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Resumen
Resumen

Contexto. Con las misiones Pioneer 11, Voyager 1 y Voyager 2, el onoimientosobre el planeta Saturno tuvo un avane impresionante no solo por las imágenes del mismo,sino que también por las mediiones diversas sobre el plasma magnetosfério y proesosentre partíulas energétias, et. La misión Cassini, puesta en órbita alrededor de ésteplaneta el 1 julio de 2004, ha ido un paso más allá en el onoimiento no solo de estosproesos sino que también ha mostrado que existen proesos de generaión e interaiónonda-partíula en la magnetósfera de éste planeta debido a proesos de asimilaión de masaen la región erana a la órbita de Enelado (una pequeña luna de Saturno (Kivelson,2006)) y ubre la región del anillo E. De heho, el sistema de anillos de Saturno es elmás masivo, extenso, brillante y diverso del Sistema Solar. Esta región de anillos tiene undiámetro que ubre una distania radial desde ∼ 1.11RS hasta ∼ 8RS (1RS = 60268 km)sobre el plano euatorial, su espesor varía desde unos 5m hasta 107m y presenta una masadel orden de ∼ 3×1022 g. Las partíulas que los onstituyen son prinipalmente de hielo deagua y sus tamaños varían desde unas miras hasta varios metros de diámetro. Su origenes todavía tema de debate, pero se proponen en la atualidad tres modelos al respeto: a)remanentes de la nebulosa iniial de Saturno, b) parte de los restos de un satélite destruidoy ) los restos de un ometa (Esposito, 2010).La misión Cassini, por otra parte, ha enontrado también que Enelado presen-ta �rmas que muestran una atividad reiente, posiblemente ligada on un tipo de rio-vulanismo. Observaiones en luz blana entre 200 nm y 1100 nm y en el lejano infrarrojohan mostrado la gran atividad que existe haia la región del polo sur de esta luna. Lahuella observada es una pluma de material emergiendo de esta zona del satélite, a unaveloidad ≥ 240ms−1, que es la veloidad de esape de este satélite (Poro et al., 2006;Spener et al., 2006). El material explusado de esta pluma, proviene de una región que ubreun área de 70000m2 onoida omo tiger stripes, que básiamente son depresiones linealestípiamente de 500m de profundidad, 2 km de anho y 130 km de longitud (Poro et al.,2006). Finalmente, el material que proviene de la pluma, afeta las propiedades loales delplasma magnetosfério, tales omo la densidad y patrones de �ujo (Kivelson, 2006), yaque ontinuamente es depositado en el toroide de material neutro el uál orrota y sufreproesos diversos omo interambio de arga y la asimilaión de masa propiia para lageneraión de ondas e inestabilidades que serán estudiadas a lo largo de este trabajo.Por otra parte, las magnetosferas planetarias son exelentes laboratorios espaiales paraix



Resumenestudiar proesos diversos tales omo la asimilaión de masa, y otros proesos que derivande éstos omo la generaión de ondas e inestabilidades en el plasma. Cassini ha permitidoel estudio de tales inestabilidades en el plasma de la rápida y orrotante magnetósfera deSaturno. A partir de las observaiones de ampo magnétio (Dougherty et al., 2004), seha enontrado que la magnetósfera media es ria en el fenómeno de ondas, destaando lasOndas Ion Cilotrón (OIC) y los Modos Tipo Espejo (MTE) los que apareen a diferentesdistanias radiales de Saturno (Russell et al., 2006b; Leisner et al., 2006). Se ha enontradoque la inestabilidad ion ilotrón en estas regiones es generada por iones de grupos de agua(O+, OH+, H2O+, ó H3O+) asimilados de la nube neutra del anillo E que forma anillosde iones en el espaio de veloidades. Las OIC son importantes para el diagnóstio de losproesos que operan en la magnetosfera y pueden proveer ídeas sobre la omposiión delplasma que produe las ondas (Russell y Blano-Cano, 2007).Trabajo desarrollado. Las ondas ion ilotrón y los modos tipo espejo pueden reerde la anisotropía en temperatura (presión), T⊥/T‖ ≫ 1. El modo dominante dependeráde diferentes fatores tales omo la beta del plasma, el valor de la anisotropía en latemperatura y la omposiión del plasma de fondo (Leisner et al., 2006). Estudiar en detallelas propiedades de las ondas en el plasma permite tener un mejor entendimiento aera delos ambios y proesos que sufre la región donde estas ondas/modos se produen. El estudioaquí desarrollado está enfoado al análisis de ondas en la magnetósfera media de Saturnodesde dos vertientes:
⇒ Observaional. Se estudiaron ondas ion ilotrón (freuenia fundamental, n = 1)y se demuestra la existenia del primer modo armónio (n = 2) de tales ondas, asíomo también modos tipo espejo en regiones eranas a la órbita de Enelado. Sellevó a abo un estudio ompleto para 4 órbitas de baja inlinaión (< 0.5◦) delsatélite Cassini en el 2005, aunque más estudios se realizaron para otras órbitasomo será mostrado a lo largo de esta tesis. A partir de este estudio se obtuvo lainformaión neesaria sobre el omportamiento y araterístias de estas ondas, asíomo las ondiiones del plasma que fueron de utilidad en el estudio teório.
⇒ Teório. Para tener un estudio ompleto, no solo se apliaron diversos análisis sobrelas observaiones, también se llevó a abo un análisis de dispersión a partir de teoríainétia líneal on el objetivo de ver si bajo las ondiiones del plasma, provenientesde las observaiones de Cassini, es posible observar el reimiento de este tipo deondas y modos en la magnetósfera media de Saturno. Cabe destaar que para realizartal estudio se utilizó el ódigo de dispersión Whamp (Rönmark, K., 1982).Metodología. La metodología utilizada en el análisis de las ondas ion ilotrón y modostipo espejo onsistió en haer grá�os de las omponentes de ampo magnétio Bx, By, Bzy B, provenientes del magnetómetro (MAG) abordo de Cassini para determinar intervalosy regiones on tales ondas/modos. Así mismo se apliaron métodos de mínima varianzapara ver la polarizaión y propagaión de las ondas y métodos de Fourier on los que sex



Resumenpudo apreiar la ompresibilidad de dihas ondas y modos. Por otra parte, de la informaiónadiional obtenida a partir del instrumento CAPS se estudiaron las ondiiones del plasmay esto fue utilizado omo entrada del ódigo Whamp.Aportaiones. Dentro de las aportaiones más importantes de este trabajo se puedenmenionar las siguientes:
� Se enontraron ondas ion ilotrón en al menos 4 órbitas de Cassini, las uálestienen freuenias era de la girofreuenia de iones del grupo de agua (O+, OH+,H2O+ y H3O+) y reen vía la resonania de ilotrón a partir de la energía libredisponible de los iones asimilados en la región del anillo E. Estas ondas estánpolarizadas írularmente haia la izquierda y en muhas regiones se propagan apequeños ángulos respeto del ampo magnétio ambiente.
� Se enontraron ondas on periodos más largos y freuenias aproximándose a lagirofreuenia de O+

2 (Ω32+). Se observó en la mayoría de las regiones que estasondas tienen amplitudes más pequeñas que las ondas generadas por iones del grupode agua. Espetros dinámios muestran que hay intervalos donde las ondas generadaspor estos iones pueden llegar a ser dominantes. La existenia de tales ondas muestraque la omposiión de los anillos que las produen es variable.
� Una de las aportaiones fundamentales ha sido reportar por primera vez la existeniade ondas on freuenias f ∼ 2 ·ΩW+, las que se han interpretado omo un modo ar-mónio on n = 2 de ondas ion ilotrón. Tales ondas están polarizadas elíptiamentehaia la izquierda y tienen una omponente ompresiva signi�ativa, además de quese propagan a ángulos oblíuos respeto al ampo magnétio, B◦. Toda esta informa-ión ha sido publiada omo parte de éste trabajo dotoral (Rodríguez-Martínez et al.,2010).
� Se enontraron también modos tipo espejo en al menos 4 observaiones de Cassinidel 2005. Éste tipo de modo se araterizó por tener una omponente ompresiva,bastante signi�ativa que se re�ejó en los espetros de Fourier. Adiionalmente, seenontraron aídas abruptas en la señal de la magnitud del ampo magnétio.
� Dado el análisis ompleto de 4 órbitas de Cassini, se enontró que las distaniasradiales al entro de Saturno en el orden apariión mostraba que los modos armóniosde ondas ion ilotrón apareían más era de Enelado, mientras que las ondas ionilotrón y los modos tipo espejo apareían más lejos en ese mismo orden.
� A partir del estudio de dispersión realizado on el ódigo Whamp se enontró quetanto las ondas ion ilotrón y su primer modo armónio así omo también los modostipo espejo pueden reer dadas las ondiiones de plasma estudiadas de las observa-iones, de tal modo que las tasas de reimiento de éstas ondas y modos fue siemprexi



Resumen
γ > 0. Para modo el armónio (n = 2) de ondas ion ilotrón se enontró que és-tas tienen un máximo de reimiento a ángulos oblíuos, y que existen densidades,anisotropías y veloidades de inyeión mínimas para las uáles tales modos puedenreer.Organizaión de la tesis. Este trabajo onsta de 6 apítulos y dos Apéndies dis-tribuidos de la siguiente forma:El Capítulo 1 es una introduión al tema de los plasmas espaiales y aterriza onlos estudios previos sobre araterístias generales y proesos físios que ourren en lamagnetósfera de Saturno y la omparaión de ésta on su similar, la magnetósfera Joviana,lo que �nalmente lleva a plantear el ontexto del trabajo.En el Capítulo 2 se plantea el estudio de ondas e inestabilidades en plasmas espaialesa través de teorías magnetohidrodinámia (MHD) y teoría inétia de plasmas (TCP) loque brinda una omparaión entre ambas y al �nal se plantea la ondiión de resonaniaion ilotrón.En el Capítulo 3 se entra de lleno al tema de las ondas e inestabilidades, on ladesripión de las mismas a partir de teoría inétia líneal. Este apítulo desribe omo hansido vistas estas ondas en plasmas espaiales del Sistema Solar.En el Capítulo 4 se muestran los resultados prinipales de este trabajo sobre OndasIon Cilotrón y Modos Armónios. Se presentan araterístias diversas de estas ondas ymodos.En el Capítulo 5 se presenta un análisis similar al que ourrió en el apítulo previo,pero ahora apliado a los modos tipo espejo en las mismas observaiones.Finalmente en el Capítulo 6 se presentan las onlusiones de éste trabajo, así omo eltrabajo a futuro derivado de ésta investigaión.Por otro lado, en el Apéndie A se muestran los métodos de análisis empleados, talesomo Mínima Varianza, Fourier, Espetros Dinámios, et. Finalmente en el Apéndie Bse plantea el uso del ódigo Whamp, donde se toan los temas de parámetros de entraday normalizaiones que deben tomarse en uenta al usar tal programa.

xii
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� 1.1 Plasmas

1Introduión
En este apítulo se disuten oneptos importantes sobre las magnetósferas planetariasde Saturno y su omparaión on otras magnetósferas planetarias omo la de Júpiter.También se presenta ómo se forma ésta debido a la suma del viento solar más el ampoplanetario, así omo araterístias generales.1.1. PlasmasUn plasma es un gas ionizado ompuesto de un igual número de partíulas argadaspositivas y negativas, iones y eletrones respetivamente, que presentan un omportamientooletivo (Chen, F. F. , 1984). Para onsiderar a un gas omo un plasma, éste debe tener unigual número de partíulas positivas y negativas garantizando así su uasi-neutralidad.Además, puesto que las partíulas en un plasma tienen que vener la in�uenia elétriade sus veinos, éstas pueden tener energías térmias por arriba de los eletronVolts (eV) loque le da al plasma propiedades adiionales omo la de tener un gran estado de ionizaión(Baumjohann y Treumann , 1996). De esta forma, hay esenialmente tres riterios quedeben umplirse para onsiderar a un plasma omo tal:
• λD =

(

ǫ0κBTe

nee2

)1/2

≪ L, (longitud de Debye, λD, muho menor que el tamaño físiodel sistema, L),
• ND ≫ 1, (un su�iente número de partíulas dentro de la esfera de Debye) y 3
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• ωpeτn =

(

nee2

meǫ0

)1/2

τn ≫ 1, (el tiempo promedio entre dos olisiones eletrón-neutros,
τn, es más grande que la freuenia de plasma ωpe),donde Te es la temperatura de los eletrones, ne ≃ ni es la densidad del plasma, κB es laonstante de Boltzmann, e y me la arga y masa del eletrón respetivamente.1.1.1. Plasmas espaialesLos plasmas abundan en el Universo y lejos de pensarse que sólo ourren a grandesesalas, también sueden en nuestro Sistema Solar. Para tener una idea global de su lasi-�aión en funión de su temperatura y densidad numéria de partíulas argadas, seonstruyen grá�os omo el que se presenta en la Figura 1.1.

Figura 1.1: Temperatura de eletrones omo funión de la densidad numéria de partíulas paravarios plasmas. En este grá�o se presentan diferentes valores para λD y el número de partíulasen la esfera de Debye, ND.Tomado de: Kivelson y Russell (1996).La Figura 1.1 laramente muestra omo ambia la longitud de Debye dependiendo delesenario (plasma en uestión). Por ejemplo, para el viento solar a la altura de la Tierra λD ∼
10m pero, para el anillo de orriente λD ∼ 100m�1000m. Distintos esenarios pueden seromparados para ver ómo ambian estos parámetros λD, ND dadas la temperatura ydensidad numéria de eletrones en el plasma.4



Introduión 1 � 1.1 Plasmas1.1.2. El viento del SolDentro del ontexto de plasmas espaiales, es muy importante de�nir al viento del Sol.El Sol es una estrella que emite 3.826× 1033 erg de energía ada segundo y prátiamentese enuentra a la mitad de su vida. Cuenta on una masa de 1.989 × 1033 g, un radio de
6.98×1010 m y se enuentra a una distania de 150×106 km de la Tierra, lo que se onoeomo una Unidad Astronómia (UA). Adiionalmente emite un plasma altamente ondutora veloidades supersónias de VV S ∼ 500 km s−1 en promedio al medio interplanetario omoresultado de la expansión de su orona, tal omo Parker ya lo había menionado haia 1958y que fue on�rmado observaionalmente por el satélite soviétio Lunik III. Se estima quela veloidad del sonido a la altura de la Tierra es cs ∼ 60 km s−1, es deir, un orden demagnitud más pequeña que VV S , (Kivelson y Russell , 1996). Este plasma está onstituidoprinipalmente de eletrones y protones, on una pequeña ontribuión de iones de He(He+). La alta ondutividad hae que el ampo magnétio solar quede ongelado al plasma(Teorema de Alfvén).Los valores típios para la densidad de eletrones y temperatura del viento solar erade la Tierra son: ne ∼ 5 m−3 y Te ∼ 105 K (1 eV= 11600K) y un ampo magnétiointerplanetario B◦ = 5 nT (Baumjohann y Treumann , 1996). Este viento solar viaja por elmedio interplanetario hasta que golpea el ampo magnétio dipolar de la Tierra, que lo frenay de�eta alrededor de éste. Puesto que este viento solar viaja a veloidades supersónias,la interaión on nuestro planeta produe un hoque de proa (bow shok en inglés) omose muestra en la Figura 1.2.No solo el viento solar on�na el ampo magnétio al interior de las magnetósferas,también produe una avidad que rodea al Sol y que se extiende por el medio interestelarloal. A esta gran avidad o región que rodea al Sol se le onoe on el nombre de heliosfera.Una orona aliente no puede estar en equilibrio estátio on el medio interestelar, por loque ésta debe expandirse. Una vez que el viento solar es eyetado y ha viajado por elmedio interplanetario, hay una super�ie alrededor del Sistema Solar en la que la presióndel viento solar equilibra la presión del gas interestelar, lo que preisamente delimitaría ala región de la heliósfera. La morfología de la heliósfera, así omo su evoluión espaial ytemporal y loalizaión de sus fronteras es determinada por el ampo magnétio solar y porlas propiedades del medio interestelar. Aunque la posiión de la frontera de la heliósferano es onoida ompletamente, se estima que probablemente esté entre 100UA y 2000UA(Frish, 2007; Axford y Suess, 1994) (1UA= 1.50× 1011m∼ 215R⊙). Se puede deir quela heliósfera ontiene gran parte del Sistema Solar (en términos planetarios), aunque notiene a muhos de los ometas más distantes. La Figura 1.3 muestra una representaióngrá�a de lo que sería la heliósfera (Goossens, M. , 2003). 5
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Choque cuasi-paralelo

Magnetosfera

Planeta

Choque  de  proaFigura 1.2: Se presenta una topografía del medio solar�terrestre. El viento solar que viaja por elmedio interplanetario on veloidad VV S interaiona on la magnetósfera de un planeta, en esteaso la Tierra, produiendo un hoque. Las líneas de ampo magnétio haen aproximadamente45◦ on la línea que oneta al Sol y la Tierra. Río arriba del hoque se tienen las regiones deantehoques de iones y eletrones que di�eren en posiión debido a la diferenia de masa entreellos. Adiionalmente en estas regiones hay ondas e inestabilidades en el plasma. Tomado de:Kivelson y Russell (1996).1.1.3. Magnetósferas planetariasEl término �magnetósfera� fue propuesto por Gold (1959) omo aquella región dondelos efetos debidos al ampo magnétio del planeta dominan sobre el plasma. Tales mag-netósferas se enuentran embebidas en el viento solar, que no es más que la expansión dela orona solar.La Figura 1.2 muestra preisamente las regiones que araterizan a una magnetósferaplanetaria. Fuera de la magnetósfera hay una región de plasma subsónio termalizado detrásdel hoque llamada magnetofunda. Este plasma hoado no puede fáilmente penetrar elampo magnétio terrestre aunque la mayoría es de�etado alrededor de este. Preisamenteesta zona separa dos regiones, lamagnetopausa y la avidad generada por el ampo terrestrellamada magnetósfera. Es en esta zona donde la presión inétia del plasma del viento solardistorsiona la parte más externa del ampo dipolar terrestre. Esto produe el efeto donde6
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Figura 1.3: Representaión grá�a de lo que es la heliosfera. Las naves Voyager 1 y 2 estánpreisamente en una etapa de rue de esta región a más de 100UA.Fuente: http://www.nasa.gov/vision/universe/solarsystem/voyager_agu.html.
haia el lado día las líneas de ampo tienden a omprimirse mientras que del lado nohelas líneas se elongan formando una gran magnetoola llegando más allá de la órbita lunar.Aunque la magnetósfera onsiste prinipalmente de eletrones y protones uyas fuentesson el viento solar y la ionósfera planetaria, también hay pequeñas fraiones de iones deHe+ y O+ de origen ionosfério y algunos iones de He++ provenientes del viento solar. Elplasma al interior de la magnetósfera es dividido en otras regiones. La Tabla 1.1 presenta unresumen de las propiedades de los plasmas en estas regiones para el aso de la magnetósferaterrestre.Casi todos los planetas del Sistema Solar tienen magnetósferas onoidas. Algunostienen lo que se onoe omo magnetósferas induidas debido a que no tienen un ampomagnétio intrínseo omo la Tierra. Ejemplos de este tipo de �magnetósferas induidas�se produen en Marte y Venus. Sin embargo, también hay planetas que tienen grandesmagnetósferas omo son el aso de Júpiter y Saturno, uyos tamaños llegan a ser dedeenas de vees el radio respetivo de ada planeta. La Tabla 1.2 presenta diferentespropiedades de las magnetósferas planetarias. 7
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Introduión 1 � 1.2 Magnetosfera de SaturnoTabla 1.1: Plasma al interior de la magnetósfera terrestre.Región1 Densidad Temperatura B(m−3) (K) (nT)Cinturón de radiaión 1 5× 107 100�1000Hoja de plasma 0.5 5× 106 ∼10lóbulo magnetoola 10−2 5× 105 ∼30
1 Diferentes regiones al interior de la magnetósfera terrestre. Los valores fueron tomados deBaumjohann y Treumann (1996).1.1.4. IonósferaLa luz ultravioleta que viene del Sol impata en la alta atmósfera de la Tierra ionizandouna fraión neutra de ésta. A la poblaión de este material se le onoe omo ionósfera yse enuentra a alturas de 80 km. En esta zona los proesos olisonales no son tan freuentesomo para que se de una rápida reombinaión, quedando material ionizado permanente-mente. La ionósfera a latitudes medias tiene una densidad de eletrones de ne ≃ 105 m−3 yuna temperatura de Te ≃ 103K. La magnitud del ampo magnétio es del orden de 104 nT.La ionósfera se extiende hasta grandes altitudes, así omo también bajas y medianaslatitudes fusionándose gradualmente on la región onoida omo la plasmaesfera. La plas-maesfera tiene forma de un toroide dentro del inturón de radiaión. Contiene un plasmadenso y frío de origen ionosfério (ne ≃ 5× 102 m−3, Te ≃ 5× 103 K), que orrota on laTierra. En el plano euatorial la plasmaesfera se extiende hasta los 4RT (un radio terrestre:

1RT = 6371 km), donde la densidad ae a valores de hasta 1 m−3, región donde omienzala plasmapausa.A grandes latitudes, los eletrones en la hoja de plasma pueden preipitarse a lo largo delas líneas de ampo magnétio hasta altitudes ionosférias donde olisionan on la atmósferaneutra ionizando partíulas. Como onseuenia de este proeso, se emiten fotones que aenen la región del espetro visible produiendo las espetaulares auroras boreales o australes.1.2. Magnetósfera de SaturnoSaturno es el segundo planeta más grande del Sistema Solar on un radio del ordende 60, 268 km = 1RS . Este planeta rota tan rápido omo Júpiter teniendo un periodorotaional de 10h39m en promedio. Además su atmósfera tiene una omposiión químiasimilar a la de Júpiter que onsiste prinipalmente de helio e hidrógeno. La Figura 1.4muestra la omposiión interna de Júpiter y Saturno.A pesar de estas similitudes, existen grandes diferenias entre ellos, omo por ejemplo elheho de que el ampo magnétio de Saturno es más débil que el de Júpiter. Adiionalmente8



Introduión 1 � 1.2 Magnetosfera de SaturnoTabla 1.2: Propiedades, ampos magnétios planetarios y plasma magnetosfério.Propiedades � Planetas �Tierra Júpiter Saturno Urano NeptunoRadio, Rplaneta, (km) 6373 71398 60268 25559 24764Per. de rotaión, (hr) 24 9.9 10.7 17.2 16.1Distania, (UA) 1.0 5.2 9.5 19.0 30.0Mom. magnétio/MT 1a 20000 600 50 25� B◦ super�ial, (Gauss) �Dipolo en el euador 0.31 4.28 0.22 0.23 0.14Mínimo 0.24 3.2 0.18 0.08 0.1Máximo 0.68 14.3 0.84 0.96 0.9Ángulo de inlinaión +11.3◦ -9.6◦ -0.0◦ -59◦ -47◦del ampobDensidad del viento, 10.0 0.4 0.1 0.03 0.005solar, (m−3)RCF
c 8RT 30RJ 14RS 18RU 18RNTamaño de la 11RT 50�100RJ 16�22RS 18RU 23�26RNmagnetósfera � Plasma magnetosfério �Composiión de iones y O+, H+, On+, Sn+, O+, H2O+, H+ N+, H+,fuente dominante N+, He+ SO+

2 , Cl+ H+, (Anillos, (Atmós.) (Tritón)(Ionósfera) (Io) satélites)Densidad máx (m−3) 1000-4000 >3000 ∼ 100 3 2Movimiento del plasma V. S.d (afuera) Rotaión Rotaión V. S., y V. S., yontrolado por Rotaión rotaión rotaión(adentro)
a Momento magnétio de la Tierra, MT = 7.906× 1025 Gauss m3 = 7.906× 1015 Teslam3.
b El ampo magnétio terrestre tiene una polaridad opuesta a la de los planetas gigantes.
c RCF es el radio de Chapman y Ferraro que se alula en términos del radio del planeta omo:
RCF /Rp = (B2

◦
/8πminV SV

2
V S)

1/6. Este radio es el límite donde la presión externa del viento solaralanza un balane on la presión interna del ampo magnétio del planeta.
d V. S. se re�ere a Viento Solar.la magnetósfera de Saturno no tiene un meanismo tan e�iente de energetizaión departíulas omo lo tiene Júpiter1. El tamaño del núleo de ada planeta es también diferente,aunque ambos podrían estar onstitídos por roa ubierta de hielo. Se estima que la masadel núleo de Saturno está entre 10 − 20M⊕ (siendo M⊕ = 5.97× 1024 kg la masa de la1Consultar: http://www-ss.igpp.ula.edu/personnel/russell/papers/sat_mag.htmlEnylopedia of Planetary Sienes, edit. J. H. Shirley, 718-719, Chapman and Hall, New York, 1997. 9
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Figura 1.4: La estrutura interna de Júpiter y Saturno respetivamente es muy similar. Las pre-siones y temperaturas respetivas están maradas omo sigue: 1 bar (100 kPa, que orresponde ala atmósfera visible), 2Mbar (200GPa, que orresponden a la región erana a la tranisión dehidrógeno moleular a metálio) y �nalmente en la parte más alta del núleo del planeta. Lastemperaturas son iniertas y tomadas de Guillot (2005). Abundanias aproximadas de �metales�se muestran en reuadros puestas en la región de H2 moleular. Tomada de: (Fortney, 2007).Tierra), mientras que el de Júpiter podría llegar solamente a 10M⊕ (Fortney, 2007).Las primeras observaiones del plasma de Saturno han sido resumidas en los traba-jos de Frank et al. (1980), Lazarus y MNutt (1983), Sittler et al. (1983) y Rihardson(1986). Por otra parte, el análisis observaional de las poblaiones energétias en la mag-netósfera de Saturno han sido presentados en varios trabajos en el pasado tales omoFillius y MIlwain (1980), Van Allen et al. (1980a,b), Fillius y Ip (1980), Vogt et al. (1982,1981), Krimigis y Armstrong (1982) y reientemente Jura et al. (2001) y Sittler et al.(2004).1.2.1. Observaiones previasAunque Saturno genera ondas en las freuenias de radio, éstas solo fueron detetadasen la Tierra hasta la llegada de la misión Pioneer 11 en 1979, la ual mostró la existeniade un ampo magnétio intrínseo al planeta al aerarse a 1.4RS, lo que más tarde fueon�rmado por la misión Voyager 1, que en 1980 pasó a una distania de 3.1RS yla Voyager 2, que en 1981 pasó a 2.7RS. También se enontró que el eje magnétioestaba perfetamente alineado on el eje de rotaión del planeta (ampo ompletamenteaxisimétrio), lo que maraba una diferenia sustanial entre Saturno y el resto de los10
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Figura 1.5: Magnetosfera de Saturno. Se estima que el tamaño de esta magnetósfera es unaquinta parte del tamaño de la magnetósfera de Júpiter. Tomada de: (Bagenal, 2005).planetas que tienen ampo magnétio.Saturno tiene una gran magnetósfera, ver �gura (1.5), uyo tamaño líneal es aproxi-madamente una quinta parte de la magnetósfera de Júpiter. La determinaión del tamañode la magnetósfera de un planeta es funión básiamente de un balane de presiones. En elaso de la Tierra, el tamaño de su magnetósfera, Rmt, se alula generalmente vía el balanede la presión del viento solar en ontra de la presión ejerida por el momento magnétio dela Tierra:
Rmt ∝ M

1/3
T (ρu2)−1/6, (1.1)donde MT es el momento magnétio de la Tierra, ρ es la densidad y u es la veloidad debulto del viento solar (Russell et al., 2008). Empíriamente se han determinado los tamañosde estas magnetósferas para los aso de Júpiter y Saturno y se ha enontrado que la poteniade esta relaión no es −1/6 omo lo india la e. (1.1) sino que es −1/4.4. Se piensa quela razón de estas diferenias estriba en que ambas magnetósferas son fuentes de plasmasfríos que están ligados a la magnetósfera rotante de tal forma que el ampo magnétio se�estira� y redue el gradiente en la presión total (Russell et al., 2008). 11



Introduión 1 � 1.2 Magnetosfera de Saturno1.2.2. Toroide de material era de EneladoUno de los mayores desubrimientos de la misión Cassini ha sido la deteión de unapluma de partíulas de hielo y polvo provenientes del polo sur de Enelado (Poro et al.,2006). Diha pluma es propuesta omo la fuente de material de un toroide denso y neutro,on una longitud radial de ∼1.0 RS desde la órbita de Enelado (Johnson et al., 2006a;Wilson et al., 2008). Enelado es un satélite de Saturno de apenas 250 km de radio, y seenuentra dentro de tal toroide de material neutro formado por átomos y moléulas de O,OH y H2O onoidas omo el grupo de agua (Tokar et al., 2006). Este toroide original-mente fue detetado por el Hubble Spae Telesope (HST), pero omo una regiónmás extendida (2 − 8RS) debido a la dispersión de los átomos y moléulas neutras quehae que todas estas partíulas se muevan más allá de la órbita de Enelado. De heho, laionizaión y la dispersión son proesos que resultan del interambio de arga en olisionesentre iones del grupo de agua, orrotando on Saturno, y neutros en el toro de Enela-do (Johnson et al., 2005). Cabe menionar que a esta región se le onoió anteriormenteomo el toroide de OH (Shemansky et al., 1993). Tal región tiene una densidad máximade partíulas de ∼ 103 m−3 era de la órbita de Enelado (3.95RS). Esta nube deOH se produe en parte por la disoiaión de H2O+. Además, el pio en la onentraiónde material sugiere que la fuente más grande de material se enuentra era de Ene-lado. Algunos modelos indian que en la región erana a los 4RS, la fuente (pluma deEnelado) puede aportar de ∼0.4×1028 hasta ∼1×1028moléulas de H2O+ ada segundo(Tokar et al., 2006).1.2.3. Proesos de asimilaión de masa, anillo EPor otra parte, las magnetósferas de Júpiter y Saturno son regiones donde se hanenontrado ondas e inestabilidades. En partíular ondas tipo ion�ilotrón era de Io segeneran uando neutros de SO2, SO y S de su exósfera son ionizados. Un espetro dinámiose presenta en la �gura (1.6) donde se pueden ver las ino observaiones hehas por elsatélite Galileo era de Io. Estas ondas se produen justo por debajo de la freueniade ilotrón (Ωion = |q|B◦

mion
) del ion uando el proeso de asimilaión de material produe unanillo frío en el espaio de veloidades. Proesos similares ourren en el aso de Saturno,donde ondas ion�ilotrón son generadas por iones de grupos de agua (O+, OH+, H2O+ yH3O+) que son asimilados de la nube neutra y el anillo E era de Enelado formandoanillos en el espaio de veloidades. En ambos asos estas ondas son un diagnóstio de latasa de asimilaión de masa y de la omposiión del plasma (Russell et al., 2008).Para las ondas ion�ilotrón mostradas en las �guras (1.6) (a) y (b) se ha enontradoque éstas se extienden lejos de aquellos uerpos que produen los gases que son ionizados.Una propuesta al meanismo de transporte que hae que tales ondas se observen a estasdistanias es a través de onsiderar neutros rápidos, aelerados iniialmente omo iones paravolverse a neutralizar y moverse a través de las líneas de ampo magnétio solamente para12



Introduión 1 � 1.2 Magnetosfera de Saturno

Figura 1.6: Espetros dinámios de osilaiones magnétias de ondas ion�ilotrón produidasen las rápidas mangetosferas rotantes de Júpiter y Saturno. En (a) los neutros SO2, SO y S sonionizados en la exósfera de Júpiter. En (b), aso de Saturno, pasa algo similar solo que en esteaso son ondas ion�ilotrón produidas por grupos de agua en el anillo E era de Enelado.Fuente: (Russell et al., 2008).ionizarse nuevamente muho más lejos de la fuente. El meanismo para tal aeleraión y elmodelo de transporte ha sido disutido por Wang et al. (2001) y se muestra un esquema13



Introduión 1 � 1.2 Magnetosfera de Saturnode este en la �gura (1.7).

