipo de ondas cerca de cometas a través de datos prove-
nientes de SUSEI, SAKIGAKE y GIOTTO entre otros (Glassmeier et al., 1989; Smith et al.,
1983).

Como ejemplo de los casos donde se puede observar la generacion de ondas e inestabil-
idades (ondas ion-ciclotrén y modos tipo espejo), es en la region del toroide de lo. Tales
ondas interactdian con la magnetésfera de Japiter, (ver Figura 3.2). Concretamente, la 6r-
bita del 7 de diciembre de 1995 del satélite GALILEO al pasar cerca de la luna lo (0.5 Ry,),
mostr6 la existencia de ondas ion ciclotrén y modos tipo espejo. La Figura 3.1 muestra
series de tiempo del campo magnético con componentes B,, By, B4 y |B| en regiones
donde se observan modos tipo espejo y ondas ion ciclotréon. Como puede observarse los
modos tipo espejo estan caracterizados por presentar caidas abruptas en la magnitud del
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Figura 3.1: Series de campo magnético (B, By, B, y |B|) para la observacion del 7 de diciembre
de 1995 hecha por el satélite GALILEO cerca de lo, donde se muestran regiones con modos tipo
espejo (4 paneles del lado izquierdo) y regiones con ondas ion ciclotrén (4 paneles del lado derecho)
(Huddleston et al., 1999; Russell et al., 1998; Kivelson et al., 1996a).

campo (Huddleston et al., 1999; Russell et al., 1998). El modo tipo espejo tipicamente es
observado en plasmas que tienen una [ alta, donde existe una alta anisotropia de tem-
peraturas, 7', /T > 1 (o presiones, P, /P > 1) y ha sido estudiado en diversos trabajos
(Chandrasekhar et al., 1958; Barnes, 1966; Hasegawa, 1975; Huddleston et al., 1999) y se
caracteriza por ser un modo que no se propaga y por tener una frecuencia real igual a cero
(Krauss-Varban et al., 1994). Las ondas ion ciclotrén, por otra parte, estan caracterizadas
por crecer con frecuencias cercanas a las girofrecuencias de iones de SO™, STy SOJ y cuyas
frecuencias estuvieron entre valores de 0.4 — 0.6 Hz (Russell et al., 1998; Kivelson et al.,
1996a).

Por otra parte, también se tiene a aquellas ondas generadas por el arrastre de iones, los
que fueron generados por la ionizacién de material neutro en regiones cercanas a Encelado
a la altura del anillo E, y que posteriormente fueron acelerados por el campo eléctrico
asociado con el plasma corrotante en esas regiones. Cabe destacar que también ondas de
este tipo pueden ser observadas en regiones cercanas a cometas como es el caso del cometa
Halley, en las que el Campo Magnético Interplanetario (CMI) es variable en el tiempo y
los iones generados en la region de interaccion con el viento solar pueden ser inyectados
con diferentes angulos de paso «, de tal forma que cuando se tiene un v ~ 90° los iones
asimilados tienen una distribucién, tipo anillo, muy semejante a la del caso de lo (ver Figura
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3.3).

Figura 3.2: Aqui se presenta un esquema que permite ver la regién del toroide de lo, donde
se generan ondas/inestabilidades al interactuar con la magnetdsfera de Japiter. Este toroide esta
formado por material que escapa de la superficie de lo debido a gases volcéanicos (azufres basica-
mente). Se ha estimado que ~ 1000 kgs™! de material de la exésfera de la luna lo es ionizado e
inyectado al toroide (Hill, T. W. et al., 1983; Frank y Paterson, 1999).

En lo la asimilaciéon de masa se da cuando iones de la exésfera son ionizados y llevados
hacia el interior del plasma toroidal. Las observaciones de ondas ion-ciclotréon han sido
realizadas por la sonda GALILEO encontrando que las frecuecias de estas ondas son muy
cercanas a las girofrecuencias (€2; = ¢B,/m;) de los iones SO, SO* y S* (Blanco-Cano,
2004). La aparicion de este tipo de iones no es extrafia cuando se sabe que en lo hay
neutros como SQO,, SO, O, S, H, producto de la intensa actividad volcanica que existe en
este satélite. Estos gases son ionizados por fotoionizacién ocurriendo un cambio de carga y
posteriormente son arrastrados hacia el interior del plasma toroidal. Se ha estimado que la
cantidad de material de lo que es inyectado al toroide es ~ 1000 kgs™" (Hill, T. W. et al.,
1983; Frank y Paterson, 1999).

En el caso de Saturno la situacién es similar. Con los magnetémetros abordo del satélite
CASSINI se encontraron tambien ondas ion—ciclotrén producidas por iones de grupos de
agua (OT, OH*, H,0T™ 0 H30™) y O3 en zonas muy cercanas al anillo E? (Leisner et al.,

2Formado por particulas de hielo y polvo con tamafios de hasta 3m de diametro y cuyo grosor varia
entre los 200 m y 3000 m. http://www.nasa.gov/worldbook/saturn_worldbook.html
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2006). El anillo E de Saturno es una coleccién épticamente delgada de granos de hielo de
agua predominantemente de tamafio micro rodeado por una exésfera de moléculas del grupo
de agua (O y OH) que se extiende desde 3 radios de Saturno hasta 8 Rs (1 Rs = 60268 km).
De hecho a lo largo de estos anillos estan las lunas congeladas (satélites) del planeta que
se mueven en torno a Saturno como: Mimas, Encelado, Tethys, Dione y Rhea que son
las fuentes responsables de los grupos neutros de agua encontrados en ellas. Estas ondas
son generadas por el arrastre de iones que se generaron por la ionizacién de material neutro
de la exésfera en los alrededores del anillo E, y su subsecuente aceleracién por el campo
eléctrico asociado con el plasma corrotante. Se han realizado calculos de la tasa de pérdida
de material de esta nube neutra en el anillo E en ~ 5.7 x 10%° particulass™!, esto equivale
a ~ 17.2kgs™! (Leisner et al., 2006). Un ejemplo que muestra como son las series de
tiempo del campo magnético observadas por CASSINI en la regién donde aparecen ondas
ion ciclotrén, puede ser visto en la Figura 1.8. Cabe mencionar que también modos tipo
espejo fueron reportados por Leisner et al. (2006) en regiones cercanas a la magnetdsfera
media de Saturno.

Figura 3.3: Aqui se muestra un diagrama de la geometria del Campo Magnético Interplanetario
(CMI) y la direccién de la velocidad del viento solar vy, alrededor de un cometa. La trayec-
toria cicloidal de la captura de iones se indica sobre este plano perpendicular a B, tomado de
(Blanco-Cano, 2004).

Por otra parte, la generacién de ondas en zonas cercanas a cometas ocurre porque
el material cometario es ionizado y recogido por el viento solar. La ionizacién de atomos
cometarios y moléculas (predominantemente grupos de agua: H,O", O, OH™) sucede por
fotoionizacién e intercambio de carga conforme el cometa se aproxima al Sol, ver figura
(3.3). En este caso la naturaleza de la regién de interaccién y la asimilacién de iones es
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determinada por las propiedades del viento solar y la tasa de produccién de gas del cometa.
Existen cometas como el Grigg—Skjellerup con una actividad débil debido a que tuvo sélo
una tasa de produccién de 10%” mols~! para una regién de interaccién que se extendia hasta
10*km. Por otra parte, en comparacién el cometa Halley fue muy activo con una tasa de
produccién de 10%° mols™! para una regién de interaccién de 10° km, (Blanco-Cano, 2004;
Szegd et al., 2000).
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§ 4.1 Resumen

Ondas IC y armdnicos

En este capitulo se presentaran los resultados sobre ondas ion ciclotrén y su primer
modo arménico detectadas en 4 observaciones (6rbitas de baja inclinacién) hechas con
CASSINI en el 2005. También se presentan los resultados provenientes al utilizar el cédigo
de dispersion WHAMP para ver si dadas las condiciones que prevalecen en el plasma de la
magnetosfera media de Saturno, muy cerca de Encelado, puede observarse el crecimien-
to de ondas ion ciclotrén y su primer modo arménico. Todos estos resultados han sido
publicados (Rodriguez-Martinez et al., 2010).

4.1. Resumen

Ondas ion—ciclotrén han sido observadas por la misién CASSINI en la magnetosfera
media de Saturno (Russell et al., 2006b; Leisner et al., 2006). Estas ondas tienen frecuen-
cias cercanas a las girofrecuencias de iones de grupos de agua. Estan polarizadas circular-
mente hacia la izquierda y en muchas regiones se propagan a pequefios angulos respecto
del campo magnético ambiente. Su origen se puede explicar en términos de la inestabili-
dad ion—ciclotrén generada por grupos de agua recogidos de la nube neutra de Saturno.
Un resultado novedoso de esta tesis ha sido el hecho de que varias regiones de los
espectros dindmicos analizados, mostraron la existencia de fluctuaciones que ocurren
aprozimadamente a dos veces el valor de la girofrecuencia del ion. Estas ondas tienen
una componente compresiva significativa y se propagan a dngulos oblicuos respecto al
campo magnético. Sus caracteristicas sugieren que estas fluctuaciones pueden ser identifi-
cadas como un modo arménico (n = 2) generado por distribuciones tipo anillo ocasionadas
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por asimilacién (pickup) de iones. En este trabajo se estudian en detalle las caracteristicas
de estos modos arménicos asi como también se estudian las caracteristicas de ondas en el
fundamental (n = 1). Adicionalmente se evaluaran las tasas de crecimiento usando analisis
de dispersion en teoria cinética de plasmas.

Cabe destacar que las érbitas analizadas de forma completa en este trabajo contemplan 4
vuelos de CASSINI en el 2005 de baja inclinacién érbital, sin embargo, otras érbitas también
fueron estudiadas aunque de forma parcial. El estudio realizado consisti6 en la basqueda
de intervalos de tiempo con Ondas lon Ciclotrén (OIC), Modos Arménicos de estas ondas
(MA) y Modos tipo Espejo (MTE) en otros vuelos de CASSINI. La Tabla 4.1 muestra varias
de las orbitas analizadas, incluyendo los analisis completos para las érbitas presentadas en
éste trabajo. Como puede verse, es necesario hacer un estudio mas exhaustivo para ver si
hay otras observaciones con OIC, MA y MTE, cuya finalidad seria la de tener un panorama
mas completo sobre las condiciones del plasma bajo las que ocurren estas inestabilidades
y que posteriormente sean utilizadas para ver si un analisis de dispersion utilizando teoria
cinética lineal permite que ocurra el crecimiento de este tipo de inestabilidades. Aquellas
observaciones que no han sido exploradas para encontrar cualquiera de las ondas y modos
descritos en éste trabajo se indican con el simbolo “—" en la Tabla 4.1.

4.2. Introduccién

La mision CASSINI ha permitido el estudio de inestabilidades en el plasma de la rap-
ida y corrotante magnetésfera de Saturno. De las observaciones de campo magnético
(Dougherty et al., 2004), recientes estudios han mostrado que la magnetosfera media es
rica en el fenémeno de ondas con Ondas lon Ciclotrén (OIC) y Modos Tipo Espejo (MTE)
apareciendo a diferentes distancias radiales de Saturno (Russell et al., 2006b; Leisner et al.,
2006). La inestabilidad ion ciclotrén en estas regiones es generada por iones de grupos de
agua (OF, OH*, HyO™, 6 H30™) levantados de la nube neutra del anillo E que forma
anillos de iones en el espacio de velocidades. Las OIC son importantes para el diagnéstico
de los procesos que operan en la magnetosfera y pueden proveer ideas sobre la composicién
del plasma que produce las ondas (Russell y Blanco-Cano, 2007).

Desde la puesta en orbita del satélite CASSINI alrededor de Saturno el primero de julio
de 2004, al menos tres vuelos a la luna Encelado durante el 2005 y otros dentro de la
magnetosfera media de Saturno han mostrado que Encelado es de las fuentes importantes
de material para el anillo E con una pluma (eyecta), cerca del polo sur de ésta luna, que
afecta las propiedades de plasma magnetosférico local, tales como la densidad de masa y
los patrones de flujo (Khurana et al., 2007; Kivelson, 2006). La tasa de pérdida de iones del
grupo de agua de la pluma de Encelado ha sido estimada por Hansen et al. (2006) como
una funcién del area de la pluma y la velocidad térmica, con un valor entre 150 — 350 kg/s
(aproximadamente 5 x 10%” — 1 x 10?® particulas/s respectivamente). Sin embargo, otros
calculos usando las amplitudes de las ondas (Leisner et al., 2006) muestran que la nube
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Tabla 4.1: Resumen de observaciones de CASSINI cerca de Encelado.

Observacién %  Altitud® Velocidad® OIC? MA® MTE/
()  (km)  (km/s)

17-Feb-05* 0.3 1179 6.6 Si Si Si
09-Mar-05* 0.3 500 6.6 Si Si Si
29-Mar-05 0.3 63785 10.1 No No No
21-May-05  21.9 93000 8.1 Si No No
14-Jul-05 22.0 1000 8.1 Si No No
29-Oct-05 0.4 190600 11.8 =9 - -
27-Nov-05* 0.4 108600 7.5 Si Si Si
24-Dec-05* 0.4 97200 6.9 Si Si Si
17-Ene-06 0.4 146500 2.0 Si No Si
30-Jun-06 04 169300 2.2 Si No Si
09-Sep-06 25.0 39800 10.3 - - -
09-Nov-06 55.4 94400 141 Si - -
18-Jun-07 2.2 90800 9.4 Si - -

30-Sep-07 6.3 88400 6.1 - - -
17-Nov-07 5.0 118900 21.1 - - -
19-Dec-07 26.6 189900 16.6 - - -
27-Ene-08 47.1 199800 14.2 - - -
08-Feb-08 47.2 181000 18.9 - - -

12-Mar-08  57.0 995 14.6 Si - -
30-Jun-08 75.8 99100 21.6 Si - -
11-Ago-08 - 54 17.7 Si - -
09-Oct-08 - 25 17.7 - - -
31-Oct-08 - 197 - - - -
02-Nov-09 - 103 7.7 - - -
28-Abr-10 - 100 6.5 - - -
18-May-10 - - - - - -

@ Angulo de inclinacién de la 6rbita de CASSINI respecto al plano del ecuador.

b Altitud de CASSINI respecto a Encelado en el maximo acercamiento entre ambos.

¢ Velocidad de CASSINI al momento del maximo acercamiento entre CASSINT y Encelado.

4 Deteccién de regiones con Ondas lon Ciclotrén (OIC).

¢ Deteccién de regiones con Modos Arménicos (MA) de OIC.

/" Deteccién de regiones con Modos Tipos Espejos (MTE).

9 El simbolo “—" es para sefialar aquellas observaciones no exploradas todavia en la basqueda de
OIC, MA 6 MTE. También puede indicar parametros desconocidos de las observaciones.

* Orbitas estudiadas en éste trabajo.
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neutra del anillo E pierde 2.26 x 10% particulas/s. Este es un valor subestimado debido
a que hay un limite radial en el rango de las observacioes de las ondas y el modelo. No
obstante, esta tasa es cerca de dos ordenes de magnitud menor que la produccién de masa
en el toroide de lo. En adicién, la tasa de masa asimilada es de cerca de 100 kg s™! (3 x 1027
moléculas de HyO cada segundo) y que fue inferida por Tokar et al. (2006).

El satélite lo de Japiter es otro ejemplo donde ondas ion ciclotrén son generadas
por la asimilacion de masa. En este caso, las ondas fueron vistas cercanas a las giro—
frecuencias de iones SOF, SO y S*, con amplitudes aproximadas a 100 nT de pico a pico.
Las ondas comienzan a 20 radios de lo y contindan mas alla (Huddleston et al., 1999;
Russell y Blanco-Cano, 2007). Observaciones durante el paso JO de GALILEO mostraron
la existencia de ondas con angulos de propagacion de # = 0° — 20° y una elipticidad entre
—0,6 y —0,8. Aunque muchas de las ondas ion ciclotrén se propagaban tipicamente con
esos angulos, hubo intervalos donde las ondas se propagaron por arriba de los 40° respecto
al campo magnético ambiente B, (Blanco-Cano et al., 2001a,b). Simulaciones hibridas de
Cowee et al. (2007a) han predicho la existencia del primer arménico de SO cerca de lo.
Sin embargo, a partir de las observaciones no se han reportado modos arménicos.

Por otra parte, ondas ion ciclotrén con arménicos han sido observadas en los choques
de proa planetarios y en medios cometarios. La primera evidencia de modos arménicos en
medios planetarios fue reportada por Smith et al. (1983), quien report6 ondas de baja fre-
cuencia en mediciones de las VOYAGER rio arriba del choque de proa joviano. Estos modos
fueron explicados en términos de arménicos de resonancias de ciclotrén con una distribucion
de protones tipo anillo. Arménicos de ondas ciclotrén también fueron reportados de obser-
vaciones de GIOTTO en la regién rio arriba del choque cuasi—paralelo del cometa P/Halley
(Wong et al., 1991; Glassmeier et al., 1989). En este caso las ondas fueron asociadas con
iones recién creados y pesados (del grupo de agua). Adicionalmente, Tan et al. (1993) iden-
tificé armonicos de ondas ion ciclotron consistentes con los maltiplos de 6, 7, 8, 9, 10y 12
de las girofrecuencias de iones de O" y maltiplos 1, 1.5, 2 and 2.5 de la girofrecuencia del
protén y éstos han sido analizados en Brinca (1991) y Tsurutani (1991).

Estudiar ondas ion ciclotrén en la magnetosfera de Saturno puede ayudar a mostrar
como estas ondas (tanto en sus frecuencias fundamentales como sus arménicos) pueden
crecer en otros medios con asimilaciéon de masa como es el caso de los cometas, donde
los iones que pertenecen al grupo de agua pueden generar fluctuaciones similares y donde
las observaciones son escasas. La velocidad de corrotacion de la magnetosfera de Saturno
es perpendicular al campo magnético de tal modo que los iones son levantados formando
distribuciones tipo anillo listas para generar ondas. A manera de contraste, la situacién en
cometas es mas compleja, pues los iones pueden ser inyectados a diferentes angulos, «,
dependiendo de la orientacién de la velocidad de flujo (bulto) y el campo magnético, y en
algunos casos los iones asimilados pueden tener una velocidad de deriva paralela significa-
tiva, asi que mas modos de las ondas son inestables, como sucede en el caso de Saturno
donde se tiene que av = 90° (Huddleston y Johnstone, 1992). Asi, resultados obtenidos del
estudio de ondas ion ciclotrén en las magnetosferas planetarias pueden aportar un invalu-
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able entendimiento sobre la generacién y evolucién de ondas cerca de cometas cuando la
velocidad del viento solar y el campo magnético interplanetario son perpendiculares.

