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Resumen

En el presente trabajo estudiamos el desarrollo lineal de la inestabilidad de dos
haces en la interacciéon de un plasma de iones pesados estacionarios, con un flujo de
plasma de H™. Este estudio es un paso encaminado a entender el comportamiento
colisional que participa en la interaccién del viento solar con la envolvente de plasma
de obstaculos no magnéticos, como lo son Venus, Marte o cometas. Basandonos en el
tratamiento de un sistema con cuatro fluidos, derivamos una relacion de dispersién
para la inestabilidad asi como sus eigenvalores para los modos de mayor crecimiento,
que son determinados para entender el desarrollo de la inestabilidad como una fun-
cién de los parametros de configuracion: velocidad relativa, densidades del plasma y
masa de los iones. Analizamos la aceleracién de la poblacién de iones pesados como
un resultado de la interaccion y discutimos el significado de estos resultados para en-
tender la aceleracion de los iones O ionosfericos de Venus, como consecuencia de su
interacciéon con el plasma del viento solar. Los resultados presentados en este trabajo
son también relevantes en otros escenarios astrofisicos que involucran la interaccién
entre plasmas no colisionales, como sucede en la interaccién de vientos estelares con

condensaciones del medio interestelar (ISM).
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Capitulo 1

Introduccion

Debido a que Venus no posee un campo magnético intrinseco significativo, su
ionosfera esta expuesta directamente al viento solar. La interaccién toma lugar en
una amplia zona envolvente de la zona de dia de su ionosfera, conocida como manto
o ionofunda (Figura 1.1), donde el plasma del viento solar y el plasma de origen
planetario interactian dinamicamente de manera sorprendente. Como resultado de
la interaccion de estas dos poblaciones de plasma, se desarrollan inestabilidades que
dan lugar a turbulencia, procesos que aun no son bien entendidos a pesar de ha-
berse estado estudiando durante los tltimos 50 anos. Se han enviado varias sondas
espaciales a orbitar e incluso a aterrizar al planeta, siendo las principales el Pioneer
Venus Orbiter (PVO) y el Venus Express (VEX), que han hecho una gran canti-
dad de mediciones in situ y han arrojado piezas importantes para responder a las
incégnitas que han surgido sobre la dindmica de plasmas en esta interaccién. Una
clave esencial que se ha encontrado en este problema es que el efecto neto de los
fenémenos de tipo turbulento en los plasmas no colisionales en estos ambientes se
pueden modelar como si se tratara de un fluido de tipo viscoso. Esto ha dado pie
al desarrollo de un nuevo modelo que entra en controversia con el modelo estandar.
En el que tradicionalmente la magnetohidrodinamica y la teoria cinética han sido
las herramientas esenciales para explorar tedricamente la interaccion de plasma del

viento solar con la ionosfera de Venus y de Marte.

A continuacion describimos brevemente el origen y las propiedades de cada una

9
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Figura 1.1: Interaccién entre Venus y el viento solar [19].

de las componentes que participan en este tipo de interaccion.

1.1. El Sol

El Sol es la mayor fuente de energia de nuestro sistema solar, su radiacién ca-
lienta nuestra atmosfera y provee la cantidad de luz necesaria para propiciar vida
como la conocemos aqui en la Tierra. La radiacion ultravioleta extrema que emite es
responsable de la creacién de ionosferas planetarias, por medio de la fotoionizacién
de dtomos y moléculas en la atmosfera superior de los planetas. La tabla 1.1 muestra
algunas de sus propiedades.

Desde la Tierra al observar el Sol, solo vemos hasta una profundidad en la cual el
medio es épticamente grueso, esta region se denomina fotosfera, tiene una tempera-
tura de 5800°K, contiene también zonas mas frias, las manchas solares con tempera-

turas de 4000°K. El Sol se puede ver como una esfera dividida en capas concéntricas



Capitulo 1. Introduccion 11

Tabla 1.1: Propiedades del Sol [14]

Radio Ro = 6.96 x 10* cm
Masa, My =1.99 x 103 g
Densidad de masa promedio (ps) = 1.41 x 10% g/cm?
Luminosidad Lo =3.90 x 10% erg/s

comunmente estructuradas en las regiones del interior solar y la atmdsfera solar.

1.1.1. Interior solar

Tabla 1.2: Componentes quimicos del Sol [1]

Componente quimico Simbolo Fraccién por masa

Hidrogeno H 92.1
Helio He 7.8
Oxigeno O 0.061
Carbono C 0.03
Nitrégeno N 0.0084

Neén Ne 0.0076
Hierro Fe 0.0037
Silicio Si 0.0031
Magnesio Mg 0.0024
Azufre S 0.0015
Otros 0.0015

El interior solar consta de cuatro zonas que se muestran en la Figura 1.2, y que
se describen a continuacion.

e Niicleo. Es la zona del Sol donde se produce la fusién nuclear debido a las
altas temperaturas (1.5x107 °K), generando practicamente toda la energfa del Sol
(luminosidad solar). Tiene un radio de aproximadamente 0.25 R medido desde el
centro del Sol. La mitad de la masa solar es contenida en el niticleo.

e Zona radiativa. La energia producida por las reacciones nucleares en el nticleo
transportan energia luminosa. Como parte de este proceso, los fotones viajan en una

caminata aleatoria que puede durar unos 100,000 anos debido a que éstos fotones son
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Figura 1.2: Zonas del interior solar y la atmoésfera. 1. Nicleo 2. Zona radiativa. 3.
Zona convectiva. 4. Atmosfera. [24].