Figura 1.7: Meanismo para rear un diso exosfério de neutros rápidos, que proporionan unahoja de partíulas que se ionizan a una ierta distania de Io después de que éstos tuvieron unaionizaión iniial seguida de una neutralizaión. Este meanismo permite la emisión de energíalibre en una super�ie amplia (extendida) para la generaión de ondas ion ilotrón. Fuente:(Wang et al., 2001).Cuando un neutro exosfério frío llega a ser ionizado este es aelerado en orrotaiónon el ampo elétrio. A partir de aquí omienza a girar y derivar siguiendo una trayetoriatipo iloide. En algun punto éste podría llegar a ser neutralizado, y si permanee fuera dela exósfera, entones seguirá una trayetoria en línea reta hasta un punto distante. Estopuede ourrir siempre que la línea de ampo tenga la misma orientaión que en la región deaeleraión iniial. De esta manera éste proeso puede ofreer energía libre o disponible enla nueva región que puede permitir el reimiento de ondas e inestabilidades en el plasma(Russell et al., 2008).En este trabajo dotoral se estudiarán los proesos de generaión de ondas en es-tas regiones de plasma magnetosfério. La magnetósfera media de Saturno a la altura deEnelado, es un lugar ideal para haer este tipo de estudios. Esto, sin dudas, puede apor-tar pistas sobre el estado de una magnetósfera, así omo los proesos físios que dominanen la generaión de estas inestabilidades en el plasma. Saber donde ourren las ondas ybajo que ondiiones físias se pueden presentar, permitirá tener un mejor onoimientoen los proesos de transferenia de energía entre ondas y partíulas. En general el estudio14



Introduión 1 � 1.2 Magnetosfera de Saturnoestará basado en el análisis de las series de tiempo del ampo magnétio provenientes deobservaiones on Cassini. La Figura 1.8 muestra las series de ampo magnétio, para unintervalo de 20 min de la observaión del 30 de junio de 2006 obtenida on el magnetómetroMAG abordo de Cassini.
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Figura 1.8: Se presentan series de ampo magnétio B◦, para ondas ion ilotrón en la magnetós-fera media de Saturno. De arriba haia abajo están las omponentes de ampo Bx, By, Bz y B(magnitud del ampo).Las �utuaiones en el ampo mostradas en la Figura 1.8, son produidas por ondas ionilotrón, las uáles se enuentran a una distania radial de ∼ 5.4RS (1RS = 60268 km)respeto a Saturno. Tales �utuaiones muestran amplitudes que van de 0.2−0.7nT dentrodel intervalo mostrado en esa �gura. En las seiones que vienen, mostraremos los métodosde estudio de éste tipo de datos y los resultados al apliar diversos métodos de estudiosobre los mismos.Por otra parte, hay otras �utuaiones en el ampo magnétio onoidas omo ModosTipo Espejo (MTE) que también han sido observadas en la magnetósfera media de Saturno(Leisner et al., 2006), que al igual que las ondas ion ilotrón pueden reer por una altaanisotropía en la temperatura, T⊥/T‖ ≫ 1 (o presiones, P⊥/P‖ > 1). Estos modos searaterizan por tener aídas abruptas en el ampo magnétio antiorrelaionadas on ladensidad del plasma y son modos que no se propagan y tienen una freuenia real igual15



Introduión 1 � 1.2 Magnetosfera de Saturnoa ero (Krauss-Varban et al., 1994). Las magnitudes del ampo magnétio para intervalosde 40 minutos en 4 observaiones de Cassini del 2005, donde se muestra omo son tales�utuaiones, pueden ser vistas en la Figura 5.6 de este trabajo. En el apítulo 5 se mostraráun análisis a detalle de este tipo de modos en la magnetósfera media de Saturno.1.2.4. Levantamiento de iones (pikup)Cuando partíulas neutras son ionizadas en regiones omo las antes menionadas, éstasomienzan a girar alrededor de las líneas del ampo magnétio ambiente, eventualmenteson aelerados �levantados� (piked up en inglés) por el ampo elétrio onvetivo (E =
−v × B) para unirse al plasma de fondo. Proesos omo la interaión onda�partíula,pueden ambiar las veloidades de los iones reién generados desde su estado iniial hastaun estado se que se paree más a la poblaión de plasma que hay de fondo. De esta forma,dependiendo del movimiento de los neutros antes de que ellos sean ionizados y de laorientaión de los ampos eletromagnétios, los iones reién levantados tendrán diferentesfuniones de distribuión.El levantamiento de iones ha sido observado en varios medios espaiales tales omoel terrestre (Le et al., 2001), en Venus (Russell et al., 2006a), en Marte (Barabash et al.,1991; Russell et al., 1990), en Júpiter (Russell et al., 2003; Russell y Kivelson, 2001) y(Warneke et al., 1997), en Saturno (Smith y Tsurutani, 1983; Leisner et al., 2006), asíomo también en ometas (Le et al., 1989; Thorne y Tsurutani, 1987). Para entender unpoo más este proeso, a ontinuaión se presentará una desripión más amplia.Considérese un plasma magnetizado uniformemente on un ampo magnétio onstante
B◦ y una veloidad de bulto ó �ujo vb. En tal plasma, dado que la veloidad de bulto deuna poblaión neutra es vn, después de la ionizaión la veloidad promedio paralela yperpendiular de la poblaión será:

v‖◦ = |(vb − vn) · n|, y (1.2)
v⊥◦ = |(vb − vn)× n|, (1.3)donde n es un vetor unitario a lo largo de B◦ (Wu y Davidson, 1972). A v‖◦ se le onoeomo veloidad de deriva a lo largo de B◦ y v⊥◦ es la veloidad de giro alrededor de las líneasde mismo ampo, es deir, donde los iones reién reados son rápidamente aelerados de talforma que sus veloidades �nales desriben órbitas irulares alrededor del ampo magnétioambiente on una veloidad media ero relativa al plasma de fondo (bakground) en ladireión perpendiular. Esto generalmente se le onoe omo �veloidad de levantamiento�(veloidad de inyeión o de pikup), vpickup = v⊥◦, y también se de�ne el ángulo delevantamiento, α, omo el ángulo entre B◦ y vb − vn.En este sentido la distribuión de veloidades para los iones reién reados es diferentedependiendo del medio donde se enuentren. En ometas, por ejemplo, donde los iones16



Introduión 1 � 1.2 Magnetosfera de Saturno

Figura 1.9: Representaión grá�a del levantamiento de iones era de Enelado. En este aso sepuede ver omo el levantamiento de iones es a lo largo de una urva tipo iloide en el sistema dereferenia en reposo Enelado/nube neutra. También se muestran las distribuiones de veloidadesen el sistema del plasma del toroide orrotante del bulto en la distribuión. Fuente: (Cowee et al.,2009; Huddleston et al., 1998).son reogidos del viento solar, si α = 30◦ tales iones tendrán veloidades v‖◦ y v⊥◦ super�Alfvénias. Mientras que en el aso de Júpiter y Saturno se tiene el aso en el que los ionesson levantados del �ujo de plasma orrotante que se enuentra era de las órbitas de sussatélites Io y Enelado respetivamente, de tal forma que si α = 90◦, entones tales ionestendrán una v‖◦ ∼ 0 y una v⊥◦ sub�Alfvénia.A la distania orbital de Enelado (∼ 4RS), el ampo magnétio de Saturno es prá-tiamente perpendiular al plasma orrotante, ya que el ampo magnétio del planeta esaxisimétrio omo se ha visto en seiones previas. De este modo los iones reién readostendrán una veloidad de deriva muy pequeña o prátiamente ero. Por otra parte, ladeterminaión de la veloidad de levantamiento (y el ángulo de levantamiento) tambiénsupone onoidas las veloidades de las partíulas neutras en la tenue atmósfera de Ene-lado y las nubes neutras antes de que sean ionizadas así omo también de la veloidad defondo del plasma en el toroide en la posiión de la ionizaión.Por simpliidad se supone que los neutros en el toroide tienen veloidad relativa muypareida a la veloidad orbital de Enelado (12.6 kms−1). Además, el plasma orrotante17



Introduión 1 � 1.3 Comparaión on Júpiterdel toroide de material era de la órbita de Enelado se mueve a una veloidad de
∼ 39 kms−1, en tal aso el ampo magnétio es perpendiular al plano del toroide, dondela veloidad de levantamiento de iones es onsiderada nominalmente de 26.4 kms−1 y elángulo de levantamiento es de α = 90◦ omo es indiado en la Figura 1.9. Los neutros sonionizados y aelerados en la direón perpendiular formando �anillos� anisotrópios en elespaio de veloidades (Cowee et al., 2009).1.3. Comparaión on JúpiterLas primeras observaiones de Júpiter se atribuyen a Galileo Galilei en el año de 1610,quien reportó los movimientos de éste y de sus uatro satélites más grandes (Io, Cal-ixto, Ganímedes y Europa). A partir de observaiones terrestres y misiones omo las:Voyager, Pioner, Ulysses, Galileo y Cassini el panorama sobre el onoimien-to del planeta poo a poo se ha ampliado. Júpiter es el planeta más grande y masivode nuestro Sistema Solar. Tiene una masa de MJ = 1.9 × 1027 kg∼ 318MT y un radiode RJ = 71492 km∼ 11.2RT . A diferenia de Saturno, rota más rápido on un periodode 9h55m. Se piensa que internamente presenta un núleo rooso rodeado por apas dehidrógeno metálio, e hidrógeno moleular, H2, en las apas más externas de la atmósfera(ver Figura 1.4). Por otra parte, tiene un ampo magnétio muy intenso generado por or-rientes en esa misma región debido a las altas ondutivades del hidrógeno metálio. Laexistenia de un ampo magnétio en Júpiter se in�rió a partir de las emisiones de radio notérmias provenientes del mismo planeta (Burke y Franklin, 1955). Tal ampo es dipolar,on un momento dipolar 20,000 vees más intenso que el ampo magnétio de la Tierra.De los uatro satélites Galileanos, Io orbita al planeta a una distania de 5.9RJ . Es-ta luna presenta atividad volánia intensa debido a las fuerzas de marea generadas porestar tan era del planeta gigante. Átomos neutros provenientes de las super�ies y delas atmósferas de Io y los otros satélites Galileanos son fuentes de iones en la magnetós-fera Joviana. Todo este material ionizado forma un diso magnetizado que se extiende adistanias > 6RJ , uyas orrientes distorsionan la on�guraión dipolar del ampo mag-nétio del planeta. La on�guraión magnetosféria del planeta tiene in�uenia a distaniasde 30�50RJ . Más allá de esta distania, la in�uenia del viento solar impata sobre laon�guraión de la magnetósfera Joviana.1.3.1. Toroide de plasma en IoYa desde 1972, Brown (1974) on ayuda de telesopios detetaron un espetro anómaloen las líneas D de sodio provenientes de Io, lo que indió no solo que había materialalrededor de Io sino que tal material era arrastrado en su órbita. Este material forma untoroide ionizado asimilado por la orrotaión del ampo elétrio. Experimentos de radiooultaiones durante el paso de la misión Pioneer 10 por Júpiter en 1973 mostraron que Io18



Introduión 1 � 1.4 Aproximaiones teóriaspresentaba una ionósfera (Kliore et al., 1975, 1974). Más tarde se enontraría la existeniade nubes de azufre, potasio, oxígeno e hidrógeno en Io. Las naves Voyager 1 y 2 fueronlas primeras en haer mediiones in situ de las ondiiones de plasma y ampo en el toroidede Io. Estas misiones fueron seguidas por la Ulysses en 1992 y la Galileo en 1995. Se estimaque la asimilaión de masa en Io en la región del toroide es de 1 ton/s de elementos pesados(SO+, SO+
2 , et). La aportaión de tal material altera loalmente el medio propagándosea lo largo de las líneas de ampo magnétio, que eventualmente impatan la atmósfera deJúpiter produiendo auroras omo en el aso de la Tierra.Las observaiones de la misión Galileo on�rmaron muho de lo que las misionesVoyager enontraron, así omo también hiieron énfasis en la variabilidad del toroidede Io. Durante el paso J0, la nave se movió rio abajo de Io y llegó hasta 897 km de susuper�ie, donde detetó veloidades de bulto del plasma (Frank et al., 1996) y amposmagnétios (Kivelson et al., 1996b) los uáles fueron araterístios de una región quese le onoe omo estela detrás de Io. Durante este mismo vuelo, el plasma ionosfériode Io tuvo una densidad de 18000 ± 4000 iones/ on una temperatura de 1.3 × 106K,mientras que el plasma no perturbado del toroide tuvo una densidad de 3600±400 iones/a temperaturas de 1.2 × 106K (Frank et al., 1996). En el vuelo más erano a Io, I24, seobservaron dos poblaiones de iones térmios onm/q = 16 on densidades y temperaturasde 800 iones/ y 40 eV (O+) y 200 iones/ y 160 eV (S+) respetivamente. Se observótambién el levantamiento de iones S+ y SO+ on densidades de 100 iones/ ada uno(Frank y Paterson, 2000). La Tabla 1.3 muestra la omposiión en porentajes del toroidede Io observada por Galileo en la observaión del 7 de diiembre de 1995 (Frank et al.,1996).Tabla 1.3: Composiión del toroide de Io observato on Galileo (Frank et al.,1996). m/q iones Porentaje8 O++ 15± 516 O+, S++ 50± 1032 S+ 30± 564 SO+

2 5± 2

1.4. Aproximaiones teóriasLa dinámia de plasmas está gobernada por la interaión entre los transportadores dearga y los ampos elétrios y magnétios. Si todos los ampos fueran de origen externo, lafísia para tratamiento de fenómenos debería ser relativamente simple, sin embargo, omolas partíulas se mueven, ellas pueden generar loalmente en el espaio onentraiones19



Introduión 1 � 1.4 Contexto del trabajode arga y adiionalmente ampos elétrios. En adiión a estos efetos loales están losde la generaión de orrientes elétrias que a su vez pueden induir ampos magnétios.Por estas razones, los ampos internos y sus onseuenias entorno al movimiento de laspartíulas en los plasmas puede haer una físia más difíil para el estudio de los mismos(Baumjohann y Treumann , 1996).Resolver la dinámia de un plasma puede aparentemente ser un método senillo onsolo resolver exlusivamente la euaión de movimiento de ada partíula. Sin embargo, larealidad es otra puesto que los ampos elétrios y magnétios apareen en ada euaióninluyendo los ampos internos generados por el movimiento de partíulas, de tal formaque todas las euaiones están aopladas y tienen que ser resueltas de forma simultánea.La soluión total no solamente es difíil de obtener, sino que además resulta imprátiadebido a que en general se está siempre interesado en onoer antidades promedio omo ladensidad o temperatura. Generalmente se haen aproximaiones dependiendo del problemade estudio. A ontinuaión se presentan 4 aproximaiones que generalmente son usadaspara el estudio de plasmas (Baumjohann y Treumann , 1996).La aproximaión más simple es la desripión del movimiento de una únia partíula(teoría orbital), que omo su nombre lo die desribe el movimiento de una partíula bajola in�uenia de ampos elétrios y magnétios. Esta teoría no toma en uenta el efetooletivo del plasma ni tampoo las olisiones entre partíulas, pero es útil para estudiar unplasma de baja densidad, omo el que se enuentra en un anillo de orriente o para estudiarlas trayetorías de partíulas aeleradas en iertos entornos, tales omo iones asimilados,rayos ósmios, et. (Baumjohann y Treumann , 1996).La siguiente aproximaión es la magnetohidrodinánia, (MHD) que es el otro extremodonde no se toman en uenta aspetos de partíulas. En este aso el plasma es tratadoomo un �uído ondutor on variables marosópias tales omo densidad, temperaturay veloidad promedios. En este aso el plasma es apaz de mantener el equilibrio y esademás adeuado para estudiar fenómenos de ondas de baja freuenia de �uídos altamenteondutores inmersos en ampos magnétios (Baumjohann y Treumann , 1996).La aproximaión multi��uído está basada en la aproximaión MHD pero aquí pre-isamente se onsideran diferentes espeies de partíulas (eletrones, protones y posible-mente iones más pesados), de tal forma que ada espeie es onsiderada omo un �uídoseparado. Lo interesante de esta aproximaión es que permite la separaión de ampos(Baumjohann y Treumann , 1996).Finalmente, la teoría inétia de plasmas es quizás la teoría más desarrollada, en elsentido de que asume aproximaiones estadístias, ya que lejos de resolver la euaiónde movimiento de ada partíula, toma en uenta la funión de distribuión del sistemade partíulas bajo la onsideraión de estar en el espaio fase (Baumjohann y Treumann ,1996). Este tipo de teoría es muy utilizada en plasmas espaiales donde es neesario reurrira diferentes espeies de partíulas para desripión de ondas e inestabilidades que simple ysenillamente las aproximaiones MHD o la de multi��uídos no predien o resuelven.20



Introduión 1 � 1.4 Contexto del trabajo1.5. Contexto del trabajoAntes de omenzar on la desripión general de las teorías que se pueden utilizar parael estudio de ondas y modos y antes también de dar una desripión general de las mismas,es neesario poner en ontexto éste trabajo. La investigaión está enfoada al estudio deOndas Ion Cilotrón,Modos Armónios de estas ondas yModos Tipo Espejoen la magnetósfera media de Saturno y está dividida en dos partes: una parte observaionaly otra teória. La parte observaional estará basada en el análisis de las series de tiempo dedatos de ampo magnétio provenientes de la misión Cassini. A los datos se les apliaránmétodos de análisis omo Mínima Varianza y de Fourier para ver propiedades generalesde las ondas y modos tales omo polarizaión, ángulos de propagaión, ompresibilidad,freuenias, amplitudes, et. Toda la informaión obtenida en la parte observaional seráde utilidad para el desarrollo de la parte teória, donde se estudiarán las tasas de reimientode estos modos y ondas dadas las ondiiones (temperaturas, anisotropías, densidades, et)observadas en el plasma de esa región. El estudio teório estará basado en teoría línealutilizando un ódigo de dispersión llamadoWhamp en el que se asume que tanto las ondasion ilotrón omo los modos tipo espejo pueden reer a partir de la misma anisotropía enla temperatura del plasma (T⊥/T‖ ≫ 1).
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� 2.1 Movimiento de una sola partíula

2Teorías MHD y TCP
En este apítulo se disutirán fenómenos asoiados a la generaión de ondas e inestabil-idades en plasmas espaiales a través de las teorías Magnetohidrodinámia (MHD) y TeoríaCinétia de Plasmas (TCP). Cada una de estas teoría permite una desripión diferentesobre el tipo de ondas e inestabilidades del plasma. TCP no solo puede bajo iertas aprox-imaiones obtener o reuperar el tipo de ondas predihas en MHD, sino que también sepueden observar otro tipo de modos y ondas que no son predihas por MHD y que sonobservables en plasmas espaiales.2.1. Movimiento de una sola partíulaLa generaión de ondas e inestabilidades en regiones de interaión de plasmas espa-iales, tales omo magnetosferas de planetas, zonas donde hay interaión entre el vientosolar y ometas o planetas sin ampo magnétio global, resulta ser un ampo de interésatual para la omprensión de los meanismos que gobiernan tales fenómenos. Desde elpunto de vista observaional, el estudio de estas regiones uenta ya on un gran númerode datos reopilados por instrumentos abordo de naves espaiales en diversas misiones porel Sistema Solar.Antes de ontinuar on toda la parte que tiene que ver on ondas e inestabilidades enplasmas espaiales, es neesario ver primero omo se mueven las partíulas en preseniade ampos magnétios. De esta forma, la euaión de movimiento para una partíula dearga q bajo la aión de las fuerzas de Coulomb y Lorentz, FC = qE y FL = q(v × B)25



Estudios MHD y TCP 2 � 2.1 Movimiento de una sola partíularespetivamente, puede ser esrita omo:
m
dv

dt
= q(E+ v ×B), (2.1)donde m representa la masa de la partíula en uestión y v la veloidad de la misma.Suponiendo el aso simple en ausenia de ampo elétrio, la euaión anterior se reduea:

m
dv

dt
= q(v×B). (2.2)Si se toma el produto punto entre la euaión (2.2) y v, notando que al haer esto elproduto v · (v ×B) = 0 (debido a que el vetor v ×B es ⊥ a v), se obtiene la siguienteeuaión:

m
dv

dt
· v =

d

dt

(

mv2

2

)

= 0, (2.3)lo que muestra que la energía inétia de la partíula así omo la magnitud de su veloidadson onstantes. Esto implia que un ampo magnétio estátio, sea ual sea su varianzaespaial, no ambia la energía inétia de la partíula.Si ahora se adopta un ampo magnetostátio a lo largo del eje z, tal que se tieneque B = Bêz entones al ser sustituido en la e. (2.2) se pueden deduir las euaionessiguientes:
mv̇x = qBvy

mv̇y = −qBvx (2.4)
mv̇z = 0,de la última igualdad se puede ver laramente que la omponente de la veloidad paralela ala direión del ampo magnétio, v‖ = vz, es onstante. Si se toman las segundas derivadasde las dos primeras igualdades anteriores, se obtiene lo siguiente:

v̈x =
qB

m
v̇y = −Ω2

gvx

v̈y =
qB

m
v̇x = −Ω2

gvy, (2.5)donde Ωg es la giro�freuenia o freuenia ilotrón, que tiene signos opuestos paraargas positivas o negativas, pero a partir de este momento se adopta el signo positivo, detal forma que:
Ωg =

qB

m
. (2.6)26



Estudios MHD y TCP 2 � 2.1 Movimiento de una sola partíulaLas euaiones (2.5) son araterístias de un osilador armónio uyas soluionestienen la forma:
x− x0 = rgsenΩgt

y − y0 = rgcosΩgt. (2.7)Puesto que Ωg lleva el signo de la arga, la omponente x tiene signos opuestos paraiones y eletrones, además rg es el radio de giro de�nido omo sigue:
rg =

v⊥
| Ωg |

=
mv⊥
| q | B, (2.8)donde v⊥ = (v2x + v2y)

1/2 es la veloidad onstante en el plano perpendíular a B.La interpretaión físia de las es. (2.7) muestra que la partíula desribe un movimientoirular alrededor del ampo magnétio B, donde el sentido del giro depende de la arga dela partíula en uestión ver �gura (2.1).

Figura 2.1: Giro de las partíulas (iones y eletrones) alrededor de un ampo magnéti-o. En este aso el entro de la órbita está en la posiión (X0 y Y0). Adaptado de:(Baumjohann y Treumann , 1996).De la última igualdad de las es. (2.4) se puede ver que la partíula adiionalmentese mueve on veloidad onstante, v‖, paralelamente al ampo B. Siempre que v‖ 6= 0, latrayetoría de la partíula será una hélie tridimensional. Esta trayetoria helioidal presentaun ángulo de paso (pith angle, en inglés) de�nido preisamente omo:
α = tan−1

(

v⊥
v‖

)

, (2.9)27



Estudios MHD y TCP 2 � 2.2 Elementos de Teoría MHDque omo puede verse solo depende del oiente de las veloidades perpendiular y paralelaal ampo magnétio.2.2. Elementos de Teoría MHD2.2.1. Desripión de un plasma en MHDEn MHD el estudio de efetos oletivos en un plasma, se puede haer utilizando untratamiento hidrodinámio inluyendo efetos de ampos elétrios y magnétios así omoorrientes.En este sentido, dos relaiones de �uidos son importantes destaar en este tipo de estu-dios, la euaión de ontinuidad y la euaión de momento. La euaión de ontinuidadpuede dar informaión sobre lo que le ourre a la densidad numéria del �uído a medidaque se mueve de un lugar a otro, es deir, el número de partíulas puede ambiar siempreque haya partíulas fuente ganadas (Ss) o perdidas (Ls):
∂ns

∂t
+∇ · (nsus) = Ss − Ls (euaión de ontinuidad), (2.10)aquí ns, us, Ss y Ls pueden ser funiones de la posiión y del tiempo. Si los términos Ss y

Ls desapareen, entones la e. (2.10) implia onservaión de masa y si adiionalmete seasume que ρ = msns entones esta expresión puede quedar omo:
∂ρ

∂t
+∇ · ρus = 0. (2.11)En un �uído, el momento y la fuerza están relaionados. Está relaión para una solaespeie es la siguiente:

ρs

(

∂us

∂t
+ us · ∇us

)

+msus(Ss − Ls) =

−∇ps + ρqsE+ js ×B+ ρsFg/ms (euaión de momento), (2.12)donde ρqs = qsns es la densidad de arga y js = qsnsus es la densidad de orriente (laarga por segundo que �uye a través de una unidad de área perpendiular a la direión de�ujo). Los tres términos del lado dereho representan la densidad de fuerzas atuando en unelemento de �uído, así se puede ver que el primer término representa las fuerzas de presión,el segundo y terer términos representan las fuerzas ejeridas por los ampos elétrios ymagnétios respetivamente. El último término de ésta euaión representa la densidad defuerzas no elétrias omo la gravedad. Si se eliminan los términos de fuentes y pérdidas(segundo término del lado izquierdo de esta euaión) y se onsideran solo protones y28



Estudios MHD y TCP 2 � 2.2 Elementos de Teoría MHDeletrones y asumiendo que np = ne, se puede obtener una euaión de momento omosigue:
ρ

(

∂u

∂t
+ u · ∇u

)

= −∇p+ j×B+ ρFg/mp (2.13)Aquí se ha supuesto que me ≪ mp. Finalmente abe destaar que la presión se puedeonoer usando la ley de gas ídeal a través de la temperatura de plasma:
p = npκTp + neκTe (euaión de gas ídeal), (2.14)si ne = np = n y si iones y eletrones tuviesen la misma temperatura, entones:

p = 2nκT. (2.15)En la desripión de un �uído se ha supuesto implíitamente que los tiempos de esala deinterés son grandes omparados on los tiempos de movimientos mirosópios de partíulas(periodos de moviento ilotrón y al inverso de la freuenia de plasma). Bajo estas hipótesises apropiado usar formas aproximadas de las euaiones de Maxwell.En este sentido para ambios lentos sobre distanias grandes y �ujos no�relativistasrequeridos en MHD, se puede obtener una expresión para la ley de Ampere en este límiteomo sigue:
∇×B = µ◦j (ley de Ampere en el límite MHD). (2.16)Usando argumentos similares, la euaión de ontinuidad de orriente puede ser esritade forma útil omo:

∇ · j = 0 (densidad de orriente). (2.17)Esta euaión implia que todas las orrientes en sistemas MHD deben errar en símismas, es deir, no hay fuentes de arga ni sumideros. En MHD el requerimiento sobre ladivergenia de B permanee sin ambios, es deir ∇ ·B = 0, así omo el aso de la ley deFaraday:
∂B

∂t
= −∇× E (ley de Farady). (2.18)Por otra parte, la euaión de Poisson puede ser esrita omo:

∇ · E = ρq/ǫ◦ (euaión de Poisson), (2.19)siendo ρq la densidad de arga neta. Sin embargo omo la densidad de arga no entra enninguna de las euaiones anteriores, entones esta euaión no es neesaria. Hasta aquíse puede ver que se tienen 14 términos desonoidos: E, B, j, u, ρ y p (tres omponentespor ada vetor) y sin embargo solo se tienen 10 euaiones independientes debido a que29



Estudios MHD y TCP 2 � 2.2 Elementos de Teoría MHDsi se toma la divergenia de ambos lados de la euaión de Faraday, e. (2.18) se puedeenontrar que ∂∇ ·B/∂t = 0, lo que implia que ∇ ·B = 0 siempre es ero.Se puede utilizar una euaión más que sería la onservaión de la energía:
∂

∂t
(
1

2
ρu2 + U) +∇ · [(1

2
ρu2 + U)u+ pu+ q] = j · E+ ρu · Fg/m. (2.20)Esta euaión introdue el �ujo de alor, q y la densidad de energía interna de un plasmamonoatómio, U , donde U = nNκT/2 y on N el número de grados de libertad.Finalmente a través de la ley de Ohm, que establee la relaión entre una orriente y elampo, se pueden determinar las tres euaiones restantes para ompletar el sistema. Deesta forma la ley de Ohm se puede poner omo:

j = σ

{

(E+ u×B) +
1

ne
∇pe −

1

ne
j×B− me

ne2

[

∂j

∂t
+∇ · (ju)

]}

, (2.21)donde
j =

∑

s

qsnsus.En plasmas magnetizados, la ondutidiad elétria σ generalmente es introduida omoun tensor. Freuentemente los últimos términos del lado dereho de la igualdad anteriorpueden ser �removidos� teniendo que:
j = σ(E+ u×B). (2.22)De esta forma un plasma sin olisiones se puede satisfaer solo si:
E+ u×B = 0, (2.23)de tal forma que esta euaión puede ser usada para ompletar el onjunto de 14 eua-iones independientes para usarse en MHD y de esta forma tratar de enontrar soluiones aproblemas espeí�os. Cabe destaar que esta aproximaión no es válida uando variaionestemporales rápidas son importantes.2.2.2. Ondas en MHDLas ondas surgen de perturbaiones en un sistema. Un ejemplo es una onda de sonidoen un gas neutro. En la dinámia de un gas neutro, las ondas eletromagnétias no tienenun rol importante ya que la perturbaión subseuente genera solo un ambio en la presión,es deir, las ondas de sonido solo pueden llevar perturbaiones de presión. En un plasmamagnetizado la dinámia no es solo ontrolada por ambios de presión sino también por30