En este trabajo se muestra que armoénicos de ondas ion ciclotrén, con frecuencias a
dos veces el valor de la girofrecuencia del grupo de agua, f ~ 2 - Q-+, pueden existir
en la magnetosfera Kroniana donde adicionalmente se reportan ondas ion ciclotrén con
frecuencias cercanas a la girofrecuencia fundamental de iones del grupo de agua, f ~ Q-+
(Russell et al., 2006a; Leisner et al., 2006). En la seccién 2 se describen las propiedades de
los modos arménicos y se comparan las caracteristicas de las ondas con las fluctuaciones
observadas en la girofrecuencia fundamental. En la seccién 3 se utiliza analisis de dispersion
cinético para ver el crecimiento de las ondas. Finalmente los resultados seran discutidos y
resumidos en la seccion 4.

4.3. QObservaciones de las ondas—modos armdnicos

4.3.1. Descripcién general

Se usaron mediciones de campo magnético, tomadas durante el afio 2005, con el instru-
mento Dual Technique Magnetometer (MAG) abordo del satélite CASSINI a una resolucién
de un 1 vector por segundo (Dougherty et al., 2004). Dos de estos vuelos fueron muy cer-
canos a Encelado, 17 de febrero (EO) y 9 de marzo (E1) (ver la Tabla 4.2). Las otras
dos observaciones fueron para el 24 de diciembre y el 27 de noviembre. Adicionalmente, se
usaron datos del instrumento Cassini Plasma Spectrometer (CAPS) (Young et al., 2004;
Wilson et al., 2008) para las dos altimas observaciones. Durante estas cuatro 6rbitas se en-
contraron regiones extendidas donde ondas ion ciclotrén con frecuencias aproximadamente
de dos veces el valor de la girofrecuencia de iones del grupo de agua (2-Qy+). La inter-
pretacion de estas ondas sugieren que se trata de arménicos de ondas ion ciclotrén. A partir
de este momento se usara la notacién W™ (grupo de iones de agua) para identificar una
combinacién de iones O*, OH™, H,O™ y H30t.

La Figura 4.1 muestra los Espectros Dinamicos (ED)' de cinco horas de las observa-
ciones de estos cuatro dias. Los paneles superiores (inferiores) corresponden a la potencia
de la densidad espectral transversa (compresiva). Las lineas blancas horizontales sobre la
Figura 4.1, indican la girofrecuencia de iones OF, H3O" y OF (Q6+, Qg+ y Q30+ respec-
tivamente). Ondas ion ciclotrén en la frecuencia fundamental de O™, H30" y OJ aparecen
durante ~7 hrs para las observaciones del 24 de diciembre y el 27 de noviembre, pero so-
lamente se han mostrado 5 horas en la figura. En comparacién, las observaciones del 9 de
marzo muestra ondas ion ciclotrén en el fundamental para un intervalo corto de 3 horas
con un corte de datos de ~ 2 horas entre las 09:30 UT-11:30UT que corresponden a una
distancia de 3.8 Ry desde el centro de Saturno, lo que es consistente con las distancias

'Informacién especifica sobre los Espectros Dinamicos puede ser vista en la seccion A.4 del Apéndice
A.
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Tabla 4.2: Resumen de las observaciones de OIC observadas en el fundamental
y su primer arménico (MA).

Fecha olce (OIC + MA)®  Distancia® Latitud? Distancia® /B,
(Rs) ©) (km) (o)
09-Mar-05 06:00 a 07:30 07:30 a 09:00 4.60 - 4.01 -0.151 --0.100 500 449.91
14:30 a 15:00 15:00 a 16:00 4.26 —4.68 0.194 — 0.206 - -
17-Feb-05 04:10 a 06:00 03:00 a 04:10 3.82 -4.20 0.248 - 0.329 1179 473.94
24-Dec-05 16:40 a 19:00 19:00 a 24:00 4.82 -4.87 -0.024 - 0.313 97200 181.87
27-Nov-05 14:30 a 16:30 09:00 a 14:30 4.82-5.00 -0.021 - 0.333 108600 184.20

¢ Intervalo de tiempo de OIC en el fundamental para todas las observaciones.

% Intervalo de tiempo donde se observaron OIC+MA.

¢ Distancias Radiales entre CASSINI y Saturno correspondientes a los intervalos donde hay
OIC+MA (1Rg = 60268 km).

4 Latitude geografica para la posicién de CASSINI en los intervalos de OIC+MA.

¢ Distancia Minima entre CASSINI y Encelado para cada vuelo.

7 Valor del campo magnético cuando CASSINI esta cruzando el ecuador de Saturno.

reportadas por Russell y Blanco-Cano (2007). Finalmente, la observacién del 17 de febrero
muestra la existencia de ondas ion ciclotrén en el modo fundamental de iones O", H;O™ y
O3 en un intervalo similar al de la observacién de marzo pero con un corte de frecuencias
de ~ 1.5 horas entre 00:30 UT-02:00 UT para O y H;O™. Trabajos previos (Russell et al.,
2006b; Leisner et al., 2006) sobre ondas ion ciclotrén en la magnetosfera de Saturno in-
terpretaron las ondas en términos de iones H,O™. Sin embargo, la frecuencia de las ondas
en los espectros de la Figura 4.1 presentan una mejor correspondencia a la girofrecuencia
de iones de H3O™ (ver también Figura 4.4). Esto altimo esta de acuerdo con el trabajo
de Fleshman et al. (2009) quienes reportan que H3O™ es la especie de iones dominante
del grupo de agua rio abajo de la pluma de Encelado. Durante este intervalo los picos
espectrales de la potencia transversa a frecuencias cercanas a la girofrecuencia de iones O
(f ~ Q39+), indican que la composicion de la distribucion del anillo generadora de ondas
puede variar.

Los Modos Arménicos (MA) con frecuencias f ~2-Qy -+ aparecen sobre diferentes lon-
gitudes de intervalos de tiempo. Las observaciones del 17 de febrero y 9 de marzo en la
Figura 4.1, donde CASSINI se mueve hacia la derecha, muestra ondas con [ ~ 2 - Qg+
en intervalos cortos de ~ 1 hr correspondientes a 03:20-04:20 hrs y 07:30—08:30 hrs respec-
tivamente y distancias radiales entre 3.8 Rs y 4.6 Rg de Saturno (1Rs = 60268 km). Las
observaciones del 24 de diciembre y del 27 de noviembre tienen intervalos con arménicos
que duraron hasta ~ 5hrs, entre 19:00-24:00 hrs y 09:00-14:00 hrs respectivamente que
corresponden a distancias de Saturno ligeramente grandes, entre 4.8 Rg and 5.5 Rg. Adi-
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Figura 4.1: Espectros dinamicos por 5 hrs de las observaciones de CASSINI para el 24 de diciembre,
27 de noviembre, 9 de marzo y 17 de febrero del 2005 donde los modos arménicos pueden ser
observados en el poder compresivo. Para cada dia se muestran ambos poderes, tanto el transversal

como el compresivo. Las observaciones son consistentes con las ondas ion ciclotrén observadas a

las girofrecuencias de los iones Q4+, Qg+ y Q39+ (lineas en color blanco). CASSINI viaja hacia
la derecha en los paneles y la linea E C representa el cruce del ecuador por CASSINI. Tomada de:
(Rodriguez-Martinez et al., 2010).
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cionalmente, durante el vuelo del 9 de marzo, modos arménicos fueron también observados
durante 15:00-16:00 hrs, i.e., a distancias de ~ 3.8 Rg —4.6 Rg (ver la Tabla 4.2). Espec-
tros de poder muestran que las ondas ion ciclotrén en el fundamental son principalmente
fluctuaciones transversas, mientras que los modos arménicos tienen poderes compresivos
mas grandes. La Tabla 4.2 resume los intervalos de tiempo y distancias para OIC mas su
primer MA. Se observé que la magnitud del campo magnético, B,, tuvo diferentes valores
para cada regién de las observaciones. Para la region con OIC, el B, fluctu6 entre 109.33—
299.10nT mientras que en la regién con OIC+MA, el campo magnético fue mas intenso
con valores entre 157.19-363.60nT.

La Figura 4.2 muestra las 6rbitas de cada observacion en el plano XY. Para estos
graficos se usé el sistema Kronian—Solar—Rotational (KSR, por sus siglas en inglés), donde
el eje Z esta en la direccion del eje de rotacion de Saturno; X es perpendicular a Z en
el plano que contiene a la linea Sol-Saturno, positiva hacia el Sol; Y completa el sistema
derecho. Las posiciones de Encelado, cuando CASSINI comienza y termina la detecciéon de
OIC+MA, son marcadas con circulos abiertos y rellenos respectivamente. Las regiones con
OIC y OIC+MA se indican a lo largo de la 6rbita de CASSINI donde se han aplicados ED,
Fast Fourier Transform (FFT, por sus siglas en inglés) y analisis de minima varianza (MVA,
también por sus siglas en inglés) para caracterizar las ondas ion ciclotrén y su primer modo
arménico. Para estas cuatro observaciones, CASSINI estuvo a una distancia de Saturno
entre 3.8 Rg and 5.5Rg cuando el modo arménico aparece en los ED. Se encontr6 que para
cada érbita las OIC+MA ocurrieron mas cerca de Encelado que las OIC en comparacion.
Por ejemplo, para la observacién del 9 de marzo, las OIC+MA se observaron a ~13Rpg,
mientras que las OIC ocurrieron a distancias de ~157Rg (1Rp = 251.8km, el radio de
Encelado). En todos los casos, la inclinacién de la érbita de CASSINI al momento de cruzar
el ecuador (EC) fue pequefio (< 0.5°), es decir, CASSINI practicamente cruzé paralelo al
plano del anillo E. Durante estas cuatro érbitas, las regiones con OIC y su primer MA fueron
observadas muy cerca del ecuador geografico (£0.04 Rg). Trabajos previos (Comunicacion
personal con J. S. Leisner, 2009) han mostrado que las OIC pueden ser observadas alrededor
de +£0.20 Rg respecto del plano del ecuador. Mas trabajo es necesario para determinar si
los MA pueden observarse por arriba de +0.20 R del ecuador magnético para 6rbitas con
pequefias y altas inclinaciones.

4.3.2. Propiedades de las ondas

La Figura 4.3 muestra series de tiempo del campo magnético? para intervalos de 5
minutos donde las OIC+MA fueron observadas. En cada caso se grafican las componentes
B,, By, B, y B con una tendencia cuadratica removida. Estas regiones muestran ondas
con amplitudes de hasta ~ 0.7nT o mas que son ligeramente mas grandes que aquellas
reportadas previamente (Dougherty et al., 2006; Leisner et al., 2006) de ~0.5nT, para las

2Mayor informacién sobre como se grafican las series de tiempo de campo magnético y sobre como se
remueve la tendencia puede ser encontrada en la seccién A.2 del Apéndice A.
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Figura 4.2: Orbitas de CassINI y Encelado en los planos XY. El panel a) es para la observacién
del 24 de diciembre, b) para la del 27 de noviembre, c) para la del 9 de marzo y d) para
la del 17 de febrero. Los circulos abiertos y rellenos en cada panel indican las posiciones de
Encelado cuando CASSINI comenzd y terminé la deteccién de OIC+MA en estas 6rbitas. Tanto
CAssiNT como Encelado en cada panel viajan en contra de las manecillas del reloj. Tomada de:
(Rodriguez-Martinez et al., 2010).
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Figura 4.3: Componentes del campo magnético para intervalos representativos de 5 minutos,
donde ondas ion ciclotrén en el modo fundamental y arménico n = 2 fueron observadas. Aqui se
ha graficado la perturbacién del campo magnético y el campo magnético de fondo fue removi-
do/quitado utilizando un ajuste cuadratico. Tomada de: (Rodriguez-Martinez et al., 2010).

observaciones EQ, E1 y la del 24 de diciembre donde ellos encontraron que las OIC estan justo
en la frecuencia fundamental (f ~ Qu +). Una caracteristica que distingue a estas ondas es
la variacién cuasi-periédica en amplitud que puede ser originada por una “modulacién” en
la onda (beating en inglés) de dos o mas ondas con diferentes frecuencias que interactiian
con velocidades comparables.

El analisis de Fourier (FFT)? fue descompuesto en poderes transversal y compresivo para
una mejor comparacién y caracterizacion de las ondas. El poder compresivo es definido como
el poder total, P, que resulta de aplicar FFT a la magnitud de campo magnético, B,
mientras que el poder transverso es definido como |P, + P, + P, — P,y|, donde P,, P,,
P,, son los poderes aplicados a B,, B, y B,. La Figura 4.4 muestra el analisis FFT para
los intervalos de la Figura 4.3. Los poderes transversales y compresivos muestran un pico
principal que es consistente con las girofrecuencias de iones O3, Q35+, y de iones del grupo

3Para mayor informacién sobre el analisis de Fourier se puede revisar la seccién A.3 del Apéndice A.
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de agua, como lo son Qg+ y Qi9+. Se puede observar que en todos los casos OIC con
frecuencias cercanas a la girofrecuencia fundamental son principalmente transversales, con
un poder transversal de al menos un orden de magnitud mas grande que su contraparte
compresiva. En todos los casos el perfil observado para el pico fundamental es ancho y se
observa un doble pico en la potencia transversa para las observaciones del 17 de febrero
y 27 de noviembre, tal que este pico secundario corresponde a la girofrecuencia de iones
de OF (€32+). Esto indica que estos iones OF son comunmente asimilados (picked up) en
las regiones de analisis, lo que es consistente con el hecho de que O, es una importate
componente a bajas altitudes como fue reportado por Martens et al. (2008); Johnson et al.
(2006b); Young et al. (2005). Adicionalmente la Figura 4.4 muestra también otro pico
secundario pero ahora en el poder compresivo que aparece a dos veces la girofrecuencia
de iones de H30" (2 Qy9+), sugeriendo la existencia de OIC que crecen en un modo
arménico f ~ n - Q-+, con n = 2. Para este pico el poder compresivo es mas grande que
la componente transversal, al menos por un orden de magnitud en todos los casos, excepto
para la observacion del 27 de noviembre donde la diferencia entre los poderes compresivos
y transversales es mas pequefia. Para todos los dias excepto el 17 de febrero, los picos a
2 - Q9+ son anchos con frecuencias cercanas a 2 - Q4+, 6 2 - 43+. Lo que es mas el doble
pico presente en el poder compresivo sugiere que estas ondas han sido generadas a mas de
una de estas frecuencias (2 - Qg+, 2 - Qg+, 2+ Qg+ ).

Por otra parte, para la observacién del 17 de febrero hay tres intervalos de tiempo donde
los espectros dindmicos muestran que ondas de O pueden tener amplitudes mas grandes
que aquellas ondas con f ~ 9+. La Figura 4.5 presenta uno de estos intervalos donde
el pico principal es ancho para ambos poderes transversal y compresivo y se observa cerca
de la girofrecuencia de iones de OF (235+) a distancias radiales de 3.5-3.6 Rg, y cerca del
ecuador geografico (0-0.0104 Rg). El hecho de que ondas de O puedan ser dominantes
en algunos intervalos, muestra que la composicion de los anillos que producen las ondas es
variable por lo que algunas ocasiones anillos densos de OF pueden superar y formar una
inestabilidad umbral mientras la inestabilidad debida a iones H30™ es estable.

Para conocer las propiedades de las ondas tales como los angulos de propagacion y
la polarizacién se usé el Anilisis de Minima Varianza® (MVA por sus siglas en inglés)
(Hoppe et al., 1981). La Figura 4.6 muestra hodogramas en los ejes principales coordena-
dos para dos regiones con ondas ion ciclotréon con f ~ Q-+ mas los modos arménicos
(OIC+MA). La figura 4.7 muestra dos intervalos donde solo se observaron ondas ion ci-
clotrén en el modo fundamental. En todos los casos las ondas estan polarizadas hacia la
izquierda. Las ondas en regiones con OIC+MA son compresivas, elipticamente polarizadas
con angulos de propagacién con respecto al campo ambiente, entre 17° y 59°. Para los casos
mostrados en la Figura 4.6 los angulos de propagacién fueron 34.7° y 27.8° respectivamente.
En contraste, las ondas en regiones con solo OIC son mas transversales, polarizadas circu-
larmente y se propagan mas cerca de la direccién del campo magnético, con O < 13°.

4Mayor informacién sobre el analisis de Minima Varianza utilizado aqui, puede ser revisado en la seccién
A.5 del Apéndice A.
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Figura 4.4: Densidad de potencia espectral para las observaciones de a) 9 de marzo en el intervalo
de [07:45-07:55] hrs, b) 17 de febrero [03:45-03:50] hrs, ¢) 24 de diciembre [21:32-21:37] hrs y d)
27 de noviembre [12:25-12:30] hrs. Las girofrecuencias de Q5+, Qg+, Q30+ y 2 Qg+ se indican
con lineas discontinuas (Para una completa explicacion sobre los picos ver el texto). Tomada de:
(Rodriguez-Martinez et al., 2010).
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Figura 4.5: Densidad de potencia espectral para la observacién del 17 de febrero en el intervalo de
[01:50-01:55] hrs. Las girofrecuencias Q4+, 219+ y 239+ estan indicadas con lineas discontinuas.
El pico principal se observa cerca de la girofrecuencia ~ {235+, tanto para los poderes compresivos
y transversos. Tomada de: (Rodriguez-Martinez et al., 2010).
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Tabla 4.3: Resultados de MVA para los intervalos con OIC + MA y para los
intervalos donde solo hay OIC en el fundamental.

Observacion Region con (OIC + MA)
Intervalos de tiempo® 05, (°)  “Nint/Amin % Amaz/ Nine
09-Mar-05 07:47:45 to 07:48:15 17.1 25 1.5
17-Feb-05 03:53:23 to 03:53:53 59.0 1.6 1.3
24-Dec-05 21:35:05 to 21:35:35 34.7 8.8 1.2
27-Nov-05 12:27:00 to 12:27:30 27.8 4.4 15
Regién con OIC

09-Mar-05 06:40:30 to 06:41:00 13.3 7.3 1.2
17-Feb-05 05:52:30 to 05:53:00 11.3 5.6 1.2
24-Dec-05 17:35:00 to 17:35:30 9.7 45.7 1.2
27-Nov-05 16:05:30 to 16:06:00 6.0 39.8 1.4

@ Intervalos de tiempo de MVA.

b Angulo de propagacion entre el vector de onda k y el campo magnético no perturbado
B..