Estudios MHD y TCP 2 � 2.2 Elementos de Teoría MHDel ampo eletromagnétio. Para el aso MHD, se enuentra que las perturbaionesson gobernadas por euaiones de onda que admiten soluiones de senos y osenos (oexponeniales omplejas) que dependen de ωt − k · x. Tales soluiones son ondas planaspropagándose paralelas a k on freuenia angular ω y longitud de onda λ = 2π/k. Enuyo aso la veloidad de fase de la onda se puede expresar omo:
vph = κ̂(ω/k). (2.24)La energía de la onda es llevada en la veloidad de grupo

vg = ∇κω = êx
∂ω

∂kx
+ êy

∂ω

∂ky
+ êz

∂ω

∂kz
. (2.25)Estas euaiones que determinan omo ω ambia o depende de k son llamadas relaionesde dispersión.En un plasma tibio MHD, tres diferentes soluiones de onda pueden ser obtenidas. Dosde los modos de ondas pueden llevar ambios del plasma, presión magnétia y ambios dedensidad del plasma, lo que es onoido omo ondas ompresivas. Cuando las líneas deampo se deforman, el tipo de ondas que se pueden generar se llaman ondas de Alfvénno ompresivas. A ontinuaión se presenta las araterístias generales de estas ondas enMHD:Ondas de Alfvén. Las ondas de Alfvén son transversales y su propagaión dependeúniamente de propiedades del medio, omo son la densidad ρ y el ampo magnétioBdel plasma. De heho la veloidad de estas ondas está dada por: v2A = B2/µ◦ρ, donde

µ◦ = 4π× 10−7Hm−1 es la onstante magnétia. Estas ondas no son ompresivas yse propagan a lo largo del ampo magnétio B. Adiionalmente la veloidad de fasede estas ondas se expresa omo:
vph = vA cos θ, (2.26)donde θ es el ángulo entre k y B. La veloidad de grupo de estas ondas está alineadaon B, por lo que la energía de las ondas es llevada a lo largo de la direión delampo magnétio de fondo. En el aso de k y B oblíuos la direión de perturbaióndel ampo magnétio es perpendiular a ambos.En un medio MHD también pueden propagarse ondas ompresivas. De la euaión dedispersión que desribe ondas MHD en medios ompresibles, se pueden desprenderdos soluiones extras que son (Parks, K. G. , 1991):

2v2ph = (v2A + c2s)± [(v2A + c2s)
2 − 4c2sv

2
Acos

2θ]1/2, (2.27)dónde vA ≡ veloidad de Alfvén, cs ≡ veloidad del sonido y θ ≡ ángulo que haeel ampo magnétio B on el vetor de propagaión k. Puesto que el disriminante31



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de Plasmasde esta euaión es de�nido omo positivo, entones sólo hay dos posibles soluionesreales positivas para V 2
ph. Estas dos soluiones orresponden a:MHD rápidas (signo +). Aquí el transporte de energía y su propagaión se dan enualquier direión. Un efeto observado en estas ondas ompresivas es que la presiónmagnétia aumenta uando la densidad del plasma aumenta, lo que signi�a que hayuna orrelaión onstrutiva entre ρ y B.MHD lentas (signo −). Aquí el transporte de energía se da en direiones eranas ala línea de ampo magnétio, es deir, no se pueden propagar en direión ortogonal(θ = π/2) a B= (0, 0, B◦), ya que en esa direión la veloidad de fase es ero.Cuando una onda de este tipo omprime al plasma, se observa que B disminuyeprovoando solo ligeros inrementos en la presión del mismo, en este aso se puededeir que ρ y B están antiorrelaionados.La propagaión de estas ondas es gobernada por la direión y fuerza del ampo mag-nétio B, así omo por la densidad ρ del medio. También de la euaión (2.27) es fáil verque uando θ = π/2, ésta se puede reduir a:
v2ph = v2A + c2s (signo +)

= 0 (signo −), (2.28)y uando θ = 0, se tiene que el desriminante llega a ser |v2A− c2s|2 y entones dependiendode los asos vA > cs ó vA < cs se puede obtener lo siguiente:
v2ph = c2s (signo +) si cs > vA

= v2A (signo +) si cs < vA

= c2s (signo −) si cs < vA

= v2A (signo −) si cs > vA (2.29)En la �gura (2.2) se muestran las veloidades de fase de los dos modos en un diagramapolar para ambos asos, vA > cs ó vA < cs. Cabe deir que los modos viajando a lo largode la direión de B (θ = 0) en e. 2.29 se llaman modos modi�ados de ondas de Alfvén,mientras que los que se propagan perpendiulares a B (θ = π/2) son llamados ondasmagnetosónias. Sin embargo, en la realidad se observa que es posible generar muhosmás tipos de ondas, que son una ombinaión de estos modos fundamentales.32
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Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de Plasmasposiiones solo que ahora se habla de veloidades.De esta manera en el espaio fase un elemento de volumen puede ser imaginado omo unubo seis�dimensional: ∆3r∆3w = ∆x∆y∆z∆wx∆wy∆wz. Hay que notar que al interiorde ∆3r∆3w, en la posiión (r, w) del espaio fase, hay solamente aquellas partíulas alinterior de ∆3r alrededor de r uyas veloidades aen dentro de ∆3w alrededor de w. Engeneral ada punto al interior de este volumen es funión del tiempo y de la posiión alespaio fase. Las oordenadas r y w son variables independientes. En partíular w no es laveloidad de una partíula individual y tampoo es la veloidad del �uído de un elementode plasma (Goossens, M. , 2003).La funión de distribuión en el espaio fase, fα(r,w, t), es la densidad de puntosrepresentativos en el espaio fase para partíulas de tipo α, que es el número de partíulas
α ∆6Nα(r,w, t) dentro de ∆3r∆3w, en la posiión (r, w) es:

∆6Nα(r,w, t) = fα(r,w, t)×∆3r∆3w. (2.30)Algunas de las propiedades que tiene la funión de distribuión, que son indudable-mente de interés para la desripión de diversos plasmas, se muestran a ontinuaión:En general esta funión no da la posiión exata de las partíulas en el volumen enel espaio fase.Se onsidera ontinua siempre y uando no varie rápidamente entre elementos devolumen veinos.Es una funión �nita y positiva en ualquier tiempo.Debe tender a ero uando la veloidad tiende a in�nito.Si es funión de la posiión del vetor r, se die que es no uniforme. Si es indepen-diente de la posiión entones la funión será uniforme.Si hay dependenia de la orientaión del vetor veloidadw se die que es una funiónanisotrópia, en aso ontrario se habla de una funión isotrópia.2.3.2. Cantidades MarosópiasLa funión de distribuión ontiene toda la informaión del sistema que se tiene bajoestudio. Si se onoe la fα(r,w, t) de un sistema, entones es posible alular todas lasantidades marosópias del �uído relaionadas on las partíulas de tipo α y del plas-ma omo un todo. De este modo la densidad de partíulas en el espaio de on�guraiónde partíulas de espeie α, nα(r, t) es simple y senillamente la integral de la funión dedistribuión en el espaio de veloidades. La densidad de masa en el espaio de on�g-uraión de partíulas de espeies α, ρα(r, t), pueden ser aluladas de la forma siguiente(Goossens, M. , 2003):34
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nα(r, t) =

∫

fα(r,w, t)d3w

ρα(r, t) = nα(r, t)mα

n(r, t) =
∑

α

nα(r, t)

ρ(r, t) =
∑

α

ρα(r, t), (2.31)
mα es la masa de una partíula de la espeie α. La veloidad de las partíulas de tipo αomo un todo, vα(r, t), se puede alular omo el promedio pesado de w on fα (funiónde peso); de esta manera la veloidad de bulto del plasma v(r, t) es el promedio pesadode las veloidades vα(r, t) de las diferentes espeies on las densida des de masa ρα(r, t)omo fatores de peso (Goossens, M. , 2003):

vα(r, t) = < w > =
1

nα(r, t)

∫

wfα(r,w, t)d3w

ρv(r, t) =
∑

α

ραvα(r, t). (2.32)Una vez que se determina la veloidad de las partíulas de espeie α, se puede de�niruna veloidad al azar de las partíulas de tipo α respeto del �uido de partíulas de tipo αomo:
uα(r, t) = w − vα(r, t). (2.33)No se espera que el sistema alane un equilibrio térmio, sin embargo, es posible usarla energía inétia promedio de estos movimientos al azar mα

2
<| uα(r, t) |2> para poderde�nir la veloidad térmia vt,α y la temperatura Tα de las partíulas de tipo α. De estemodo, la temperatura T del plasma es una medida de la energía inétia de movimientosaleatorios on respeto a todo el plasma (Goossens, M. , 2003):

v2t,α =
1

3
<| uα(r, t) |2> =

1

nα

∫

| uα(r, t) |2 fα(r,w, t)d3w =
κBTα

mα

3κBnT =
∑

α

nαmα <| w − v(r, t) |2>

=
∑

α

mα

∫

| w − v(r, t) |2 fα(r,w, t)d3w, (2.34)donde κB es la onstante de Boltzmann (κB = 1.3807 × 10−23 JK−1). La temperaturainétia T puede ser formalmente alulada para ualquier tipo de distribuión. Esta tem-peratura puede ser alulada para plasmas que se enuentren era del equilibrio térmio.35



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de PlasmasAdemás, se debe tomar en uenta que en un plasma, ada espeie de partíulas tiene supropia funión de distribuión, de tal modo que las temperaturas de ada espeie puedediferir una de otra. También se debe tomar en uenta que en un plasma anisotrópio las tem-peraturas paralelas y perpendiulares al ampo magnétio (T⊥ y T‖) pueden ser diferentes,ya que las distribuiones de partíulas tienen distintas dependenias en estas direiones.Esta diferenia se puede mantener por ausenia de olisiones. La veloidad vt,α de�nida enla e. (2.34) es la veloidad media uadrátia de las veloidades aleatorias en ualquier di-reión (Goossens, M. , 2003). De este modo la energía inétia promedio de una partíulatipo α debido a los movimientos aleatorios on respeto al �uído de partíulas α es:
mα

2
<| uα(r, t) |2> =

3mα

2
v2t,α =

3mα

2
kBTα (2.35)No hay neesariamente equipartiión de la energía de los movimientos aleatorios en lastres direiones espaiales.Finalmente también se puede alular la densidad de arga elétria Qα y la densidadde orriente elétria jα para partíulas de tipo α vía la densidad numéria nα(r, t), laarga elétria por partíula qα y la veloidad de las partíulas tipo α omo un onjuto(Goossens, M. , 2003):

Qα(r, t) = nα(r, t), jα(r, t) = Qα(r, t)vα(r, t)

Q(r, t) =
∑

α

Qα(r, t), j(r, t) =
∑

α

jα(r, t). (2.36)Es importante menionar que en esta desripión de plasma los ampos son globales,
E y B que estan asoiados on la densidad de arga total Q y la densidad de orrrienteelétria total j y que satisfaen las euaiones marosópias de Maxwell.2.3.3. Euaión de BoltzmannLa evoluión de la funión de distribuión fα(r,w, t) en el espaio y tiempo está gober-nada por una euaión diferenial parial que es onoida omo la euaión de Boltzmann.De esta forma suponiendo partíulas tipo α on masa mα y arga qα que quedan sujetas auna fuerza externa Fα(r,w, t). Por ejemplo, para partíulas en un ampo eletromagnétioy gravitaional, esta fuerza se expresa omo:

F = mαg + qα(E+w ×B), (2.37)donde g es la aeleraión gravitaional.En ausenia de interaiones entre partíulas, todas las partíulas que están en el ele-mento de volumen ∆3r∆3w del espaio fase en la posiión (r,w) y al tiempo t estarán enun tiempo posteror en el volumen ∆3r,∆3w, en la posiión (r,,w,) al tiempo t, = t +∆tde tal forma que:36
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r, = r+w∆t, w, = w + a∆t, a =

Fα

mα

,donde a es el vetor aeleraión. En este aso ∆t se onsidera un intervalo de tiempo muyorto.De la e. (2.30), se tiene que el número de partíulas en el elemento de volumen
∆3r,∆3w, en la posiión (r,,w,) y en el tiempo t, = t+∆t es:

∆6Nα(r
,,w,, t,) = fα(r

,,w,, t,)∆3r,∆3w,. (2.38)Para poder pasar este número de partíulas en términos de las variables (r,w) anteriores,es neesario realizar la operaión siguiente:
∆3r,∆3w, = J∆3r∆3w, (2.39)donde J = detM es el jaobiano de la transformaión de (r,w) a (r,,w,). Además omose puede notar que:

M =
D(r,,w,)

D(r,w)
, (2.40)es una matriz de 6× 6. Los elementos de la diagonal de M son iguales a la unidad y fuerade esta son proporionales a ∆t. En este sentido J = 1 +O((∆t)2).De las araterístias generales de fα(r,w, t) dos son muy importantes para lo quesigue y es que ésta es una funión ontinua y difereniable. Así expandiéndola en series deTaylor se tiene lo siguiente:

fα(r
,,w,, t,) = fα(r+w∆t,w + a∆t, t +∆t)

= fα(r,w, t) +w · ∇xfα(r,w, t)∆t+ a · ∇wfα(r,w, t)∆t

+
∂fα
∂t

∆t +O((∆t)2),donde ∇x y ∇w es el operador�∇ en los espaios de on�guraión y veloidades respeti-vamente. De esta manera �nalmente se puede realizar la siguiente diferenia de números:
∆6Nα(r

,,w,, t,)−∆6Nα(r,w, t) =
[(

∂fα
∂t

+w · ∇xfα(r,w, t) + a · ∇wfα(r,w, t)

)

∆t +O((∆t)2)

]

∆3r∆3w.En ausenia de olisiones el número de partíulas permanee invariante de tal forma queel lado dereho de la euaión anterior es ero. Al dividir lo que quede de esa euaión por37



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de Plasmasel elemento de volumen ∆3r∆3w y puesto que ∆t → 0 se obtiene �nalmente la euaiónde Boltzmann sin olisiones o también onoida omo la euaión de Vlasov
∂fα
∂t

+w · ∇xfα(r,w, t) + a · ∇wfα(r,w, t) = 0. (2.41)Sin embargo uando las olisiones son importantes∆6Nα(r
,,w,, t,)−∆6Nα(r,w, t) 6= 0de tal forma que algunas de las partíulas que estaban iniialmente en el elemento devolumen ∆3r∆3w pueden ser removidas de este elemento y terminar en el elemento devolumen ∆3r,∆3w,, de tal forma que la variaión (re�ejada omo ganania o pérdida) departíulas de tipo α por unidad de volumen en el espaio fase y unidad de tiempo debido aolisiones es denotado por:

(

∂fα
∂t

)

col

. (2.42)De esta manera la diferenia en número de partíulas será entones:
∆6Nα(r

,,w,, t,)−∆6Nα(r,w, t) =

(

∂fα
∂t

)

col

∆3r∆3w∆t. (2.43)Diho de otra forma la euaión de Boltzmann on olisiones puede ser esrita omosigue:
∂fα
∂t

+w · ∇xfα(r,w, t) + a · ∇wfα(r,w, t) =

(

∂fα
∂t

)

col

. (2.44)Preisamente esta euaión fue derivada por Boltzmann en 1872. Es importante men-ionar que son básiamente dos fuerzas las que atúan sobre las partíulas en la euaión deBoltzmann, la primera tiene que ver on la fuerza de gran alane de Lorentz (E+w×B)y la gravitaional mαg, siendo E, B y g ampos globales y la segunda tiene que ver onel heho de que al existir olisiones, relaionadas on fuerzas de orto alane en la esferade Debye. En el aso de plasmas astrofísios, las olisiones que dominan son olisiones deCoulomb tipo elástias. Aunque hay que realar que muhos plasmas son sin olisiones.También es importante remarar que la euaión de Boltzmann, e.(2.44), junto onlas euaiones de Maxwell,
∇× E = −∂B

∂t
∇ ·B = 0

∇×B = µj+
1

c2
∂E

∂t

∇ · E =
Q

ǫ
, (2.45)38



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de Plasmasforman un sistema ompleto de euaiones, además puesto que fα(r,w, t) es onoida,entones ualquier antidad marosópia, omo densidad, temperatura y presión puedenser aluladas por la integraión de esta funión de distribuión en el espaio de veloidades(Goossens, M. , 2003).2.3.4. Ejemplos de funiones de distribuiónSupóngase ahora que se tiene un sistema de partíulas en estado de equilibrio, estosigni�a que está libre de fuerzas externas. En estado de equilibrio las interaiones departíulas no produen ningun ambio en la funión de distribuión on el paso del tiempoy tampoo hay variaiones espaiales en la densidad numéria de partíulas. En este aso lafunión de distribuión estará dada por la funión de distribuión de Maxwell�Boltzmann:
fα(wx, wy, wz) = n

(

m

2πκBT

)3/2

exp

(

−
m(w2

x + w2
y + w2

z)

2κBT

)

. (2.46)En este aso la densidad n y temperatura T son onstantes. Esta funión es indepen-diente del tiempo, uniforme e isotrópia. Cualquiera que sea la veloidad de distribuiónde un sistema que iniialmente no esté en equilibrio, tenderá a la euaión (2.46) on eltransurso del tiempo, siempre que el sistema sea mantenido aislado de la aión de fuerzasexternas.Por otro lado la funión de distribuión g(wx) para la omponente wx, se puede obtenerde integrar sobre wy y wz

g(wx) = n

(

m

2πκBT

)1/2

exp

(

− mw2
z

2κBT

)

, (2.47)on expresiones similares para wy y wz. ada omponente de veloidad tiene una distribuiónGaussiana on un valor promedio < wi >= 0, i = x, y, z. Tanto la euaión (2.46) omola (2.47) están normalizadas ya que ∫ +∞

−∞
g(wx)dwx = n, y la ∫ f(wx, wy, wz)dw = n,siendo n la densidad de partíulas en el espaio fase.El heho de que < wi >= 0 para i = x, y, z, signi�a que no hay movimiento transla-ional del sistema omo un todo. Las veloidades w son ompletamente veloidades alazar. Por otra parte, < w2

i > para i = x, y, z es positivo ya que m
2
< w2 >= 3m

2
< w2

x >es la energía inétia promedio de movimientos aleatorios de las partíulas. La energíainétia promedio de movimientos aleatorios para la euaión (2.46) está relaionada onla temperatura omo sigue:
v2t =

< w2 >

3
=< w2

x >=
1

n

∫ +∞

−∞

w2
xg(wx)dwx =

κBT

m
. (2.48)39



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de PlasmasPor otro lado la energía inétia promedio de movimientos al azar es:
m

2
< w2 >=

3m

2
v2t =

3

2
κBT, (2.49)donde adiionalmente hay equipartiión de la energía. De este modo la euaión (2.46)puede ser reesrita omo:

f(wx, wy, wz) =
n

(
√
2πvt)3

exp

(

− w2

2v2t

)

. (2.50)La distribuión lásia de Maxwell�Boltzmann tiene < w >= 0, lo que india que no hayuna veloidad marosópia en el sistema. Si se introdue una veloidad marosópia omo
v = (vx, vy, vz)

t se tendrá entones una funión de distribuión Maxwell�Boltzmann�orrida� omo la siguiente:
f(wx, wy, wz) = n

(

m

2πκBT

)3/2

exp

(

−m | w− v |2
2πκBT

)

. (2.51)En este sentido ahora se tiene que < wx >= vx, < wy >= vy, < wz >= vz, < w >= vy w − v = u una veloidad relativa de partíulas.En algunos asos, los plasmas pueden tener una funión de distribuión anisotrópia, quepuede ser aproximada por una bi�Maxwelliana (ver Figura 2.3) on temperaturas diferentesa lo largo del ampo magnétio y perpendiular a éste. De esta forma tomando la direión
z omo la direión del ampo magnétio esta funión se puede esribir omo:

f(w‖, w⊥) =
n

(
√
2πvt‖)(

√
2πvt⊥)2

exp

(

− w2
⊥

2v2t⊥
−

w2
‖

2v2t‖

)

, (2.52)aquí en este aso se tiene que:
v2t‖ =

κBT‖

m
, v2t⊥ =

κBT⊥

m
, (2.53)

w‖ es la omponente de w paralela al ampo magnétio B y �nalmente w2
⊥ = w2

x + w2
y.Una representaión grá�a de g(wx) y sus respetivas isolíneas para una Maxwellianay una Maxwelliana orrida se presentan en los paneles a) y b) de la Figura 2.3. Así mismo

f(w‖, w⊥) para una bi�Maxwelliana y una bi�Maxwelliana on un haz de partíulas rápidasse presentan en los paneles ) y d) de esa misma �gura.Cabe menionar que la funión de distribuión de Maxwell�Boltzmann eq. (2.46) orre-sponde al equilibrio termodinámio en distribuiones uniformes de temperatura y densidad.Una buena aproximaión del equilibrio termodinámio loal (ETL) es suponer que en laveindad de un elemento de volumen de ualquier punto del sistema, hay una situaión deequilibrio desrita preisamente por una funión de distribuión loal Maxwell�Boltzmann.40
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Figura 2.3: Aquí se presentan 4 asos de distribuiones Maxwellianas. En el panel a) se presentauna Maxwelliana entrada al origen, el aso b) se presenta una Maxwelliana movida respeto delorigen. ) y d) muestran funiones anisotrópias, Bi-Maxwellianas entradas en el origen y on unhaz rápido de partíulas respetivamente.En tal situaión para grandes esalas espaiales, gradientes de T pueden existir, pero es-tas esalas son tan grandes que, loalmente, no se perturba el equilibrio. Adiionalmente,variaiones en el tiempo de T también pueden existir, pero en una esala de tiempo ortatal que instantáneamente el equilibrio sea una muy buena aproximaión. De esta manera lafunión de distribuión isotrópia de Maxwell-Boltzmann para el aso de ETL dependientedel tiempo está dada por la expresión:
f(r,w, t) = n(r, t)

(

m

2πκBT (r, t)

)3/2

exp

(

−m|w − v(r, t)|2
2κBT (r, t)

)

. (2.54)En un plasma se tienen al menos dos tipos de partíulas, iones y eletrones, uyasveloidades térmias se pueden de�nir respetivamente omo:
v2t,i =

κBTi

mi
, v2t,e =

κBTe

me
, (2.55)41



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de Plasmasdonde mi yme son las masas del ion y eletrón respetivamente, en el aso de tener soloprotones entones mi = mp tal que mp = 1.6726 × 10−27 kg, y me = 9.1094 × 10−31 kg,
mp/me = 1833.6 y �nalmente (mp/me)

1/2 = 42.82. Las razones de veloidades térmiasse pueden esribir omo:
vt,e
vt,i

=

(

Te

Ti

)1/2(
mi

me

)1/2

,en el aso de que Te ≈ Ti entones:
vt,e
vt,i

=

(

mi

me

)1/2

≫ 1. (2.56)2.3.5. Euaión inétiaLa mayoría de los fenómenos a nivel mirosópio en un plasma pueden desribirse através de las euaiones de Maxwell aopladas on una euaión inétia, la uál determinael desarrollo de la funión de distribuión de la j�ésima espeie fj(x,v, t).La informaión del espaio de veloidades de una euaión inétia muestra que lafísia a esala miro es muho más diversa que la asoiada a fenómenos en esala maro,en este sentido las propiedades más importantes asoiadas on la físia inétia de plasmasson las interaiones onda�partíula, donde lo reelevante es la apaidad de las ondas, onveloidades de fase o de grupo adeuadas, pueden interambiar energía on las partíulasdel plasma que se mueven on las mismas veloidades (Gary, S. P. , 1993).Como ya ha sido presentada en seiones anteriores, para plasmas no�relativístas, laforma general de la euaión inétia es, en el sistema CGS :
∂fj
∂t

+ v · ∂fj
∂x

+
ej
mj

(

E+
v ×B

c

)

· ∂fj
∂v

=

(

∂fj
∂t

)

colisiones

, (2.57)donde ej es la arga de la partíula de la j�ésima espeie y mj es la masa de la partíulade la j�ésima espeie. El lado dereho de la igualdad representa el efeto de olisiones noespei�adas.La funión de distribuión se puede relaionar on las antidades marosópias delplasma a través de las integrales de los momentos de veloidades, Así la densidad de laj�ésima espeie se obtiene a partir del momento ero de veloidad:
nj =

∫

d3vfj . (2.58)Del primer momento es posible de�nir la densidad del �ujo de partíulas de la j�ésimaespeie o omponente:
Γj =

∫

d3vvfj , (2.59)42



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de Plasmasla densidad de momento Pj = mjΓj , y la veloidad de deriva vdj = Γj/nj . En el asode existir un ampo magnétio en la direión ẑ, la omponente del ampo alineada a laveloidad de deriva será denotada por voj = ẑΓzj/nj y la perpendiular por v⊥dj .Del segundo momento de la veloidad se puede de�nir el tensor de densidad de energíade la j�ésima espeie omo:
Wj =

mj

2

∫

d3vvvfj, (2.60)on
Wj =

mj

2

∫

d3vv2fj ,y temperatura de la j�ésima espeie:
Tj =

mj

3nj

∫

d3v(v− vdj)
2fj ,y on temperaturas paralelas y perpendiulares al ampo magnétio de fondo:

T‖j =
mj

nj

∫

d3v(vz − voj)
2fj ,y

T⊥j =
mj

2nj

∫

d3v(v⊥ − v⊥dj)
2fj .El terer momento de la veloidad permite enontrar la densidad del �ujo de energía otambién omunmente onoido omo la densidad del �ujo de alor de la j-ésima espeie oomponente:

qj ≡ mj

2

∫

d3vvv2fj .Junto on las euaiones de Maxwell para ampos elétrios y magnétios que son:
∇ ·E = 4πρ, (2.61)

∇× E = −1

c

∂B

∂t
, (2.62)

∇×B =
1

c

∂E

∂t
+

4π

c
J, (2.63)

∇ ·B = 0, (2.64)43



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de Plasmasdonde la densidad de arga es ρ =
∑

j ejnj y la densidad de orriente es J =
∑

j ejΓjestán de�nidas en terminos de fj por las euaiones (2.58) y (2.59). Las euaiones (2.57)y (2.61) hasta (2.64) son onoidas omo las euaiones básias de teoría inétia demiro�inestabilidades.2.3.6. Euaión de VlasovAl onsiderar un plasma su�ientemente aliente y/o tenue on un gran número departíulas dentro de una esfera de Debye, es deir, donde el parámetro de plasma umple:
Λ = nλ3

D = ne

(

Te

4πnee2

)3/2

≫ 1, (2.65)tal y omo fue mostrado en la unidad teória 1, se puede despreiar el término de olisionesen el lado dereho de la e. (2.57), de tal modo que se puede obtener una euaión onoidaomo la euaión de Vlasov:
∂fj
∂t

+ v · ∂fj
∂x

+
ej
mj

(

E+
v ×B

c

)

· ∂fj
∂v

= 0. (2.66)La euaión de Vlasov es la base de ualquier relaión de dispersión de ulaquier ondaen un plasma derivada de la teoría inétia.2.3.7. Ondas en TCPCon la Teoría Cinétia de Plasmas, se pueden onsiderar diversas distribuiones aso-iadas a ada espeie de iones en dihos plasmas simultáneamente, lo que permite inluirefetos inétios a nivel mirosópio debidos a los movimientos de giro de las partíulasen el ampo magnétio. Esto permite dar una desripión del plasma omo un todo deforma más preisa pero a la vez más ompleja desde la perspetiva del manejo matemátio,situaiones que no podrian ser ataadas desde una perspetiva MHD.Las araterístias de una onda o inestabilidad están dadas por una relaión de dispersión
ω(k), dónde ω es la freuenia y k es el número de onda, el uál se onsidera en el plano yz,es deir, k = kyỹ+ kzz̃. Además se onsidera omo ompleja a la freuenia, ω = ωr + iγ,siendo γ la razón de reimiento o amortiguamiento de la onda o inestabilidad. Considerandoel espaio γ vs. k, se onsidera omo onda a aquellos modos normales que existen en unplasma y que no reen en el tiempo (son estables) y ourren uando −|ωr|/2π ≤ γ ≤ 0(γ < −|ωr|/2π es una osilaión fuertemente amortiguada), en ontraste las inestabilidadesson aquellos modos normales que reen en espaio y tiempo y ourren uando γ > 0.Los tipos de ondas inétias que existen en el régimen de freuenias ultrabajas (FUB),es deir, freuenias menores a la girofreuenia del protón ωr < Ωp = eB/mpc, no tienenuna identi�aión tan senilla omo en MHD, ya que dependen fuertemente de parámetrosomo θ, Te/Tp y β (ángulo entre B y k, razón temperaturas eletrónia y de protones y44



Estudios MHD y TCP 2 � 2.3 Teoría Cinétia de Plasmas
β =

8πnpT‖

B2
◦

respetivamente. Siendo β un parámetro muy importante que mide el balane(razón) entre la presión térmia y la presión magnétia en el plasma), sin embargo es posibleidenti�ar éstas on sus similares en MHD omo sigue, (Gary, S. P. , 1993):Onda de Alfvén. En el límite de longitud de onda grande es inompresible y satisfaeque: ωr ≃ kzVA. Adiionalmente si β es grande y VA < Cs, se obtiene un modo onla veloidad de fase más baja, pero si β es pequeña entones se obtiene un modoMHD intermedio.Onda ión�aústia. El modo lento MHD se alanza si β es pequeña, pero si βaumenta entones se tiene un modo más rápido on propagaión quasiparalela. Sesabe que onforme Te/Tp se vuelve mayor que 1, entones la onda se vuelve muypoo amortiguada.Onda magnetosónia. Aquí se tienen �utuaiones magnétias y de densidad. Parapropagaiones uasiperpendiulares y β < 1 se satisfae: ω2
r ≃ k2(V 2

A + C2
s⊥sen

2θ).Onda magnetosónia rápida. Presenta polarizaión dereha y se propaga ‖ a B.Es una onda no ompresiva que satisfae ωr ≃ kVA. Para β ≪ 1 se obtiene laveloidad de fase más rápida y para betas mayores se tiene una veloidad de faseintermedia.En uanto a las inestabilidades eletromagétias se puede deir que éstas surgen omouna forma de redistribuión de la energía que se ha aumulado en estados de no equi-librio. Se tienen dos tipos básiamente: maroinestabilidades y miroinestabilidades. Lasprimeras se deben a inhomogeneidades en el plasma que produen gradientes, por lo quesu tratamiento es más adeuado si se usa MHD. Las segundas ourren uando las dis-tribuiones de veloidad del plasma se alejan del equilibrio térmio y por tanto deben serdesritas por la euaión de Vlasov u otra euaión inétia. En el aso de plasmas espa-iales, las miroinestabilidades, produto de anisotropías térmias y las que apareen onmás freuenia son: T⊥ > T‖ ó 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 másespeies on veloidades distintas, de tal forma que se pueden presentar inestabilidades tipoion�ion, eletrón�eletrón o eletrón�ion. Dentro de las inestabilidades tipo ion�ion, seenuentran los modos: resonante on polarizaión dereha, no resonante, resonante onpolarizaión izquierda y también el modo ion�ilotrón (Gary, S. P. , 1993). La existeniade este tipo de inestabilidades se dan en regiones omo: el viento solar, hoques de proaenfrente de la magnetosfera de la Tierra, hoques interplanetarios, plasmas en mediosometarios y tambien rio arriba de hoques de proa entre otros. En uanto a las inestabil-idades tipo eletrón�eletrón, éstas han sido observadas en hoques de proa. Para el asode las ondas ion�ilotrón se han enontrado laros ejemplos de su existenia enfrente deometas, en regiones eranas a Io y en la magnetosfera de Saturno (Blano-Cano et al.,45



Estudios MHD y TCP 2 � 2.4 Condiión de resonania ion ilotrón2001a; Blano-Cano, 2004; Leisner et al., 2006). Cabe destaar que las ondas ion�ilotrónreen en un plasma debido a anisotropía en la temperatura (T⊥ > T‖) on un máximo dereimiento en la direión de propagaión paralela. Se sabe que en un plasma multiespeies,es posible tener múltiples modos ion�ilotrón, ada uno on una tasa de reimiento de-pendiente de la anisotropía T⊥ > T‖ y de la energía libre dada ada una de las espeies deiones giro-resonantes. Finalmente esta inestabilidad presenta polarizaión írular izquierday evoluiona a partir de la onda de Alfvén protón ilotrón si la anisotropía se inrementagradualmente.2.4. Condiión de resonania ion ilotrónComo ya se ha visto a lo largo de este apítulo, una inestabilidad se de�ne omo un modonormal de un sistema que ree en espaio y tiempo. El reimiento es identi�ado por el in-remento en la amplitud de �utuaiones eletromagnétias asoiadas on el modo normal.Las inestabilidades que serán onsideradas en este trabajo son las miroinestabilidades, lasuáles deben ser desritas por Teoria Cinétia de Plasmas. Al reer la inestabilidad, lasondas y partíulas interatúan (teniendo Maxwellianas anisotrópias T‖ 6= T⊥), reduiendola energía libre y provoando que el plasma se vuelva más isotrópio.Puesto que una fuente partíular de energía libre en un plasma puede haer que rezandiferentes modos y ondas, es neesario lasi�ar a las inestabilidades en términos tanto de suenergía libre omo de sus propiedades de dispersión. La inestabilidad ion ilotrón tipo anilloes llamada así por que ésta es impulsada en una distribuión de veloidades anisotrópiatipo anillo (T⊥/T‖ ≫ 1) que genera ondas on freuenias eranas a la freuenia deilotrón. De esta forma, los modos-ondas son inestables si éstos satisfaen la ondiión deresonania de ilotrón:
ω − k · vb − nΩj = 0, (2.67)donde ω es la freuenia real de la onda, k es el vetor de onda, vb es la veloidad debulto de los iones (o veloidad de deriva), Ωj es la girofreuenia del ion y n es un númeroentero (n = 0, ±1, ±2, ...). Para la e. (2.67) el aso n = 0 reupera la expresión onoidaomo la resonania de Landau y si n 6= 0 se obtiene preisamente la resonania ilotrón,estableiendo una interaión onda-partíula. Las partíulas que satisfaen la e. (2.67) semueven de tal forma que hay un interambio fuerte de energía entre la onda y el movimientoperpendiular de las partíulas si E(1) · v⊥ no ambia de signo (E(1) es la expansión delampo elétrio a primer orden). Otra forma de ver esto es pensar que en el sistema dereferenia del ion el ampo elétrio de la onda es onstante, por lo que se puede transferirenergía entre el ion y la onda. Cabe menionar que en el aso de inestabilidades es neesariode�nir bien una relaión entre ω y k el vetor de onda para ver el desarrollo del sistemahaiendo uso de teoria inétia.46
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� 3.1 Ondas ion ilotrón y modos tipo espejo

3Ondas e Inestabilidades
En este apítulo se desribe dónde existen y bajo que ondiiones pueden ser observadasondas ion ilotrón y modos tipo espejo en diversos entornos de plasmas espaiales. EnTCP tanto las ondas omo los modos provienen de la misma anisotropía en la temperatura(A = T⊥/T‖ ≫ 1) y se predie que deben ser observadas on valores grabdes y pequeñosen β para el aso de los modos tipo espejo y, por otra parte, valores pequeños de β paralas ondas ion ilotrón. Sin embargo, omo se mostrará a lo largo de éste y los siguientesapítulos, en plasmas magnetosférios de Júpiter y Saturno se han observado ambos modosen regiones que presentan valores pequeños de β.3.1. Ondas ion ilotrón y modos tipo espejoLa lasi�aión general sobre el reimiento de ondas en un plasma se divide en dosategorías básiamente: maroinestabilidades a longitudes de onda relativamente grandes ymiroinestabilidades a longitudes de onda más hias. Las maroinestabilidades dependende las propiedades de la on�guraión del espaio fase del plasma y pueden ser bien desritaspor euaiones de �uídos, mientras que las miroinestabilidades se generan por la salidade equilibrio termodinámio de distribuiones de veloidad del plasma y que pueden serdesritas por la euaión de Vlasov. En un plasma magnetizado on un radio de giro deun ion araterístio ai, las maroinestabilidades reen generalmente más rápido uando

kai ≪ 1, mientras que las miroinestabilidades tienen un máximo en la tasa de reimientouando kai & 1. A pesar de que no hay una lara distinión entre ambas ategorías esonveniente haer una distinión entre ellas para el omienzo de una disusión de modos49



Ondas e Inestabilidades 3 � 3.1 Ondas ion ilotrón y modos tipo espejoen plasmas no estables.Antes de pasar a una desripión abierta sobre el tipo de fenómenos que se presentanen las magnetósferas de planetas gigantes, primero se expondrán varias uestiones sobre-salientes sobre ondas en plasmas magnetizados y dos tipos de ondas e inestabilidades (ondasion ilotrón y modos tipo espejo) de interés en este trabajo dotoral.3.1.1. Anisotropías en la temperaturaAnalizando �utuaiones eletromagnétias en un plasma homogéneo, magnetizado ysin olisiones en el que se han admitido anisotropías en las funiones de distribuión, omoes el aso de onsiderar una funión de distribuión bi�Maxwelliana de orden ero, se puedever el reimiento de inestabilidades generadas por tener una T⊥ > T‖ que es una ondiiónfreuentemente observada en plasmas espaiales a diferenia de T‖ > T⊥. La razón por laque suede esto se puede expliar simplemente de la siguiente forma: aunque los plasmasespaiales no neesariamente presentan una tendenia a proesos de alentamiento perpen-diulares, el alentamiento perpendiular no ambia muho la movilidad de las partíulasalentadas, mientras que el alentamiento paralelo permite a las partíulas moverse másrápido a lo largo de B◦. Así las partíulas alentadas vía proesos paralelos pueden dejar laregion de energetizaión más rápidamente, impliando que T‖ > T⊥ sea menos freuentede observar.Para eletrones, la anisotropía whistler típiamente ree relativamente en en tiemposde esala de la freuenia ion�ilotrón; los iones no partiipan signi�ativamente en estemodo y el valor de T⊥i/T‖i no afeta las propiedades de inestabilidad. Por otro lado, loseletrones on T⊥e/T‖e > 1 pueden ontribuir a la inestabilidad tipo espejo.3.1.2. Teoría LinealEl análisis de ondas e inestabilidades usando teoría inétia, se puede llevar a aboresolviendo la euaión de Vlasov para enontrar relaiones de dispersión que permitanonoer omo se propagan tales ondas. Una aproximaión muy utilizada es la de teoríalineal, en la que las �utuaiones se pueden aproximar por:
fj(x,v, t) = f

(0)
j (x,v) + f

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

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

E(x, t) = Eo(x) + E(1)(x, t) + E(2)(x, t) + ... (3.1)
B(x, t) = Bo(x) +B(1)(x, t) +B(2)(x, t) + ...donde el índie (j) es para difereniar entre varias espeies de iones. Bajo estas suposiionesse pueden enontrar las euaiones de dispersión para asos omo k × B◦ 6= 0 o parael aso k × B◦ = 0 (ver apítulo 7 de Gary, S. P. (1993)). En tales ondiiones pueden50



Ondas e Inestabilidades 3 � 3.1 Ondas ion ilotrón y modos tipo espejoreer modos tipo espejo y ondas ion�ilotrón que provienen de la misma inestabilidad
T⊥/T‖ ≫ 1 en el plasma.3.1.3. Anisotropía de la inestabilidad protón ilotrónSi T⊥p > T‖p, diferentes inestabilidades pueden surgir en el plasma. Bajo las ondiionesadiionales de que la beta del plasma tenga un valor del orden de β . 6 y Te ∼ Tp enun plasma eletrón�protón, se enuentra que el modo que más rápido puede reer es eldebido a la anisotropía protón�ilotrón, el uál tiene un máximo de reimiento uando
k×B◦ = 0. Estas ondas están polarizadas irularmente haia la izquierda en la direiónde propagaión y evoluionan de la onda Alfvén/protón ilotrón onforme la anisotropía delprotón se inrementa. En esta inestabilidad los eletrones son no�resonantes 1(|ζ−1

e | ≫ 1),sin embargo los protones si son resonantes (|ζ−1
p | & 1), de esta forma puesto que estoseletrones son no�resonantes, la tasa de reimiento de las ondas no dependerá de Te/Tp(Gary, S. P. , 1993).3.1.4. Inestabilidad tipo espejoLa inestabilidad tipo espejo (Chandrasekhar et al., 1958; Barnes, 1966) puede reertambién bajo la ondiión T⊥p > T‖p. Este es un modo resonante de Landau (|ζ0p | ≪ 1),que existe en el límite de longitudes de onda grandes en MHD, tiene ωr = 0 en un plasmauniforme y presenta un máximo en su tasa de reimiento en direiones oblíuas entre elvetor de onda y el vetor de ampo magnétio B◦.En la Tabla 3.1 se presentan diversas propiedades de ondas e inestabilidades que sepueden derivar en teoría inétia, donde destaan los modos tipo espejo y las ondas ion�ilotrón de interés en este trabajo dotoral.De esta manera se puede ver que todos estos modos inestables se pueden propagar afreuenias por abajo de la freuenia ion ilotrón (f ∼ Ωp) de las espeies que esten au-sando las anisotropías. Estos modos típiamente tienen un máximo de reimiento uandose umple que k×B◦ = 0, exepto los modos tipo espejo y además sus números de ondaesalan on las longitudes ineriales. Adiionalmente si la beta del plasma, β, se inrementala anisotropía umbral se redue, pero en ambio las tasas de reimiento de estas inesta-bilidades se inrementan. De esta forma, es fatible enontrar este tipo de inestabilidadesen plasmas espaiales on β grande, tal es el aso de la magnetofunda y el viento solar,aunque en el aso de las magnetósferas la β es baja.Aunque las inestabilidades protón ilotrón y las tipo espejo pueden reer en plasmason T⊥p > T‖p, éstas pueden estar en ompetenia en plasmas anisotrópios de alta�β, omosuede en la magnetofunda terrestre. Los fatores que in�uyen en ual de los dos modos1Se de�ne a ζmj omo la ondiión de resonania tal que: ζmj = (ω − k · v◦j +mΩj)/

√
2|kz|vj , donde

v◦j es la veloidad de deriva, vj es la veloidad térmia de la j-ésima espeie y j es la espeie de iones onla que se esté trabajando (ver seión 2.4). 51



Ondas e Inestabilidades 3 � 3.2 Ondas en plasmas espaiales del Sistema SolarTabla 3.1: Anisotropías de temperatura en las inestabilidades, (Gary, S. P. , 1993).Nombre Fuente Freuenia Intervalo de núm. Condiión γmde onda y polarizaiónProtón T‖p > T⊥p ωr ≪ Ωp kc/ωp . 1 k×B◦ = 0�rehose haia la derehaEspejo T⊥p > T‖p ωr = 0 kc/ωp . 1 k×B◦ 6= 0
T⊥e > T‖eProtón T⊥p > T‖p 0 < ωr < Ωp kc/ωp . 1 k×B◦ = 0ilotrón haia la izquierdaEletrón T‖e > T⊥e Ωp < ωr ≪ |Ωe| kc/ωp > 1 k×B◦ = 0�rehose haia la izquierdaAnisotropía T⊥e > T‖e Ωp < ωr < |Ωe| kc/ωe . 1 k×B◦ = 0Whistler haia la derehapuede reer es motivo de investigaión atualmente, sin embargo, en las magnetósferasde planetas omo Júpiter ambos modos han sido reportados en los vuelos de Galileoeranos a la órbita de Io y ahora on éste trabajo dotoral se ha enontrado algo muypareido para el aso de Saturno, omo se mostrará más adelante.3.2. Ondas en plasmas espaiales del Sistema SolarEn los plasmas espaiales existen regiones donde hay asimilaión de masa, mediosgeneralmente idóneos para la generaión de ondas de baja freuenia. Estudiar las ar-aterístias y origen de estas ondas puede proporionar informaión valiosa aera de laomposiión y proesos físios de estas regiones de interaión. Atualmente la deteiónde este tipo de ondas ha sido posible graias a los magnetómetros abordo de sondas es-paiales omo las Voyager, Galileo y más reientemente Cassini para el aso de lasmagnetósferas de Júpiter y Saturno (Russell et al., 2008; Russell y Blano-Cano, 2007).También se han enontrado este tipo de ondas era de ometas 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 asos donde se puede observar la generaión de ondas e inestabil-idades (ondas ion-ilotrón y modos tipo espejo), es en la región del toroide de Io. Talesondas interatúan on la magnetósfera de Júpiter, (ver Figura 3.2). Conretamente, la ór-bita del 7 de diiembre de 1995 del satélite Galileo al pasar era de la luna Io (0.5RIo),mostró la existenia de ondas ion ilotrón y modos tipo espejo. La Figura 3.1 muestraseries de tiempo del ampo magnétio on omponentes Br, Bθ, Bφ y |B| en regionesdonde se observan modos tipo espejo y ondas ion ilotrón. Como puede observarse losmodos tipo espejo están araterizados por presentar aídas abruptas en la magnitud del52



Ondas e Inestabilidades 3 � 3.2 Ondas en plasmas espaiales del Sistema Solar

Modos Tipo Espejo Ondas Ion CiclotrónFigura 3.1: Series de ampo magnétio (Br, Bθ, Bφ y |B|) para la observaión del 7 de diiembrede 1995 heha por el satélite Galileo era de Io, donde se muestran regiones on modos tipoespejo (4 paneles del lado izquierdo) y regiones on ondas ion ilotrón (4 paneles del lado dereho)(Huddleston et al., 1999; Russell et al., 1998; Kivelson et al., 1996a).ampo (Huddleston et al., 1999; Russell et al., 1998). El modo tipo espejo típiamente esobservado en plasmas que tienen una β alta, donde existe una alta anisotropía de tem-peraturas, T⊥/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 searateriza por ser un modo que no se propaga y por tener una freuenia real igual a ero(Krauss-Varban et al., 1994). Las ondas ion ilotrón, por otra parte, están araterizadaspor reer on freuenias eranas a las girofreuenias de iones de SO+, S+ y SO+
2 y uyasfreuenias estuvieron entre valores de 0.4 − 0.6Hz (Russell et al., 1998; Kivelson et al.,1996a).Por otra parte, también se tiene a aquellas ondas generadas por el arrastre de iones, losque fueron generados por la ionizaión de material neutro en regiones eranas a Eneladoa la altura del anillo E, y que posteriormente fueron aelerados por el ampo elétrioasoiado on el plasma orrotante en esas regiones. Cabe destaar que también ondas deeste tipo pueden ser observadas en regiones eranas a ometas omo es el aso del ometaHalley, en las que el Campo Magnétio Interplanetario (CMI) es variable en el tiempo ylos iones generados en la region de interaión on el viento solar pueden ser inyetadoson diferentes ángulos de paso α, de tal forma que uando se tiene un α ∼ 90◦ los ionesasimilados tienen una distribuión, tipo anillo, muy semejante a la del aso de Io (ver Figura53



Ondas e Inestabilidades 3 � 3.2 Ondas en plasmas espaiales del Sistema Solar3.3).

Figura 3.2: Aquí se presenta un esquema que permite ver la región del toroide de Io, dondese generan ondas/inestabilidades al interatuar on la magnetósfera de Júpiter. Este toroide estáformado por material que esapa de la super�ie de Io debido a gases volánios (azufres básia-mente). Se ha estimado que ∼ 1000 kg s−1 de material de la exósfera de la luna Io es ionizado einyetado al toroide (Hill, T. W. et al., 1983; Frank y Paterson, 1999).En Io la asimilaión de masa se da uando iones de la exósfera son ionizados y llevadoshaia el interior del plasma toroidal. Las observaiones de ondas ion-ilotrón han sidorealizadas por la sonda Galileo enontrando que las freueias de estas ondas son muyeranas a las girofreuenias (Ωi = qB◦/mi) de los iones SO+
2 , SO+ y S+ (Blano-Cano,2004). La apariión de este tipo de iones no es extraña uando se sabe que en Io hayneutros omo SO2, SO, O, S, H, produto de la intensa atividad volánia que existe eneste satélite. Estos gases son ionizados por fotoionizaión ourriendo un ambio de arga yposteriormente son arrastrados haia el interior del plasma toroidal. Se ha estimado que laantidad de material de Io que es inyetado al toroide es ∼ 1000 kg s−1 (Hill, T. W. et al.,1983; Frank y Paterson, 1999).En el aso de Saturno la situaión es similar. Con los magnetómetros abordo del satéliteCassini se enontraron tambien ondas ion�ilotrón produidas por iones de grupos deagua (O+, OH+, H2O+ o H3O+) y O+

2 en zonas muy eranas al anillo E2 (Leisner et al.,2Formado por partíulas de hielo y polvo on tamaños de hasta 3m de diámetro y uyo grosor variaentre los 200m y 3000m. http://www.nasa.gov/worldbook/saturn_worldbook.html54
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Ondas e Inestabilidades 3 � 3.2 Ondas en plasmas espaiales del Sistema Solar2006). El anillo E de Saturno es una oleión óptiamente delgada de granos de hielo deagua predominantemente de tamaño miro rodeado por una exósfera de moléulas del grupode agua (O y OH) que se extiende desde 3 radios de Saturno hasta 8Rs (1Rs= 60268 km).De heho a lo largo de estos anillos están las lunas ongeladas (satélites) del planeta quese mueven en torno a Saturno omo: Mimas, Enelado, Tethys, Dione y Rhea que sonlas fuentes responsables de los grupos neutros de agua enontrados en ellas. Estas ondasson generadas por el arrastre de iones que se generaron por la ionizaión de material neutrode la exósfera en los alrededores del anillo E, y su subseuente aeleraión por el ampoelétrio asoiado on el plasma orrotante. Se han realizado álulos de la tasa de pérdidade material de esta nube neutra en el anillo E en ∼ 5.7× 1026 partíulas s−1, esto equivalea ∼ 17.2 kg s−1 (Leisner et al., 2006). Un ejemplo que muestra omo son las series detiempo del ampo magnétio observadas por Cassini en la región donde apareen ondasion ilotrón, puede ser visto en la Figura 1.8. Cabe menionar que también modos tipoespejo fueron reportados por Leisner et al. (2006) en regiones eranas a la magnetósferamedia de Saturno.

Figura 3.3: Aquí se muestra un diagrama de la geometría del Campo Magnétio Interplanetario(CMI) y la direión de la veloidad del viento solar vsw alrededor de un ometa. La traye-toria iloidal de la aptura de iones se india sobre este plano perpendiular a B, tomado de(Blano-Cano, 2004).Por otra parte, la generaión de ondas en zonas eranas a ometas ourre porqueel material ometario es ionizado y reogido por el viento solar. La ionizaión de átomosometarios y moléulas (predominantemente grupos de agua: H2O+, O+, OH+) suede porfotoionizaión e interambio de arga onforme el ometa se aproxima al Sol, ver �gura(3.3). En este aso la naturaleza de la región de interaión y la asimilaión de iones es55



Ondas e Inestabilidades 3 � 3.2 Ondas en plasmas espaiales del Sistema Solardeterminada por las propiedades del viento solar y la tasa de produión de gas del ometa.Existen ometas omo el Grigg�Skjellerup on una atividad débil debido a que tuvo sólouna tasa de produión de 1027mol s−1 para una región de interaión que se extendía hasta104 km. Por otra parte, en omparaión el ometa Halley fue muy ativo on una tasa deproduión de 1030mol s−1 para una región de interaión de 106 km, (Blano-Cano, 2004;Szegö et al., 2000).
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� 4.1 Resumen

4Ondas IC y armónios
En este apítulo se presentarán los resultados sobre ondas ion ilotrón y su primermodo armónio detetadas en 4 observaiones (órbitas de baja inlinaión) hehas onCassini en el 2005. También se presentan los resultados provenientes al utilizar el ódigode dispersión Whamp para ver si dadas las ondiiones que prevaleen en el plasma de lamagnetosfera media de Saturno, muy era de Enelado, puede observarse el reimien-to de ondas ion ilotrón y su primer modo armónio. Todos estos resultados han sidopubliados (Rodríguez-Martínez et al., 2010).4.1. ResumenOndas ion�ilotrón han sido observadas por la misión Cassini en la magnetosferamedia de Saturno (Russell et al., 2006b; Leisner et al., 2006). Estas ondas tienen freuen-ias eranas a las girofreuenias de iones de grupos de agua. Están polarizadas irular-mente haia la izquierda y en muhas regiones se propagan a pequeños ángulos respetodel ampo magnétio ambiente. Su origen se puede expliar en términos de la inestabili-dad ion�ilotrón generada por grupos de agua reogidos de la nube neutra de Saturno.Un resultado novedoso de esta tesis ha sido el heho de que varias regiones de losespetros dinámios analizados, mostraron la existenia de �utuaiones que ourrenaproximadamente a dos vees el valor de la girofreuenia del ion. Estas ondas tienenuna omponente ompresiva signi�ativa y se propagan a ángulos oblíuos respeto alampo magnétio. Sus araterístias sugieren que estas �utuaiones pueden ser identi�-adas omo un modo armónio (n = 2) generado por distribuiones tipo anillo oasionadas59



Ondas IC y armónios 4 � 4.2 Introduiónpor asimilaión (pikup) de iones. En este trabajo se estudian en detalle las araterístiasde estos modos armónios así omo también se estudian las araterístias de ondas en elfundamental (n = 1). Adiionalmente se evaluarán las tasas de reimiento usando análisisde dispersión en teoría inétia de plasmas.Cabe destaar que las órbitas analizadas de forma ompleta en este trabajo ontemplan 4vuelos de Cassini en el 2005 de baja inlinaión órbital, sin embargo, otras órbitas tambiénfueron estudiadas aunque de forma parial. El estudio realizado onsistió en la búsquedade intervalos de tiempo on Ondas Ion Cilotrón (OIC), Modos Armónios de estas ondas(MA) y Modos tipo Espejo (MTE) en otros vuelos de Cassini. La Tabla 4.1 muestra variasde las órbitas analizadas, inluyendo los análisis ompletos para las órbitas presentadas enéste trabajo. Como puede verse, es neesario haer un estudio más exhaustivo para ver sihay otras observaiones on OIC, MA y MTE, uya �nalidad sería la de tener un panoramamás ompleto sobre las ondiiones del plasma bajo las que ourren estas inestabilidadesy que posteriormente sean utilizadas para ver si un análisis de dispersión utilizando teoríainétia líneal permite que ourra el reimiento de este tipo de inestabilidades. Aquellasobservaiones que no han sido exploradas para enontrar ualquiera de las ondas y modosdesritos en éste trabajo se indian on el símbolo �−� en la Tabla 4.1.4.2. IntroduiónLa misión Cassini ha permitido el estudio de inestabilidades en el plasma de la ráp-ida y orrotante magnetósfera de Saturno. De las observaiones de ampo magnétio(Dougherty et al., 2004), reientes estudios han mostrado que la magnetosfera media esria en el fenómeno de ondas on Ondas Ion Cilotrón (OIC) y Modos Tipo Espejo (MTE)apareiendo a diferentes distanias radiales de Saturno (Russell et al., 2006b; Leisner et al.,2006). La inestabilidad ion ilotrón en estas regiones es generada por iones de grupos deagua (O+, OH+, H2O+, ó H3O+) levantados de la nube neutra del anillo E que formaanillos de iones en el espaio de veloidades. Las OIC son importantes para el diagnóstiode los proesos que operan en la magnetosfera y pueden proveer ídeas sobre la omposiióndel plasma que produe las ondas (Russell y Blano-Cano, 2007).Desde la puesta en órbita del satélite Cassini alrededor de Saturno el primero de juliode 2004, al menos tres vuelos a la luna Enelado durante el 2005 y otros dentro de lamagnetosfera media de Saturno han mostrado que Enelado es de las fuentes importantesde material para el anillo E on una pluma (eyeta), era del polo sur de ésta luna, queafeta las propiedades de plasma magnetosfério loal, tales omo la densidad de masa ylos patrones de �ujo (Khurana et al., 2007; Kivelson, 2006). La tasa de pérdida de iones delgrupo de agua de la pluma de Enelado ha sido estimada por Hansen et al. (2006) omouna funión del área de la pluma y la veloidad térmia, on un valor entre 150− 350 kg/s(aproximadamente 5 × 1027 − 1 × 1028 partíulas/s respetivamente). Sin embargo, otrosálulos usando las amplitudes de las ondas (Leisner et al., 2006) muestran que la nube60



Ondas IC y armónios 4 � 4.2 Introduión
Tabla 4.1: Resumen de observaiones de Cassini era de Enelado.Observaión ϕa Altitudb Veloidadc OICd MAe MTEf(◦) (km) (km/s)17-Feb-05∗ 0.3 1179 6.6 Sí Sí Sí09-Mar-05∗ 0.3 500 6.6 Sí Sí Sí29-Mar-05 0.3 63785 10.1 No No No21-May-05 21.9 93000 8.1 Sí No No14-Jul-05 22.0 1000 8.1 Sí No No29-Ot-05 0.4 190600 11.8 �g � �27-Nov-05∗ 0.4 108600 7.5 Sí Sí Sí24-De-05∗ 0.4 97200 6.9 Sí Sí Sí17-Ene-06 0.4 146500 2.0 Sí No Sí30-Jun-06 0.4 169300 2.2 Sí No Sí09-Sep-06 25.0 39800 10.3 � � �09-Nov-06 55.4 94400 14.1 Sí � �18-Jun-07 2.2 90800 9.4 Sí � �30-Sep-07 6.3 88400 6.1 � � �17-Nov-07 5.0 118900 21.1 � � �19-De-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 Sí � �30-Jun-08 75.8 99100 21.6 Sí � �11-Ago-08 � 54 17.7 Sí � �09-Ot-08 � 25 17.7 � � �31-Ot-08 � 197 � � � �02-Nov-09 � 103 7.7 � � �28-Abr-10 � 100 6.5 � � �18-May-10 � � � � � �

a Ángulo de inlinaión de la órbita de Cassini respeto al plano del euador.
b Altitud de Cassini respeto a Enelado en el máximo aeramiento entre ambos.
c Veloidad de Cassini al momento del máximo aeramiento entre Cassini y Enelado.
d Deteión de regiones on Ondas Ion Cilotrón (OIC).
e Deteión de regiones on Modos Armónios (MA) de OIC.
f Deteión de regiones on Modos Tipos Espejos (MTE).
g El símbolo �−� es para señalar aquellas observaiones no exploradas todavía en la búsqueda deOIC, MA ó MTE. También puede indiar parámetros desonoidos de las observaiones.
∗ Órbitas estudiadas en éste trabajo. 61



Ondas IC y armónios 4 � 4.2 Introduiónneutra del anillo E pierde 2.26 × 1026 partíulas/s. Éste es un valor subestimado debidoa que hay un límite radial en el rango de las observaioes de las ondas y el modelo. Noobstante, esta tasa es era de dos ordenes de magnitud menor que la produión de masaen el toroide de Io. En adiión, la tasa de masa asimilada es de era de 100 kg s−1 (3×1027moléulas de H2O ada segundo) y que fue inferida por Tokar et al. (2006).El satélite Io de Júpiter es otro ejemplo donde ondas ion ilotrón son generadaspor la asimilaión de masa. En este aso, las ondas fueron vistas eranas a las giro�freuenias de iones SO+
2 , SO+ y S+, on amplitudes aproximadas a 100 nT de pio a pio.Las ondas omienzan a 20 radios de Io y ontinúan más allá (Huddleston et al., 1999;Russell y Blano-Cano, 2007). Observaiones durante el paso J0 de Galileo mostraronla existenia de ondas on ángulos de propagaión de θ = 0◦ − 20◦ y una elíptiidad entre