¢ Razon entre los eigenvalores intermedio y minimo (Aj,; and Apip).

4 Razon entre los eigenvalores maximo e intermedio (Amaz and Ajpy).

Para los intervalos mostrados en la Figura 4.7 las OIC se propagan a fz = 10° y 6°
respectivmamente. La naturaleza compresiva de las regiones con MA es consitente con el
analisis ED y FFT, donde la potencia compresiva es siempre mas grande para el pico a
2 Q.

La Tabla 4.3 muestra un resumen del analisis MVA para subintervalos de 30 segundos
dentro de los intervalos de la Figura 4.3, tanto para la regién que contiene el MA como
la regién con las OIC en el fundamental. Las ondas en el fundamental son mas planas y
su angulo de propagacién queda bien determinado. En contraste, las fluctuaciones en re-
giones con OIC4+MA mostraron una gran variacién reflejando el hecho de que los perfiles
del campo magnético observados por el satélite estan compuestos de ondas con diferentes
caracteristicas llegando de diferentes localizaciones (i.e. ondas que principalmente se pro-
pagan paralelamente al campo y generadas en la girofrecuencia fundamental por resonancia
de iones en adicién a modos arménicos que se propagan oblicuos al campo magnético). En
otras palabras, las ondas observadas pueden ser descritas por una distribucién formada por
ondas propagandose a diferentes angulos y a frecuencias extendidas, ver como ejemplo el
trabajo de (Storey y Lefeuvre, 1979).
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Figura 4.6: Hodogramas para ondas ion ciclotrén mas su primer modo arménico para dos dias:
24 de diciembre del 2005 en el intervalo de [21:35:05-21:35:35] hrs y el 27 de noviembre en el
intervalo de [12:27:00-12:27:30] hrs. Estos analisis muestran ondas polarizadas elipticamente hacia
la izquierda y propagandose con angulos oblicuos, 0.k, de 34,7° y 27,8° para los paneles de mas
arriba y los de abajo respectivamente, con una significativa parte compresiva. El asterisco inidica
el inicio del intervalo. Tomada de: (Rodriguez-Martinez et al., 2010).
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Figura 4.7: Hodogramas para las regiones donde solo se encontraron OIC en el fundamental para
dos dias: 24 de diciembre en el intervalo de [17:35:00-17:35:30] hrs y el 27 de noviembre en el
intervalo de [16:05:30-16:06:00] hrs. Las ondas estan polarizadas circularmente hacia la izquierda y
se propagan casi paralelas al campo magnético con g, igual a 10° y 6° para los primeros cuatro
paneles y los paneles de mas abajo respectivmanete. El asterisco indica el inicio del intervalo.
Tomada de: (Rodriguez-Martinez et al., 2010).
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4.4. Teoria de dispersién cinética

Las ondas ion ciclotron en la magnetosfera media de Saturno crecen de las anisotropias
en la temperatura (7' /T) > 1) producidas por anillos de iones levantados desde la nube
neutra. Es importante la existencia de estas ondas como un diagnéstico de los procesos
de asimilacion de masa que ocurren en las magnetosferas gigantes debido a la presen-
cia de satélites con atmdsferas y material del anillo (Leisner et al., 2006; Blanco-Cano,
2004). Para caracterizar las propiedades del plasma, inestabilidades y condiciones para el
crecimiento de ondas, es necesario usar teoria de dispersion cinética (Gary, S. P., 1993;
Brinca and Tsurutani, 1989a,b).

Las condiciones en plasma en medios espaciales son cominmente adecuadas para el
desarrollo de ondas e inestabilidades. Regiones similares al anillo E de Saturno donde se
observan procesos de asimilacién de masa, son muy favorables para observar el crecimiento
de ondas. Para estimar las condiciones necesarias para el crecimiento de ondas ion ciclotrén
tanto para el fundamental (n = 1) como para el primer arménico (n = 2), se ha usado
el cédigo de dispersion WHAMP® (Rénmark, K., 1982). Se consideraron 6 especies en el
plasma con propiedades similares a la region del anillo (ver Tabla 4.4), con una distribucién
tipo anillo fria de H3O". En los modelos de WHAMP las distribuciones de velocidad son
bi-Maxwellianas en vez de anillos tipo haz. Como se muestra en el trabajo de Cowee et al.
(2007a), éste codigo de dispersion permite resultados similares a aquellos obtenidos con
iones recién creados que son modelados como un anillo si se considera una bi-Maxwelliana
altamente anisotrépica para un anillo con 7'y = muv7;,, y Tj ~ 0. Por lo tanto se puede
calcular la anisotropia en la temperatura causada por la distribucién tipo anillo evaluando
una temperatura efectiva perpendicular para tal anillo usando la velocidad de inyeccién de
los iones levantados. En este sentido, 7' ; = m;v? /2kp donde j se refiere a las especies de
iones, en este caso H30™". Si v, = 37kms™! (consistente con los valores de velocidad de
Leisner et al. (2006)), entonces T'| j,0+ =~ 0.1356 keV. La temperatura paralela se considera
muy pequefia (7} < 0.5eV, ver la Tabla 4.4). El plasma de background o fondo consiste de
iones de H;O", OHT, O* and O, cuyas densidades corresponden al 70 %, 15% y 4 % de
la densidad total, tal y como se estimé en el modelo de Jurac y Richardson (2005), para
las primeras tres especies respectivamente. La densidad de O (~ 1% de la densidad del
background o fondo) fue calculada de Martens et al. (2008).

La Figura 4.8 muestra los datos de plasma obtenidos con el instrumento CAPS para
dos dias de las observaciones: 27 de noviembre y 24 de diciembre de 2005. En ésta figura
los parametros mostrados son: magnitud del campo magnético, densidad, temperatura y
anisotropia de la temperatura para el background de H" y OH™ como una funcién del
tiempo y la distancia. Las bandas de colores son para identificar aquellas regiones donde se
han observado ondas ion cilotrén (ICW por sus siglas en inglés) y ondas ion ciclotrén mas su
primer armonico (ICW+HMW por sus siglas en inglés). La linea vertical discontinua indica

®Mayor informacién sobre cémo fue utilizado el del c6digo WHAMP en éste trabajo se puede encontrar
en el Apéndice B.
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Tabla 4.4: Condiciones del plasma para el analisis de dispersiéon usado en wHAMP,
IB,| = 180nT.

Especie Densidad Temperatura, [T] A =Z-  Velocidad del anillo

T

(cm™?) (eV) ” (kms™)

— Anillo -
HsO* 4.32 0.02-0.5 6000-250 37
— Background —

HsO* 42.00 1.7 4.0 0
OH™ 9.00 40.0 1.0 0
ot 2.40 134.1 1.0 0
OF 0.60 107.3 1.0 0
Electrones  58.32 6.9 1.0 0

la posicion de maximo acercamiento entre CASSINI y Saturno. Se observa también que los
intervalos con OIC+MA ocurren alrededor de éste maximo acercamiento entre CASSINI y
Saturno, donde la intensidad de B, es maxima. Se usé el valor de ny+ ~ 60cm™ para la
densidad total para el grupo de iones de agua parecido al observado por datos de CAPS
(ver Figura 4.8) para la regién de OIC+MA asi como también la densidad de electrones
reportadas en los trabajos de Persoon et al. (2006) y Tokar et al. (2008).

La densidad total del anillo de H3O" se introdujo como el 8% de la densidad de
background, que es consistente con los valores estimados por Tokar et al. (2008) para el
levantamiento de iones. Se incluyé una componente de electrones para mantener la neu-
tralidad del plasma. El campo magnético ambiente fue de B, = 180 nT, que es consistente
con los valores observados en la region de OIC+MA (ver Figura 4.8). La temperatura para
todas las especies se obtuvo suponiendo una /3 del plasma de 0.0040 4+ 0.0008 proveniente
del trabajo de Sittler et al. (2005) en la posicién de Encelado, excepto para el caso de
OHT cuyo valor se obtuvo a partir de los datos de CAPS (ver Figura 4.8). La Figura 4.8
muestra que las componentes de background del plasma pueden tener una anisotropia en
la temperatura de 7', /T) # 1, y ademas esto puede ser diferente para cada especie. Esto
da argumentos a favor de que las poblaciones del background algunas veces no estan total-
mente termalizadas. Esto esta de acuerdo con trabajos previos de Tokar et al. (2008) donde
plasmas anisotrépicos se reportaron entre 4 y 4,5 Rg. Con todos estos valores se realizaron
muchas corridas de WHAMP para determinar el crecimiento de ondas, para el caso de ondas
ion ciclotrén y su modo arménico (n = 2).

La Figura 4.9 muestra la frecuencia de la onda y la tasa de crecimiento como funcién
de kc/w, para las ondas que se propagan en la frecuencia fundamental, con 05, ~ 0°, y
ondas propagandose en la primer frecuencia arménica (n = 2), con 05, ~ 50°. Se grafi-
caron las propiedades de dispersion para varios valores de la anisotropia de la temperatura
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Figura 4.8: Datos de CAPS para las observaciones del 27 de noviembre y 24 de diciembre. De arriba
hacia abajo, los parametros mostrados son: magnitud del campo magnético, densidad, temperatura
y anisotropia de la temperatura para los iones de background de H™ y OH™. Las bandas de colores
indican las regiones con ondas ion ciclotrén (ICW por sus siglas en inglés) y las regiones con sus
arménicos (ICW+HMW por sus siglas en inglés). La linea vertical discontinua indica el maximo
acercamiento entre CASSINI y Saturno. La escala de distancias arriba se mide respecto al centro
de Saturno. Tomada de: (Rodriguez-Martinez et al., 2010).
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(A=T./T)) A =950, A= 2000 and A = 3000. Se encontré que las ondas propagan-
dose oblicuamente (65, = 50°) con frecuencia ~ 2 - {219+ correspondiente al primer modo
arménico pueden crecer, y que su tasa de crecimiento es mucho mas pequefia (3-8 veces
mas baja que el maximo de crecimiento) que el crecimiento de ondas propagandose parale-
lamente en la girofrecuencia fundamental. Esto explica porque los modos arménicos no son
observados en todas las 6rbitas de CASSINI y porque cuando son observados sus amplitudes
son mucho mas pequefias que las ondas con frecuencia ~ +. Claramente de esta figura
se observa que si la anisotropia A = % crece o aumenta el crecimiento de modos arméni-
cos a fp,, = 50° también se incrementa. El crecimiento de modos arménicos requiere de
grandes valores en la anisotroia de la temperatura A lo que es previsto por el levantamiento
en distribuciones tipo anillo. Se ha encontrado que un valor de A > 950 (correspondiente
a una bi-Maxwelliana con 7', = 135.6€V y 1) = 0.143eV) los modos arménicos pueden
crecer. En este mismo sentido, se encontré que para un valor de 7,.,, > 2.5cm™® el modo
arménico puede crecer (ver Figura 4.10). Todo lo encontrado en éste trabajo es consistente
con los trabajos de simulaciones de Cowee et al. (2009) quién mostré que modos arménicos
débiles con propagaciones oblicuas pueden existir en el entorno de Saturno.

La Figura 4.10 presenta el comportamiento del modo arménico (MA) (n = 2) como
funcién del angulo de propagacion, anisotropia, densidad del anillo y velocidad de pickup.
Es claro que estos MA pueden crecer mas a angulos oblicuos (> 25° con un maximo
de crecimiento a fp, = 60°). Los paneles b) y c¢) muestran como el crecimiento del
fundamental y su arménico aumenta con la anisotropia de la temperatura y la densidad
del anillo respectivamente. El crecimiento del modo fundamental en estos casos es siempre
alrededor de 2.5-3.5 veces el crecimiento del modo arménico. De estos dos paneles se
observa que los MA solamente pueden crecer cuando la anisotropia en la temperatura
es A > 950. Como muestra el panel c¢), los modos arménicos también necesitan que la
densidad del anillo sea de almenos 7n,,, > 2.5cm™3 (~ 4.6 % de la densidad total de fondo
o background) y para un valor fijo de A (A = 1200, corresponde a una 7| = 135.6eV
y a una Tj = 0.113eV). Por abajo de esta densidad del anillo o anisotropia solamente
pueden crecer ondas que se encuentran en la frecuencia fundamental. La velocidad de
corrotacién del plasma en la magnetosfera de Saturno cambia con la distancia al planeta.
Para las regiones donde se observan OIC y sus MA durante las cuatro 6rbitas analizadas
aqui la velocidad varia de 33 kms~! a 53 kms™*, correspondientes a distancias entre 3.5 Rg
y 5.5 Rg respectivamente (Russell et al., 2006a). El panel d) en la Figura 4.10 muestra el
crecimiento de la onda para ondas ion ciclotrén en el fundamental y a f ~ 2-Qyy+, para las
velocidades de pickup del anillo en el intervalo de 26 kms~! a 37kms~! con una anisotropia
fija de A = 1200. Se encontr6 que el crecimiento de las ondas en el fundamental y el MA
existen si v > 26kms™! consistentente con las observaciones de CASSINI. Si la velocidad
de levantamiento de iones es mas pequefia que 26 kms™!, no hay crecimiento del modo
arménico y las ondas son amortigiiadas (v < 0), de tal forma que no se espera el crecmiento
de modos arménicos de OIC para distancias de » < 3 Rg. La tasa de crecimiento es una
funcién de la velocidad del anillo con la tasa de crecimiento y la tasa de crecimiento aumenta
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Figura 4.9: Frecuencia y tasa de crecimiento como funcién de k para ondas ion ciclotrén y su
primer modo arménco (n = 2) en un plasma semejante al entorno del anillo E para varios valores de
la anisotropia A. El modo fundamental se propaga a #p,, = 0° y el modo arménico a fp,, = 50°,
wpr,0+ €s la frecuencia del plasma para iones de H3O" en un anillo con w0+ = 629 Hz,
suponiendo una densidad de ny,o+ = 4,32cm™3. Tomada de: (Rodriguez-Martinez et al., 2010).

79



Ondas IC y arménicos 4 § 4.5 Discusién y conclusiones

conforme también se incrementa v .

4.5. Discusién y conclusiones

Las magnetosferas son excelentes laboratorios para estudiar los procesos de asimilacion
de masa y sus productos tales como la generaciéon de ondas ion ciclotrén. La misiéon PI-
ONEER 11 hizo la primera detecciéon de ondas ion ciclotrén en el anillo E de Saturno
(Smith y Tsurutani, 1983). Mas recientemente, observaciones de CASSINI mostraron que
las ondas ion ciclotrén son cominmente observadas en la magnetosfera media de Sat-
urno (Russell et al., 2006a; Leisner et al., 2006). Estas ondas tienen frecuencias cerca de
la girofrecuencia de iones del grupo de agua (O*, OHT, H,OT y H30™) y crecen via la
resonancia de ciclotrén a partir de la energia libre proveida por los iones levantados del
toroide del anillo E. Debido a la geometria del campo magnético de Saturno y a la di-
reccion de corrotacién del plasma, el levantamiento de iones forma anillos en el espacio de
velocidades con v = Veorot — Vine y v = 0 (donde Vi, es la velocidad de Encelado y
Veorot €5 la velocidad de corrotacion), de tal forma que una gran anisotropia en la temper-
atura (1", > 7)) sea originada en el plasma. En éste trabajo también se encontraron ondas
con periodos més largos y frecuencias aproximandose a la girofrecuencia de O3 (Q35+). En
la mayoria de las regiones se encontré que estas ondas tienen amplitudes mas pequefias que
las ondas generadas por iones del grupo de agua, pero como se mencion6 tempranamente
(ver también espectros dinamicos en la Figura 4.1 y de Fourier, Figura 4.5), hay intervalos
donde las ondas generadas por estos iones pueden llegar a ser dominantes.

Este trabajo ha mostrado también mas érbitas con ondas ion ciclotrén y modos tipo
espejo’ (ver Tabla 4.1), sin embargo, la existencia de ondas con frecuencias a dos veces
la girofrecuencia de iones del grupo de agua solo ha sido observada durante cuatro 6rbitas
del satélite CASSINI, como se ha mostrado a lo largo de éste apartado. Mas analisis en
la busqueda de MA es necesario para las érbitas restantes de CASSINI (ver Tabla 4.1), lo
que permitiria hacer un estudio mas profundo sobre las condiciones del plasma. Por otra
parte, las ondas que ocurren a f ~ 2 - Q-+, se han interpretado como un modo arménico
con n = 2, y del analisis de dispersiéon usando WHAMP donde los anillos de iones son
modelados con bi-Maxwellianas altamente anisotrépicas mostramos que el crecimiento de
tales ondas es posible en una plasma parecido al de la magnetosfera media de Saturno.
Los MA pueden ocurrir en regiones donde también ondas ion ciclotrén en la girofrecuencia
fundamental han sido observadas. Todas las ondas estan polarizadas hacia la izquierda,
pero los modos arménicos se propagan a angulos oblicuos (hasta 60°) respecto del campo
magnético ambiente presentando un caracter compresivo. Mientras que las OIC se propa-
gan de forma mas paralela y son fluctuaciones transversales. Ademas, las amplitudes de
los modos arménicos son mas pequefias que las OIC, con una potencia en el espectro 2
6rdenes de magnitud menor que la potencia de las ondas en el fundamental. Leisner et al.

6Este tipo de modos seran tratados a profundidad en el capitulo 5.
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Figura 4.10: Tasa de crecimiento maxima para OIC (ICW por sus siglas en inglés) y MA (HMW
pors sus siglas en inglés) (n=2). El panel a) muestra el crecmiento de MA como funcién del angulo
de propagacién para diferentes anisotropias. Los paneles b) y ¢) muestran el crecimiento de MA
como una funcién de la anisotropia en la temperatura y la densidad del anillo respectivamente. De
estos dos paneles es claro que el crecmiento de MA suceden solamente si A > 950 y si 7pg >
2.5cm~3 con una anisotropia fija al valor de A = 1200. Finalmente, el panel d) muestra que el
crecimiento de OIC y su primer MA para la velocidad de levantamiento (pick—up) en el intervalo de
37kms~!y 26 kms~!. No se observa el crecimiento de MA cuando Upickup < 26 km s~!. Tomada
de: (Rodriguez-Martinez et al., 2010).
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(2006) encontré que las amplitudes de las OIC son variables (0.2 - 2.0) nT en tiempo y en
espacio. En este trabajo se ha encontrado que las OIC+MA pueden tener variaciones en
sus amplitudes entre (0.2 - 0.7) nT.

La variabilidad observada en las propiedades de las ondas implican cambios temporales
y espaciales en el material del toro neutro. La composicién del levantamiento de iones de los
anillos y del plasma de fondo es cambiante conduciendo a diferentes condiciones que afectan
la inestabilidad umbral y al modo dominante observado. Los cambios en la composicién del
toroide puede estar relacionado a los cambios en la quimica del material inyectado al anillo
y cambios por la pluma de Encelado y la atmoésfera.

Usando el codigo de dispersion WHAMP (Ronmark, K., 1982) se ha mostrado que
los modos arménicos pueden crecer en un plasma con caracteristicas similares a la de
la magnetosfera media de Saturno. Ademas, las predicciones de teoria lineal compaginan
con las caracteristicas observadas de los MA que crecen en el intevalo de angulos 65,
entre 20° y 60°, con un maximo de crecimiento a ~ 60°. Mientras que las OIC tienen
un maximo de crecimiento a propagacién paralela. De acuerdo con nuestros resultados
(Rodriguez-Martinez et al., 2010), el crecimiento de los modos arménicos en la magnetos-
fera de Saturno ha sido sugerido en el trabajo de simulaciones de Cowee et al. (2009). La
propagacion obicua de los modos arménicos, con un maximo de crecimiento a fp_, ~ 30°
ha sido observada también en entornos cometarios (Brinca and Tsurutani, 1989b). La teoria
lineal ha sido empleada en el pasado para mostrar que los modos arménicos pueden crecer
en el antechoque’ (foreshock en inglés) de la Tierra con angulos de propagacién, 05, ~ 45°
(Smith y Gary, 1987).

Nuestros resultados (Rodriguez-Martinez et al., 2010) muestran modos arménicos en la
magnetosfera de Saturno en contraste con el caso de lo, donde no se reportaron modos
arménicos de los datos ain cuando el crecimiento de éstos fue propuesto en el trabajo
de simulacién de (Cowee et al., 2007a). Es probable que los MA esten presentes también
cerca de lo pero con amplitudes mas pequefias que las ondas observadas cerca de las
girofrecuencias de SO, SOT y S*. Desafortunadamente el nimero de é6rbitas hechas por
GALILEO cerca de esta luna son limitadas, aunque también es posible que la nave no haya
hecho un muestreo de aquellas regiones donde los MA podrian ocurrir. La region del anillo
E se extiende desde los 3Rg hasta los 8 Rg (1Rg = 60268 km) desde el centro de Saturno.
De modo que la region fuente donde iones del grupo de agua son asimilados para generar
ondas es mucho mas extendida que para el caso de lo. Trabajos anteriores muestran que
las OIC no son visibles dentro de un radio de 3.8 Rg (desde Saturno) y que en el pico de sus
amplitudes éstas se encuentran entre 4—5Rg (Russell y Blanco-Cano, 2007), es decir, cerca
de la drbita de Encelado que esta a 3.95Rg del planeta. El estudio de un gran namero de
6rbitas muestra que la regién fuente de las ondas esta localizada en el ecuador, a lo largo de
la magnetosfera interna cuando CASSINI se acerca al plano ecuatorial (Leisner et al., 2006),
en donde se observan OIC dentro de £0.20Rs (platica personal con J. S. Leisner, 2009).

"Es la regién rio arriba del choque terrestre que incluye viento solar convectivo asi como electrones e
iones reflejados del choque de proa.
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Para las cuatro 6rbitas que se han analizado en este trabajo, donde hemos encontrado
modos arménicos, éstos tienden a estar mas concentrados en el ecuador ocurriendo entre
+0.04Rg del plano ecuatorial y a distancias entre 3.8 Rs y 5.5Rg de Saturno. Sin embargo,
se requiere de un mayor analisis en cuanto a érbitas con grandes y pequefios angulos de
inclinacion para poder determinar la regién fuente tanto de las ondas ion ciclotrén como de
su primer modo arménico.

Las ondas ion ciclotrén y los modos tipo espejo pueden crecer de la anisotropia en
temperatura (presién), 7', /T > 1. El modo dominante depende de diferentes factores
tales como la 3 del plasma, el valor de la anisotropia en la temperatura y la composicién
del plasma de background (Leisner et al., 2006). Estudiar en detalle las propiedades de las
ondas en el plasma nos permitird mejorar nuestro entendimiento acerca de los cambios y
procesos que sufre la region del anillo E. Un analisis mas detallado de las regiones con
modos tipo espejo para estas cuatro observaciones de CASSINI se presentara en el capitulo
5.

De los calculos de WHAMP hemos determinado las condiciones necesarias, en entornos
como los de la magnetosfera media de Saturno, para el crecimiento de OIC tanto en su
girofrecuencia fundamental como a f = 2-Qy+ (Rodriguez-Martinez et al., 2010). Para im-
itar el crecimiento debido a anillos de iones de H;O™, hemos considerado una bi-Maxwelliana
altamente anisotrépica y encontramos que hay una anisotropia de temperatura critica y un
valor critico para la densidad del anillo tal que el crecimiento de MA puede ocurrir, estos val-
ores son A > 950 (correspondiente a 7', = 135.6eV y T = 0.143eV) y nyjpg > 2.5 cm™3
respectivamente. Debajo de estos valores de densidad del anillo y anisotropia solamente
OIC pueden crecer. En efecto, las OIC pueden crecer para valores de n,,, > 0.5cm™3
osi A > 250. Aunque el uso de un cédigo de dispersién habilitado con un modelo de
distribuciones tipo anillo frio es deseable, Cowee et al. (2007a) ha mostrado que los resul-
tados del cédigo WHAMP cuando se usa una bi-Maxwelliana altamente anisotrépica son
consistentes con los resultados o el modelado de una anillo frio, por lo que creemos que
nuestras predicciones representan un buen punto de inicio para mostrar que el crecimiento
de MA es posible en una nube neutra extendida. La interacciéon de las ondas con el exis-
tente levantamiento de iones puede resultar en la termalizacién de la distribucién de iones
y eventualmente las ondas pueden amortigiiarse. Se necesita mas trabajo para entender la
forma de la regién permeada con ondas ion ciclotrén y modos arménicos en la magnetosfera
media de Saturno.

Finalmente, las amplitudes de las ondas observables y caracteristicas no son solamente
una funcién de las tasas de crecimiento de las inestabilidades lineales, sino que también
dependen de el tiempo que un tren dado de la onda pasa en presencia de un haz y del
mecanismo por el que la onda se satura, asi como también de la posicién de la nave con
respecto a la fuente de la onda. Ademas, las ondas pueden ser producidas por anillos de iones
con diferentes caracteristicas (haces friios, haces tibios que han sufrido alguna termalizacién,
diferente densidad del haz y composicién), de modo en realidad que los espectros observados
son mas complejos que lo que teoria lineal describe. Las amplitudes de las ondas pueden
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dar un diagnéstico de las condiciones en el toroide neutro. Las simulaciones hibridas pueden
ser muy atiles para estudiar las fluctuaciones en regiones donde hay asimilacién de masa
como las magnetésferas planetarias (ver el trabajo de Cowee et al. (2009)). Estas han
mostrado también que hay una relacién lineal entre la tasa de produccién de iones y el
cuasiestacionario nivel de energia de la onda (6B?) (Cowee et al., 2009).

Trabajo futuro incluira el estudio de 6rbitas de gran inclinacion de CASSINI para deter-
minar si los MA pueden ocurrir lejos de la regién ecuatorial.
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Capitulo 5
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§ 5.1 Introduccién

Modos tipo espejo

En este capitulo se presentaran algunos de los resultados sobre los modos tipo espejo
detectados en 4 observaciones del 2005 por CASSINI. Al igual que en el caso de las ondas
ion ciclotrén y sus modos arménicos, se presentaran también los analisis empleados para
obtener informacién acerca de estos modos. También se estudiaran las caracteristicas que
prevalecen en el plasma para ver explorar las condiciones de crecimiento utilizando el cédigo
de dispersion WHAMP. Finalmente cabe mencionar, que estos resultados seran publicados
en breve.

5.1. Introduccién

El modo tipo espejo tipicamente es observado en plasmas que tienen una beta! alta,
donde existe una alta anisotropia de temperaturas, 7', /7}; > 1 (o presiones, P, /P > 1).
El modo tipo espejo ha sido estudiado en diversos trabajos (Chandrasekhar et al., 1958;
Barnes, 1966; Hasegawa, 1975; Huddleston et al., 1999) y se caracteriza por ser un modo
que no se propaga y por tener una frecuencia real igual a cero (Krauss-Varban et al., 1994),
por lo que las componentes de iones solo contribuyen a la parte imaginaria de éstas frecuen-
cias, es decir, la frecuencia de este modo es puramente imaginaria (Treumann y Baumjohann,
2001). Por otra parte, las tasas de maximo crecimiento para el modo tipo espejo ocurren a
angulos oblicuos (05, ,) respecto a B, el campo magnético ambiente, en contraste con las

13 es la razén entre las presiones del plasma y la magnética, tal que 8 = 2“39#. De tal forma que si
B < 1 se habla de un plasma “frio”, mientras que si 5 > 1 se habla de un plasma “tibio” (Kivelson y Russell ,
1996).
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Figura 5.1: Representacion grafica de de la magentosfera terrestre. Las lineas en color blanco
muestran la configuracién del campo magnético interplanetario. La zona en rojo (regién donde se
hace un zoom para ver tales ondas y modos) muestra donde se espera observar los modos tipo
espejo o las ondas electromagnéticas ion ciclotrén (EMIC por sus siglas en inglés). Tomada de:
(Shoji et al., 2009).

ondas ion ciclotrén, que como ya se mostré en el capitulo anterior, tienen un maximo de
crecimiento a 0, ,, = 0 (Huddleston et al., 1999).

La confirmacién inicial acerca de la existencia de modos tipo espejo fue en la magneto-
funda? de la Tierra (ver Figura 5.1), ademas de que han sido observadas en todas partes
de la heliosfera. Estas fueron interpretadas inicialmente como ondas de muy baja frecuen-
cia, ondas tipo modo-lento o condensaciones del plasma impulsadas por una inestabilidad
tipo espejo (Shoji et al., 2009; Huddleston et al., 1999; Kaufmann et al., 1970). Poste-
riormente estas estructuras fueron atribuidas a modos tipo espejo (Hubert et al., 1989;
Tsurutani et al., 1982). También se han observado este tipo de modos en cometas, tal
es el caso del cometa Giacobini-Zinner (Tsurutani et al., 1999) o el del cometa Halley
(Glassmeier et al., 1993; Russell et al., 1991).

Estos modos también han sido observados en el viento solar (Winterhalter et al., 1994;

2Es la region delimitada entre el choque de proa y la magnetopausa de la magnetésfera de un planeta.
Las particulas en esta regidn tienen su origen en el viento solar chocado.
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Tsurutani et al., 1992) asi como también en las magnetofundas de los planetas gigantes
Japiter y Saturno (Bavassano et al., 1998; Violante et al., 1995; Erdés y Balogh, 1996;
Tsurutani et al., 1993). En todas estas observaciones los modos tipo espejo aparecen como
estructuras dominantes ain en el caso de betas bajas del plasma, lo que es todavia un
enigma en plasmas espaciales (Shoji et al., 2009).

Se sabe que tanto los modos tipo espejo como las ondas ion ciclotrén crecen de la
misma anisotropia en la temperatura (7', /7} > 1). { Qué modo puede dominar?, depende
de varios factores tales como la beta del plasma y las condiciones del plasma de fondo,
es decir, su composicién, gradientes, etc. En este contexto, para valores pequefios de la
beta del plasma, teoria cinética lineal predice que las ondas ion ciclotrén tienen la inesta-
bilidad umbral mas baja, por lo que pueden crecer mas rapido que los modos tipo espejo
(Russell et al., 2006b). Sin embargo, se sabe que en presencia de distribuciones tipo anil-
lo, los modos giroresonantes son generalmente mas inestables que los modos tipo espejo,
quienes crecen para una anisotropia umbral mas alta y en un plasma dado se observara un
crecimiento mas rapido de esos modos giroresonantes. Un factor adicional que afecta el
que domine uno u otro modo es si el plasma es multiespecie o no, ya que se ha encontrado
que en plasmas multiespecies hay un limite para el crecimiento de ondas ion ciclotrén cerca
de lo, que permite el crecimiento de modos tipo espejo (Huddleston et al., 1999). Esto se
puede explicar si se recuerda que las ondas ion ciclotrén debidas a cada especie del plasma
dependen de la resonancia que exista entre iones y ondas, mientras que los modos tipo
espejo son no-resonantes, por lo que su crecimiento solo dependera de la anisotropia en la
temperatura integrada sobre todas las especies del plasma (Russell et al., 2006b). De hecho
este es el mismo problema que se ha estudiado en la magnetofunda de la Tierra, donde
la presencia de He™™ afecta menos el crecimiento de los modos tipo espejo y confunde e
inhibe el crecimiento de ondas ion ciclotrén (Price et al., 1986).

Una caracteristica mas que hace diferentes a las ondas ion ciclotrén respecto a los modos
tipo espejo, es que se ha observado que la direccion de propagacién de las ondas puede
afectar sus amplitudes. Las ondas ion ciclotrén tienen su maxima tasa de crecimiento en
la direccion de propagacién paralela, moviéndose a lo largo de las lineas de campo y fuera
de la region ecuatorial (caso de Japiter y Saturno), mientras que los modos tipo espejo
no se pueden mover lejos del ecuador (ya que este modo no se propaga, lo que le permite
estar mas tiempo en la regién de energia libre en comparacién con las ondas ion ciclotrén)
aunque si podrian crecer mientras son arrastrados/llevados radialmente hacia el exterior por
el plasma (Russell et al., 2006b). También como se mostrara a lo largo de éste capitulo, los
modos tipo espejo se caracterizan por ser altamente compresivos a diferencia de las ondas
ion ciclotrén que son mas transversales.
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5.2. Ciriterio de inestabilidad modo tipo espejo

5.2.1. Ecuacion de onda

Supéngase un plasma uniforme con una densidad n, inmerso en un campo magnéti-
co uniforme B,. En tales condiciones del plasma, pueden existir ondas, las cuéles tienen
asociada una ecuacién de onda para el campo eléctrico E, dada por la expresion siguiente:

2

k(kE)— FE+ —eE =0, (5.1)
C

donde k y € son los vectores de onda y el tensor dieléctrico del plasma respectivamente. Para
evaluar el tensor € es necesario utilizar la ecuacion cinética del plasma, es decir, resolver
la ecuacién de Vlasov con la finalidad de llegar a la condicién de inestabilidad (misma que
sera tratada en los siguientes apartados) la cual permitira encontrar la relacién de dispersion
(w(k)) de los modos tipo espejo. Para un analisis riguroso al respecto se pueden consultar
los trabajos de Hasegawa (1969); Gary, S. P. (1993).

5.2.2. Condicién de inestabilidad tipo espejo

Si existen inhomogeneidades en el plasma, donde las fuerzas de tensién magnética no
puedan contener presién del plasma en la direccion perpendicular al campo magnético, la
inestabilidad se traduce en estructuras tipo “cuello de botella”. La Figura 5.2 muestra un
esquema del modo tipo espejo, donde una nave que pase a través de estas estructuras
verad que las mediciones de la densidad de particulas y la magnitud de campo magnético
estan anticorrelacionadas o en antifase. Por conservacién del momento magnético de las
particulas, el plasma queda “presionado”, desde las regiones con fuerte campo a las regiones
con campo débil, por la fuerza modo-espejo (la energia total de las particulas permanece
sin cambios) (Treumann y Baumjohann, 2001; Huddleston et al., 1999).

Ya que el modo tipo espejo tiene una velocidad de fase cero en el sistema de referencia
del plasma (no se propaga), las particulas con v = 0 pueden ser denomidas “resonantes”
con la frecuencia de la “onda” igual a cero (Southwood y Kivelson, 1993). Las particulas
no resonantes responderan a las variaciones en B, a lo largo de las lineas de campo debido
a que estas tienen un movimiento paralelo, mientras que las particulas resonantes se veran
en su mayoria afectadas por cambios temporales en B..

El criterio de inestabilidad (Hasegawa, 1969) puede ser expresado como:

(%) 14 (ﬁi) | (5.2)

en terminos de las presiones perpendiculares y paralelas a la direccién del campo magnético
ambiente y donde 3, = P, /(B?/2,). Se ha observado que los plasmas del entorno de lo
y Encelado el valor de 3 es siempre menor que 1, por lo que una anisotropia sustancial
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Figura 5.2: Mediciones de densidad y campo magnético de un satélite a través de una regién con
estructuras tipo-espejo. En un hipotético paso, la nave vera una anticorrelacién entre la variacion
de la densidad y la magnitud del campo magnético. Tomada de: (Treumann y Baumjohann, 2001;
Huddleston et al., 1999).

es necesaria para vencer la inestabilidad umbral. El trabajo de Huddleston et al. (1999)
permite hacer un calculo relativamente sencillo de la presién perpendicular suponiendo
nuevos iones forman una distribucién tipo anillo alrededor de las lineas de campo, donde
en tal caso se tiene que la velocidad V| = Vi1, es decir es igual a la velocidad del flujo
instantaneo del plasma de fondo que pasa por lo y Encelado suponiendo estos dos casos
de estudio. En este método se supone que la presion del levantamiento de iones (pickup)
en la direcciéon perpendicular al campo y en términos de la velocidad del anillo se puede
calcular facilmente como P pickup = 1/2mNpickupV2 im0 @ o largo de las trayectorias de los
satélites y suponiendo las masas correspondientes para iones SO5 en el caso de lo y H3;0"
en el caso de Encelado-anillo E. Por otra parte se asume que la presion del plasma que
ven los instrumentos abordo de las naves es P, = NkT;, la cudl incluye tanto la presion
del plasma de background en el toroide (que se supone isotrépica) y la presion de los
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nuevos iones levantados (distribucién tipo anillo). De esta manera, se pueden calcular las
“componentes” P, y P a partir de la presién perpendicular del pickup de iones. Puesto que
3P; = 2P, + Py, donde la presién paralela solo depende de la contribucién de la presién
de fondo, P = Py, y por otro lado P, = P,y + P\ pickup, €ntonces con estas 3 dltimas
expresiones es posible llegar a las “componentes” de presiones:

1

PJ_ - Pz + g Lpickup (53)
2

P|| =P — gPJ_pickup- (54)

Para el caso de lo, Huddleston et al. (1999) hicieron el calculo de estas presiones y
claramente se observa el salto en la anistropia (criterio de inestabilidad) alrededor del
intervalo de tiempo donde precisamente se observaron caidas abruptas en la intensidad
del campo magnético lo que ellos asocian a lo modos tipo espejo. Sin embargo la forma
observada, en la sefial de la magnitud del campo magnético, no siempre es como “hoyos”
o caidas abruptas, algunas veces se pueden observar picos. La Figura 5.3 muestra dos
observaciones en diferentes fechas hechas por CLUSTER donde se ve claramente como
en ciertas ocasiones estos modos aparecen como hoyos y otras como picos. Los “hoyos”
se localizaron relativamente cerca de la magnetopausa pero todavia en la regién de la
magnetofunda, donde las condiciones del plasma son en su mayoria estables® para el modo
tipo espejo. Por otra parte, los “picos” se localizaron mas en la magnetofunda media y éstos
practicamente se encuentran en el régimen de inestabilidad (Génot et al., 2009).