−0,6 y −0,8. Aunque muhas de las ondas ion ilotrón se propagaban típiamente onesos ángulos, hubo intervalos donde las ondas se propagaron por arriba de los 40◦ respetoal ampo magnétio ambiente B◦ (Blano-Cano et al., 2001a,b). Simulaiones híbridas deCowee et al. (2007a) han prediho la existenia del primer armónio de SO+ era de Io.Sin embargo, a partir de las observaiones no se han reportado modos armónios.Por otra parte, ondas ion ilotrón on armónios han sido observadas en los hoquesde proa planetarios y en medios ometarios. La primera evidenia de modos armónios enmedios planetarios fue reportada por Smith et al. (1983), quien reportó ondas de baja fre-uenia en mediiones de las Voyager rio arriba del hoque de proa joviano. Estos modosfueron expliados en términos de armónios de resonanias de ilotrón on una distribuiónde protones tipo anillo. Armónios de ondas ilotrón también fueron reportados de obser-vaiones de Giotto en la región rio arriba del hoque uasi�paralelo del ometa P/Halley(Wong et al., 1991; Glassmeier et al., 1989). En este aso las ondas fueron asoiadas oniones reién reados y pesados (del grupo de agua). Adiionalmente, Tan et al. (1993) iden-ti�ó armónios de ondas ion ilotrón onsistentes on los múltiplos de 6, 7, 8, 9, 10 y 12de las girofreuenias de iones de O+ y múltiplos 1, 1.5, 2 and 2.5 de la girofreuenia delprotón y éstos han sido analizados en Brina (1991) y Tsurutani (1991).Estudiar ondas ion ilotrón en la magnetosfera de Saturno puede ayudar a mostraromo estas ondas (tanto en sus freuenias fundamentales omo sus armónios) puedenreer en otros medios on asimilaión de masa omo es el aso de los ometas, dondelos iones que perteneen al grupo de agua pueden generar �utuaiones similares y dondelas observaiones son esasas. La veloidad de orrotaión de la magnetosfera de Saturnoes perpendiular al ampo magnétio de tal modo que los iones son levantados formandodistribuiones tipo anillo listas para generar ondas. A manera de ontraste, la situaión enometas es más ompleja, pues los iones pueden ser inyetados a diferentes ángulos, α,dependiendo de la orientaión de la veloidad de �ujo (bulto) y el ampo magnétio, y enalgunos asos los iones asimilados pueden tener una veloidad de deriva paralela signi�a-tiva, así que más modos de las ondas son inestables, omo suede en el aso de Saturnodonde se tiene que α = 90◦ (Huddleston y Johnstone, 1992). Así, resultados obtenidos delestudio de ondas ion ilotrón en las magnetosferas planetarias pueden aportar un invalu-62



Ondas IC y armónios 4 � 4.3 Observaiones de las ondas�modos armóniosable entendimiento sobre la generaión y evoluión de ondas era de ometas uando laveloidad del viento solar y el ampo magnétio interplanetario son perpendiulares.En este trabajo se muestra que armónios de ondas ion ilotrón, on freuenias ados vees el valor de la girofreuenia del grupo de agua, f ∼ 2 · ΩW+, pueden existiren la magnetosfera Kroniana donde adiionalmente se reportan ondas ion ilotrón onfreuenias eranas a la girofreuenia fundamental de iones del grupo de agua, f ∼ ΩW+(Russell et al., 2006a; Leisner et al., 2006). En la seión 2 se desriben las propiedades delos modos armónios y se omparan las araterístias de las ondas on las �utuaionesobservadas en la girofreuenia fundamental. En la seión 3 se utiliza análisis de dispersióninétio para ver el reimiento de las ondas. Finalmente los resultados serán disutidos yresumidos en la seión 4.4.3. Observaiones de las ondas�modos armónios4.3.1. Desripión generalSe usaron mediiones de ampo magnétio, tomadas durante el año 2005, on el instru-mento Dual Tehnique Magnetometer (MAG) abordo del satélite Cassini a una resoluiónde un 1 vetor por segundo (Dougherty et al., 2004). Dos de estos vuelos fueron muy er-anos a Enelado, 17 de febrero (E0) y 9 de marzo (E1) (ver la Tabla 4.2). Las otrasdos observaiones fueron para el 24 de diiembre y el 27 de noviembre. Adiionalmente, seusaron datos del instrumento Cassini Plasma Spetrometer (CAPS) (Young et al., 2004;Wilson et al., 2008) para las dos últimas observaiones. Durante estas uatro órbitas se en-ontraron regiones extendidas donde ondas ion ilotrón on freuenias aproximadamentede dos vees el valor de la girofreuenia de iones del grupo de agua (2·ΩW+). La inter-pretaión de estas ondas sugieren que se trata de armónios de ondas ion ilotrón. A partirde este momento se usará la notaión W+ (grupo de iones de agua) para identi�ar unaombinaión de iones O+, OH+, H2O+ y H3O+.La Figura 4.1 muestra los Espetros Dinámios (ED)1 de ino horas de las observa-iones de estos uatro días. Los paneles superiores (inferiores) orresponden a la poteniade la densidad espetral transversa (ompresiva). Las líneas blanas horizontales sobre laFigura 4.1, indian la girofreuenia de iones O+, H3O+ y O+
2 (Ω16+ , Ω19+ y Ω32+ respe-tivamente). Ondas ion ilotrón en la freuenia fundamental de O+, H3O+ y O+

2 apareendurante ∼7 hrs para las observaiones del 24 de diiembre y el 27 de noviembre, pero so-lamente se han mostrado 5 horas en la �gura. En omparaión, las observaiones del 9 demarzo muestra ondas ion ilotrón en el fundamental para un intervalo orto de 3 horason un orte de datos de ∼ 2 horas entre las 09:30UT�11:30UT que orresponden a unadistania de 3.8RS desde el entro de Saturno, lo que es onsistente on las distanias1Informaión espeí�a sobre los Espetros Dinámios puede ser vista en la seión A.4 del ApéndieA. 63



Ondas IC y armónios 4 � 4.3 Observaiones de las ondas�modos armóniosTabla 4.2: Resumen de las observaiones de OIC observadas en el fundamentaly su primer armónio (MA).Feha OICa (OIC + MA)b Distaniac Latitudd Distaniae fB◦(RS) (◦) (km) (nT )09-Mar-05 06:00 a 07:30 07:30 a 09:00 4.60 � 4.01 -0.151 � -0.100 500 449.9114:30 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 473.9424-De-05 16:40 a 19:00 19:00 a 24:00 4.82 � 4.87 -0.024 � 0.313 97200 181.8727-Nov-05 14:30 a 16:30 09:00 a 14:30 4.82 � 5.00 -0.021 � 0.333 108600 184.20
a Intervalo de tiempo de OIC en el fundamental para todas las observaiones.
b Intervalo de tiempo donde se observaron OIC+MA.
c Distanias Radiales entre Cassini y Saturno orrespondientes a los intervalos donde hayOIC+MA (1RS = 60268 km).
d Latitude geográ�a para la posiión de Cassini en los intervalos de OIC+MA.
e Distania Mínima entre Cassini y Enelado para ada vuelo.
f Valor del ampo magnétio uando Cassini está ruzando el euador de Saturno.reportadas por Russell y Blano-Cano (2007). Finalmente, la observaión del 17 de febreromuestra la existenia de ondas ion ilotrón en el modo fundamental de iones O+, H3O+ yO+

2 en un intervalo similar al de la observaión de marzo pero on un orte de freueniasde ∼ 1.5 horas entre 00:30UT�02:00UT para O+ y H3O+. Trabajos previos (Russell et al.,2006b; Leisner et al., 2006) sobre ondas ion ilotrón en la magnetosfera de Saturno in-terpretaron las ondas en términos de iones H2O+. Sin embargo, la freuenia de las ondasen los espetros de la Figura 4.1 presentan una mejor orrespondenia a la girofreueniade iones de H3O+ (ver también Figura 4.4). Esto último está de auerdo on el trabajode Fleshman et al. (2009) quienes reportan que H3O+ es la espeie de iones dominantedel grupo de agua rio abajo de la pluma de Enelado. Durante este intervalo los piosespetrales de la potenia transversa a freuenias eranas a la girofreuenia de iones O+
2(f ∼ Ω32+), indian que la omposiión de la distribuión del anillo generadora de ondaspuede variar.Los Modos Armónios (MA) on freuenias f ∼ 2·ΩW+ apareen sobre diferentes lon-gitudes de intervalos de tiempo. Las observaiones del 17 de febrero y 9 de marzo en laFigura 4.1, donde Cassini se mueve haia la dereha, muestra ondas on f ∼ 2 · Ω19+en intervalos ortos de ∼ 1 hr orrespondientes a 03:20�04:20 hrs y 07:30�08:30 hrs respe-tivamente y distanias radiales entre 3.8RS y 4.6RS de Saturno (1RS = 60268 km). Lasobservaiones del 24 de diiembre y del 27 de noviembre tienen intervalos on armóniosque duraron hasta ∼ 5 hrs, entre 19:00�24:00 hrs y 09:00�14:00 hrs respetivamente queorresponden a distanias de Saturno ligeramente grandes, entre 4.8RS and 5.5RS. Adi-64
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Figura 4.1: Espetros dinámios por 5 hrs de las observaiones de Cassini para el 24 de diiembre,27 de noviembre, 9 de marzo y 17 de febrero del 2005 donde los modos armónios pueden serobservados en el poder ompresivo. Para ada día se muestran ambos poderes, tanto el transversalomo el ompresivo. Las observaiones son onsistentes on las ondas ion ilotrón observadas alas girofreuenias de los iones Ω16+ , Ω19+ y Ω32+ (líneas en olor blano). Cassini viaja haiala dereha en los paneles y la línea EC representa el rue del euador por Cassini. Tomada de:(Rodríguez-Martínez et al., 2010).
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Ondas IC y armónios 4 � 4.3 Observaiones de las ondas�modos armóniosionalmente, durante el vuelo del 9 de marzo, modos armónios fueron también observadosdurante 15:00�16:00 hrs, i.e., a distanias de ∼ 3.8 RS −4.6 RS (ver la Tabla 4.2). Espe-tros de poder muestran que las ondas ion ilotrón en el fundamental son prinipalmente�utuaiones transversas, mientras que los modos armónios tienen poderes ompresivosmás grandes. La Tabla 4.2 resume los intervalos de tiempo y distanias para OIC más suprimer MA. Se observó que la magnitud del ampo magnétio, B◦, tuvo diferentes valorespara ada región de las observaiones. Para la región on OIC, el B◦ �utuó entre 109.33�299.10 nT mientras que en la región on OIC+MA, el ampo magnétio fue más intensoon valores entre 157.19�363.60 nT.La Figura 4.2 muestra las órbitas de ada observaión en el plano XY. Para estosgrá�os se usó el sistema Kronian�Solar�Rotational (KSR, por sus siglas en inglés), dondeel eje Z está en la direión del eje de rotaión de Saturno; X es perpendiular a Z enel plano que ontiene a la línea Sol�Saturno, positiva haia el Sol; Y ompleta el sistemadereho. Las posiiones de Enelado, uando Cassini omienza y termina la deteión deOIC+MA, son maradas on írulos abiertos y rellenos respetivamente. Las regiones onOIC y OIC+MA se indian a lo largo de la órbita de Cassini donde se han apliados ED,Fast Fourier Transform (FFT, por sus siglas en inglés) y análisis de mínima varianza (MVA,también por sus siglas en inglés) para araterizar las ondas ion ilotrón y su primer modoarmónio. Para estas uatro observaiones, Cassini estuvo a una distania de Saturnoentre 3.8RS and 5.5RS uando el modo armónio aparee en los ED. Se enontró que paraada órbita las OIC+MA ourrieron más era de Enelado que las OIC en omparaión.Por ejemplo, para la observaión del 9 de marzo, las OIC+MA se observaron a ∼13RE,mientras que las OIC ourrieron a distanias de ∼157RE (1 RE = 251.8 km, el radio deEnelado). En todos los asos, la inlinaión de la órbita de Cassini al momento de ruzarel euador (EC) fue pequeño (< 0.5◦), es deir, Cassini prátiamente ruzó paralelo alplano del anillo E. Durante estas uatro órbitas, las regiones on OIC y su primer MA fueronobservadas muy era del euador geográ�o (±0.04RS). Trabajos previos (Comuniaiónpersonal on J. S. Leisner, 2009) han mostrado que las OIC pueden ser observadas alrededorde ±0.20RS respeto del plano del euador. Más trabajo es neesario para determinar silos MA pueden observarse por arriba de ±0.20RS del euador magnétio para órbitas onpequeñas y altas inlinaiones.4.3.2. Propiedades de las ondasLa Figura 4.3 muestra series de tiempo del ampo magnétio2 para intervalos de 5minutos donde las OIC+MA fueron observadas. En ada aso se gra�an las omponentes
Bx, By, Bz y B on una tendenia uadrátia removida. Éstas regiones muestran ondason amplitudes de hasta ∼ 0.7 nT o más que son ligeramente más grandes que aquellasreportadas previamente (Dougherty et al., 2006; Leisner et al., 2006) de ∼0.5 nT, para las2Mayor informaión sobre omo se gra�an las series de tiempo de ampo magnétio y sobre omo seremueve la tendenia puede ser enontrada en la seión A.2 del Apéndie A.66
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Figura 4.3: Componentes del ampo magnétio para intervalos representativos de 5 minutos,donde ondas ion ilotrón en el modo fundamental y armónio n = 2 fueron observadas. Aquí seha gra�ado la perturbaión del ampo magnétio y el ampo magnétio de fondo fue removi-do/quitado utilizando un ajuste uadrátio. Tomada de: (Rodríguez-Martínez et al., 2010).observaiones E0, E1 y la del 24 de diiembre donde ellos enontraron que las OIC están justoen la freuenia fundamental (f ∼ ΩW+). Una araterístia que distingue a estas ondas esla variaión uasi-periódia en amplitud que puede ser originada por una �modulaión� enla onda (beating en inglés) de dos o más ondas on diferentes freuenias que interatúanon veloidades omparables.El análisis de Fourier (FFT)3 fue desompuesto en poderes transversal y ompresivo parauna mejor omparaión y araterizaión de las ondas. El poder ompresivo es de�nido omoel poder total, Ptot, que resulta de apliar FFT a la magnitud de ampo magnétio, B◦,mientras que el poder transverso es de�nido omo |Px + Py + Pz − Ptot|, donde Px, Py,
Pz, son los poderes apliados a Bx, By y Bz. La Figura 4.4 muestra el análisis FFT paralos intervalos de la Figura 4.3. Los poderes transversales y ompresivos muestran un pioprinipal que es onsistente on las girofreuenias de iones O+

2 , Ω32+ , y de iones del grupo3Para mayor informaión sobre el análisis de Fourier se puede revisar la seión A.3 del Apéndie A.68



Ondas IC y armónios 4 � 4.3 Observaiones de las ondas�modos armóniosde agua, omo lo son Ω16+ y Ω19+ . Se puede observar que en todos los asos OIC onfreuenias eranas a la girofreuenia fundamental son prinipalmente transversales, onun poder transversal de al menos un orden de magnitud más grande que su ontraparteompresiva. En todos los asos el per�l observado para el pio fundamental es anho y seobserva un doble pio en la potenia transversa para las observaiones del 17 de febreroy 27 de noviembre, tal que este pio seundario orresponde a la girofreuenia de ionesde O+
2 (Ω32+). Esto india que estos iones O+

2 son omunmente asimilados (piked up) enlas regiones de análisis, lo que es onsistente on el heho de que O2 es una importateomponente a bajas altitudes omo fue reportado por Martens et al. (2008); Johnson et al.(2006b); Young et al. (2005). Adiionalmente la Figura 4.4 muestra también otro pioseundario pero ahora en el poder ompresivo que aparee a dos vees la girofreueniade iones de H3O+ (2 · Ω19+), sugeriendo la existenia de OIC que reen en un modoarmónio f ∼ n · ΩW+, on n = 2. Para este pio el poder ompresivo es más grande quela omponente transversal, al menos por un orden de magnitud en todos los asos, exeptopara la observaión del 27 de noviembre donde la diferenia entre los poderes ompresivosy transversales es más pequeña. Para todos los días exepto el 17 de febrero, los pios a
2 ·Ω19+ son anhos on freuenias eranas a 2 ·Ω16+ , ó 2 ·Ω18+ . Lo que es más el doblepio presente en el poder ompresivo sugiere que estas ondas han sido generadas a más deuna de estas freuenias (2 · Ω16+ , 2 · Ω18+ , 2 · Ω19+).Por otra parte, para la observaión del 17 de febrero hay tres intervalos de tiempo dondelos espetros dinámios muestran que ondas de O+

2 pueden tener amplitudes más grandesque aquellas ondas on f ∼ Ω19+ . La Figura 4.5 presenta uno de estos intervalos dondeel pio prinipal es anho para ambos poderes transversal y ompresivo y se observa erade la girofreuenia de iones de O+
2 (Ω32+) a distanias radiales de 3.5�3.6RS, y era deleuador geográ�o (0�0.0104RS). El heho de que ondas de O+

2 puedan ser dominantesen algunos intervalos, muestra que la omposiión de los anillos que produen las ondas esvariable por lo que algunas oasiones anillos densos de O+
2 pueden superar y formar unainestabilidad umbral mientras la inestabilidad debida a iones H3O+ es estable.Para onoer las propiedades de las ondas tales omo los ángulos de propagaión yla polarizaión se usó el Análisis de Mínima Varianza4 (MVA por sus siglas en inglés)(Hoppe et al., 1981). La Figura 4.6 muestra hodogramas en los ejes prinipales oordena-dos para dos regiones on ondas ion ilotrón on f ∼ ΩW+ más los modos armónios(OIC+MA). La �gura 4.7 muestra dos intervalos donde solo se observaron ondas ion i-lotrón en el modo fundamental. En todos los asos las ondas están polarizadas haia laizquierda. Las ondas en regiones on OIC+MA son ompresivas, elíptiamente polarizadason ángulos de propagaión on respeto al ampo ambiente, entre 17◦ y 59◦. Para los asosmostrados en la Figura 4.6 los ángulos de propagaión fueron 34.7◦ y 27.8◦ respetivamente.En ontraste, las ondas en regiones on solo OIC son más transversales, polarizadas iru-larmente y se propagan más era de la direión del ampo magnétio, on θB◦k < 13◦.4Mayor informaión sobre el análisis de Mínima Varianza utilizado aquí, puede ser revisado en la seiónA.5 del Apéndie A. 69
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Ondas IC y armónios 4 � 4.4 Teoria de dispersión inétiaTabla 4.3: Resultados de MVA para los intervalos on OIC + MA y para losintervalos donde solo hay OIC en el fundamental.Observaión Región on (OIC + MA)Intervalos de tiempoa b θB◦k
(◦) c λint/λmin

d λmax/λint09-Mar-05 07:47:45 to 07:48:15 17.1 2.5 1.517-Feb-05 03:53:23 to 03:53:53 59.0 1.6 1.324-De-05 21:35:05 to 21:35:35 34.7 8.8 1.227-Nov-05 12:27:00 to 12:27:30 27.8 4.4 1.5Región on OIC09-Mar-05 06:40:30 to 06:41:00 13.3 7.3 1.217-Feb-05 05:52:30 to 05:53:00 11.3 5.6 1.224-De-05 17:35:00 to 17:35:30 9.7 45.7 1.227-Nov-05 16:05:30 to 16:06:00 6.0 39.8 1.4
a Intervalos de tiempo de MVA.
b Ángulo de propagaión entre el vetor de onda k y el ampo magnétio no perturbado
B◦.
c Razón entre los eigenvalores intermedio y mínimo (λint and λmin).
d Razón entre los eigenvalores máximo e intermedio (λmax and λint).
Para los intervalos mostrados en la Figura 4.7 las OIC se propagan a θB◦k = 10◦ y 6◦respetivmamente. La naturaleza ompresiva de las regiones on MA es onsitente on elanálisis ED y FFT, donde la potenia ompresiva es siempre más grande para el pio a
2 · ΩW+ .La Tabla 4.3 muestra un resumen del análisis MVA para subintervalos de 30 segundosdentro de los intervalos de la Figura 4.3, tanto para la región que ontiene el MA omola región on las OIC en el fundamental. Las ondas en el fundamental son más planas ysu ángulo de propagaión queda bien determinado. En ontraste, las �utuaiones en re-giones on OIC+MA mostraron una gran variaión re�ejando el heho de que los per�lesdel ampo magnétio observados por el satélite están ompuestos de ondas on diferentesaraterístias llegando de diferentes loalizaiones (i.e. ondas que prinipalmente se pro-pagan paralelamente al ampo y generadas en la girofreuenia fundamental por resonaniade iones en adiión a modos armónios que se propagan oblíuos al ampo magnétio). Enotras palabras, las ondas observadas pueden ser desritas por una distribuión formada porondas propagándose a diferentes ángulos y a freuenias extendidas, ver omo ejemplo eltrabajo de (Storey y Lefeuvre, 1979).72



Ondas IC y armónios 4 � 4.4 Teoria de dispersión inétia
106.1 107.3 108.5 109.6

Max Var

-47.6

-46.5

-45.3

-44.1

In
t 

V
ar

106.1 107.3 108.5 109.6
Max Var

167.8

168.9

170.1

171.3

M
in

 V
ar

167.8 168.9 170.1 171.3
Min Var

-47.6

-46.5

-45.3

-44.1

In
t 

V
ar

106.1
107.3
108.5
109.6

M
ax

 V
ar

21:35:05 21:35:20 21:35:35
Time [hh:mm:ss]

167.8
168.9
170.1
171.3

M
in

 V
ar

12-24-2005 Range: [21:35:5] to [21:35:35]

-72.7 -71.6 -70.4 -69.2
Max Var

58.4

59.6

60.8

61.9

In
t 

V
ar

-72.7 -71.6 -70.4 -69.2
Max Var

175.0

176.2

177.4

178.5

M
in

 V
ar

175.0 176.2 177.4 178.5
Min Var

58.4

59.6

60.8

61.9

In
t 

V
ar

-72.7
-71.6
-70.4
-69.2

M
ax

 V
ar

12:27:00 12:27:15 12:27:30
Time [hh:mm:ss]

175.0
176.2
177.4
178.5

M
in

 V
ar

11-27-2005 Range: [12:27:0] to [12:27:30]
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Ondas IC y armónios 4 � 4.4 Teoria de dispersión inétia4.4. Teoria de dispersión inétiaLas ondas ion ilotron en la magnetosfera media de Saturno reen de las anisotropíasen la temperatura (T⊥/T‖ ≫ 1) produidas por anillos de iones levantados desde la nubeneutra. Es importante la existenia de estas ondas omo un diagnóstio de los proesosde asimilaión de masa que ourren en las magnetosferas gigantes debido a la presen-ia de satélites on atmósferas y material del anillo (Leisner et al., 2006; Blano-Cano,2004). Para araterizar las propiedades del plasma, inestabilidades y ondiiones para elreimiento de ondas, es neesario usar teoría de dispersión inétia (Gary, S. P. , 1993;Brina and Tsurutani, 1989a,b).Las ondiiones en plasma en medios espaiales son omúnmente adeuadas para eldesarrollo de ondas e inestabilidades. Regiones similares al anillo E de Saturno donde seobservan proesos de asimilaión de masa, son muy favorables para observar el reimientode ondas. Para estimar las ondiiones neesarias para el reimiento de ondas ion ilotróntanto para el fundamental (n = 1) omo para el primer armónio (n = 2), se ha usadoel ódigo de dispersión Whamp5 (Rönmark, K., 1982). Se onsideraron 6 espeies en elplasma on propiedades similares a la región del anillo (ver Tabla 4.4), on una distribuióntipo anillo fría de H3O+. En los modelos de whamp las distribuiones de veloidad sonbi-Maxwellianas en vez de anillos tipo haz. Como se muestra en el trabajo de Cowee et al.(2007a), éste ódigo de dispersión permite resultados similares a aquellos obtenidos oniones reién reados que son modelados omo un anillo si se onsidera una bi-Maxwellianaaltamente anisotrópia para un anillo on T⊥ = mv2ring y T‖ ∼ 0. Por lo tanto se puedealular la anisotropía en la temperatura ausada por la distribuión tipo anillo evaluandouna temperatura efetiva perpendiular para tal anillo usando la veloidad de inyeión delos iones levantados. En este sentido, T⊥j = mjv
2
⊥/2kB donde j se re�ere a las espeies deiones, en este aso H3O+. Si v⊥ = 37 km s−1 (onsistente on los valores de veloidad deLeisner et al. (2006)), entones T⊥H3O+ ≃ 0.1356 keV. La temperatura paralela se onsideramuy pequeña (T‖ < 0.5 eV, ver la Tabla 4.4). El plasma de bakground o fondo onsiste deiones de H3O+, OH+, O+ and O+

2 , uyas densidades orresponden al 70%, 15% y 4% dela densidad total, tal y omo se estimó en el modelo de Jura y Rihardson (2005), paralas primeras tres espeies respetivamente. La densidad de O+
2 (∼ 1% de la densidad delbakground o fondo) fue alulada de Martens et al. (2008).La Figura 4.8 muestra los datos de plasma obtenidos on el instrumento CAPS parados días de las observaiones: 27 de noviembre y 24 de diiembre de 2005. En ésta �guralos parámetros mostrados son: magnitud del ampo magnétio, densidad, temperatura yanisotropía de la temperatura para el bakground de H+ y OH+ omo una funión deltiempo y la distania. Las bandas de olores son para identi�ar aquellas regiones donde sehan observado ondas ion ilotrón (ICW por sus siglas en inglés) y ondas ion ilotrón más suprimer armónio (ICW+HMW por sus siglas en inglés). La línea vertial disontinua india5Mayor informaión sobre ómo fue utilizado el del ódigoWhamp en éste trabajo se puede enontraren el Apéndie B. 75



Ondas IC y armónios 4 � 4.4 Teoria de dispersión inétiaTabla 4.4: Condiiones del plasma para el análisis de dispersión usado en whamp,
|B◦| = 180 nT.Espeie Densidad Temperatura, [T‖℄ A = T⊥

T‖
Veloidad del anillo(m−3) (eV) (km s−1)� Anillo �H3O+ 4.32 0.02�0.5 6000�250 37� Bakground �H3O+ 42.00 7.7 4.0 0OH+ 9.00 40.0 1.0 0O+ 2.40 134.1 1.0 0O+

2 0.60 107.3 1.0 0Eletrones 58.32 6.9 1.0 0la posiión de máximo aeramiento entre Cassini y Saturno. Se observa también que losintervalos on OIC+MA ourren alrededor de éste máximo aeramiento entre Cassini ySaturno, donde la intensidad de B◦ es máxima. Se usó el valor de nW+ ≃ 60 m−3 para ladensidad total para el grupo de iones de agua pareido al observado por datos de CAPS(ver Figura 4.8) para la región de OIC+MA así omo también la densidad de eletronesreportadas en los trabajos de Persoon et al. (2006) y Tokar et al. (2008).La densidad total del anillo de H3O+ se introdujo omo el 8% de la densidad debakground, que es onsistente on los valores estimados por Tokar et al. (2008) para ellevantamiento de iones. Se inluyó una omponente de eletrones para mantener la neu-tralidad del plasma. El ampo magnétio ambiente fue de B◦ = 180 nT, que es onsistenteon los valores observados en la region de OIC+MA (ver Figura 4.8). La temperatura paratodas las espeies se obtuvo suponiendo una β del plasma de 0.0040± 0.0008 provenientedel trabajo de Sittler et al. (2005) en la posiión de Enelado, exepto para el aso deOH+ uyo valor se obtuvo a partir de los datos de CAPS (ver Figura 4.8). La Figura 4.8muestra que las omponentes de bakground del plasma pueden tener una anisotropía enla temperatura de T⊥/T‖ 6= 1, y además esto puede ser diferente para ada espeie. Estoda argumentos a favor de que las poblaiones del bakground algunas vees no están total-mente termalizadas. Esto está de auerdo on trabajos previos de Tokar et al. (2008) dondeplasmas anisotrópios se reportaron entre 4 y 4,5RS. Con todos estos valores se realizaronmuhas orridas de whamp para determinar el reimiento de ondas, para el aso de ondasion ilotrón y su modo armónio (n = 2).La Figura 4.9 muestra la freuenia de la onda y la tasa de reimiento omo funiónde kc/ωp para las ondas que se propagan en la freuenia fundamental, on θB◦k
∼ 0◦, yondas propagándose en la primer freuenia armónia (n = 2), on θB◦k

∼ 50◦. Se gra�-aron las propiedades de dispersión para varios valores de la anisotropía de la temperatura76
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Ondas IC y armónios 4 � 4.4 Teoria de dispersión inétia(A = T⊥/T‖) A = 950, A = 2000 and A = 3000. Se enontró que las ondas propagán-dose oblíuamente (θB◦k
= 50◦) on freuenia ∼ 2 ·Ω19+ orrespondiente al primer modoarmónio pueden reer, y que su tasa de reimiento es muho más pequeña (3�8 veesmás baja que el máximo de reimiento) que el reimiento de ondas propagándose parale-lamente en la girofreuenia fundamental. Esto explia porque los modos armónios no sonobservados en todas las órbitas de Cassini y porque uando son observados sus amplitudesson muho más pequeñas que las ondas on freuenia ∼ Ω19+ . Claramente de esta �gurase observa que si la anisotropía A = T⊥