5.3. Observaciones de los modos tipo espejo

5.3.1. Caracteristicas generales las observaciones

Para el analisis de los modos tipo espejo, se utilizaron mediciones de campo magnético,
tomadas durante el afio 2005, con el instrumento Dual Technique Magnetometer (MAG)
abordo del satélite CASSINI a una resolucién de un 1 vector por segundo (Dougherty et al.,
2004). Las observaciones corresponden a las mismas fechas (17 de febrero (E0), 9 de
marzo (E1), 24 de diciembre y 27 de noviembre) donde se encontraron ondas ion ciclotrén
y el primer modo arménico asociado a esta onda (ver Capitulo 4). Adicionalmente, se
usaron datos del instrumento Cassini Plasma Spectrometer (CAPS) (Young et al., 2004;
Wilson et al., 2008) para las dos Gltimas observaciones para ver propiedades generales del
plasma en las regiones donde se han observado los modos tipo espejo. Durante estas cuatro
6rbitas se encontraron regiones extendidas de estos modos tipo espejo asi como también

3Geénot et al. (2009) definen un pardmetro llamado pardmetro mirror, Cy;, para establecer la estabilidad
del modo tipo espejo. Si Cpr < 1 (Cpr > 1) es estable para el modo tipo espejo (6 intestable), mientras
que Cpy = 1 da una estabilidad marginal.
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Figura 5.3: Observaciones con CLUSTER en regiones con modos tipo espejo en la magnetofunda
de la Tierra. Claramente para dos fechas diferentes se puede ver que hay hoyos (paneles del lado
izquierdo, Obs: Jun-17-2002) y picos (paneles del lado derecho, Obs: May-27-2005). Tomada de:

(Génot et al., 2009).

las regiones que ya han sido exploradas donde solo hay ondas ion ciclotrén. La Tabla 5.1
muestra un resumen de las propiedades (campo magnético y distancias radiales) de estas
regiones para los intervalos de tiempo donde se ha realizado esta investigacion.

Como puede verse en la Tabla 5.1, los modos tipo espejo que han sido encontrados en
este trabajo, se encuentran a distancias radiales entre 6.3 — 6.9 Rg (1Rgs = 60268 km),
mientras que en comparacion, las ondas ion ciclotrén se encuentran mas cerca de Saturno
a distancias radiales entre 4.7 — 5.1 Rg. Es interesante observar que los MTE observados
se encuentran a distancias radiales mas lejanas que las OIC e inclusive que las regiones
con OIC+MA (Rodriguez-Martinez et al., 2010) que se encuentran entre 4.0 — 5.0 Rg (ver
Tabla 4.2).

La Figura 5.4 muestra las posiciones de CASSINI y Encelado en el momento en el que
han sido detectados los modos tipo espejo (Mirror Mode Waves, MMW por sus siglas en
inglés) y las ondas ion ciclotron (ICW por sus siglas en inglés) para las 4 observaciones
analizadas en este trabajo. Es importante recordar que estas 4 6rbitas de CASSINI son de
baja inclinacién (< 0.5°) y que los circulos abiertos y rellenos en cada panel indican las
posiciones de Encelado cuando CASSINI comenzé y terminé la deteccion de MTE en tales
6rbitas respectivamente.
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Tabla 5.1: Resumen de las observaciones con intervalos de tiempo donde se han
observado modos tipo espejo (MTE) y ondas ion ciclotrén (OIC).

Fecha *MTE PDistancia °BI* a01C Distancia /B¢

(Rs)  (nT) (Rs)  (nT)
17-Feb-05 08:20 to 09:00  6.313  66.050 05:20 to 05:40  4.770 198.04
09-Mar-05 02:20 to 03:00  6.957  50.244 06:40 to 07:00  4.903 163.63
27-Nov-05 18:40 to 19:20  6.563  72.443 14:40 to 15:00  5.086 147.81
24-Dec-05 12:40 to 13:20  6.868  54.669 18:00 to 18:20  5.015 154.64

@ Intervalo de tiempo de ~ 40 min donde se encontraron MTE para todas las observaciones.

> Distancia entre CASSINI y el centro de Saturno, correspondiente a la mitad del intervalo donde
los MTE fueron detectados (1Rg = 60268 km).

¢ Magnitud del campo magnético a la distancia puesta en la columna b.

4 Intervalo de tiempo de ~ 20 min de OIC para comparacién en todas las observaciones.

¢ Distancia entre CASSINI y el centro de Saturno, correspondiente a la mitad del intervalo donde
las OIC fueron detectadas.

TMagnitud del campo magnético a la distancia puesta en la columna e.

5.3.2. Propiedades de los modos

Como se ha mostrado anteriormente, en la regiéon de la magnetofunda terrestre los
modos tipo espejo tienen formas diferentes observables en las series del campo magnético
(hoyos o picos). Las Figuras 5.5 y 5.6 muestran la intensidad del campo magnético para las
cuatro observaciones en cuestién, donde se comparan las ondas ion ciclotrén (Figura 5.5) y
los modos tipo espejo (Figura 5.6). Al lado derecho de cada panel se ha puesto la distancia
radial en radios de Saturno y el tiempo universal al que se ha calculado tal, las cuales son
consistentes con los valores reportados en la Tabla 5.1.

Claramente las regiones con modos tipo espejo (Figura 5.6) destacan por tener caidas
abruptas en la magnitud del campo magnético, B, para cada observacién. De hecho, es-
tos hoyos o depresiones se caracterizan por tener amplitudes/profundidades de 0.5 — 2nT
y tener duraciones en tiempo que van desde unos cuantos segundos hasta 50seg en al-
gunos casos. En cambio las ondas ion ciclotrén (Figura 5.5) destacan por ser oscilaciones
con amplitudes que van desde 0.2 — 0.5nT, lo que es consistente con trabajos previos
(Rodriguez-Martinez et al., 2010; Dougherty et al., 2006; Leisner et al., 2006).

Al igual que en la seccién 4.3.2, se aplicé un analisis de Fourier de 5 minutos dentro de
los intervalos de tiempo para cada observacion de la Tabla 5.1 a las regiones con ondas ion
ciclotrén y a los modos tipo espejo. Estos espectros fueron descompuestos en los poderes
transversal y compresivo. La Figura 5.7 muestra como los poderes transversos y compresivos
presentan un pico principal consistente con las girofrecuencias de iones OF, Q235+, y de iones
del grupo de agua, como lo son: OF, Q6+ y H3O™, Q9+. Se puede observar que en todos
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Figura 5.4: Orbitas de CassiNI y Encelado en los planos XY, para los modos tipo espejo (MMW
por sus siglas en inglés). El panel a) corresponde a la observacién del 24 de diciembre, b) para la
del 27 de noviembre, ¢) 9 de marzo y d) para la del 17 de febrero. Los circulos abiertos y rellenos
en cada panel indican las posiciones de Encelado cuando CASSINI comenzé y termind la deteccidn
de MTE en estas 6rbitas. Tanto CASSINI como Encelado en cada panel viajan en contra de las
manecillas del reloj.

los casos, las OIC con frecuencias cercanas a la girofrecuencia 2,9+ son principalmente
transversas, tal que el poder transverso es almenos un orden de magnitud mas grande que
su contraparte compresiva. En todos los casos el perfil observado para el pico fundamental
es ancho y se observa un doble pico, asociado a iones con girofrecuencia cercana a {235+,
en la potencia transversa en practicamente todas las observaciones, aunque algunas veces
también destaca este pico en la parte compresiva como en es el caso de la observacion
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Figura 5.5: Magnitud del campo magnético para 4 observaciones de CASSINI donde se encontraron
OIC. Aqui se ha graficado la perturbacién del campo magnético y el campo magnético de fondo
fue removido utilizando un ajuste cuadratico.

del 24 de diciembre, lo que sigue siendo consistente con lo reportado en los trabajos de
Martens et al. (2008); Johnson et al. (2006b); Young et al. (2005), donde muestran que el
O, es una componente importante a bajas altitudes en la region del anillos E.

Al comparar los espectros de Fourier de OIC con los espectros de MTE resalta fuerte-
mente la diferencia entre estos modos con su caracter compresivo a bajas frecuencias
(< 0.1 Hz) como lo muestra la Figura 5.8. Por otra parte no destaca en estos casos
un pico fundamental como sucedia con las ondas ion ciclotrén, aunque si destacan picos
mas pequefios a grandes frecuencias tanto para ambas componentes compresiva y tranver-
sa. Cabe destacar que las fluctuaciones transversales se pueden interpretar como aquellas
fluctuaciones alineadas al campo acoplado debido a corrientes, magnetésfera y ionosfera.
Por otra parte las fluctuaciones compresivas son debidas a una inestabilidad de intercambio
(Russell et al., 2006b). En el trabajo de Russell et al. (2006b) ellos notaron que la
localizacién ecuatorial de CASSINI hace mas facil la deteccion de fluctuaciones compresi-
vas que las fluctuaciones transversas, siempre y cuando tales fluctuaciones sean simétricas
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Figura 5.6: Magnitud del campo magnético para 4 observaciones de CASSINI donde se encontraron
MTE. Aqui se ha graficado la perturbacion del campo magnético y el campo magnético de fondo
fue removido utilizando un ajuste cuadratico. Claramente una caracteristica que destaca en los
modos tipo espejo son las depresiones u hoyos en la sefial del campo magnético como puede verse
en estas 4 observaciones.

aldedor del ecuador. Con el analisis de estas cuatro observaciones nosotros también confir-
mamos esto, aunque nuestra estadistica no es muy representativa como para aportar una
conclusién final.

Para ver como es el comportamiento de la densidad espectral (obtenida a partir de
los analisis de Fourier, aplicandolo a los datos de CASSINI cada 5-10seg) para las cuatro
observaciones a lo largo del tiempo y como funcién de la la magnitud del campo magnético,
se hicieron graficos de este comportamiento para: a) Ondas lon Ciclotrén, b) El primer
Modo Arménico de estas ondas y c) Destacar las regiones con Modos Tipo Espejo. La
Figura 5.9 destaca precisamete este tipo de graficos de estos mismos casos: ondas ion
ciclotrén (paneles superioriores) en sus respectivas componentes transversales (cruces) y
compresivas (asteriscos), también para el primer modo arménico de éstas ondas (paneles
de abajo) con sus componentes transversales (circulos rellenos) y compresivas (marcadas
con x). Finalmente, la regién sombreada resalta los intervalos de tiempo con modos tipo
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Figura 5.7: Espectros de Fourier para las regiones donde se encontraron ondas ion cicotrén para
las cuatro observaciones de CASSINI en los intervalos de tiempo mostrados en la Tabla 5.1. Las
girofrecuencias de Qg+, 19+ y 239+ se indican con lineas discontinuas.

espejo (MMW). De esta figura destacan varios puntos referentes a cada onda-modo:

* Modos Tipo Espejo, (MTE). Las regiones sombreadas (color verde) muestran
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Figura 5.8: Espectros de Fourier para las regiones donde se encontraron ondas ion cicotrén para
las cuatro observaciones de CASSINI en los intervalos de tiempo mostrados en la Tabla 5.1. Las
girofrecuencias de Qg+, 19+ y 239+ se indican con lineas discontinuas.

aquellas zonas donde se observan estos modos. La magnitud del campo magnético,
|B,|, oscila entre los valores de ~ 50 — 160 nT" para estos casos. Ademas, se puede
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observar que la densidad de potencia espectral de la parte compresiva tiende a ser mas
grande o al menos del mismo orden que la densidad espectral de la parte transversal,
lo que reafirma efectivamente el caracter compresivo de estos modos tipo espejo.

% Ondas lon Ciclotrén, (OIC). Las densidades de potencia (paneles superiores)
muestran las regiones donde aparecen este tipo de ondas para la parte transversa
(cruces) y la parte compresiva (asteriscos). Las potencias para las partes compresivas
y transversales estan bien delimitadas (al menos un orden de magnitud de separacion
entre ellas), lo que es consistente con lo reportado por Rodriguez-Martinez et al.
(2010). Se observa en estos casos que la magnitud del campo ambiente B, oscila
entre valores de ~ 100 — 470 nT.

% Primer Modo Armoénico de OIC. Estas regiones tienen densidades de potencia es-
pectral de almenos dos ordenes de magnitud menores que en los casos de ondas ion ci-
clotrén. Su caracter compresivo destaca en todas las observaciones ya que los poderes
transversales y compresivos son muy semejantes o se traslapan en estas regiones. La
magnitud del campo B, para estas regiones, oscila entre valores de ~ 150 — 300 nT,
lo que es también consistente con lo reportado por Rodriguez-Martinez et al. (2010).

5.4. Aplicacion a MTE, Teoria Cinética

Al igual que como fue discutido en la seccién 4.5, otro de los productos resultante del
estudio de los procesos que se llevan a cabo en las magnetosferas, como lo es la asimilacién
de masa, es la generacion de modos tipo espejo. Los modos tipo espejo al igual que las
ondas ion ciclotrén pueden crecer de la anisotropia en temperatura (presién), 7', /7T} > 1,
(PL/P>1+1/81).

Estudiar a detalle las propiedades de las ondas/modos en el plasma nos permite mejorar
nuestro entendimiento acerca de los cambios y procesos que sufre la region del anillo E.
Nuevamente para caracterizar las propiedades del plasma, inestabilidades y condiciones para
el crecimiento de estos modos, es necesario usar teoria de dispersion cinética (Gary, S. P. ,
1993; Brinca and Tsurutani, 1989a,b). De tal forma que se ha utilizado otra vez el c6digo
de dispersion WHAMP (Ronmark, K., 1982). Para ver el crecimiento de estos modos tipo
espejo usando WHAMP, consideramos nuevamente en el input del programa 6 especies
del plasma con densidades y temperaturas parecidas a las que se encuentran en la regién
del anillo E (ver Tabla 5.2), con una distribucién tipo anillo fria de H;O™ considerada
bi-Maxwelliana altamente anisotrépica, T\ = muv;,, y Tj ~ 0. El método para hacer el
calculo de la temperatura efectiva perpendicular es el mismo que se utiliz6 en la seccién
4.4. Suponiendo una velocidad de inyeccién de v, = 55kms™!, lo que es consistente con
las velocidades reportadas en los trabajos de Russell et al. (2006b); Leisner et al. (2006) a
la distancia a la que se han observado estos modos se tiene que: 7' g0+ =~ 0.2996 keV,
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Figura 5.9: Comportamiento de las densidades espectrales en funcién de la magnitud del campo
magnético de las observaciones de CASSINI para: ondas ion ciclotrén (paneles superioriores) en sus
respectivas componentes transversales (cruces) y compresivas (asteriscos), también para el primer
modo arménico de éstas ondas (paneles de abajo) con sus componentes transversales (circulos
rellenos) y compresivas (marcadas con x). Finalmente, la region sombreada resalta los intervalos
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consistente con los valores de velocidad de Leisner et al. (2006). La temperatura paralela
se considera muy pequefia (7 < 0.3eV), ver la Tabla 5.2. En este caso el plasma de
background consiste de iones de H;O, OH*, O* and O, cuyas densidades corresponden
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Figura 5.10: Datos de CAPS para las observaciones del 27 de noviembre y 24 de diciembre.
De arriba hacia abajo, los parametros mostrados son: magnitud del campo magnético, densidad,
temperatura, velocidad de CASSINI, distancia radial entre la nave y Saturno, Latitud, Tiempo
Local y anisotropia de la temperatura para los iones de background de HT y OH™. Las bandas de
colores indican las regiones con ondas ion ciclotrén (ICW por sus siglas en inglés) y las regiones con
sus armoénicos (ICW+HMW por sus siglas en inglés) y los modos tipo espejo (MMW por sus siglas
en inglés). La linea vertical discontinua indica el maximo acercamiento entre CASSINI y Saturno.
La escala de distancias arriba se mide respecto al centro de Saturno.

densidad del background o fondo) fue calculada de Martens et al. (2008). De hecho del
trabajo de Wilson et al. (2008), la densidad de iones pertenecientes al grupo de agua a una
distancia de 6.7 Rg es del orden de nyy+ + ng+ ~ 40cm=3, por lo que como puede verse
en la Tabla 5.2 este es el valor que se utiliz6 aproximadamente para la densidad total de
electrones.

La Figura 5.10 muestra los datos de plasma obtenidos con el instrumento CAPS para
dos dias de las observaciones: 27 de noviembre y 24 de diciembre de 2005. Los parametros
ahi presentados corresponden a: magnitud del campo magnético, densidad, temperatura,
velocidad de CAssINI, distancia radial entre la nave y Saturno, Latitud, Tiempo Local y
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Tabla 5.2: Condiciones del plasma para el analisis de dispersion usado en WHAMP
para el caso de MTE, |B,| =100nT.