T‖
ree o aumenta el reimiento de modos armóni-os a θB◦k

= 50◦ también se inrementa. El reimiento de modos armónios requiere degrandes valores en la anisotroía de la temperatura A lo que es previsto por el levantamientoen distribuiones tipo anillo. Se ha enontrado que un valor de A > 950 (orrespondientea una bi-Maxwelliana on T⊥ = 135.6 eV y T‖ = 0.143 eV) los modos armónios puedenreer. En este mismo sentido, se enontró que para un valor de nring > 2.5 m−3 el modoarmónio puede reer (ver Figura 4.10). Todo lo enontrado en éste trabajo es onsistenteon los trabajos de simulaiones de Cowee et al. (2009) quién mostró que modos armóniosdébiles on propagaiones oblíuas pueden existir en el entorno de Saturno.La Figura 4.10 presenta el omportamiento del modo armónio (MA) (n = 2) omofunión del ángulo de propagaión, anisotropía, densidad del anillo y veloidad de pikup.Es laro que estos MA pueden reer más a ángulos oblíuos (> 25◦ on un máximode reimiento a θB◦k
= 60◦). Los paneles b) y ) muestran omo el reimiento delfundamental y su armónio aumenta on la anisotropía de la temperatura y la densidaddel anillo respetivamente. El reimiento del modo fundamental en estos asos es siemprealrededor de 2.5�3.5 vees el reimiento del modo armónio. De estos dos paneles seobserva que los MA solamente pueden reer uando la anisotropía en la temperaturaes A > 950. Como muestra el panel ), los modos armónios también neesitan que ladensidad del anillo sea de almenos nring > 2.5 m−3 (∼ 4.6% de la densidad total de fondoo bakground) y para un valor �jo de A (A = 1200, orresponde a una T⊥ = 135.6 eVy a una T‖ = 0.113 eV). Por abajo de esta densidad del anillo o anisotropía solamentepueden reer ondas que se enuentran en la freuenia fundamental. La veloidad deorrotaión del plasma en la magnetosfera de Saturno ambia on la distania al planeta.Para las regiones donde se observan OIC y sus MA durante las uatro órbitas analizadasaquí la veloidad varía de 33 km s−1 a 53 km s−1, orrespondientes a distanias entre 3.5RSy 5.5RS respetivamente (Russell et al., 2006a). El panel d) en la Figura 4.10 muestra elreimiento de la onda para ondas ion ilotrón en el fundamental y a f ∼ 2 ·ΩW+ , para lasveloidades de pikup del anillo en el intervalo de 26 km s−1 a 37 km s−1 on una anisotropía�ja de A = 1200. Se enontró que el reimiento de las ondas en el fundamental y el MAexisten si v > 26 km s−1 onsistentente on las observaiones de Cassini. Si la veloidadde levantamiento de iones es más pequeña que 26 km s−1, no hay reimiento del modoarmónio y las ondas son amortigüadas (γ < 0), de tal forma que no se espera el remientode modos armónios de OIC para distanias de r ≤ 3 RS. La tasa de reimiento es unafunión de la veloidad del anillo on la tasa de reimiento y la tasa de reimiento aumenta78
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ωpH3O+ es la freuenia del plasma para iones de H3O+ en un anillo on ωpH3O+ = 629Hz,suponiendo una densidad de nH3O+ = 4,32 m−3. Tomada de: (Rodríguez-Martínez et al., 2010).
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Ondas IC y armónios 4 � 4.5 Disusión y onlusionesonforme también se inrementa v⊥.4.5. Disusión y onlusionesLas magnetosferas son exelentes laboratorios para estudiar los proesos de asimilaiónde masa y sus produtos tales omo la generaión de ondas ion ilotrón. La misión Pi-oneer 11 hizo la primera deteión de ondas ion ilotrón en el anillo E de Saturno(Smith y Tsurutani, 1983). Más reientemente, observaiones de Cassini mostraron quelas ondas ion ilotrón son omúnmente observadas en la magnetosfera media de Sat-urno (Russell et al., 2006a; Leisner et al., 2006). Estas ondas tienen freuenias era dela girofreuenia de iones del grupo de agua (O+, OH+, H2O+ y H3O+) y reen vía laresonania de ilotrón a partir de la energía libre proveida por los iones levantados deltoroide del anillo E. Debido a la geometría del ampo magnétio de Saturno y a la di-reión de orrotaión del plasma, el levantamiento de iones forma anillos en el espaio develoidades on v⊥ = vcorot − VEnc y v‖ = 0 (donde VEnc es la veloidad de Enelado y
vcorot es la veloidad de orrotaión), de tal forma que una gran anisotropía en la temper-atura (T⊥ > T‖) sea originada en el plasma. En éste trabajo también se enontraron ondason periodos más largos y freuenias aproximándose a la girofreuenia de O+

2 (Ω32+). Enla mayoría de las regiones se enontró que estas ondas tienen amplitudes más pequeñas quelas ondas generadas por iones del grupo de agua, pero omo se menionó tempranamente(ver también espetros dinámios en la Figura 4.1 y de Fourier, Figura 4.5), hay intervalosdonde las ondas generadas por estos iones pueden llegar a ser dominantes.Éste trabajo ha mostrado también más órbitas on ondas ion ilotrón y modos tipoespejo6 (ver Tabla 4.1), sin embargo, la existenia de ondas on freuenias a dos veesla girofreuenia de iones del grupo de agua solo ha sido observada durante uatro órbitasdel satélite Cassini, omo se ha mostrado a lo largo de éste apartado. Más análisis enla búsqueda de MA es neesario para las órbitas restantes de Cassini (ver Tabla 4.1), loque permitiría haer un estudio más profundo sobre las ondiiones del plasma. Por otraparte, las ondas que ourren a f ∼ 2 · ΩW+ , se han interpretado omo un modo armónioon n = 2, y del análisis de dispersión usando Whamp donde los anillos de iones sonmodelados on bi-Maxwellianas altamente anisotrópias mostramos que el reimiento detales ondas es posible en una plasma pareido al de la magnetosfera media de Saturno.Los MA pueden ourrir en regiones donde también ondas ion ilotrón en la girofreueniafundamental han sido observadas. Todas las ondas están polarizadas haia la izquierda,pero los modos armónios se propagan a ángulos oblíuos (hasta 60◦) respeto del ampomagnétio ambiente presentando un aráter ompresivo. Mientras que las OIC se propá-gan de forma más paralela y son �utuaiones transversales. Además, las amplitudes delos modos armónios son más pequeñas que las OIC, on una potenia en el espetro 2órdenes de magnitud menor que la potenia de las ondas en el fundamental. Leisner et al.6Éste tipo de modos serán tratados a profundidad en el apítulo 5.80
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Ondas IC y armónios 4 � 4.5 Disusión y onlusiones(2006) enontró que las amplitudes de las OIC son variables (0.2 - 2.0) nT en tiempo y enespaio. En este trabajo se ha enontrado que las OIC+MA pueden tener variaiones ensus amplitudes entre (0.2 - 0.7) nT.La variabilidad observada en las propiedades de las ondas implian ambios temporalesy espaiales en el material del toro neutro. La omposiión del levantamiento de iones de losanillos y del plasma de fondo es ambiante onduiendo a diferentes ondiiones que afetanla inestabilidad umbral y al modo dominante observado. Los ambios en la omposiión deltoroide puede estar relaionado a los ambios en la químia del material inyetado al anilloy ambios por la pluma de Enelado y la atmósfera.Usando el ódigo de dispersión Whamp (Rönmark, K., 1982) se ha mostrado quelos modos armónios pueden reer en un plasma on araterístias similares a la dela magnetosfera media de Saturno. Además, las prediiones de teoría lineal ompaginanon las araterístias observadas de los MA que reen en el intevalo de ángulos θB◦kentre 20◦ y 60◦, on un máximo de reimiento a ∼ 60◦. Mientras que las OIC tienenun máximo de reimiento a propagaión paralela. De auerdo on nuestros resultados(Rodríguez-Martínez et al., 2010), el reimiento de los modos armónios en la magnetos-fera de Saturno ha sido sugerido en el trabajo de simulaiones de Cowee et al. (2009). Lapropagaión obíua de los modos armónios, on un máximo de reimiento a θB◦k
∼ 30◦ha sido observada también en entornos ometarios (Brina and Tsurutani, 1989b). La teoríalineal ha sido empleada en el pasado para mostrar que los modos armónios pueden reeren el antehoque7 (foreshok en inglés) de la Tierra on ángulos de propagaión, θB◦k
∼ 45◦(Smith y Gary, 1987).Nuestros resultados (Rodríguez-Martínez et al., 2010) muestran modos armónios en lamagnetosfera de Saturno en ontraste on el aso de Io, donde no se reportaron modosarmónios de los datos aún uando el reimiento de éstos fue propuesto en el trabajode simulaión de (Cowee et al., 2007a). Es probable que los MA esten presentes tambiénera de Io pero on amplitudes más pequeñas que las ondas observadas era de lasgirofreuenias de SO+

2 , SO+ y S+. Desafortunadamente el número de órbitas hehas porGalileo era de esta luna son limitadas, aunque también es posible que la nave no hayaheho un muestreo de aquellas regiones donde los MA podrían ourrir. La región del anilloE se extiende desde los 3RS hasta los 8RS (1RS = 60268 km) desde el entro de Saturno.De modo que la región fuente donde iones del grupo de agua son asimilados para generarondas es muho más extendida que para el aso de Io. Trabajos anteriores muestran quelas OIC no son visibles dentro de un radio de 3.8RS (desde Saturno) y que en el pio de susamplitudes éstas se enuentran entre 4−5RS (Russell y Blano-Cano, 2007), es deir, erade la órbita de Enelado que está a 3.95RS del planeta. El estudio de un gran número deórbitas muestra que la región fuente de las ondas está loalizada en el euador, a lo largo dela magnetosfera interna uando Cassini se aera al plano euatorial (Leisner et al., 2006),en donde se observan OIC dentro de ±0.20RS (plátia personal on J. S. Leisner, 2009).7Es la región rio arriba del hoque terrestre que inluye viento solar onvetivo así omo eletrones eiones re�ejados del hoque de proa.82



Ondas IC y armónios 4 � 4.5 Disusión y onlusionesPara las uatro órbitas que se han analizado en este trabajo, donde hemos enontradomodos armónios, éstos tienden a estar más onentrados en el euador ourriendo entre
±0.04RS del plano euatorial y a distanias entre 3.8RS y 5.5RS de Saturno. Sin embargo,se requiere de un mayor análisis en uanto a órbitas on grandes y pequeños ángulos deinlinaión para poder determinar la región fuente tanto de las ondas ion ilotrón omo desu primer modo armónio.Las ondas ion ilotrón y los modos tipo espejo pueden reer de la anisotropía entemperatura (presión), T⊥/T‖ > 1. El modo dominante depende de diferentes fatorestales omo la β del plasma, el valor de la anisotropía en la temperatura y la omposiióndel plasma de bakground (Leisner et al., 2006). Estudiar en detalle las propiedades de lasondas en el plasma nos permitirá mejorar nuestro entendimiento aera de los ambios yproesos que sufre la region del anillo E. Un análisis más detallado de las regiones onmodos tipo espejo para estas uatro observaiones de Cassini se presentará en el apítulo5. De los álulos de Whamp hemos determinado las ondiiones neesarias, en entornosomo los de la magnetosfera media de Saturno, para el reimiento de OIC tanto en sugirofreuenia fundamental omo a f = 2·ΩW+ (Rodríguez-Martínez et al., 2010). Para im-itar el reimiento debido a anillos de iones de H3O+, hemos onsiderado una bi-Maxwellianaaltamente anisotrópia y enontramos que hay una anisotropía de temperatura rítia y unvalor rítio para la densidad del anillo tal que el reimiento de MA puede ourrir, estos val-ores son A > 950 (orrespondiente a T⊥ = 135.6 eV y T‖ = 0.143 eV) y nring > 2.5 m−3respetivamente. Debajo de estos valores de densidad del anillo y anisotropía solamenteOIC pueden reer. En efeto, las OIC pueden reer para valores de nring ≥ 0.5 m−3o si A ≥ 250. Aunque el uso de un ódigo de dispersión habilitado on un modelo dedistribuiones tipo anillo frío es deseable, Cowee et al. (2007a) ha mostrado que los resul-tados del ódigo Whamp uando se usa una bi-Maxwelliana altamente anisotrópia sononsistentes on los resultados o el modelado de una anillo frío, por lo que reemos quenuestras prediiones representan un buen punto de iniio para mostrar que el reimientode MA es posible en una nube neutra extendida. La interaión de las ondas on el exis-tente levantamiento de iones puede resultar en la termalizaión de la distribuión de ionesy eventualmente las ondas pueden amortigüarse. Se neesita más trabajo para entender laforma de la región permeada on ondas ion ilotrón y modos armónios en la magnetosferamedia de Saturno.Finalmente, las amplitudes de las ondas observables y araterístias no son solamenteuna funión de las tasas de reimiento de las inestabilidades lineales, sino que tambiéndependen de el tiempo que un tren dado de la onda pasa en presenia de un haz y delmeanismo por el que la onda se satura, así omo también de la posiión de la nave onrespeto a la fuente de la onda. Además, las ondas pueden ser produidas por anillos de ioneson diferentes araterístias (haes friíos, haes tibios que han sufrido alguna termalizaión,diferente densidad del haz y omposiión), de modo en realidad que los espetros observadosson más omplejos que lo que teoría lineal desribe. Las amplitudes de las ondas pueden83



Ondas IC y armónios 4 � 4.5 Disusión y onlusionesdar un diagnóstio de las ondiiones en el toroide neutro. Las simulaiones híbridas puedenser muy útiles para estudiar las �utuaiones en regiones donde hay asimilaión de masaomo las magnetósferas planetarias (ver el trabajo de Cowee et al. (2009)). Éstas hanmostrado también que hay una relaión lineal entre la tasa de produión de iones y eluasiestaionario nivel de energía de la onda (δB2) (Cowee et al., 2009).Trabajo futuro inluirá el estudio de órbitas de gran inlinaión de Cassini para deter-minar si los MA pueden ourrir lejos de la región euatorial.
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� 5.1 Introduión

5Modos tipo espejo
En este apítulo se presentarán algunos de los resultados sobre los modos tipo espejodetetados en 4 observaiones del 2005 por Cassini. Al igual que en el aso de las ondasion ilotrón y sus modos armónios, se presentarán también los análisis empleados paraobtener informaión aera de estos modos. También se estudiarán las araterístias queprevaleen en el plasma para ver explorar las ondiiones de reimiento utilizando el ódigode dispersión Whamp. Finalmente abe menionar, que estos resultados serán publiadosen breve.5.1. IntroduiónEl modo tipo espejo típiamente es observado en plasmas que tienen una beta1 alta,donde existe una alta anisotropía de temperaturas, T⊥/T‖ ≫ 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 arateriza por ser un modoque no se propaga y por tener una freuenia real igual a ero (Krauss-Varban et al., 1994),por lo que las omponentes de iones solo ontribuyen a la parte imaginaria de éstas freuen-ias, es deir, la freuenia de este modo es puramente imaginaria (Treumann y Baumjohann,2001). Por otra parte, las tasas de máximo reimiento para el modo tipo espejo ourren aángulos oblíuos (θB◦κ) respeto a B, el ampo magnétio ambiente, en ontraste on las1β es la razón entre las presiones del plasma y la magnétia, tal que β = 2µ◦nκT

B2 . De tal forma que si
β ≪ 1 se habla de un plasma �frío�, mientras que si β ≥ 1 se habla de un plasma �tibio� (Kivelson y Russell ,1996). 87
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Figura 5.1: Representaión grá�a de de la magentosfera terrestre. Las líneas en olor blanomuestran la on�guraión del ampo magnétio interplanetario. La zona en rojo (región donde sehae un zoom para ver tales ondas y modos) muestra donde se espera observar los modos tipoespejo o las ondas eletromagnétias ion ilotrón (EMIC por sus siglas en inglés). Tomada de:(Shoji et al., 2009).ondas ion ilotrón, que omo ya se mostró en el apítulo anterior, tienen un máximo dereimiento a θB◦κ = 0 (Huddleston et al., 1999).La on�rmaión iniial aera de la existenia de modos tipo espejo fue en la magneto-funda2 de la Tierra (ver Figura 5.1), además de que han sido observadas en todas partesde la heliosfera. Éstas fueron interpretadas iniialmente omo ondas de muy baja freuen-ia, ondas tipo modo-lento o ondensaiones del plasma impulsadas por una inestabilidadtipo espejo (Shoji et al., 2009; Huddleston et al., 1999; Kaufmann et al., 1970). Poste-riormente estas estruturas fueron atribuídas a modos tipo espejo (Hubert et al., 1989;Tsurutani et al., 1982). También se han observado este tipo de modos en ometas, tales el aso del ometa Giaobini-Zinner (Tsurutani et al., 1999) o el del ometa 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 región delimitada entre el hoque de proa y la magnetopausa de la magnetósfera de un planeta.Las partíulas en esta región tienen su origen en el viento solar hoado.88



Modos tipo espejo 5 � 5.2 Criterio de inestabilidad modo tipo espejoTsurutani et al., 1992) así omo también en las magnetofundas de los planetas gigantesJúpiter y Saturno (Bavassano et al., 1998; Violante et al., 1995; Erd®s y Balogh, 1996;Tsurutani et al., 1993). En todas estas observaiones los modos tipo espejo apareen omoestruturas dominantes aún en el aso de betas bajas del plasma, lo que es todavía unenigma en plasmas espaiales (Shoji et al., 2009).Se sabe que tanto los modos tipo espejo omo las ondas ion ilotrón reen de lamisma anisotropía en la temperatura (T⊥/T‖ ≫ 1). ¾Qué modo puede dominar?, dependede varios fatores tales omo la beta del plasma y las ondiiones del plasma de fondo,es deir, su omposiión, gradientes, et. En este ontexto, para valores pequeños de labeta del plasma, teoría inétia lineal predie que las ondas ion ilotrón tienen la inesta-bilidad umbral más baja, por lo que pueden reer más rápido que los modos tipo espejo(Russell et al., 2006b). Sin embargo, se sabe que en presenia de distribuiones tipo anil-lo, los modos giroresonantes son generalmente más inestables que los modos tipo espejo,quienes reen para una anisotropía umbral más alta y en un plasma dado se observará unreimiento más rápido de esos modos giroresonantes. Un fator adiional que afeta elque domine uno u otro modo es si el plasma es multiespeie o no, ya que se ha enontradoque en plasmas multiespeies hay un límite para el reimiento de ondas ion ilotrón erade Io, que permite el reimiento de modos tipo espejo (Huddleston et al., 1999). Esto sepuede expliar si se reuerda que las ondas ion ilotrón debidas a ada espeie del plasmadependen de la resonania que exista entre iones y ondas, mientras que los modos tipoespejo son no-resonantes, por lo que su reimiento solo dependerá de la anisotropía en latemperatura integrada sobre todas las espeies del plasma (Russell et al., 2006b). De hehoeste es el mismo problema que se ha estudiado en la magnetofunda de la Tierra, dondela presenia de He++ afeta menos el reimiento de los modos tipo espejo y onfunde einhibe el reimiento de ondas ion ilotrón (Prie et al., 1986).Una araterístia más que hae diferentes a las ondas ion ilotrón respeto a los modostipo espejo, es que se ha observado que la direión de propagaión de las ondas puedeafetar sus amplitudes. Las ondas ion ilotrón tienen su máxima tasa de reimiento enla direión de propagaión paralela, moviéndose a lo largo de las líneas de ampo y fuerade la región euatorial (aso de Júpiter y Saturno), mientras que los modos tipo espejono se pueden mover lejos del euador (ya que este modo no se propaga, lo que le permiteestar más tiempo en la región de energía libre en omparaión on las ondas ion ilotrón)aunque si podrían reer mientras son arrastrados/llevados radialmente haia el exterior porel plasma (Russell et al., 2006b). También omo se mostrará a lo largo de éste apítulo, losmodos tipo espejo se araterizan por ser altamente ompresivos a diferenia de las ondasion ilotrón que son más transversales. 89



Modos tipo espejo 5 � 5.2 Criterio de inestabilidad modo tipo espejo5.2. Criterio de inestabilidad modo tipo espejo5.2.1. Euaión de ondaSupóngase un plasma uniforme on una densidad n◦ inmerso en un ampo magnéti-o uniforme B◦. En tales ondiiones del plasma, pueden existir ondas, las uáles tienenasoiada una euaión de onda para el ampo elétrio E, dada por la expresión siguiente:
k(k·E)− k2E+

ω2

c2
ǫ·E = 0, (5.1)donde k y ǫ son los vetores de onda y el tensor dielétrio del plasma respetivamente. Paraevaluar el tensor ǫ es neesario utilizar la euaión inétia del plasma, es deir, resolverla euaión de Vlasov on la �nalidad de llegar a la ondiión de inestabilidad (misma queserá tratada en los siguientes apartados) la uál permitirá enontrar la relaión de dispersión(ω(κ)) de los modos tipo espejo. Para un análisis riguroso al respeto se pueden onsultarlos trabajos de Hasegawa (1969); Gary, S. P. (1993).5.2.2. Condiión de inestabilidad tipo espejoSi existen inhomogeneidades en el plasma, donde las fuerzas de tensión magnétia nopuedan ontener presión del plasma en la direión perpendiular al ampo magnétio, lainestabilidad se tradue en estruturas tipo �uello de botella�. La Figura 5.2 muestra unesquema del modo tipo espejo, donde una nave que pase a través de estas estruturasverá que las mediiones de la densidad de partíulas y la magnitud de ampo magnétioestán antiorrelaionadas o en antifase. Por onservaión del momento magnétio de laspartíulas, el plasma queda �presionado�, desde las regiones on fuerte ampo a las regioneson ampo débil, por la fuerza modo-espejo (la energía total de las partíulas permaneesin ambios) (Treumann y Baumjohann, 2001; Huddleston et al., 1999).Ya que el modo tipo espejo tiene una veloidad de fase ero en el sistema de refereniadel plasma (no se propaga), las partíulas on v‖ = 0 pueden ser denomidas �resonantes�on la freuenia de la �onda� igual a ero (Southwood y Kivelson, 1993). Las partíulasno resonantes responderán a las variaiones en B◦ a lo largo de las líneas de ampo debidoa que estas tienen un movimiento paralelo, mientras que las partíulas resonantes se veránen su mayoría afetadas por ambios temporales en B◦.El riterio de inestabilidad (Hasegawa, 1969) puede ser expresado omo:

(

P⊥

P‖

)

> 1 +

(

1

β⊥

)

, (5.2)en terminos de las presiones perpendiulares y paralelas a la direión del ampo magnétioambiente y donde β⊥ = P⊥/(B
2/2µ◦). Se ha observado que los plasmas del entorno de Ioy Enelado el valor de β es siempre menor que 1, por lo que una anisotropía sustanial90
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Figura 5.2: Mediiones de densidad y ampo magnétio de un satélite a través de una región onestruturas tipo-espejo. En un hipotétio paso, la nave verá una antiorrelaión entre la variaiónde la densidad y la magnitud del ampo magnétio. Tomada de: (Treumann y Baumjohann, 2001;Huddleston et al., 1999).es neesaria para vener la inestabilidad umbral. El trabajo de Huddleston et al. (1999)permite haer un álulo relativamente senillo de la presión perpendiular suponiendonuevos iones forman una distribuión tipo anillo alrededor de las líneas de ampo, dondeen tal aso se tiene que la veloidad V⊥ = Vanillo es deir es igual a la veloidad del �ujoinstantáneo del plasma de fondo que pasa por Io y Enelado suponiendo estos dos asosde estudio. En este método se supone que la presión del levantamiento de iones (pikup)en la direión perpendiular al ampo y en términos de la veloidad del anillo se puedealular fáilmente omo P⊥pickup = 1/2mNpickupV
2
anillo a lo largo de las trayetorias de lossatélites y suponiendo las masas orrespondientes para iones SO+

2 en el aso de Io y H3O+en el aso de Enelado-anillo E. Por otra parte se asume que la presión del plasma queven los instrumentos abordo de las naves es Pi = NκTi, la uál inluye tanto la presióndel plasma de bakground en el toroide (que se supone isotrópia) y la presión de los91



Modos tipo espejo 5 � 5.3 Observaiones de los modos tipo espejonuevos iones levantados (distribuión tipo anillo). De esta manera, se pueden alular las�omponentes� P⊥ y P‖ a partir de la presión perpendiular del pikup de iones. Puesto que
3Pi = 2P⊥ + P‖, donde la presión paralela solo depende de la ontribuión de la presiónde fondo, P‖ = Pbg, y por otro lado P⊥ = Pbg + P⊥pickup, entones on estas 3 últimasexpresiones es posible llegar a las �omponentes� de presiones:

P⊥ = Pi +
1

3
P⊥pickup (5.3)

P‖ = Pi −
2

3
P⊥pickup. (5.4)Para el aso de Io, Huddleston et al. (1999) hiieron el álulo de estas presiones ylaramente se observa el salto en la anistropía (riterio de inestabilidad) alrededor delintervalo de tiempo donde preisamente se observaron aídas abruptas en la intensidaddel ampo magnétio lo que ellos asoian a lo modos tipo espejo. Sin embargo la formaobservada, en la señal de la magnitud del ampo magnétio, no siempre es omo �hoyos�o aídas abruptas, algunas vees se pueden observar pios. La Figura 5.3 muestra dosobservaiones en diferentes fehas hehas por Cluster donde se ve laramente omoen iertas oasiones estos modos apareen omo hoyos y otras omo pios. Los �hoyos�se loalizaron relativamente era de la magnetopausa pero todavía en la región de lamagnetofunda, donde las ondiiones del plasma son en su mayoría estables3 para el modotipo espejo. Por otra parte, los �pios� se loalizaron más en la magnetofunda media y éstosprátiamente se enuentran en el régimen de inestabilidad (Génot et al., 2009).5.3. Observaiones de los modos tipo espejo5.3.1. Caraterístias generales las observaionesPara el análisis de los modos tipo espejo, se utilizaron mediiones de ampo magnétio,tomadas durante el año 2005, on el instrumento Dual Tehnique Magnetometer (MAG)abordo del satélite Cassini a una resoluión de un 1 vetor por segundo (Dougherty et al.,2004). Las observaiones orresponden a las mismas fehas (17 de febrero (E0), 9 demarzo (E1), 24 de diiembre y 27 de noviembre) donde se enontraron ondas ion ilotróny el primer modo armónio asoiado a esta onda (ver Capítulo 4). Adiionalmente, seusaron datos del instrumento Cassini Plasma Spetrometer (CAPS) (Young et al., 2004;Wilson et al., 2008) para las dos últimas observaiones para ver propiedades generales delplasma en las regiones donde se han observado los modos tipo espejo. Durante estas uatroórbitas se enontraron regiones extendidas de estos modos tipo espejo así omo también3Génot et al. (2009) de�nen un parámetro llamado parámetro mirror, CM , para estableer la estabilidaddel modo tipo espejo. Si CM < 1 (CM > 1) es estable para el modo tipo espejo (ó intestable), mientrasque CM = 1 da una estabilidad marginal.92
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Figura 5.3: Observaiones on Cluster en regiones on modos tipo espejo en la magnetofundade la Tierra. Claramente para dos fehas diferentes se puede ver que hay hoyos (paneles del ladoizquierdo, Obs: Jun-17-2002) y pios (paneles del lado dereho, Obs: May-27-2005). Tomada de:(Génot et al., 2009).
las regiones que ya han sido exploradas donde solo hay ondas ion ilotrón. La Tabla 5.1muestra un resumen de las propiedades (ampo magnétio y distanias radiales) de estasregiones para los intervalos de tiempo donde se ha realizado esta investigaión.Como puede verse en la Tabla 5.1, los modos tipo espejo que han sido enontrados eneste trabajo, se enuentran a distanias radiales entre 6.3 − 6.9RS (1RS = 60268 km),mientras que en omparaión, las ondas ion ilotrón se enuentran más era de Saturnoa distanias radiales entre 4.7 − 5.1RS. Es interesante observar que los MTE observadosse enuentran a distanias radiales más lejanas que las OIC e inlusive que las regioneson OIC+MA (Rodríguez-Martínez et al., 2010) que se enuentran entre 4.0− 5.0RS (verTabla 4.2).La Figura 5.4 muestra las posiiones de Cassini y Enelado en el momento en el quehan sido detetados los modos tipo espejo (Mirror Mode Waves, MMW por sus siglas eninglés) y las ondas ion ilotrón (ICW por sus siglas en inglés) para las 4 observaionesanalizadas en este trabajo. Es importante reordar que estas 4 órbitas de Cassini son debaja inlinaión (< 0.5◦) y que los írulos abiertos y rellenos en ada panel indian lasposiiones de Enelado uando Cassini omenzó y terminó la deteión de MTE en talesórbitas respetivamente. 93



Modos tipo espejo 5 � 5.3 Observaiones de los modos tipo espejoTabla 5.1: Resumen de las observaiones on intervalos de tiempo donde se hanobservado modos tipo espejo (MTE) y ondas ion ilotrón (OIC).Feha aMTE bDistania cBmte
◦

dOIC eDistania fBoic
◦(RS) (nT ) (RS) (nT )17-Feb-05 08:20 to 09:00 6.313 66.050 05:20 to 05:40 4.770 198.0409-Mar-05 02:20 to 03:00 6.957 50.244 06:40 to 07:00 4.903 163.6327-Nov-05 18:40 to 19:20 6.563 72.443 14:40 to 15:00 5.086 147.8124-De-05 12:40 to 13:20 6.868 54.669 18:00 to 18:20 5.015 154.64

a Intervalo de tiempo de ∼ 40min donde se enontraron MTE para todas las observaiones.
b Distania entre Cassini y el entro de Saturno, orrespondiente a la mitad del intervalo dondelos MTE fueron detetados (1RS = 60268 km).
c Magnitud del ampo magnétio a la distania puesta en la olumna b.
d Intervalo de tiempo de ∼ 20min de OIC para omparaión en todas las observaiones.
e Distania entre Cassini y el entro de Saturno, orrespondiente a la mitad del intervalo dondelas OIC fueron detetadas.
fMagnitud del ampo magnétio a la distania puesta en la olumna e.5.3.2. Propiedades de los modosComo se ha mostrado anteriormente, en la región de la magnetofunda terrestre losmodos tipo espejo tienen formas diferentes observables en las series del ampo magnétio(hoyos o pios). Las Figuras 5.5 y 5.6 muestran la intensidad del ampo magnétio para lasuatro observaiones en uestión, donde se omparan las ondas ion ilotrón (Figura 5.5) ylos modos tipo espejo (Figura 5.6). Al lado dereho de ada panel se ha puesto la distaniaradial en radios de Saturno y el tiempo universal al que se ha alulado tal, las uales sononsistentes on los valores reportados en la Tabla 5.1.Claramente las regiones on modos tipo espejo (Figura 5.6) destaan por tener aídasabruptas en la magnitud del ampo magnétio, B, para ada observaión. De heho, es-tos hoyos o depresiones se araterizan por tener amplitudes/profundidades de 0.5 − 2 nTy tener duraiones en tiempo que van desde unos uantos segundos hasta 50 seg en al-gunos asos. En ambio las ondas ion ilotrón (Figura 5.5) destaan por ser osilaioneson amplitudes que van desde 0.2 − 0.5 nT, lo que es onsistente on trabajos previos(Rodríguez-Martínez et al., 2010; Dougherty et al., 2006; Leisner et al., 2006).Al igual que en la seión 4.3.2, se aplió un análisis de Fourier de 5 minutos dentro delos intervalos de tiempo para ada observaión de la Tabla 5.1 a las regiones on ondas ionilotrón y a los modos tipo espejo. Estos espetros fueron desompuestos en los poderestransversal y ompresivo. La Figura 5.7 muestra omo los poderes transversos y ompresivospresentan un pio prinipal onsistente on las girofreuenias de iones O+