Especie Densidad Temperatura, [T]] A =%  Velocidad del anillo

T

(cm™?) (eV) ” (kms™)

— Anillo -
HsO* 161 0.0499-0.2996 6000-1000 55
— Background —

HsO* 17.00 5000 50.0 0
OH™ 17.00 5000 40.0 0
o* 5.60 4000 20.0 0
OF 0.60 2000 20.0 0
Electrones  41.81 103 1.0 0

anisotropia de la temperatura para los iones de background de H* y OH™. Las bandas de
colores indican las regiones con ondas ion ciclotrén (ICW por sus siglas en inglés) y las
regiones con sus armoénicos (ICW+HMW por sus siglas en inglés) y los modos tipo espejo
(MMW por sus siglas en inglés). La linea vertical discontinua indica el maximo acercamiento
entre CASSINI y Saturno. En contraparte a las ondas ion ciclotrén, los modos tipo espejo
ocurren en regiones donde el campo magnético tiene valores pequefios (~ 60 — 80nT),
ademas las densidades de electrones* se tomaron de los trabajos de Persoon et al. (2006)
y Tokar et al. (2008). Del trabajo de Sittler et al. (2005) se puede ver que la § del plasma,
cambia en funcién de la distancia radial al planeta. Cerca de la érbita de Encelado, donde
se observaron ondas ion ciclotrén y su primer modo arménico, la 3 del plasma tuvo un valor
de ~ 0.004, mientras que para una distancia de 6.7 Rs donde hemos encontrado modos
tipo espejo, este valor cambia a ~ 0.05. Al utilizar estos valores en WHAMP para buscar
el crecimiento de modos tipo espejo no se encontr6é un crecimiento positivo, v > 0, para
tales modos. Sin embargo, para valores mas altos de [ (~ 8) si se observé crecimiento de
modos tipo espejo (ver valores de Tabla 5.2). Esto sugiere dos cosas: a) que los modos tipo
espejo no se generan en las regiones donde se han observado por CASSINI o b) que deben
considerarse efectos de segundo orden que no son considerados por WHAMP para observar
crecimiento de estos modos.

La densidad total del anillo de H30% se introdujo como el 4% de la densidad de
background, misma que trata de ser consistente con los valores estimados por Tokar et al.
(2008) para el levantamiento de iones, aunque aqui este valor fue solo de prueba para
comenzar con un valor dado y ver si a partir de éste, los modos tipo espejo pueden comenzar

*Wilson et al. (2008) describe como puede ser calculada la densidad electrénica entre 5 Rs y 8.6 Rs:
ne = 51880(R/Rg) %1 cm =3,
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a crecer. Por otra parte, la temperatura® para todas las especies se obtuvo suponiendo una
beta del plasma de 5 = 0.050 (inicialmente, aunque este valor cambié hasta casi 8 por
las razones expuestas anteriormente) proveniente del trabajo de Sittler et al. (2005) a una
distancia de 6.7 Rg, excepto para el caso de OH™ cuyo valor se obtuvo a partir de los datos
de CAPS (ver Figura 5.10). Sin embargo, para poder empezar a ver el crecimiento de los
modos tipo espejo, se tuvo que aumentar la temperatura de cada especie del background del
orden de 200 veces mas, asi como también se tuvo que incrementar un poco la anisotropia
de cada especie del plasma de background. Para el caso de las anisotropias, a una distancia
de 6.7 Rg, del trabajo de (Wilson et al., 2008) la anisotropia para los grupos de agua W+
era del orden de 7. La girofrecuencia de los electrones en este caso fue de x. = 2.8 kH .

La Figura 5.11 muestra la frecuencia de la onda y la tasa de crecimiento en funcién de
kc/w, para los modos tipo espejo, con un angulo oblicuo 05, ~ 45°, en el que se observa
el crecmimiento de este modo. Se graficaron las propiedades de dispersién para un valor
de la anisotropia de la temperatura A = 7', /7|, = 6000. Se encontré que tales modos
con angulos de crecimiento oblicuos (fp,, = 45°) y con frecuencia w, = 0 corresponden
al modo tipo espejo. La tasa de crecimiento de este tipo de ondas, dadas las condiciones
de plasma, es significativo si se le compara con el crecimiento predicho para ondas ion
ciclotrén (ver Figura 4.9), sin embargo, es importante notar que los valores de anisotropias
de la temperatura, densidades y temperaturas son en general mas elevados para los casos
de los modos tipo espejo que para las ondas ion ciclotrén.

5.5. Discusion

Como ya se ha mencionado a lo largo de este capitulo, la identificacién de los modos
tipo espejo hasta aqui ha sido pura y enteramente basada en la naturaleza compresiva
que se observa en los espectros de Fourier y en la forma que el modo presenta en la series
del campo magnético (datos de CASSINI). También de todo lo discutido a lo largo de este
apartado, se sabe que teoria lineal predice que tanto los modos tipo espejo como las ondas
ion ciclotrén provienen de la misma anisotropia en la temperatura 7', /7}; > 1. De hecho,
al usar la ecuacién de Vlasov suponiendo una temperatura anisotropica se puede encontrar
este modo como solucién en el régimen de frecuencias bajas (Hasegawa, 1969).

Los modos tipo espejo se observaron inicialmente en la magnetofunda terrestre (ver
Figura 5.1), aunque también se han observado en todas partes de la heliésfera. La in-
terpretacién de estos modos tenia varias vertientes; ondas de muy baja frecuencia, ondas
tipo modo-lento o condensaciones del plasma impulsadas por una inestabilidad tipo espejo
(Shoji et al., 2009; Huddleston et al., 1999; Kaufmann et al., 1970), finalmente fueron es-
tas estructuras catalogadas como modos tipo espejo (Hubert et al., 1989; Tsurutani et al.,
1982). Tales modos han sido observados en cometas, como los cometas Giacobini-Zinner

En general, ésta temperatura se calculé como: Ty = B23/(3.47 x 10~ %ny), la cual esta en K, B,

en nT y ny en cm™3,
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Figura 5.11: Frecuencia y tasa de crecimiento como funcién de s para modos tipo espejo ondas
en un plasma semejante al entorno del anillo E para el valor en la anisotropia de temperatura de
A = 6000 y observando crecimiento a 0p,, = 45°, w,m,0+ es la frecuencia del plasma para iones
de H30™ en un anillo con wy,z,0+ ~ 384 Hz, suponiendo una densidad de ny,o+ = 1.61cm™>.

(Tsurutani et al., 1999) y el cometa Halley (Glassmeier et al., 1993; Russell et al., 1991).

Este trabajo ha mostrado la existencia de modos tipo espejo en 4 observaciones de
CAsSINI del 2005 cuyas 6rbitas fueron de baja inclinacién. Tales modos fueron observados
alrededor de una distancia radial de Saturno de ~ 6.7 Rg, lo que es consistente con lo
discutido en el trabajo de Russell et al. (2006b), donde ellos encontraron que alrededor de
7 Rs las ondas ion ciclotrén ya no dominan y desaparecen, mientras que los modos tipo
espejo aparecen y comienzan a dominar en los espectros compresivos de Fourier y en la
forma observada en las series de campo magnético.
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Del analisis de las series de campo magnético de las 4 observaciones motivo de es-
tudio de este trabajo, se encontré que las regiones con modos tipo espejo (Figura 5.6)
destacan por presentar caidas abruptas en la magnitud del campo magnético, B, para
cada observacion. Estas depresiones de la sefial del campo se caracterizan por tener am-
plitudes/profundidades desde 0.5 — 2nT y su duracién va desde unos cuantos segundos
hasta 50 seg en algunos casos. En contraste, las ondas ion ciclotrén (Figura 5.5) destacan
por ser oscilaciones con amplitudes que van desde 0.2 — 0.5nT, lo que es consistente con
lo reportado por Rodriguez-Martinez et al. (2010); Dougherty et al. (2006); Leisner et al.
(2006). Adicionalmente, se ha encontrado que la magnitud del campo magnético, |B,|,
oscila entre los valores de ~ 50 — 160 n'I" para los casos estudiados en este trabajo donde se
han estudiando los modos tipo espejo. En contraste, las ondas ion ciclotrén parecen crecer
en regiones donde la magnitud del campo magnético es mas intensa (~ 100 — 470 nT).
También hemos observado que la evolucién de estos modos en el tiempo muestran formas y
amplitudes variables, lo que sugiere que las condiciones de plasma son variables también a
lo largo de la orbita, por lo que tales modos se encuentran en diferentes etapas después de
haber sido creados. Cabe destacar que éstas érbitas no han sido las anicas analizadas con
modos tipo espejo, también hay otras que han mostrado la existencia de estos modos como
lo muestra la Tabla 4.1, que corresponden a érbitas de baja inclinacién. Se requiere de un
analisis de un mayor niimero de érbitas para ver si estos modos solo ocurren en aquellas
de baja inclinacién o si este tipo de modos puede ser observado también en érbitas de alta
inclinacion, lo que permitiria conocer mejor las condiciones del plasma donde ocurren tales
modos.

Por otra parte, se han encontrado diferencias significativas entre los espectros de Fourier
de OIC con los espectros de MTE resaltando fuertemente el caracter compresivo a bajas
frecuencias (< 0.1 Hz) de estos modos como lo muestra la Figura 5.8. También no destaca
en estos espectros (los de MTE) un pico fundamental como sucedia con las ondas ion
ciclotrén (el cual era consistente con las girofrecuencias 230+, Q16+ y 219+ ). Con el analisis
de estas cuatro observaciones nosotros notamos que ha sido relativamente sencillo detec-
tar fluctuaciones compresivas como los modos tipos espejos y coinciden con el hecho de
encontrarse simétricas alrededor del ecuador, lo que es consistente con lo reportado por
Russell et al. (2006b), sin embargo se requiere hacer un analisis mas exhaustivo de érbitas
a grandes inclinaciones de CASSINT para corroborar esto.

Para el caso del analisis de dispersion usando WHAMP donde los anillos de iones se han
modelado con bi-Maxwellianas altamente anisotrépicas, se ha mostrado que el crecimiento
de tales modos es posible, bajo las condiciones de plasma semejante al que existe en
la magnetésfera media de Saturno. Las tasas de maximo crecimiento para el modo tipo
espejo ocurren a angulos oblicuos (0p,,, = 45° para el ejemplo puesto en este trabajo)
respecto a B,, el campo magnético ambiente, en contraste con las ondas ion ciclotrén,
que como ya se mostré en el capitulo anterior, tienen un maximo de crecimiento a fp_,, =
0 (Huddleston et al., 1999). Tasas de crecimiento positivas para el modo tipo espejo se
encuentran siempre y cuando se consideren grandes valores para la S del plasma. Esto
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sugiere que tales modos son creados en otras regiones y que han migrado hacia aquellas
regiones donde CASSINI los ha observado. Se requiere mas trabajo de investigacién para
entender el origen de los modos tipo espejo en el entorno de Saturno. Es posible que el
efecto de los electrones pueda jugar un rol importante en mejorar el crecimiento de estos
modos.

El analisis realizado en este trabajo utilizando WHAMP, resalta la necesidad de poner
atencion en puntos clave para las mejoras a futuro en la busqueda de soluciones a los modos
tipo espejo, tales consideraciones se someten a continuacién: a) Los altos valores utilizados
para la anisotropia de la temperatura en las especies del background no corresponden
aparentemente con los valores observados al menos para los casos de OH* y H™ donde
A ~ 2 — 4 e inclusive para el grupo de agua, W' como lo ha mostrado el trabajo de
Wilson et al. (2008), donde A ~ 10. Nuestro estudio supone que estos valores son mayores a
las otras especies del fondo con la finalidad de observar crecimiento de este tipo de modos. b)
Algo semejante pasa para las anisotropias del anillo de H30™, que en principio son demasiado
elevadas. c) Otro problema que se tiene con el entendimiento de los modos tipo espejo,
propiamente con los altos valores de /3 que no corresponden con los valores observados, lo
que sugiere que probablemente estos modos no crezcan donde los observamos, es decir, que
los modos crecen en regiones del plasma donde hay valores altos de 3, pero que debido a los
flujos corrotantes estos se muevan a otras regiones que coinciden con el paso de CASSINI.
Esto explicaria esta diferencia en los valores de /5. d) Finalmente algo que debe ser tomado
en cuenta es que WHAMP solo considera efectos lineales, de modo que resulte necesario que
para que haya crecimiento de modos tipo espejo, deban considerarse efectos no-lineales o
de segundo orden. Mejoras y refinamientos tomando en consideracién los puntos anteriores
seran hechas como parte del trabajo a futuro para mejorar nuestros calculos.
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§ 6 Conclusiones

Conclusiones

La mision CASSINI, puesta en 6rbita alrededor de Saturno el 4 de julio de 2004, ha
aportado informacidn precisa sobre diversos procesos fisicos que ocurren en este planeta,
su magnetoésfera, sus anillos y satélites. Concretamente Encelado, una pequefia luna de
Saturno (Kivelson, 2006), ha presentado firmas que muestran una actividad reciente, posi-
blemente ligada a un tipo de crio-vulcanismo. En efecto, observaciones en luz blanca (visible)
entre 200-1100 nm y en el lejano infrarrojo han mostrado la gran actividad que existe hacia
el polo sur de ésta luna. La huella observada es una pluma de material emergiendo de esta
zona del satélite (Porco et al., 2006; Spencer et al., 2006). El material expulsado de esta
pluma, proviene de una regién que cubre un area de 70000 m? conocida como tiger stripes,
que basicamente son depresiones lineales tipicamente de 500 m de profundidad, 2km de
ancho y 130 km de longitud (Porco et al., 2006). Finalmente, el material que proviene de
la pluma, afecta las propiedades locales del plasma magnetosférico, tales como la densidad
y patrones de flujo (Kivelson, 2006), ya que continuamente es asimilado por el toroide de
material neutro, el cual corrota y sufre procesos diversos como intercambio de carga y
asimilacion de masa, que es propicia para la generaciéon de ondas e inestabilidades que
han sido motivo de estudio a lo largo de este trabajo.

En general las magnetésferas planetarias son excelentes laboratorios espaciales para es-
tudiar procesos tales como la asimilaciéon de masa, y sus productos tales como la generacién
de ondas ion ciclotrén o los modos tipo espejo. La misién CASSINI, como se ha mostrado
a lo largo de este trabajo doctoral, ha permitido hacer estudios y aportaciones importantes
sobre este tipo de ondas y modos a partir de los datos de campo magnético (MAG) y del
plasma (CAPS) en el entorno de la magnetésfera media de Saturno, en la regién del anillo
E muy cerca de la érbita de Encelado.
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En este trabajo se han estudiado ONDAS ION CICLOTRON y su PRIMER MODO AR-
MONICO asi como también MODOS TIPO ESPEJO observados en la magnetésfera media de
Saturno. Tales analisis se enfocaron en el estudio de su propagacién, tasas de crecimiento
y polarizacién a partir de los datos de CASSINI. Por otra parte también se ha presentado
el uso de teoria cinética lineal para ver si dadas las condiciones del plasma magnetosférico,
tales ondas y modos pueden crecer. Estudiar éstas ondas/modos puede permitir obtener in-
formacién valiosa en al menos dos direcciones: a) Procesos de interaccion onda-particula,
es decir, como tales ondas/modos pueden obtener energia libre a partir de distribuciones
de iones tipo anillo o viceversa y b) como éstas ondas/modos pueden fungir como diag-
ndsticos de los procesos que ocurren en las regiones del plasma donde son observados, lo
que permitiria entre otras cosas tener informacion sobre la composicion del plasma.

A continuacién se presentaran las conclusiones generales de éste trabajo y lo que se
considera como parte del trabajo a futuro.

6.1. Ondas lon Ciclotréon

Se han encontrado y estudiado las propiedades de ondas ion ciclotrén, propagandose
en el modo fundamental (n = 1) en al menos 13 vuelos de CASSINI (ver Tabla 4.1). De
estas observaciones, s6lo 4 6rbitas del 2005 en la regién de la magnetéosfera de Saturno
se han estudiado de forma exhaustiva mismas que se presentaron en el capitulo 4. De los
analisis aplicados como parte de éste trabajo, se presentan a continuacién las conclusiones
generales:

@® La inestabilidad ion ciclotrén en estas regiones es generada por iones del grupo de
agua (OT, OH*, Ho0™, 6 H30™) levantados de la nube neutra del anillo E formando
anillos de iones en el espacio de velocidades.

® Las ondas ion ciclotrén observadas son consistentes con las girofrecuencias de los
iones del grupo de agua (W*): Qg+, Qir+, Qg+ y Qo+, asi como también de
la girofrecuencia de iones de O, Q35+, donde nuestro trabajo ha dejado ver que
estos iones (OF) son una importante componente a bajas latitudes. De este punto
y el anterior se puede concluir que ambos casos implican cambios en composicién
del plasma, lo que lleva a diferentes condiciones que pueden afectar la inestabilidad
umbral y por tanto al modo dominante observado.

® Las distancias radiales a las que se han encontrado estas ondas oscilan entre valores
de 4.1 Rs y 5.6 Rg (1 Rs = 60268 km). Las 4 érbitas analizadas en éste trabajo
son de baja inclinacion (< 0.5°), de tal forma que la distancia desde el plano que
contiene al anillo E hasta la posicion donde CASSINI detect6 estas ondas (altura)
oscil6 entre valores de 115 km y 2230 km. Por otra parte, se calcularon las distancias
entre Encelado y CASSINI justo en el momento en que se detectaron estas ondas,

112



Conclusiones 6 § 6.2 Modos Arménicos de OIC

6.2.

encontrandose que tales distancias estuvieron entre 60 Rp y 550 Ry (Rp ~ 251.8 km,
radio de Encelado).

Las amplitudes de las ondas ion ciclotrén observadas fueron del orden de ~ 0.5nT,
aunque se sabe que éstas pueden estar entre valores de 0.2nT — 2.0nT" ver los
trabajos de (Dougherty et al., 2006; Leisner et al., 2006). Ademas encontramos para
estas observaciones que la magnitud del campo B, oscila entre valores de ~ 110 y
300nT.

Espectros dinamicos y espectros de potencia muestran que las ondas ion ciclotrén,
que se propagan en el modo fundamental (n = 1) son principalmente fluctuaciones
transversales, o lo que es lo mismo, presentan una muy débil componente compresiva.
En efecto, también se observé que el poder transversal es al menos un orden de
magnitud mas grande que su contraparte compresiva para el pico primario en los
espectros de Fourier de estas observaciones. También se destacé el hecho de que
observaciones como la del 17 de febrero del 2005 mostraron que ondas debidas al O3
pueden tener amplitudes mas grandes que aquellas ondas con f ~ Q9+ a distancias
radiales de 3.5-3.6 Rg, y cerca del ecuador geografico (0-0.0104 Rg), mostrando que
la composicion de los anillos que producen las ondas es variable por lo que en algunas
ocasiones anillos densos de O pueden superar la inestabilidad umbral de aquellas
ondas que se forman debido a iones de H3O™ y destacar mas en varios intervalos de
tiempo de tales espectros dinamicos.