2 , Ω32+ , y de ionesdel grupo de agua, omo lo son: O+, Ω16+ y H3O+, Ω19+ . Se puede observar que en todos94
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Figura 5.5:Magnitud del ampo magnétio para 4 observaiones de Cassini donde se enontraronOIC. Aquí se ha gra�ado la perturbaión del ampo magnétio y el ampo magnétio de fondofue removido utilizando un ajuste uadrátio.del 24 de diiembre, lo que sigue siendo onsistente on lo reportado en los trabajos deMartens et al. (2008); Johnson et al. (2006b); Young et al. (2005), donde muestran que elO2 es una omponente importante a bajas altitudes en la región del anillos E.Al omparar los espetros de Fourier de OIC on los espetros de MTE resalta fuerte-mente la diferenia entre estos modos on su aráter ompresivo a bajas freuenias(≤ 0.1Hz) omo lo muestra la Figura 5.8. Por otra parte no destaa en estos asosun pio fundamental omo suedía on las ondas ion ilotrón, aunque si destaan piosmás pequeños a grandes freuenias tanto para ambas omponentes ompresiva y tranver-sa. Cabe destaar que las �utuaiones transversales se pueden interpretar omo aquellas�utuaiones alineadas al ampo aoplado debido a orrientes, magnetósfera y ionosfera.Por otra parte las �utuaiones ompresivas son debidas a una inestabilidad de interambio(Russell et al., 2006b). En el trabajo de Russell et al. (2006b) ellos notaron que laloalizaión euatorial de Cassini hae más fáil la deteión de �utuaiones ompresi-vas que las �utuaiones transversas, siempre y uando tales �utuaiones sean simétrias96
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Figura 5.6:Magnitud del ampo magnétio para 4 observaiones de Cassini donde se enontraronMTE. Aquí se ha gra�ado la perturbaión del ampo magnétio y el ampo magnétio de fondofue removido utilizando un ajuste uadrátio. Claramente una araterístia que destaa en losmodos tipo espejo son las depresiones u hoyos en la señal del ampo magnétio omo puede verseen estas 4 observaiones.aldedor del euador. Con el análisis de estas uatro observaiones nosotros también on�r-mamos esto, aunque nuestra estadístia no es muy representativa omo para aportar unaonlusión �nal.Para ver omo es el omportamiento de la densidad espetral (obtenida a partir delos análisis de Fourier, apliándolo a los datos de Cassini ada 5-10 seg) para las uatroobservaiones a lo largo del tiempo y omo funión de la la magnitud del ampo magnétio,se hiieron grá�os de este omportamiento para: a) Ondas Ion Cilotrón, b) El primerModo Armónio de estas ondas y ) Destaar las regiones on Modos Tipo Espejo. LaFigura 5.9 destaa preisamete este tipo de grá�os de estos mismos asos: ondas ionilotrón (paneles superioriores) en sus respetivas omponentes transversales (rues) yompresivas (asterísos), también para el primer modo armónio de éstas ondas (panelesde abajo) on sus omponentes transversales (írulos rellenos) y ompresivas (maradason x). Finalmente, la región sombreada resalta los intervalos de tiempo on modos tipo97
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Figura 5.8: Espetros de Fourier para las regiones donde se enontraron ondas ion iotrón paralas uatro observaiones de Cassini en los intervalos de tiempo mostrados en la Tabla 5.1. Lasgirofreuenias de Ω16+ , Ω19+ y Ω32+ se indian on líneas disontinuas.aquellas zonas donde se observan estos modos. La magnitud del ampo magnétio,
|B◦|, osila entre los valores de ∼ 50 − 160nT para estos asos. Además, se puede99



Modos tipo espejo 5 � 5.4 Apliaión a MTE, Teoria Cinétiaobservar que la densidad de potenia espetral de la parte ompresiva tiende a ser másgrande o al menos del mismo orden que la densidad espetral de la parte transversal,lo que rea�rma efetivamente el aráter ompresivo de estos modos tipo espejo.
⋆ Ondas Ion Cilotrón, (OIC). Las densidades de potenia (paneles superiores)muestran las regiones donde apareen este tipo de ondas para la parte transversa(rues) y la parte ompresiva (asterísos). Las potenias para las partes ompresivasy transversales están bien delimitadas (al menos un orden de magnitud de separaiónentre ellas), lo que es onsistente on lo reportado por Rodríguez-Martínez et al.(2010). Se observa en estos asos que la magnitud del ampo ambiente B◦ osilaentre valores de ∼ 100− 470nT .
⋆ Primer Modo Armónio de OIC. Estas regiones tienen densidades de potenia es-petral de almenos dos ordenes de magnitud menores que en los asos de ondas ion i-lotrón. Su aráter ompresivo destaa en todas las observaiones ya que los poderestransversales y ompresivos son muy semejantes o se traslapan en estas regiones. Lamagnitud del ampo B◦ para estas regiones, osila entre valores de ∼ 150− 300nT ,lo que es también onsistente on lo reportado por Rodríguez-Martínez et al. (2010).5.4. Apliaión a MTE, Teoria CinétiaAl igual que omo fue disutido en la seión 4.5, otro de los produtos resultante delestudio de los proesos que se llevan a abo en las magnetosferas, omo lo es la asimilaiónde masa, es la generaión de modos tipo espejo. Los modos tipo espejo al igual que lasondas ion ilotrón pueden reer de la anisotropía en temperatura (presión), T⊥/T‖ ≫ 1,(P⊥/P‖ ≫ 1 + 1/β⊥).Estudiar a detalle las propiedades de las ondas/modos en el plasma nos permite mejorarnuestro entendimiento aera de los ambios y proesos que sufre la region del anillo E.Nuevamente para araterizar las propiedades del plasma, inestabilidades y ondiiones parael reimiento de estos modos, es neesario usar teoría de dispersión inétia (Gary, S. P. ,1993; Brina and Tsurutani, 1989a,b). De tal forma que se ha utilizado otra vez el ódigode dispersión whamp (Rönmark, K., 1982). Para ver el reimiento de estos modos tipoespejo usando whamp, onsideramos nuevamente en el input del programa 6 espeiesdel plasma on densidades y temperaturas pareidas a las que se enuentran en la regióndel anillo E (ver Tabla 5.2), on una distribuión tipo anillo fría de H3O+ onsideradabi-Maxwelliana altamente anisotrópia, T⊥ = mv2ring y T‖ ∼ 0. El método para haer elálulo de la temperatura efetiva perpendiular es el mismo que se utilizó en la seión4.4. Suponiendo una veloidad de inyeión de v⊥ = 55 km s−1, lo que es onsistente onlas veloidades reportadas en los trabajos de Russell et al. (2006b); Leisner et al. (2006) ala distania a la que se han observado estos modos se tiene que: T⊥H3O+ ≃ 0.2996 keV,100
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Figura 5.9: Comportamiento de las densidades espetrales en funión de la magnitud del ampomagnétio de las observaiones de Cassini para: ondas ion ilotrón (paneles superioriores) en susrespetivas omponentes transversales (rues) y ompresivas (asterísos), también para el primermodo armónio de éstas ondas (paneles de abajo) on sus omponentes transversales (írulosrellenos) y ompresivas (maradas on x). Finalmente, la región sombreada resalta los intervalosde tiempo on modos tipo espejo (MMW).
onsistente on los valores de veloidad de Leisner et al. (2006). La temperatura paralelase onsidera muy pequeña (T‖ < 0.3 eV), ver la Tabla 5.2. En este aso el plasma debakground onsiste de iones de H3O+, OH+, O+ and O+

2 , uyas densidades orrespondenal 42.5%, 42.5% y 14% de la densidad total de auerdo al modelo de Jura y Rihardson(2005), para las primeras tres espeies respetivamente. La densidad de O+
2 (∼ 1% de la101
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Modos tipo espejo 5 � 5.4 Apliaión a MTE, Teoria CinétiaTabla 5.2: Condiiones del plasma para el análisis de dispersión usado en whamppara el aso de MTE, |B◦| = 100 nT.Espeie Densidad Temperatura, [T‖℄ A = T⊥

T‖
Veloidad del anillo(m−3) (eV) (km s−1)� Anillo �H3O+ 1.61 0.0499�0.2996 6000�1000 55� Bakground �H3O+ 17.00 5000 50.0 0OH+ 17.00 5000 40.0 0O+ 5.60 4000 20.0 0O+

2 0.60 2000 20.0 0Eletrones 41.81 103 1.0 0anisotropía de la temperatura para los iones de bakground de H+ y OH+. Las bandas deolores indian las regiones on ondas ion ilotrón (ICW por sus siglas en inglés) y lasregiones on sus armónios (ICW+HMW por sus siglas en inglés) y los modos tipo espejo(MMW por sus siglas en inglés). La línea vertial disontinua india el máximo aeramientoentre Cassini y Saturno. En ontraparte a las ondas ion ilotrón, los modos tipo espejoourren en regiones donde el ampo magnétio tiene valores pequeños (∼ 60 − 80 nT),además las densidades de eletrones4 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 β del plasma,ambia en funión de la distania radial al planeta. Cera de la órbita de Enelado, dondese observaron ondas ion ilotrón y su primer modo armónio, la β del plasma tuvo un valorde ∼ 0.004, mientras que para una distania de 6.7RS donde hemos enontrado modostipo espejo, este valor ambia a ∼ 0.05. Al utilizar estos valores en Whamp para busarel reimiento de modos tipo espejo no se enontró un reimiento positivo, γ > 0, paratales modos. Sin embargo, para valores más altos de β (∼ 8) si se observó reimiento demodos tipo espejo (ver valores de Tabla 5.2). Esto sugiere dos osas: a) que los modos tipoespejo no se generan en las regiones donde se han observado por Cassini o b) que debenonsiderarse efetos de segundo orden que no son onsiderados por Whamp para observarreimiento de estos modos.La densidad total del anillo de H3O+ se introdujo omo el 4% de la densidad debakground, misma que trata de ser onsistente on los valores estimados por Tokar et al.(2008) para el levantamiento de iones, aunque aquí este valor fue solo de prueba paraomenzar on un valor dado y ver si a partir de éste, los modos tipo espejo pueden omenzar4Wilson et al. (2008) desribe omo puede ser alulada la densidad eletrónia entre 5RS y 8.6RS:
ne = 51880(R/RS)

−4.1 m−3. 103



Modos tipo espejo 5 � 5.5 Disusióna reer. Por otra parte, la temperatura5 para todas las espeies se obtuvo suponiendo unabeta del plasma de β = 0.050 (iniialmente, aunque este valor ambió hasta asi 8 porlas razones expuestas anteriormente) proveniente del trabajo de Sittler et al. (2005) a unadistania de 6.7RS, exepto para el aso de OH+ uyo valor se obtuvo a partir de los datosde CAPS (ver Figura 5.10). Sin embargo, para poder empezar a ver el reimiento de losmodos tipo espejo, se tuvo que aumentar la temperatura de ada espeie del bakground delorden de 200 vees más, así omo también se tuvo que inrementar un poo la anisotropíade ada espeie del plasma de bakground. Para el aso de las anisotropías, a una distaniade 6.7RS, del trabajo de (Wilson et al., 2008) la anisotropía para los grupos de agua W+era del orden de 7. La girofreuenia de los eletrones en este aso fue de χc = 2.8 kHz.La Figura 5.11 muestra la freuenia de la onda y la tasa de reimiento en funión de
κc/ωp para los modos tipo espejo, on un ángulo oblíuo θB◦κ ∼ 45◦, en el que se observael remimiento de este modo. Se gra�aron las propiedades de dispersión para un valorde la anisotropía de la temperatura A = T⊥/T‖ = 6000. Se enontró que tales modoson angulos de reimiento oblíuos (θB◦κ = 45◦) y on freuenia ωr = 0 orrespondenal modo tipo espejo. La tasa de reimiento de este tipo de ondas, dadas las ondiionesde plasma, es signi�ativo si se le ompara on el reimiento prediho para ondas ionilotrón (ver Figura 4.9), sin embargo, es importante notar que los valores de anisotropíasde la temperatura, densidades y temperaturas son en general más elevados para los asosde los modos tipo espejo que para las ondas ion ilotrón.5.5. DisusiónComo ya se ha menionado a lo largo de este apítulo, la identi�aión de los modostipo espejo hasta aquí ha sido pura y enteramente basada en la naturaleza ompresivaque se observa en los espetros de Fourier y en la forma que el modo presenta en la seriesdel ampo magnétio (datos de Cassini). También de todo lo disutido a lo largo de esteapartado, se sabe que teoria líneal predie que tanto los modos tipo espejo omo las ondasion ilotrón provienen de la misma anisotropía en la temperatura T⊥/T‖ ≫ 1. De heho,al usar la euaión de Vlasov suponiendo una temperatura anisotropía se puede enontrareste modo omo soluión en el régimen de freuenias bajas (Hasegawa, 1969).Los modos tipo espejo se observaron iniialmente en la magnetofunda terrestre (verFigura 5.1), aunque también se han observado en todas partes de la heliósfera. La in-terpretaión de estos modos tenía varias vertientes; ondas de muy baja freuenia, ondastipo modo-lento o ondensaiones del plasma impulsadas por una inestabilidad tipo espejo(Shoji et al., 2009; Huddleston et al., 1999; Kaufmann et al., 1970), �nalmente fueron es-tas estruturas atalogadas omo modos tipo espejo (Hubert et al., 1989; Tsurutani et al.,1982). Tales modos han sido observados en ometas, omo los ometas Giaobini-Zinner5En general, ésta temperatura se aluló omo: TW = B2

◦
β/(3.47× 10−5nW ), la uál está en K, B◦en nT y nW en m−3.104
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A = 6000 y observando reimiento a θB◦κ = 45◦, ωpH3O+ es la freuenia del plasma para ionesde H3O+ en un anillo on ωpH3O+ ∼ 384Hz, suponiendo una densidad de nH3O+ = 1.61 m−3.(Tsurutani et al., 1999) y el ometa Halley (Glassmeier et al., 1993; Russell et al., 1991).Este trabajo ha mostrado la existenia de modos tipo espejo en 4 observaiones deCassini del 2005 uyas órbitas fueron de baja inlinaión. Tales modos fueron observadosalrededor de una distania radial de Saturno de ∼ 6.7RS, lo que es onsistente on lodisutido en el trabajo de Russell et al. (2006b), donde ellos enontraron que alrededor de
7RS las ondas ion ilotrón ya no dominan y desapareen, mientras que los modos tipoespejo apareen y omienzan a dominar en los espetros ompresivos de Fourier y en laforma observada en las series de ampo magnétio. 105



Modos tipo espejo 5 � 5.5 DisusiónDel análisis de las series de ampo magnétio de las 4 observaiones motivo de es-tudio de este trabajo, se enontró que las regiones on modos tipo espejo (Figura 5.6)destaan por presentar aídas abruptas en la magnitud del ampo magnétio, B, paraada observaión. Estas depresiones de la señal del ampo se araterizan por tener am-plitudes/profundidades desde 0.5 − 2 nT y su duraión va desde unos uantos segundoshasta 50 seg en algunos asos. En ontraste, las ondas ion ilotrón (Figura 5.5) destaanpor ser osilaiones on amplitudes que van desde 0.2 − 0.5 nT, lo que es onsistente onlo reportado por Rodríguez-Martínez et al. (2010); Dougherty et al. (2006); Leisner et al.(2006). Adiionalmente, se ha enontrado que la magnitud del ampo magnétio, |B◦|,osila entre los valores de ∼ 50−160nT para los asos estudiados en este trabajo donde sehan estudiando los modos tipo espejo. En ontraste, las ondas ion ilotrón pareen reeren regiones donde la magnitud del ampo magnétio es más intensa (∼ 100 − 470nT ).También hemos observado que la evoluión de estos modos en el tiempo muestran formas yamplitudes variables, lo que sugiere que las ondiiones de plasma son variables también alo largo de la órbita, por lo que tales modos se enuentran en diferentes etapas después dehaber sido reados. Cabe destaar que éstas órbitas no han sido las únias analizadas onmodos tipo espejo, también hay otras que han mostrado la existenia de estos modos omolo muestra la Tabla 4.1, que orresponden a órbitas de baja inlinaión. Se requiere de unanálisis de un mayor número de órbitas para ver si estos modos solo ourren en aquellasde baja inlinaión o si este tipo de modos puede ser observado también en órbitas de altainlinaión, lo que permitiría onoer mejor las ondiiones del plasma donde ourren talesmodos.Por otra parte, se han enontrado diferenias signi�ativas entre los espetros de Fourierde OIC on los espetros de MTE resaltando fuertemente el aráter ompresivo a bajasfreuenias (≤ 0.1Hz) de estos modos omo lo muestra la Figura 5.8. También no destaaen estos espetros (los de MTE) un pio fundamental omo suedía on las ondas ionilotrón (el uál era onsistente on las girofreuenias Ω32+ , Ω16+ y Ω19+). Con el análisisde estas uatro observaiones nosotros notamos que ha sido relativamente senillo dete-tar �utuaiones ompresivas omo los modos tipos espejos y oiniden on el heho deenontrarse simétrias alrededor del euador, lo que es onsistente on lo reportado porRussell et al. (2006b), sin embargo se requiere haer un análisis más exhaustivo de órbitasa grandes inlinaiones de Cassini para orroborar esto.Para el aso del análisis de dispersión usandoWhamp donde los anillos de iones se hanmodelado on bi-Maxwellianas altamente anisotrópias, se ha mostrado que el reimientode tales modos es posible, bajo las ondiiones de plasma semejante al que existe enla magnetósfera media de Saturno. Las tasas de máximo reimiento para el modo tipoespejo ourren a ángulos oblíuos (θB◦κ = 45◦ para el ejemplo puesto en este trabajo)respeto a B◦, el ampo magnétio ambiente, en ontraste on las ondas ion ilotrón,que omo ya se mostró en el apítulo anterior, tienen un máximo de reimiento a θB◦κ =
0 (Huddleston et al., 1999). Tasas de reimiento positivas para el modo tipo espejo seenuentran siempre y uando se onsideren grandes valores para la β del plasma. Esto106



Modos tipo espejo 5 � 5.5 Disusiónsugiere que tales modos son reados en otras regiones y que han migrado haia aquellasregiones donde Cassini los ha observado. Se requiere más trabajo de investigaión paraentender el origen de los modos tipo espejo en el entorno de Saturno. Es posible que elefeto de los eletrones pueda jugar un rol importante en mejorar el reimiento de estosmodos.El análisis realizado en este trabajo utilizando Whamp, resalta la neesidad de poneratenión en puntos lave para las mejoras a futuro en la búsqueda de soluiones a los modostipo espejo, tales onsideraiones se someten a ontinuaión: a) Los altos valores utilizadospara la anisotropía de la temperatura en las espeies del bakground no orrespondenaparentemente on los valores observados al menos para los asos de OH+ y H+ donde
A ∼ 2 − 4 e inlusive para el grupo de agua, W+ omo lo ha mostrado el trabajo deWilson et al. (2008), donde A ∼ 10. Nuestro estudio supone que estos valores son mayores alas otras espeies del fondo on la �nalidad de observar reimiento de este tipo de modos. b)Algo semejante pasa para las anisotropías del anillo de H3O+, que en prinipio son demasiadoelevadas. ) Otro problema que se tiene on el entendimiento de los modos tipo espejo,propiamente on los altos valores de β que no orresponden on los valores observados, loque sugiere que probablemente estos modos no rezan donde los observamos, es deir, quelos modos reen en regiones del plasma donde hay valores altos de β, pero que debido a los�ujos orrotantes estos se muevan a otras regiones que oiniden on el paso de Cassini.Esto expliaría esta diferenia en los valores de β. d) Finalmente algo que debe ser tomadoen uenta es queWhamp solo onsidera efetos lineales, de modo que resulte neesario quepara que haya reimiento de modos tipo espejo, deban onsiderarse efetos no-lineales ode segundo orden. Mejoras y re�namientos tomando en onsideraión los puntos anterioresserán hehas omo parte del trabajo a futuro para mejorar nuestros álulos.
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� 6 Conlusiones

6Conlusiones
La misión Cassini, puesta en órbita alrededor de Saturno el 4 de julio de 2004, haaportado informaión preisa sobre diversos proesos físios que ourren en este planeta,su magnetósfera, sus anillos y satélites. Conretamente Enelado, una pequeña luna deSaturno (Kivelson, 2006), ha presentado �rmas que muestran una atividad reiente, posi-blemente ligada a un tipo de rio-vulanismo. En efeto, observaiones en luz blana (visible)entre 200-1100 nm y en el lejano infrarrojo han mostrado la gran atividad que existe haiael polo sur de ésta luna. La huella observada es una pluma de material emergiendo de estazona del satélite (Poro et al., 2006; Spener et al., 2006). El material expulsado de estapluma, proviene de una región que ubre un área de 70000m2 onoida omo tiger stripes,que básiamente son depresiones lineales típiamente de 500m de profundidad, 2 km deanho y 130 km de longitud (Poro et al., 2006). Finalmente, el material que proviene dela pluma, afeta las propiedades loales del plasma magnetosfério, tales omo la densidady patrones de �ujo (Kivelson, 2006), ya que ontinuamente es asimilado por el toroide dematerial neutro, el uál orrota y sufre proesos diversos omo interambio de arga yasimilaión de masa, que es propiia para la generaión de ondas e inestabilidades quehan sido motivo de estudio a lo largo de este trabajo.En general las magnetósferas planetarias son exelentes laboratorios espaiales para es-tudiar proesos tales omo la asimilaión de masa, y sus produtos tales omo la generaiónde ondas ion ilotrón o los modos tipo espejo. La misión Cassini, omo se ha mostradoa lo largo de este trabajo dotoral, ha permitido haer estudios y aportaiones importantessobre este tipo de ondas y modos a partir de los datos de ampo magnétio (MAG) y delplasma (CAPS) en el entorno de la magnetósfera media de Saturno, en la región del anilloE muy era de la órbita de Enelado. 111



Conlusiones 6 � 6.1 Ondas Ion CilotrónEn este trabajo se han estudiado ondas ion ilotrón y su primer modo ar-mónio así omo también modos tipo espejo observados en la magnetósfera media deSaturno. Tales análisis se enfoaron en el estudio de su propagaión, tasas de reimientoy polarizaión a partir de los datos de Cassini. Por otra parte también se ha presentadoel uso de teoría inétia líneal para ver si dadas las ondiiones del plasma magnetosfério,tales ondas y modos pueden reer. Estudiar éstas ondas/modos puede permitir obtener in-formaión valiosa en al menos dos direiones: a) Proesos de interaión onda-partíula,es deir, omo tales ondas/modos pueden obtener energía libre a partir de distribuionesde iones tipo anillo o vieversa y b) omo éstas ondas/modos pueden fungir omo diag-nóstios de los proesos que ourren en las regiones del plasma donde son observados, loque permitiría entre otras osas tener informaión sobre la omposiión del plasma.A ontinuaión se presentarán las onlusiones generales de éste trabajo y lo que seonsidera omo parte del trabajo a futuro.6.1. Ondas Ion CilotrónSe han enontrado y estudiado las propiedades de ondas ion ilotrón, propagándoseen el modo fundamental (n = 1) en al menos 13 vuelos de Cassini (ver Tabla 4.1). Deestas observaiones, sólo 4 órbitas del 2005 en la región de la magnetóosfera de Saturnose han estudiado de forma exhaustiva mismas que se presentaron en el apítulo 4. De losanálisis apliados omo parte de éste trabajo, se presentan a ontinuaión las onlusionesgenerales:
⊛ La inestabilidad ion ilotrón en estas regiones es generada por iones del grupo deagua (O+, OH+, H2O+, ó H3O+) levantados de la nube neutra del anillo E formandoanillos de iones en el espaio de veloidades.
⊛ Las ondas ion ilotrón observadas son onsistentes on las girofreuenias de losiones del grupo de agua (W+): Ω16+ , Ω17+ , Ω18+ y Ω19+ , así omo también dela girofreuenia de iones de O+

2 , Ω32+ , donde nuestro trabajo ha dejado ver queestos iones (O+
2 ) son una importante omponente a bajas latitudes. De este puntoy el anterior se puede onluir que ambos asos implian ambios en omposiióndel plasma, lo que lleva a diferentes ondiiones que pueden afetar la inestabilidadumbral y por tanto al modo dominante observado.

⊛ Las distanias radiales a las que se han enontrado estas ondas osilan entre valoresde 4.1RS y 5.6RS (1RS = 60268 km). Las 4 órbitas analizadas en éste trabajoson de baja inlinaión (< 0.5◦), de tal forma que la distania desde el plano queontiene al anillo E hasta la posiión donde Cassini detetó estas ondas (altura)osiló entre valores de 115 km y 2230 km. Por otra parte, se alularon las distaniasentre Enelado y Cassini justo en el momento en que se detetaron estas ondas,112



Conlusiones 6 � 6.2 Modos Armónios de OICenontrándose que tales distanias estuvieron entre 60RE y 550RE (RE ≃ 251.8 km,radio de Enelado).
⊛ Las amplitudes de las ondas ion ilotrón observadas fueron del orden de ∼ 0.5nT ,aunque se sabe que éstas pueden estar entre valores de 0.2nT − 2.0nT ver lostrabajos de (Dougherty et al., 2006; Leisner et al., 2006). Además enontramos paraestas observaiones que la magnitud del ampo B◦ osila entre valores de ∼ 110 y

300nT .
⊛ Espetros dinámios y espetros de potenia muestran que las ondas ion ilotrón,que se propagan en el modo fundamental (n = 1) son prinipalmente �utuaionestransversales, o lo que es lo mismo, presentan una muy débil omponente ompresiva.En efeto, también se observó que el poder transversal es al menos un orden demagnitud más grande que su ontraparte ompresiva para el pio primario en losespetros de Fourier de estas observaiones. También se destaó el heho de queobservaiones omo la del 17 de febrero del 2005 mostraron que ondas debidas al O+

2pueden tener amplitudes más grandes que aquellas ondas on f ∼ Ω19+ a distaniasradiales de 3.5�3.6RS, y era del euador geográ�o (0�0.0104RS), mostrando quela omposiión de los anillos que produen las ondas es variable por lo que en algunasoasiones anillos densos de O+
2 pueden superar la inestabilidad umbral de aquellasondas que se forman debido a iones de H3O+ y destaar más en varios intervalos detiempo de tales espetros dinámios.

⊛ El Análisis de Mínima Varianza mostró que estas ondas ion ilotrón presentan po-larizaión irular izquierda y que se propagan a ángulos entre θB◦k = 13◦ y 6◦ paralos ejemplos mostrados en este trabajo (ver Tabla 4.3), lo que es onsistente on loque predie teoría inétia lineal estableiendo que estas ondas se propagan a ángulosmuy eranos a ero (θB◦k = 0◦). En general, para estas ondas en el fundamental, sushodogramas muestran que son muy planas y su ángulo de propagaión queda biendeterminado.
⊛ Dadas las ondiiones del plasma (ver Tabla 4.4), el análisis de dispersión utilizandoWhamp muestra que la teoria inétia líneal es una buena aproximaión para verque estas ondas pueden reer en un plasma omo el que existe en el entorno de lamagnetósfera media de Saturno. Conforme ree la anisotropía en la temperatura, latasa de reimiento también aumenta (ver Figura 4.9).6.2. Modos Armónios de OICTambién se han estudiado las propiedades del primer modo armónio (n = 2) de ondasion ilotrón en 4 órbitas de Cassini del 2005 en la región de la magnetósfera media deSaturno. Este trabajo ha mostrado y reportado por primera vez la existenia de este tipo113



Conlusiones 6 � 6.2 Modos Armónios de OICde modos en la magnetósfera de Saturno (ver Rodríguez-Martínez et al. (2010)). De losanálisis apliados, se presentan las siguientes onlusiones:
⊛ La inestabilidad del modo armónio de ondas ion ilotrón paree estar generadotambién por iones del grupo de agua (O+, OH+, H2O+, ó H3O+) levantados de lanube neutra del anillo E formando anillos de iones en el espaio de veloidades.
⊛ Los modos armónios son onsistentes on el doble del valor de las girofreueniasde los iones del grupo de agua (2 · ΩW+). Como un aso partíular, en este trabajose ha inluído sólo en las �guras, el valor de 2 · Ω19+ por simpliidad.
⊛ Los Modos Armónios (MA) a 2·ΩW+ apareen sobre diferentes longitudes de inter-valos de tiempo y también a diferentes distanias radiales. Para las observaiones del17 de febrero y 9 de marzo se enontraron entre 3.8RS y 4.6RS de Saturno, mien-tras que para las observaiones del 24 de diiembre y 27 de noviembre el intervalo dedistanias fue entre 4.8RS y 5.5RS (ver la Tabla 4.2). Como informaión adiional,estos modos armónios fueron observados a distanias desde el plano del anillo E(alturas) entre valores de ∼ 110 km y 1750 km, muy similares a los de las OIC ensu modo fundamental. De igual forma a las OIC, las distanias entre Enelado yCassini justo en el momento en que estos modos son detetados �utuaron entre

13RE y 500RE, es deir, ligeramente más eranas a Enelado que las ondas ionilotrón.
⊛ Las amplitudes de los modos armónios tuvieron valores en el intervalo de 0.2−0.7nT ,lo que implia que en general pueden tener amplitudes más pequeñas que las OIC.Adiionalmente se enontró para estas observaiones que la magnitud del ampo B◦osiló entre valores de ∼ 160nT y 360nT que son ligeramente más elevados quepara el aso de las ondas ion ilotrón, en los intervalos de tiempo analizados en estetrabajo.
⊛ Espetros dinámios y espetros de potenia muestran que los modos armónios(n = 2) de las ondas ion ilotrón, son prinipalmente �utuaiones ompresivas,uyos pios en espetros de Fourier se araterizan por ser anhos en su forma, loque sugiere que estas ondas son generadas a más de una freuenia (2·Ω16+ , 2·Ω18+ ó

2·Ω19+). El poder de los pios en la parte ompresiva de estos modos es prátiamenteun orden de magnitud más grande que el poder respetivo de la parte transversal,exepto para la observaión del 27 de noviembre donde la diferenia entre los poderesompresivos y transversales es más pequeña.
⊛ Del Análisis de Mínima Varianza se desprende que estos modos armónios presentanpolarizaión elíptia haia la izquierda propagándose a ángulos oblíuos respeto alampo ambiente entre θB◦k = 17◦ y 59◦ para los ejemplos mostrados en este trabajo(ver Tabla 4.3). En general, los hodogramas de estos modos muestran que son ondas114