El Analisis de Minima Varianza mostrd que estas ondas ion ciclotrén presentan po-
larizacién circular izquierda y que se propagan a angulos entre g ; = 13° y 6° para
los ejemplos mostrados en este trabajo (ver Tabla 4.3), lo que es consistente con lo
que predice teoria cinética lineal estableciendo que estas ondas se propagan a angulos
muy cercanos a cero (fp.r = 0°). En general, para estas ondas en el fundamental, sus
hodogramas muestran que son muy planas y su angulo de propagacién queda bien
determinado.

Dadas las condiciones del plasma (ver Tabla 4.4), el analisis de dispersién utilizando
WHAMP muestra que la teoria cinética lineal es una buena aproximacién para ver
que estas ondas pueden crecer en un plasma como el que existe en el entorno de la
magnetésfera media de Saturno. Conforme crece la anisotropia en la temperatura, la
tasa de crecimiento también aumenta (ver Figura 4.9).

Modos Armodnicos de OIC

También se han estudiado las propiedades del primer modo arménico (n = 2) de ondas
ion ciclotrén en 4 érbitas de CASSINI del 2005 en la region de la magnetésfera media de
Saturno. Este trabajo ha mostrado y reportado por primera vez la existencia de este tipo
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de modos en la magnetésfera de Saturno (ver Rodriguez-Martinez et al. (2010)). De los
analisis aplicados, se presentan las siguientes conclusiones:

® La inestabilidad del modo arménico de ondas ion ciclotrén parece estar generado

también por iones del grupo de agua (O, OH™, H,O", 6 H30™) levantados de la
nube neutra del anillo E formando anillos de iones en el espacio de velocidades.

Los modos armoénicos son consistentes con el doble del valor de las girofrecuencias
de los iones del grupo de agua (2 - Qy+). Como un caso particular, en este trabajo
se ha incluido sélo en las figuras, el valor de 2 - Q9+ por simplicidad.

Los Modos Arménicos (MA) a 2-Qy+ aparecen sobre diferentes longitudes de inter-
valos de tiempo y también a diferentes distancias radiales. Para las observaciones del
17 de febrero y 9 de marzo se encontraron entre 3.8 Rg y 4.6 Rg de Saturno, mien-
tras que para las observaciones del 24 de diciembre y 27 de noviembre el intervalo de
distancias fue entre 4.8 Rg y 5.5 Rg (ver la Tabla 4.2). Como informacién adicional,
estos modos arménicos fueron observados a distancias desde el plano del anillo E
(alturas) entre valores de ~ 110 km y 1750 km, muy similares a los de las OIC en
su modo fundamental. De igual forma a las OIC, las distancias entre Encelado y
CASSINI justo en el momento en que estos modos son detectados fluctuaron entre
13 Rg y 500 RE, es decir, ligeramente mas cercanas a Encelado que las ondas ion
ciclotrén.

Las amplitudes de los modos arménicos tuvieron valores en el intervalo de 0.2—0.7 nT,
lo que implica que en general pueden tener amplitudes mas pequefias que las OIC.
Adicionalmente se encontr6 para estas observaciones que la magnitud del campo B,
oscilé entre valores de ~ 160nT y 360 nT que son ligeramente mas elevados que
para el caso de las ondas ion ciclotrén, en los intervalos de tiempo analizados en este
trabajo.

Espectros dinamicos y espectros de potencia muestran que los modos armoénicos
(n = 2) de las ondas ion ciclotrén, son principalmente fluctuaciones compresivas,
cuyos picos en espectros de Fourier se caracterizan por ser anchos en su forma, lo
que sugiere que estas ondas son generadas a mas de una frecuencia (2- Qg+, 2-Qg+ 6
2-Qy9+). El poder de los picos en la parte compresiva de estos modos es practicamente
un orden de magnitud mas grande que el poder respectivo de la parte transversal,
excepto para la observacion del 27 de noviembre donde la diferencia entre los poderes
compresivos y transversales es mas pequefia.

Del Analisis de Minima Varianza se desprende que estos modos arménicos presentan
polarizacién eliptica hacia la izquierda propagandose a angulos oblicuos respecto al
campo ambiente entre 0p_ ;. = 17° y 59° para los ejemplos mostrados en este trabajo
(ver Tabla 4.3). En general, los hodogramas de estos modos muestran que son ondas
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6.3.

no tan planas como las ondas ion ciclotrén con n = 1, ademas de que su angulo de
propagacién no queda tan bien determinado, esto es facil de explicar ya que al ser
los modos altamente compresivos, el método de MVA falla para determinar bien el
angulo de propagacién de los mismos.

Dadas las condiciones del plasma (ver Tabla 4.4), del analisis de dispersién utilizando
WHAMP se encuentra que teoria cinética lineal también predice que modos de las
ondas ion ciclotrén pueden crecer en un plasma como el que existe en el entorno de
la magnetdsfera media de Saturno.

El crecimiento de modos arménicos siempre fue mas pequefio (3-8 veces mas bajo)
que el crecimiento de ondas ion ciclotrén que se propagan en el modo fundamental.
Esto explica porque los modos arménicos no son observados en todas las érbitas de
CASSINI y porque cuando son observados sus amplitudes son mucho mas pequefias
que las ondas con frecuencia ~ §19+. Si la anisotropia en la temperatura aumenta
se observa que el crecimiento de modos arménicos también aumenta. Finalmente se
encontré que la tasa de maximo crecimiento de modos arménicos es mayor cuanto
mas grande sea el angulo de propagacién teniendo un méaximo a fp,, = 60°. Adi-
cionalmente se encontré que para una densidad menor que una densidad critica del
anillo de n,.4,, = 2.5cm™ 6 una anisotropia menor que A = 950 los modos arméni-
cos dejan de crecer y sélo ondas ion ciclotrén en el fundamental pueden crecer (Ver
Figura 4.10).

Finalmente, tanto OIC y su primer MA se ven afectadas si la velocidad de levan-
tamiento de iones (pick—up) cambia. Se exploraron el crecimiento de OIC y de su
primer arménico en el intervalo de 37kms=! y 26 kms™!. Claramente no se observa
el crecimiento de MA cuando vy, < 26 kms™ (Ver Figura 4.10).

Modos Tipo Espejo

También se estudiaron las propiedades de los modos tipo espejo observados en 4 érbitas
de CAssINI del 2005 y en 2 érbitas del 2006 (ver Tabla 4.1) en la region de la magnetésfera
de Saturno. A continuacién se presentan las conclusiones generales de la parte de éste

trabaj

®

®

o en comparacién con algunas de las propiedades observadas en las ondas ion ciclotrén:

Para los intervalos analizados en este trabajo, se nota claramente que los modos tipo
espejo se observaron a distancias radiales mas grandes entre CASSINI y Saturno,
entre 6.3 Rg y 6.9 Rg mientras que las ondas ion ciclotrén estuvieron entre 4.8 Rg y
5.1 Rg (ver Tabla 5.1 y Figura 5.4).

La caracterizacién que se ha empleado hasta este momento se ha basado sélo en la
forma impresa en las series de campo magnético, encontrando que éstos modos tipo
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espejo se caracterizan por tener caidas/hoyos abruptas en la magnitud del campo, B,
cuyas profundidades oscilan entre 0.5 — 2nT’, esto implica que estos hoyos pueden
llegar a ser tan grandes como las amplitudes de las ondas ion ciclotrén. Ademas su
duracién va desde algunos segundos hasta 50 seg. También se observé que la forma

de los picos cambia en funcién del tiempo para una observacién dada (ver Figura 5.6
y Tabla 5.1).

® Del analisis de Fourier, los modos tipo espejo se caracterizan por ser muy compresivos
a frecuencias bajas (< 0.1 Hz) y no destaca un pico fundamental en estos casos, como
sucede para las ondas ion ciclotrén (ver Figuras 5.8 y 5.9).

® La magnitud del campo, |B,|, oscil6 entre valores de ~ 50 — 160 nT", ligeramente
mas pequefias que los valores observados para ondas ion ciclotrén y su primer modo
arménico.

@® Las condiciones del plasma utilizadas en WHAMP para estudiar el crecimiento de
modos tipo espejo, permiten hacer dos conclusiones importantes en éste contexto: a)
cuando se utilizaron las condiciones del plasma observado por CASSINI en las regiones
donde los MTE fueron detectados, condiciones que por citar un ejemplo implicaban
una 3 del plasma muy baja (Sittler et al., 2005), no se encontré el crecimiento de tales
modos, es decir, no se encontré un v > 0. b) Por tal motivo, se exploraron valores mas
altos en la anisotropia del anillo, asi como también valores diferentes en las densidades
de cada especie del background que permitieran el crecimiento de este tipo de modos.
Asi los valores utilizados (ver Tabla 5.2), permitieron un crecimiento del MTE positivo
(v > 0), con un maximo de crecimiento a angulos oblicuos (fp,x = 45°). Una forma
de explicar el uso de éste tipo de valores en WHAMP es suponer que tales modos se
crearon en regiones diferentes a las observadas, las cuales posteriormente migraron
hacia aquellas regiones donde CASSINT pudo detectarlas.

6.4. Trabajo a futuro

Como parte de una posible continuidad de este trabajo, se plantean a continuacién
varios puntos importantes. En efecto, se han encontrado y reportado por primera vez modos
armonicos de ondas ion ciclotrén en la magnetésfera de Saturno, lo que destaca como una
aportacién importante de este trabajo. Sin embargo, hay preguntas ain sin responder.
Una de ellas por ejemplo, es ver si los modos arménicos se observan sélo en 6rbitas de baja
inclinacion. Del 2005 al 2010 hay por lo menos un par de decenas de 6rbitas mas de CASSINI
cerca de Encelado con inclinaciones variables (ver Tabla 4.1). Analizar con detenimiento
estas orbitas bajo los analisis implementados en éste trabajo podrian proporcionar pistas
importantes para responder ésta pregunta y ayudar a entender bajo que condiciones del
plasma tanto OIC, MA de OIC y MTE pueden crecer.
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El instrumento CAPS proporciona informacion valiosa acerca de las propiedades del
plasma in situ pero hasta el momento solo ha sido posible obtener las calibraciones de
los momentos para algunos de los iones responsables de las ondas ion cilotrén y su primer
armonico, sin mencionar que estan restringidos también en distancias. Es necesario esperar
que la calibracién de estos datos esté lista, lo que permitiria tener mejores pardmetros de
entrada en los modelos utilizados por WHAMP para hacer mas corridas en 3 casos: a) ondas
ion ciclotrén, b) su primer modo arménico y c) los modos tipo espejo. Para éste altimo caso,
se necesita mas informacén en las regiones donde hemos encontrado estos modos, lo que
permitiria restringir mejor las condiciones iniciales en los parametros de entrada en WHAMP
para hacer mas corridas y ver si estos modos pueden crecer bajo esas condiciones. Por otra
parte, también se considera necesario estudiar la “evolucion” temporal de los modos tipo
espejo para ver si las variaciones en la profundidad de los hoyos permite inferir propiedades
fisicas del plasma a diferentes distancias radiales.

Finalmente cabe mencionar que el método de variaciéon minima con el que se determi-
naron los angulos de propagacién, f_;, para ondas ion ciclotrén y su primer modo arménico
debe ser modificado. Puesto que para las regiones con OIC+MA la sefial del campo mag-
nético lleva la informacion de ambas frecuencias, es necesario hacer un filtrado de la sefial
para separarlas y asi poder encontrar o determinar los angulos de propagacién de forma
independiente tanto para las ondas como para los modos. Los filtros que se podrian utilizar
serian basicamente filtros pasa-bajasy filtros pasa-altas.

El estudio de ondas ion ciclotrén, modos arménicos de éstas ondas y modos tipo es-
pejo en la magnetésfera media de Saturno ha permitido ampliar nuestro panorama en el
conocimiento de los procesos de asimilaciéon de masa en estas regiones asi como también
entender un poco mas acerca de los procesos de transferencia de energia entre ondas y
particulas. Esto sin duda es de vital importancia en el estudio de procesos similares que
ocurren en otros entornos planetarios como en el caso de Marte y en otras regiones de
plasmas espaciales como lo es la luna Titan o en cometas donde las pistas que aportan
este tipo de estudios, pueden ayudar a entender lo que ocurre en el plasma de esas regiones.
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§ A.2 Graficos de componentes de campo

Métodos de analisis

En este apéndice se presentan los métodos utilizados para el analisis en general de ondas
ion ciclotrén y modos tipo espejo. Todos estos métodos han sido introducidos en un progra-
ma en IDL con diferentes rutinas. Tales rutinas corresponden a grdficos de componentes
del campo magnético con o sin tendencia removidal, espectros de Fourier y espectros
dindmicos, asi como método de minima varianza.

A.1. Meétodos

Los métodos que se describen en las siguientes secciones son utilizados en el analisis de
ondas e inestabilidades en plasmas espaciales como los que se han descrito. Estos métodos
permiten una caracterizacion amplia de las ondas, permitiendo informacién sobre el tipo
de ion(es) que esta(n) originando las ondas observables, asi como también si las ondas
estan polarizadas y el tipo de propagacién que tienen. En este trabajo se estudian las ondas
ion—ciclotrén y los modos tipo espejo. Ambos casos surgen de anisotropias en 7', y Tj,
(anisotropia T, /T} > 1) observadas en la magnetésfera media de Saturno.

! Dicha tendencia corresponde al campo magnético residual o de fondo que afecta las observaciones in
situ de las componentes de campo.
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A.2. Graficos de componentes de campo

La rutina implementada para hacer este tipo de graficos (Figuras A.1 y A.2), esta
escrita en Interactive Data Language?, (IDL). Esta rutina permite hacer un grafico de las
componentes de campo magnético (B,, By, B., y B,). Cabe destacar que esta rutina tiene
la posibilidad de remover o no la tendencia debida al campo magnético de fondo. La forma
de modelar y quitar tal tendencia es haciendo un ajuste a cada componente utilizando un
polinomio de segundo grado (a, + a; X + a2 X?), en el que cada coeficiente es calculado y
al final el modelo es restado de la sefial original. La Figura A.1 muestra las componentes
del campo magnético, By, By, B,, y B donde no se ha removido la tendencia del campo
magnético de fondo y que fue hecha para una observacién de CASSINI del 30 de junio
de 2006. Para comparacién, la Figura A.2 muestra la misma observacién y componentes,
pero en este caso se ha removido la tendencia. Es evidente de la comparacion de estas
dos figuras la diferencia entre ellas. En general y para tener una mejor forma de comparar
las fluctuaciones en cada componente es mejor tener figuras con las tendencias de fondo
removidas.

30-6-2006

Bx
NI N NN
HDNOCOOHN

By

Magnetic Field [nT]
Bz

' ' ' | ' ' ' ' ' ' ' ' ' ' ' ' ' '
11:40:00 11:48:20 11:56:40 12:05:00 12:13:20
Universal Time

Figura A.1: Componentes del campo magnético con tendencia sin remover para la observacién
de CAssINI del 30 de junio de 2006 en un intervalo de tiempo de 40 minutos.

http://www.ittvis.com/ProductServices /IDL.aspx
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5.489 Ry at 11:53:20 UT
30-6-2006 5.473 R, at 12:6:40 UT
T T T

IIIIIIIIIIIrf £l

Magnetic Field [nT]

" " " " 1 " " " " 1 " " " " 1 " " " " 1 " "
11:40:00 11:48:20 11:56:40 12:05:00 12:13:20
Universal Time

Figura A.2: Componentes del campo magnético con tendencia removida. para la observacién de
CAssiINT del 30 de junio de 2006 en un intervalo de tiempo de 40 minutos. Las marcas de arriba del
grafico indican la distancia radial a la que estuvo la nave a diferentes tiempos universales dentro
del intervalo total de ésta figura.

A.3. Analisis de Fourier

A menudo resulta atil transformar datos al dominio de las frecuencias en lugar de trabajar
directamente en el dominio del tiempo. La aplicaciéon de estadisticas sobre el resultado se
conoce con el nombre de ANALISIS ESPECTRAL. El analisis de fourier es una herramienta
que permite la manipulacién de una serie de tiempo, tal como aquella proveniente de los
magnetémetros de CASSINI (componentes B, B,, B, y Br), de tal forma que son llevados
al espacio de frecuencias donde pueden destacar las frecuencias dominantes caracteristicas
de las ondas en el plasma. La transformacién utilizada en este caso es la siguiente:

Py = L3 fwew (-22). (A1)

r=1
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donde N es el namero de datos en la serie. Por otra parte hay que mencionar que hay un
limite en la resolucién de frecuecias conocido como la frecuencia de Nyquist, f. = i,
siendo A el nimero de vectores que se tiene por intervalo de tiempo.

El analisis de Fourier se puede aplicar en general a varios tipos de ondas y modos. Para
ondas de baja frecuencia, que son las ondas de interés en el contexto de éste trabajo, es
necesario verificar o comparan las frecuencias principales que destacan en el espectro de
potencias con las girofrecuencias de diferentes iones, dependiendo de la regién de interés o
analisis:

0 - L4B (A.2)

Mion

donde m; es la masa de cada ion. La masa de iones de interés para el analisis de éste trabajo
son mostrados en la tabla A.1.

Tabla A.1: Masas para varias especies de iones.

Especie Mion/Mp*
CO; 44
O3 32
Ni, CO* 28
HsOF 19
HyOT 18
OH™ 17
ot 16

*La masa del protén: m, = 1.67 x 10~*" kg.

El método empleado en este trabajo es FFT por sus siglas en inglés Fast Fourier
Transform (FFT), y es un algoritmo de eficiente implementacién del Discrete Fourier
Transform (DFT). Este algoritmo esta implementado en software de programacién IDL.

La rutina implementada en IDL sigue basicamente los siguientes pasos:

* La rutina tiene la opcién de remover o no la tendencia, que es similar al caso de
los graficos de las componentes de campo (ver seccién A.2). Si se opta por remover
la tendencia, la rutina ajustara a los datos especificados dentro de un intervalo de
tiempo, un polinomio de grado n = 2 suficiente para tener a la serie de tiempo sin
el campo magnético de fondo que permitira un mejor anélisis de Fourier. Este ajuste
llamado “modelo” es removido de los datos. Los nuevos datos son guardados en un
arreglo que permite tener todas las entradas de campo magnético y tiempo.

* A los nuevos vectores se les aplica la rutina implementada en IDL llamada FFT.
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* Se construye el arreglo que guarda las frecuencias hasta el valor de la frecuencia
de Nyquist (f. = ﬁ) mismo que depende del namero c.ie vectores utiIiza.dos y el
muestreo que se tenga (para los datos de CASSINI a baja resolucién se tiene que
1/A = 1vectors™1).

* Se construyen las potencias espectrales. Estas utilizan las partes real e imaginaria de
las transformadas de Fourier de las componentes de campo magnético, teniendo lo
siguiente:

2A
POW; = —=(RE(FFT(B))* + IM(FFT(B))?), (A.3)
en este caso N es el namero de vectores a los que se les aplicé este analisis.
RE(FFT(B;)) y IM(FFT(B;)) son las partes real e imaginaria respectivamente
de los vectores de componentes de campo magnético, con el indece i = x,y, z, tot.

* Se grafica la potencia espectral en funcién de las frecuencia hasta la de Nyquist.
El espectro se divide en una parte llamada espectro compresivo y en otra llamada
espectro transversal. La parte compresiva simple y sencillamente es POW,,;, en la
que destaca precisamente el caracter compresivo de las ondas, mientras que la parte
tranversal al campo se construye como: | POW, + POW, + POW, — POW,, |, de
tal forma que aqui se quitan todos los efectos compresivos y se destacan las potencias
transversas a lo largo de la direccién de movimiento de las ondas. Cabe destacar que
en estos casos la potencia va en unidades de [nT?/Hz].

* Al espectro se le adicionan lineas tedricas en la posicién de las girofrecuencias de
los iones posibles que pueden ser los responsables de que aparezcan picos en estos
espectros de Fourier.

* Adicionalmente se puede hacer un suavizado del espectro de Fourier, utilizando la
funcion SMOOTH en IDL.

* Finalmente si se opta por la opciéon de no remover la tendencia, la rutina simple
y sencillamente no ajusta ningun polinomio a los datos y por lo tanto se “salta”
esta parte y continua con los pasos siguientes para construir el espectro de Fourier
mencionandos anteriormente.

La Figura A.3 muestra un ejemplo de un espectro de Fourier de 5 minutos para una
observacion de CASSINI del 17 de enero de 2006 en el intervalo de [06:25:00] a [06:30:00].
Esta figura muestra ambas componentes tanto tranversal como compresiva. Destaca clara-
mente un pico principal en ambas componentes que cae cerca de las girofrecuencias de
grupos de agua: O, H30T, OF.
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1-17-2006 Range: [6:25:0] to [6:30:0]

A T R R R F

10* S
: . _ _ _ _ Compressional
i | | ower i
: . Transverse
Power

10°¢

10™

107

Power [nT%Hz]

103

-4 . B v, [
10 N ARV E
v E

ol
04,0,
10- II3I2I‘:II1I9iIl:II1I6IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
0.1 0.2 0.3 0.4 0.5
Frequency [HZ]

(93]

Figura A.3: Espectro de Fourier para la observacién del 17 de enero de 2006. Las lineas verticales
indican la regién donde caen las girofrecuencias del grupo de agua (OT, H3;0™, OF)

A.4. Espectros Dinamicos

Los espectros dindmicos son una clara extensién de los espectros de Fourier. En este
caso los espectros dinamicos son el grafico de los valores de frecuencia como funcién del
tiempo universal y de la densidad de potencia espectral en unidades de [(nT'/s)?/Hz].

Estos espectros dindmicos heredan de los espectros de Fourier la divisién entre las
componentes compresiva y transversa al campo magnético. En general esto se hace con el
fin de entender las caracteristicas de una onda ayudando a diferenciar entre modos. Cabe
mencionar que estos espectros destacan mejor aquellas regiones donde ocurren ondas ion
ciclotrén, armoénicos de estas ondas asi como también modos tipo espejo.

Una parte muy importante en los espectros dindmicos queda determinada por la resolu-
cion de la ventana espectral, que en este caso establece intervalos fijos en tiempo en los
que se aplicaran sucesivos espectros de Fourier. Puesto que en general el analisis utilizado
en este trabajo corresponde a varias horas de cada observacién, se determiné que la res-
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olucién en la ventana espectral fuera cada 180 segundos. Un intervalo mas corto que este
proporciona una mejor resolucién, pero a cambio, las transformadas de Fourier requieren un
minimo de datos y por lo tanto dicha ventana espectral no es recomendable reducirla mas.
La Figura A.4 muestra un espectro dinamico aplicado a la observacién del 17 de enero de
2006 en un intervalo de 6 horas.

1-17-2006
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Figura A.4: Espectro dinamico (parte transversal y compresiva) para la observacién del 17 de
enero de 2006. Las lineas en color blanco indican las girofrecuencias de los iones OF, H;0F, OF,
que corresponden a Qg+, Qg+ y 239+ respectivamente.

A.5. Método de Varianza Minima (MVA)

Con este método se busca la direccion n en la que la proyecciéon de una serie de NV
vectores tiene una desviacién cuadratica promedio minima (Sonnerup, U. O y Scheible, M.,
1998). En particular el método se aplica al campo magnético B de la siguiente forma:

— NZ(B’“-n—E—nf, (A.4)

N
1
k=1
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donde B* corresponde a cada elemento de la serie y

B-= i B". (A.5)

Con el MVA se encuentra la direccién en que o2 es minima bajo la restriccién de | n |= 1.
Para conseguir esto se puede usar el método variacional de multiplicadores de Lagrange de
tal forma que se tiene el siguiente sistema de ecuaciones:

0
8—m[03 —A|n [ =1)] =0, (A.6)
coni=1, 2, 3.
Las ecuaciones en A.6 pueden ser escritas en su forma matricial como sigue:
3
aing = ZMagna = A\ng, (A.7)
a=1
donde
Mas = (BaBg — Ba By), (A.8)

es la matriz de covarianza con indices o, = 1, 2, 3. Adicionalmente M es una matriz
simétrica con eigenvalores reales \; > Ay > A3 que corresponden a la mdzima, inter-
media y minima varianza respectivamente y con eigenvectores ortogonales X,,in, Yint, ¥
Zmaz donde precisamente X,,;, esta en la misma direccién que el vector k de propagacion
ver figura (A.5). De esta forma siempre es posible estimar el angulo entre el vector de
propagacién de las ondas, k y el vector de campo magnético B, via el producto punto o

escalar entre B X,,,;,, con un error asociado que puede ser calculado facilmente como sigue
(Sonnerup, U. O y Scheible, M., 1998):

)\3 Ao
e \/<P—1> preng )

donde P el namero de vectores utilizados en el analisis.

Es importante destacar que este método es utilizado siempre y cuando las ondas sean
planas o cuasi—planas. La manera en la que se puede ver si el método es aplicable es
comprobando siempre que: i—i 2 10. Para una mejor referencia sobre este método, se puede

consultar el trabajo de Sonnerup, U. O y Scheible, M. (1998). La Figura A.6 muestra los
hodogramas de minima varianza tipicos que seran de gran utilidad a lo largo de este trabajo.
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Figura A.5: Representacién grafica del angulo 0p_k, entre el vector de propagacion k y el del

campo magnético B..
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Figura A.6: Hodogramas para el analisis de Minima Varianza para un intervalo de 30 seg de la
observacién del 17 de enero de 2006.
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Cédigo WHAMP

En éste apartado se estudian diversos aspectos relacionados con el analisis de dispersién
utilizado por el c6digo WHAMP. Se presenta la forma en que se puede evaluar el tensor
dieléctrico a partir de la funcién de distribucién y como con esto se puede encontrar la
solucion a la funcién de dispersion. También se presenta como se introducen los parametros
de entrada y cual es la normalizaciéon adoptada en éste codigo en los valores de salida. Al
final se presenta un ejemplo del tipo de graficos que se obtienen al utilizar éste cédigo.

B.1. Cdédigo de dispersion WHAMP

Las condiciones en el plasma de entornos espaciales, cominmente son adecuadas para
el desarrollo de ondas e inestabilidades. De esta forma, regiones donde ocurre la asimilacién
de masa pueden ser favorables para estudiar el crecimiento de ondas. Para llevar a cabo
este estudio, es necesario resolver la ecuacién de dispersén en teoria lineal cinética. Existen
cédigos de dispersién como el “Waves in Homogeneous Anisotropic Multicomponent Plas-
mas” (WHAMP) que resuelve la relacion de dispersion para odas en un plasma magnetizado
considerando hasta seis diferentes especies que conforman al plasma (Rénmark, K., 1982).

WHAMP originalmente fue escrito en Fortran, sin embargo nuevas versiones modificadas
incluyen una interface grafica en IDL (Paesold, G., 2002). En este trabajo se ha utilizado la
versién que trabaja en Fortran, donde para cada una de las seis componentes que pueden
ser incluidas en tal version se incluyen su densidad, temperatura, masa de la particula,
anisotropia de temperaturas (presiones) y la velocidad de deriva a lo largo del campo
magnético. WHAMP resuelve, tanto para la parte real como imaginaria de las frecuencias
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angulares de la onda o modo (lo que se conoce como solucién a la relacién de dispersion
del plasma), como una funcién de k; y k. De esta manera, la solucién particular que
de WHAMP quedard determinada por las condiciones iniciales para la parte real de la
frecuencia angular, mientras que la parte imaginaria nos puede proporcionar informacién
sobre el crecimiento o amortigiiamiento de la onda. La funcién de distribucién sera la suma
de las funciones individuales de cada especie (seis a lo mas). Dicha funcién de distribucion
es considerada como uniforme (es decir homogénea) en espacio, pero variante tanto en
magnitud como direccién de la velocidad. Cada funcién de distribucién es funcién de v
y v, que son las componentes de la velocidad de la particula perpendicular y paralela al
campo magnético. A continuacién se presenta un breve resumen de lo presentado en el
reporte por Rénmark, K. (1982).
De forma general la funcién de dispersion se puede escribir como:

det ((1k:2 - EE)C—2 — dw, k)) =0, (B.1)

—
—

donde de acuerdo a teoria lineal cinética, el tensor dieléctrico, €(w, k), esta dado por:

_0

0
- —. w2 v, Ov, _'_kHW
dw k)=1—L 11— Lo I . B.2
fofy=1-2 zz/ Hka (B.2)

j nm=—o0

La girofrecuencia de la j-ésima especie esta dada por Q; = ¢;B/(c¢m;) y wp denota la

frecuencia de plasma definida como wp = \/Z wh; = \/2 4mtn;q7 /my. Por otra parte,

el tensor H esta dado por:

nQ] 2 -nf); / nfl;

. (329,)  ednd, 3

H = —zﬂvLJ J, (v, J)? —iv vy ndy (B.3)
Toda wydady (g Je)?

donde el argumento de la funcién de Bessel J,, es kv, /€2;. Adicionalmente fy(»)(vn,vl) en
la ec. B.2 denota la funcién de distribucién a orden cero en el espacio de velocidades de las
especies de particulas j. La forma mas general de la funcién de distribucién de particulas
en el codigo WHAMP se puede escribir como:

1 ) ;
o), v1) = —exp [ — [ — —v)
T (Vrvy,)? Vi
A, v? 1—A, v? v?
—Lexp [ — lj 5 + 1. {exp —7Lj2 —exp —7Lj ,
a1y a;(v,) a1y = Qg a; (V) ag; (v, )
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que es la notacién original usada por Rénmark, K. (1982). El parametro oy ; es la anisotropia
en la temperatura ay; = i/THJ de la j-ésima funcién de distribucién. Por otra parte A; y
iz definen la profundidad y el tamafio de un posible cono de pérdida.

Finalmente la integral sobre el espacio de velocidades en la ec. B.2 se puede evaluar de
las siguientes dos relaciones:

o0 _ 2 2
A(N)) :/O Jn (kavl) exp " ;}L dv, (B.5)

J (Ugh)z (vg,)?

donde \; = 1/2(k v}, /)% y ademas:

dUH, (BG)

—
ex
PR / p( >)
ki, ) V) n = (@ -0l
donde A, ();) = e MI,();), I, es la funcién modificada de Bessel de orden n y Z es la
funcion de dispersiéon del plasma. Introduciendo la aproximacén de Padé para la funcion
de dispersion del plasma, las sumas infinitas o modificadas de la ecuacién de Bessel que
aparecen en la ec. B.2 se pueden reducir a una forma sumable. La expresi6n resultante para
(w k) es valida para toda k real y es adecuada para su evaluacién numérica. Informacién

extra sobre el como se evaluan éstas y otras rutinas fueron mostradas por Ronmark, K.
(1982).

B.1.1. Parametros de entrada y normalizaciones

En el codigo WHAMP la normalizacién de los parametros de salida siempre se hace
basados en la primera especie utilizada en el archivo de entrada. El archivo de entrada,
llamado whamp.data, es llamado en cada ejecucion. Algunos de los parametros importantes
y una breve descripcién de tales parametros se presentan en la Tabla B.1.

Dentro de la basqueda de ondas ion ciclotrén y modos tipo espejo utilizando éste codigo
de dispersion, al “correr” el archivo ejecutable de WHAMP, se pueden tomar en consideracién
los siguientes pasos:

= Input nbeta. En este parametro se pone el valor 1 para hacer la corrida.

= Input:. Estos seran los parametros que se le daran a WHAMP para que realice la
basqueda de ondas y modos:

1. Parametro z. Este es el angulo de propagacién (0p,;). Si se estan buscando
soluciones para las ondas ion cilotrén tal angulo debe ser muy pequefio, es decir,
tendiendo a cero pero no exactamente cero.
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Tabla B.1: Parametros de entrada en WHAMP.

Parametro Descripcion

DN Es la densidad de cada especie en unidades de [m~3]. Hay 6 especies,
(D1,D2,...,D6) y D2 corresponde a la densidad de electrones. Siempre
D2 =D1+ D3+ --- 4 D6, para garantizar cuasi-neutralidad en el plasma.

TA Temperaturas de cada especie en [keV], (1keV = 1.1605 x 107 K).
A Anisotropia, A = T'| /Tj. Calculada a partir de los métodos de
Huddleston et al. (1999) 6 el de Cowee et al. (2007b).
Q Carga de cada especie +1 para iones y —1 para electrones.
ASS Masa de cada especie, m/q, (ejemplo: m/q =1 para H).
XC Girofrecuencia de los electrones en [kHz| y calculada como: XC = 28 B,.
VD Velocidad de deriva normalizada a lo largo del campo magnético.

2. Parametro p. Este es el vector de onda k. Aqui se pueden introducir tres
valores separados por comas (p = inf, sup,val), que corresponden a los limites
inferior, superior y el valor alrededor del cual se buscaran los valores del vector
de propagacién respectivamente.

3. Parametro f. Corresponde a la frecuencia a buscar. De esta forma en el caso
de ondas ion ciclotrén, la frecuencia debe ser cercana a f ~ 1, el primero modo
arménico a f ~ 2y si se trata de modos tipo espejo tal valor corresponde a

f~0.
4. Parametro i. Corresponde al crecimiento de la onda, v alrededor del cual va a
buscar el programa, segun sea el caso de estudio.

= Qutput. Estos seran los parametros de salida que se le pueden pedir a WHAMP que
calcule y ponga en pantalla:

1. Parametros zpf/eb/vc. Los parametros z, p y f han sido ya discutidos, mien-
tras que e y b corresponden a las componentes de los campos eléctricos y mag-
néticos de las ondas. Finalmente v es la velocidad de deriva y ¢ es la frecuencia
ciclotrén del electron en (kHz).

2. Toda esta informacién de salida es escrita en un archivo rwhamp.lis. Adicional-
mente en pantalla se imprime también la polarizacién de las ondas p, y p; (real e
imaginaria respectivamente). Para ondas ion ciclotrén y sus arménicos p, tiene
que ser ~ —1, lo que indicaria el crecimiento de ondas con polarizacién circu-
lar hacia la izquierda. Un valor de ~ +1 indicara polarizacién circular hacia la
derecha (correspondiente al modo magnetosé6nico).

Para encontrar la normalizacién utilizada en la salida de WHAMP se mostraran primero
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otros conceptos a considerar en esta. En primer lugar, la velocidad térmica de la 1a. especie
puede ser calculada como:

vu = 4| 228 L pe. (B.7)
nm,
donde T, es la temperatura de la la. especie, m, es la masa de protones, n = m/q es
el namero de la razén masa/carga, que por ejemplo para el caso de protones n = 1y
kp = 1.3807 x 10722 JK~, es la constante de Boltzmann.
Por otra parte, La frecuencia de ciclotrén de la 1a. especie, puede ser calculada mediante
la expresion siguiente (Kivelson y Russell , 1996):

B, B,
foo= 00 —0.01525—2, (B.8)

nmy, n

donde B, es el campo magnético ambiente en unidades de [n77]. Asi con estas dos canti-
dades se puede encontrar como queda la normalizacién en la salida de WHAMP simplemente
como:

,Uth1
Jex

Para tener la normalizacién final, se debe tomar en cuenta la frecuencia de plasma, dada
por la expresion siguiente y calculada para la primera especie (Kivelson y Russell , 1996):

p==Fk (B.9)

Wy, = (%) 210,/7p, (B.10)

con wy, en [Hz] y n,, la densidad de protones, en [cm™?]. De este modo la expresién para
la normalizacion B.9, puede quedar como:

c Cfe
L
Wpy Wpy Uthy

(B.11)

A menudo la ec. B.11 sera utilizada a lo largo de este trabajo para lograr las normal-
izaciones correspondientes en los graficos.

Buscar diferentes soluciones con WHAMP para ver el crecimiento de ondas y modos
en diferentes entornos de plasmas espaciales es el siguiente paso. Para visualizar esto de
forma mas sencilla, se hacen graficos como el presentado en la Figura B.1. Este tipo de
graficos seran presentados a lo largo de este trabajo. Para la Figura B.1, que corresponde
al caso de ondas ion ciclotrén en el viento solar, se utilizaron parametros conocidos de

este viento en la vecindad de la Tierra, tales como anisotropia A = % = 4, densidad

de protones de ny+ = 5cem ™3, Temperaturas de protones y electrones caracteristicas de
T, ~ T, ~1x107° K y un campo magnético ambiente de B, = 5nT. Dados estos
parametros de entrada y junto con las normalizaciones correspondientes se pueden construir
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graficos como el mostrado en la Figura B.1. Cabe destacar que este tipo de trabajo es
consistente con trabajos pioneros como los realizados por Gary, S. P. (1993).
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Figura B.1: Frecuencia real, w,, crecimiento, v y polarizacién p, de ondas ion ciclotrén
para el viento solar como funcién de la propagacién de las mismas k. Para esto se utiliz6 el
cédigo de dispersion WHAMP cuyos parametros de entrada pueden ser vistos en el texto y
que son caracteristicos en los trabajos de Gary, S. P. (1993).
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