Conlusiones 6 � 6.3 Modos Tipo Espejono tan planas omo las ondas ion ilotrón on n = 1, además de que su ángulo depropagaión no queda tan bien determinado, esto es fáil de expliar ya que al serlos modos altamente ompresivos, el método de MVA falla para determinar bien elángulo de propagaión de los mismos.
⊛ Dadas las ondiiones del plasma (ver Tabla 4.4), del análisis de dispersión utilizandoWhamp se enuentra que teoria inétia líneal también predie que modos de lasondas ion ilotrón pueden reer en un plasma omo el que existe en el entorno dela magnetósfera media de Saturno.
⊛ El reimiento de modos armónios siempre fue más pequeño (3�8 vees más bajo)que el reimiento de ondas ion ilotrón que se propagan en el modo fundamental.Esto explia porque los modos armónios no son observados en todas las órbitas deCassini y porque uando son observados sus amplitudes son muho más pequeñasque las ondas on freuenia ∼ Ω19+ . Si la anisotropía en la temperatura aumentase observa que el reimiento de modos armónios también aumenta. Finalmente seenontró que la tasa de máximo reimiento de modos armónios es mayor uantomás grande sea el ángulo de propagaión teniendo un máximo a θB◦k

= 60◦. Adi-ionalmente se enontró que para una densidad menor que una densidad rítia delanillo de nring = 2.5 m−3 ó una anisotropía menor que A = 950 los modos armóni-os dejan de reer y sólo ondas ion ilotrón en el fundamental pueden reer (VerFigura 4.10).
⊛ Finalmente, tanto OIC y su primer MA se ven afetadas si la veloidad de levan-tamiento de iones (pik�up) ambia. Se exploraron el reimiento de OIC y de suprimer armónio en el intervalo de 37 km s−1 y 26 km s−1. Claramente no se observael reimiento de MA uando vpickup < 26 km s−1 (Ver Figura 4.10).6.3. Modos Tipo EspejoTambién se estudiaron las propiedades de los modos tipo espejo observados en 4 órbitasde Cassini del 2005 y en 2 órbitas del 2006 (ver Tabla 4.1) en la región de la magnetósferade Saturno. A ontinuaión se presentan las onlusiones generales de la parte de éstetrabajo en omparaión on algunas de las propiedades observadas en las ondas ion ilotrón:
⊛ Para los intervalos analizados en este trabajo, se nota laramente que los modos tipoespejo se observaron a distanias radiales más grandes entre Cassini y Saturno,entre 6.3RS y 6.9RS mientras que las ondas ion ilotrón estuvieron entre 4.8RS y

5.1RS (ver Tabla 5.1 y Figura 5.4).
⊛ La araterizaión que se ha empleado hasta este momento se ha basado sólo en laforma impresa en las series de ampo magnétio, enontrando que éstos modos tipo115



Conlusiones 6 � 6.4 Trabajo a futuroespejo se araterizan por tener aídas/hoyos abruptas en la magnitud del ampo, B,uyas profundidades osilan entre 0.5 − 2nT , esto implia que estos hoyos puedenllegar a ser tan grandes omo las amplitudes de las ondas ion ilotrón. Además suduraión va desde algunos segundos hasta 50 seg. También se observó que la formade los pios ambia en funión del tiempo para una observaión dada (ver Figura 5.6y Tabla 5.1).
⊛ Del análisis de Fourier, los modos tipo espejo se araterizan por ser muy ompresivosa freuenias bajas (≤ 0.1Hz) y no destaa un pio fundamental en estos asos, omosuede para las ondas ion ilotrón (ver Figuras 5.8 y 5.9).
⊛ La magnitud del ampo, |B◦|, osiló entre valores de ∼ 50 − 160nT , ligeramentemás pequeñas que los valores observados para ondas ion ilotrón y su primer modoarmónio.
⊛ Las ondiiones del plasma utilizadas en Whamp para estudiar el reimiento demodos tipo espejo, permiten haer dos onlusiones importantes en éste ontexto: a)uando se utilizaron las ondiiones del plasma observado por Cassini en las regionesdonde los MTE fueron detetados, ondiiones que por itar un ejemplo impliabanuna β del plasma muy baja (Sittler et al., 2005), no se enontró el reimiento de talesmodos, es deir, no se enontró un γ > 0. b) Por tal motivo, se exploraron valores másaltos en la anisotropía del anillo, así omo también valores diferentes en las densidadesde ada espeie del bakground que permitieran el reimiento de este tipo de modos.Así los valores utilizados (ver Tabla 5.2), permitieron un reimiento del MTE positivo(γ > 0), on un máximo de reimiento a ángulos oblíuos (θB◦k = 45◦). Una formade expliar el uso de éste tipo de valores en Whamp es suponer que tales modos serearon en regiones diferentes a las observadas, las uáles posteriormente migraronhaia aquellas regiones donde Cassini pudo detetarlas.6.4. Trabajo a futuroComo parte de una posible ontinuidad de este trabajo, se plantean a ontinuaiónvarios puntos importantes. En efeto, se han enontrado y reportado por primera vez modosarmónios de ondas ion ilotrón en la magnetósfera de Saturno, lo que destaa omo unaaportaión importante de este trabajo. Sin embargo, hay preguntas aún sin responder.Una de ellas por ejemplo, es ver si los modos armónios se observan sólo en órbitas de bajainlinaión. Del 2005 al 2010 hay por lo menos un par de deenas de órbitas más de Cassiniera de Enelado on inlinaiones variables (ver Tabla 4.1). Analizar on detenimientoestas órbitas bajo los análisis implementados en éste trabajo podrían proporionar pistasimportantes para responder ésta pregunta y ayudar a entender bajo que ondiiones delplasma tanto OIC, MA de OIC y MTE pueden reer.116



Conlusiones 6 � 6.4 Trabajo a futuroEl instrumento CAPS proporiona informaión valiosa aera de las propiedades delplasma in situ pero hasta el momento solo ha sido posible obtener las alibraiones delos momentos para algunos de los iones responsables de las ondas ion ilotrón y su primerarmónio, sin menionar que están restringidos también en distanias. Es neesario esperarque la alibraión de estos datos esté lista, lo que permitiría tener mejores parámetros deentrada en los modelos utilizados porWhamp para haer más orridas en 3 asos: a) ondasion ilotrón, b) su primer modo armónio y ) los modos tipo espejo. Para éste último aso,se neesita más informaón en las regiones donde hemos enontrado estos modos, lo quepermitiría restringir mejor las ondiiones iniiales en los parámetros de entrada enWhamppara haer más orridas y ver si estos modos pueden reer bajo esas ondiiones. Por otraparte, también se onsidera neesario estudiar la �evoluión� temporal de los modos tipoespejo para ver si las variaiones en la profundidad de los hoyos permite inferir propiedadesfísias del plasma a diferentes distanias radiales.Finalmente abe menionar que el método de variaión mínima on el que se determi-naron los ángulos de propagaión, θB◦k, para ondas ion ilotrón y su primer modo armóniodebe ser modi�ado. Puesto que para las regiones on OIC+MA la señal del ampo mag-nétio lleva la informaión de ambas freuenias, es neesario haer un �ltrado de la señalpara separarlas y así poder enontrar o determinar los ángulos de propagaión de formaindependiente tanto para las ondas omo para los modos. Los �ltros que se podrían utilizarserían básiamente �ltros pasa-bajas y �ltros pasa-altas.El estudio de ondas ion ilotrón, modos armónios de éstas ondas y modos tipo es-pejo en la magnetósfera media de Saturno ha permitido ampliar nuestro panorama en elonoimiento de los proesos de asimilaión de masa en estas regiones así omo tambiénentender un poo más aera de los proesos de transferenia de energía entre ondas ypartíulas. Esto sin duda es de vital importania en el estudio de proesos similares queourren en otros entornos planetarios omo en el aso de Marte y en otras regiones deplasmas espaiales omo lo es la luna Titán o en ometas donde las pistas que aportaneste tipo de estudios, pueden ayudar a entender lo que ourre en el plasma de esas regiones.
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� A.2 Grá�os de omponentes de ampo

AMétodos de análisis
En este apéndie se presentan los métodos utilizados para el análisis en general de ondasion ilotrón y modos tipo espejo. Todos estos métodos han sido introduidos en un progra-ma en IDL on diferentes rutinas. Tales rutinas orresponden a grá�os de omponentesdel ampo magnétio on o sin tendenia removida1, espetros de Fourier y espetrosdinámios, así omo método de mínima varianza.

A.1. MétodosLos métodos que se desriben en las siguientes seiones son utilizados en el análisis deondas e inestabilidades en plasmas espaiales omo los que se han desrito. Estos métodospermiten una araterizaión amplia de las ondas, permitiendo informaión sobre el tipode ion(es) que está(n) originando las ondas observables, así omo también si las ondasestán polarizadas y el tipo de propagaión que tienen. En este trabajo se estudian las ondasion�ilotrón y los modos tipo espejo. Ambos asos surgen de anisotropías en T⊥ y T‖,(anisotropía T⊥/T‖ ≫ 1) observadas en la magnetósfera media de Saturno.1Diha tendenia orresponde al ampo magnétio residual o de fondo que afeta las observaiones insitu de las omponentes de ampo. 121



Apéndie A � A.2 Grá�os de omponentes de ampoA.2. Grá�os de omponentes de ampoLa rutina implementada para haer este tipo de grá�os (Figuras A.1 y A.2), estaesrita en Interative Data Language2, (IDL). Esta rutina permite haer un grá�o de lasomponentes de ampo magnétio (Bx, By, Bz, y B◦). Cabe destaar que esta rutina tienela posibilidad de remover o no la tendenia debida al ampo magnétio de fondo. La formade modelar y quitar tal tendenia es haiendo un ajuste a ada omponente utilizando unpolinomio de segundo grado (a◦ + a1X + a2X
2), en el que ada oe�iente es alulado yal �nal el modelo es restado de la señal original. La Figura A.1 muestra las omponentesdel ampo magnétio, Bx, By, Bz, y B donde no se ha removido la tendenia del ampomagnétio de fondo y que fue heha para una observaión de Cassini del 30 de juniode 2006. Para omparaión, la Figura A.2 muestra la misma observaión y omponentes,pero en este aso se ha removido la tendenia. Es evidente de la omparaión de estasdos �guras la diferenia entre ellas. En general y para tener una mejor forma de ompararlas �utuaiones en ada omponente es mejor tener �guras on las tendenias de fondoremovidas.

     
-4.6
-4.4
-4.2
-4.0
-3.8
-3.6
-3.4

B
x

     

111

112

113
114

B
y

     

3.2
3.4
3.6
3.8
4.0
4.2
4.4

B
z

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

111

112

113

114

B

30-6-2006

M
ag

n
et

ic
 F

ie
ld

  [
n

T
]

Figura A.1: Componentes del ampo magnétio on tendenia sin remover para la observaiónde Cassini del 30 de junio de 2006 en un intervalo de tiempo de 40 minutos.2http://www.ittvis.om/ProdutServies/IDL.aspx122
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Apéndie A � A.3 Análisis de Fourier
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Figura A.2: Componentes del ampo magnétio on tendenia removida. para la observaión deCassini del 30 de junio de 2006 en un intervalo de tiempo de 40 minutos. Las maras de arriba delgrá�o indian la distania radial a la que estuvo la nave a diferentes tiempos universales dentrodel intervalo total de ésta �gura.
A.3. Análisis de FourierA menudo resulta útil transformar datos al dominio de las freuenias en lugar de trabajardiretamente en el dominio del tiempo. La apliaión de estadístias sobre el resultado seonoe on el nombre de análisis espetral. El análisis de fourier es una herramientaque permite la manipulaión de una serie de tiempo, tal omo aquella proveniente de losmagnetómetros de Cassini (omponentes Bx, By, Bz y BT), de tal forma que son llevadosal espaio de freuenias donde pueden destaar las freuenias dominantes araterístiasde las ondas en el plasma. La transformaión utilizada en este aso es la siguiente:

F (u) =
1

N
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∑

x=1
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, (A.1)123



Apéndie A � A.3 Análisis de Fourierdonde N es el número de datos en la serie. Por otra parte hay que menionar que hay unlímite en la resoluión de freueias onoido omo la freuenia de Nyquist, fc = 1
2∆

,siendo ∆ el número de vetores que se tiene por intervalo de tiempo.El análisis de Fourier se puede apliar en general a varios tipos de ondas y modos. Paraondas de baja freuenia, que son las ondas de interés en el ontexto de éste trabajo, esneesario veri�ar o omparan las freuenias prinipales que destaan en el espetro depotenias on las girofreuenias de diferentes iones, dependiendo de la región de interés oanálisis:
Ωi =

| q | B
mion

, (A.2)donde mi es la masa de ada ion. La masa de iones de interés para el análisis de éste trabajoson mostrados en la tabla A.1.Tabla A.1: Masas para varias espeies de iones.Espeie mion/mp
∗CO+

2 44O+
2 32N+
2 , CO+ 28H3O+ 19H2O+ 18OH+ 17O+ 16

∗La masa del protón: mp = 1.67× 10−27 kg.El método empleado en este trabajo es FFT por sus siglas en inglés Fast FourierTransform (FFT), y es un algorítmo de e�iente implementaión del Disrete FourierTransform (DFT). Este algorítmo está implementado en software de programaión IDL.La rutina implementada en IDL sigue básiamente los siguientes pasos:
⋆ La rutina tiene la opión de remover o no la tendenia, que es similar al aso delos grá�os de las omponentes de ampo (ver seión A.2). Si se opta por removerla tendenia, la rutina ajustará a los datos espei�ados dentro de un intervalo detiempo, un polinomio de grado n = 2 su�iente para tener a la serie de tiempo sinel ampo magnétio de fondo que permitirá un mejor análisis de Fourier. Este ajustellamado �modelo� es removido de los datos. Los nuevos datos son guardados en unarreglo que permite tener todas las entradas de ampo magnétio y tiempo.
⋆ A los nuevos vetores se les aplia la rutina implementada en IDL llamada FFT.124



Apéndie A � A.4 Espetros Dinámios
⋆ Se onstruye el arreglo que guarda las freuenias hasta el valor de la freueniade Nyquist (fc = 1

2∆
), mismo que depende del número de vetores utilizados y elmuestreo que se tenga (para los datos de Cassini a baja resoluión se tiene que

1/∆ = 1 vetor s−1).
⋆ Se onstruyen las potenias espetrales. Estas utilizan las partes real e imaginaria delas transformadas de Fourier de las omponentes de ampo magnétio, teniendo losiguiente:

POWi =
2∆

N
(RE(FFT (Bi))

2 + IM(FFT (Bi))
2), (A.3)en este aso N es el número de vetores a los que se les aplió este análisis.

RE(FFT (Bi)) y IM(FFT (Bi)) son las partes real e imaginaria respetivamentede los vetores de omponentes de ampo magnétio, on el índee i = x, y, z, tot.
⋆ Se gra�a la potenia espetral en funión de las freuenia hasta la de Nyquist.El espetro se divide en una parte llamada espetro ompresivo y en otra llamadaespetro transversal. La parte ompresiva simple y senillamente es POWtot, en laque destaa preisamente el aráter ompresivo de las ondas, mientras que la partetranversal al ampo se onstruye omo: | POWx+POWy +POWz −POWtot |, detal forma que aquí se quitan todos los efetos ompresivos y se destaan las poteniastransversas a lo largo de la direión de movimiento de las ondas. Cabe destaar queen estos asos la potenia va en unidades de [nT 2/Hz].
⋆ Al espetro se le adiionan líneas teórias en la posiión de las girofreuenias delos iones posibles que pueden ser los responsables de que aparezan pios en estosespetros de Fourier.
⋆ Adiionalmente se puede haer un suavizado del espetro de Fourier, utilizando lafunión SMOOTH en IDL.
⋆ Finalmente si se opta por la opión de no remover la tendenia, la rutina simpley senillamente no ajusta ningun polinomio a los datos y por lo tanto se �salta�esta parte y ontinua on los pasos siguientes para onstruir el espetro de Fouriermenionandos anteriormente.La Figura A.3 muestra un ejemplo de un espetro de Fourier de 5 minutos para unaobservaión de Cassini del 17 de enero de 2006 en el intervalo de [06:25:00℄ a [06:30:00℄.Esta �gura muestra ambas omponentes tanto tranversal omo ompresiva. Destaa lara-mente un pio prinipal en ambas omponentes que ae era de las girofreuenias degrupos de agua: O+, H3O

+, O+
2 . 125
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Figura A.3: Espetro de Fourier para la observaión del 17 de enero de 2006. Las líneas vertialesindian la región donde aen las girofreuenias del grupo de agua (O+, H3O+, O+
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Apéndie A � A.5 Método de Varianza Mínima (MVA)oluión en la ventana espetral fuera ada 180 segundos. Un intervalo más orto que esteproporiona una mejor resoluión, pero a ambio, las transformadas de Fourier requieren unmínimo de datos y por lo tanto diha ventana espetral no es reomendable reduirla más.La Figura A.4 muestra un espetro dinámio apliado a la observaión del 17 de enero de2006 en un intervalo de 6 horas.

 

0.1

 

0.1

01:00 02:00 03:00 04:00 05:00 06:00
Universal Time [hh:mm]

0.1

01:00 02:00 03:00 04:00 05:00 06:00
Universal Time [hh:mm]

0.1

-10

-8

-6

-4

-2

0

L
o

g
 P

o
w

er
 S

p
ec

tr
al

 D
en

si
ty

 [
(n

T
/s

)2 /H
z]

1-17-2006

Transverse Power

Compressional Power

F
re

q
u

en
cy

  [
H

z]

0.5

0.5
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A.5. Método de Varianza Mínima (MVA)Con este método se busa la direión n en la que la proyeión de una serie de Nvetores tiene una desviaión uadrátia promedio mínima (Sonnerup, U. Ö y Sheible, M.,1998). En partiular el método se aplia al ampo magnétio B de la siguiente forma:
σ2
n =

1

N

N
∑

k=1

(Bk · n−B · n)2, (A.4)127



Apéndie A � A.5 Método de Varianza Mínima (MVA)donde Bk orresponde a ada elemento de la serie y
B =

N
∑

k=1

Bk. (A.5)Con el MVA se enuentra la direión en que σ2
n es mínima bajo la restriión de | n |= 1.Para onseguir esto se puede usar el método variaional de multipliadores de Lagrange detal forma que se tiene el siguiente sistema de euaiones:

∂

∂ni
[σ2

n − λ(| n |2 −1)] = 0, (A.6)on i = 1, 2, 3.Las euaiones en A.6 pueden ser esritas en su forma matriial omo sigue:
σ2
nnβ =

3
∑

α=1

Mαβnα = λnβ, (A.7)donde
Mαβ = (BαBβ −Bα Bβ), (A.8)es la matriz de ovarianza on índies α, β = 1, 2, 3. Adiionalmente M es una matrizsimétria on eigenvalores reales λ1 > λ2 > λ3 que orresponden a la máxima, inter-media y mínima varianza respetivamente y on eigenvetores ortogonales Xmin, Yint, y

Zmax donde preisamente Xmin está en la misma direión que el vetor k de propagaiónver �gura (A.5). De esta forma siempre es posible estimar el ángulo entre el vetor depropagaión de las ondas, k y el vetor de ampo magnétio B, vía el produto punto oesalar entre B Xmin on un error asoiado que puede ser alulado fáilmente omo sigue(Sonnerup, U. Ö y Sheible, M., 1998):
∆θB◦k =

√

λ3

(P − 1)

λ2

(λ2 − λ3)2
, (A.9)donde P el número de vetores utilizados en el análisis.Es importante destaar que este método es utilizado siempre y uando las ondas seanplanas o uasi�planas. La manera en la que se puede ver si el método es apliable esomprobando siempre que: λ2

λ3
& 10. Para una mejor referenia sobre este método, se puedeonsultar el trabajo de Sonnerup, U. Ö y Sheible, M. (1998). La Figura A.6 muestra loshodogramas de mínima varianza típios que serán de gran utilidad a lo largo de este trabajo.
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Apéndie A � A.5 Método de Varianza Mínima (MVA)

Figura A.5: Representaión grá�a del ángulo θB◦k, entre el vetor de propagaión k y el delampo magnétio B◦.
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� B.1 Código de dispersión WHAMP

BCódigo WHAMP
En éste apartado se estudian diversos aspetos relaionados on el análisis de dispersiónutilizado por el ódigo Whamp. Se presenta la forma en que se puede evaluar el tensordielétrio a partir de la funión de distribuión y omo on esto se puede enontrar lasoluión a la funión de dispersión. También se presenta omo se introduen los parámetrosde entrada y uál es la normalizaión adoptada en éste ódigo en los valores de salida. Al�nal se presenta un ejemplo del tipo de grá�os que se obtienen al utilizar éste ódigo.B.1. Código de dispersión WHAMPLas ondiiones en el plasma de entornos espaiales, omúnmente son adeuadas parael desarrollo de ondas e inestabilidades. De esta forma, regiones donde ourre la asimilaiónde masa pueden ser favorables para estudiar el reimiento de ondas. Para llevar a aboeste estudio, es neesario resolver la euaión de dispersón en teoría lineal inétia. Existenódigos de dispersión omo el �Waves in Homogeneous Anisotropi Multiomponent Plas-mas� (Whamp) que resuelve la relaión de dispersión para odas en un plasma magnetizadoonsiderando hasta seis diferentes espeies que onforman al plasma (Rönmark, K., 1982).Whamp originalmente fue esrito en Fortran, sin embargo nuevas versiones modi�adasinluyen una interfae grá�a en IDL (Paesold, G., 2002). En este trabajo se ha utilizado laversión que trabaja en Fortran, donde para ada una de las seis omponentes que puedenser inluidas en tal versión se inluyen su densidad, temperatura, masa de la partíula,anisotropía de temperaturas (presiones) y la veloidad de deriva a lo largo del ampomagnétio. Whamp resuelve, tanto para la parte real omo imaginaria de las freuenias131



Apéndie B � B.1 Código de dispersión WHAMPangulares de la onda o modo (lo que se onoe omo soluión a la relaión de dispersióndel plasma), omo una funión de k⊥ y k‖. De esta manera, la soluión partíular quede Whamp quedará determinada por las ondiiones iniiales para la parte real de lafreuenia angular, mientras que la parte imaginaria nos puede proporionar informaiónsobre el reimiento o amortigüamiento de la onda. La funión de distribuión será la sumade las funiones individuales de ada espeie (seis a lo más). Diha funión de distribuiónes onsiderada omo uniforme (es deir homogénea) en espaio, pero variante tanto enmagnitud omo direión de la veloidad. Cada funión de distribuión es funión de v⊥y v‖, que son las omponentes de la veloidad de la partíula perpendiular y paralela alampo magnétio. A ontinuaión se presenta un breve resumen de lo presentado en elreporte por Rönmark, K. (1982).De forma general la funión de dispersión se puede esribir omo:
det

(

(1k2 − ~k~k)
c2

ω2
−~~ǫ(ω,~k)

)

= 0, (B.1)donde de auerdo a teoría lineal inétia, el tensor dielétrio, ~~ǫ(ω,~k), está dado por:
~~ǫ(ω,~k) = 1− ω2
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(B.3)donde el argumento de la funión de Bessel Jn es k⊥v⊥/Ωj . Adiionalmente f 0
j (v‖, v⊥) enla e. B.2 denota la funión de distribuión a orden ero en el espaio de veloidades de lasespeies de partíulas j. La forma más general de la funión de distribuión de partíulasen el ódigo Whamp se puede esribir omo:
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Apéndie B � B.1 Código de dispersión WHAMPque es la notaión original usada por Rönmark, K. (1982). El parámetro α1j es la anisotropíaen la temperatura α1j = T j
⊥/T

j
‖ de la j-ésima funión de distribuión. Por otra parte ∆j y

α2j de�nen la profundidad y el tamaño de un posible ono de pérdida.Finalmente la integral sobre el espaio de veloidades en la e. B.2 se puede evaluar delas siguientes dos relaiones:
Λ(λj) =

∫ ∞

0

Jn
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k⊥v⊥
Ωj
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exp
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−v2⊥
(vjth)

2
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2v⊥

(vjth)
2
dv⊥, (B.5)donde λj = 1/2(k⊥v

j
th/Ωj)

2 y además:
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1
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dv‖, (B.6)donde Λn(λj) = e−λjIn(λj), In es la funión modi�ada de Bessel de orden n y Z es lafunión de dispersión del plasma. Introduiendo la aproximaón de Padé para la funiónde dispersión del plasma, las sumas in�nitas o modi�adas de la euaión de Bessel queapareen en la e. B.2 se pueden reduir a una forma sumable. La expresión resultante para
~~ǫ(ω,~k) es válida para toda ~k real y es adeuada para su evaluaión numéria. Informaiónextra sobre el omo se evaluan éstas y otras rutinas fueron mostradas por Rönmark, K.(1982).B.1.1. Parámetros de entrada y normalizaionesEn el ódigo Whamp la normalizaión de los parámetros de salida siempre se haebasados en la primera espeie utilizada en el arhivo de entrada. El arhivo de entrada,llamado whamp.data, es llamado en ada ejeuión. Algunos de los parámetros importantesy una breve desripión de tales parámetros se presentan en la Tabla B.1.Dentro de la búsqueda de ondas ion ilotrón y modos tipo espejo utilizando éste ódigode dispersión, al �orrer� el arhivo ejeutable deWhamp, se pueden tomar en onsideraiónlos siguientes pasos:Input nbeta. En este parámetro se pone el valor 1 para haer la orrida.Input:. Estos serán los parámetros que se le darán a Whamp para que realie labúsqueda de ondas y modos:1. Parámetro z. Éste es el ángulo de propagaión (θB◦k). Si se están busandosoluiones para las ondas ion ilotrón tal ángulo debe ser muy pequeño, es deir,tendiendo a ero pero no exatamente ero. 133



Apéndie B � B.1 Código de dispersión WHAMPTabla B.1: Parámetros de entrada en Whamp.Parámetro Desripión
DN Es la densidad de ada espeie en unidades de [m−3]. Hay 6 espeies,(D1,D2, ...,D6) y D2 orresponde a la densidad de eletrones. Siempre

D2 = D1+D3+ · · ·+D6, para garantizar uasi-neutralidad en el plasma.
TA Temperaturas de ada espeie en [keV ], (1 keV = 1.1605 × 107 K).
A Anisotropía, A = T⊥/T‖. Calulada a partir de los métodos deHuddleston et al. (1999) ó el de Cowee et al. (2007b).
Q Carga de ada espeie +1 para iones y −1 para eletrones.

ASS Masa de ada espeie, m/q, (ejemplo: m/q = 1 para H).
XC Girofreuenia de los eletrones en [kHz] y alulada omo: XC = 28B◦.
VD Veloidad de deriva normalizada a lo largo del ampo magnétio.2. Parámetro p. Éste es el vetor de onda k. Aquí se pueden introduir tresvalores separados por omas (p = inf, sup, val), que orresponden a los límitesinferior, superior y el valor alrededor del uál se busarán los valores del vetorde propagaión respetivamente.3. Parámetro f . Corresponde a la freuenia a busar. De esta forma en el asode ondas ion ilotrón, la freuenia debe ser erana a f ∼ 1, el primero modoarmónio a f ∼ 2 y si se trata de modos tipo espejo tal valor orresponde a

f ∼ 0.4. Parámetro i. Corresponde al reimiento de la onda, γ alrededor del uál va abusar el programa, segun sea el aso de estudio.Output. Estos serán los parámetros de salida que se le pueden pedir a Whamp quealule y ponga en pantalla:1. Parámetros zpf/eb/vc. Los parámetros z, p y f han sido ya disutidos, mien-tras que e y b orresponden a las omponentes de los ampos elétrios y mag-nétios de las ondas. Finalmente v es la veloidad de deriva y c es la freueniailotrón del eletrón en (kHz).2. Toda esta informaión de salida es esrita en un arhivo rwhamp.lis. Adiional-mente en pantalla se imprime también la polarizaión de las ondas pr y pi (real eimaginaria respetivamente). Para ondas ion ilotrón y sus armónios pr tieneque ser ∼ −1, lo que indiaría el reimiento de ondas on polarizaión iru-lar haia la izquierda. Un valor de ∼ +1 indiará polarizaión irular haia ladereha (orrespondiente al modo magnetosónio).Para enontrar la normalizaión utilizada en la salida de Whamp se mostrarán primero134



Apéndie B � B.1 Código de dispersión WHAMPotros oneptos a onsiderar en esta. En primer lugar, la veloidad térmia de la 1a. espeiepuede ser alulada omo:
vth1

=

√

2κBTpe

nmp

, (B.7)donde Tpe es la temperatura de la 1a. espeie, mp es la masa de protones, n = m/q esel número de la razón masa/arga, que por ejemplo para el aso de protones n = 1 y
κB = 1.3807× 10−23 JK−1, es la onstante de Boltzmann.Por otra parte, La freuenia de ilotrón de la 1a. espeie, puede ser alulada mediantela expresión siguiente (Kivelson y Russell , 1996):

fc1 =
eB◦

nmp
= 0.01525

B◦

n
, (B.8)donde B◦ es el ampo magnétio ambiente en unidades de [nT ]. Así on estas dos anti-dades se puede enontrar omo queda la normalizaión en la salida deWhamp simplementeomo:

p = k
vth1

fc1
. (B.9)Para tener la normalizaión �nal, se debe tomar en uenta la freuenia de plasma, dadapor la expresión siguiente y alulada para la primera espeie (Kivelson y Russell , 1996):

ωp1 =

(

1√
n

)

210
√
np, (B.10)on ωp1 en [Hz] y np, la densidad de protones, en [cm−3]. De este modo la expresión parala normalizaión B.9, puede quedar omo:

k
c

ωp1

=
cfc1

ωp1vth1

p. (B.11)A menudo la e. B.11 será utilizada a lo largo de este trabajo para lograr las normal-izaiones orrespondientes en los grá�os.Busar diferentes soluiones on Whamp para ver el reimiento de ondas y modosen diferentes entornos de plasmas espaiales es el siguiente paso. Para visualizar esto deforma más senilla, se haen grá�os omo el presentado en la Figura B.1. Este tipo degrá�os serán presentados a lo largo de este trabajo. Para la Figura B.1, que orrespondeal aso de ondas ion ilotrón en el viento solar, se utilizaron parámetros onoidos deeste viento en la veindad de la Tierra, tales omo anisotropía A = T⊥

T‖
= 4, densidadde protones de nH+ = 5 cm−3, Temperaturas de protones y eletrones araterístias de

Te ∼ Tp ∼ 1 × 10−5K y un ampo magnétio ambiente de B◦ = 5nT . Dados estosparámetros de entrada y junto on las normalizaiones orrespondientes se pueden onstruir135



Apéndie B � B.1 Código de dispersión WHAMPgrá�os omo el mostrado en la Figura B.1. Cabe destaar que este tipo de trabajo esonsistente on trabajos pioneros omo los realizados por Gary, S. P. (1993).
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