absorbidos continuamente y reemitidos en otra direccién distinta a la que tenfan. Se
encuentra a partir de 0.25 R, hasta 0.7 R aproximadamente, tiene una temperatura
de 10° °K.

e Zona convectiva. En esta zona se produce el fenémeno de la conveccion, es
decir, columnas de gas caliente ascienden hasta la superficie, se enfrian y vuelven a
descender. Tiene una extension de 0.3 R aproximadamente.

e Atmosfera. Esta es la region del que puede ser observada desde el exterior del
Sol, es la zona en el cual la energia generada en las profundidades del Sol finalmente
es radiada al espacio. Una pequena cantidad de energia producida en la atmosfera se
pierde en forma de energia cinética de las particulas, dando lugar al viento solar y los
rayos cosmicos solares. La atmosfera esta dividida en cuatro regiones, la fotosfera,

la cromosfera, la region de transicion y la corona. Estas se describen mas en detalle
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Conditions in the Solar Interior

Luminosity
hydrogan
fraction X

Temperature

Mass Density

Relative Quantity

m{r}/Msun

Figura 1.3: Densidad temperatura y luminosidad versus masa total encerrada en una
distancia radial r relativa a la masa solar en el interior del Sol. Esta grafica se basa
en el modelo teérico de Bahacall y Ulrich (1988) [4].

a continuacion.

La tabla 1.2 muestra los porcentajes de la composicién quimica general del Sol.

1.1.2. Atmodsfera solar

La temperatura y densidad de la atmédsfera varia de acuerdo a la grafica mostrada
en la figura 1.6. La estructura de la atmosfera solar se divide en las siguientes cuatro
regiones.

e Fotosfera. Es una capa delgada de 500 km aproximadamente, es la parte
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visible del Sol, su superficie. Desde aqui se irradia luz y calor al espacio. La mayoria
de esta radiacion es emisién térmica de cuerpo negro. La temperatura es de 5800°K.
Ademads de las manchas oscuras (conocidas como sunspots), en la fotosfera aparecen
las faculas que son regiones brillantes alrededor de las manchas, con una temperatura
superior a la normal de la fotosfera. Estas estructuras estan relacionadas con el campo
magnético del Sol. El gas emitido es mayormente neutro con una fraccion ionizada
(razén de densidad de electrones , n., con densidad de particulas neutras, n,) de

Ne /My =~ 1074,

Figura 1.4: Uno de los sunspots mas grandes de los ultimos nueve anos, nombrado
AR1944, fue visto a principios de enero del 2014 y capturado por el Observatorio de
Dindmica Solar de la NASA. Una imagen de la Tierra fue agregada como escala [26].

o Cromosfera. Se extiende desde la fotosfera y tiene un grosor de 2000-3000
km. Su temperatura es de 4300°K en el fondo y luego se incrementa a 10*°K en la
parte superior. El gas de la cromosfera es mayormente transparente a la radiacién

en el visible (continuo) pero es Gpticamente grueso en ciertas lineas espectrales de
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transicién, como lo son Ha y lineas en el espectro UV (a longitudes de onda entre
0.1 y 0.3 pm) de especies como CIV, Silll y OV, donde se usa la nomenclatura
convencional en la que CIV denota C**+, CI significa carbono neutro, CII significa
CT, etc.

Figura 1.5: Eclipse total de Sol [44].

e Region de transicion. Se extiende aproximadamente unos 15,000 km sobre
la cromosfera. La temperatura se incrementa desde el fondo de 10*°K a 10°°K en la
parte superior.

e Corona solar. Es la region superior de la atmosfera solar, se extiende varios
radios solares fuera del Sol donde gradualmente se vuelve viento solar y eventualmen-
te el medio interplanetario. La corona es la fuente del viento solar es aqui donde el
plasma se acelera a velocidades superiores a la velocidad de escape. Su temperatura
es de 1-2 millones de °K. Solo puede ser observada en luz visible durante un eclipse
total de Sol (ver Figura 1.5), cuando la luz intensa de la fotosfera es bloqueada. El
gas coronal es totalmente ionizado, emite radiacién principalmente en la forma de
lineas de emisién de especies altamente ionizadas, por ejemplo FeXVI, SIX, Hell.
Esta radiacién emitida es en el ultravioleta extremo (EUV) y rayos X (longitudes

de onda menores a 0.1 pm). La radiaciéon EUV tiene suficiente energia para ionizar
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atomos y moléculas tales como las que encontramos en la atmédsfera superior de la
Tierra, Venus y Marte, esto es responsable de la existencia de plasma parcialmente

ionizado encontrado en ionosferas planetarias.
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Figura 1.6: Variacién de la temperatura (linea sélida) y densidad (linea punteada)
con respecto a la altura en la atmoésfera solar. La altura h=0 ocurre en el nivel de
unidad profundidad éptica para radiacién visible [45].
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1.2. Viento solar y su interacciéon con cuerpos del

sistema solar

El viento solar consiste principalmente de protones y electrones fluyendo su-
persénicamente y super-Alfvénicamente hacia las afueras del Sol a cientos de kilome-
tros por segundo. Los procesos que dan lugar a este flujo son similares a los que
ocurren en la teoria de dinamica de fluidos de una tobera de Laval. La interaccién
del viento solar con cada uno de los planetas es 1inica, pero se puede explicar de una

forma general si entendemos los procesos que se involucran.

Figura 1.7: Aurora boreal captada en Islandia [12].

Una consecuencia sorprendente y bella de la existencia de la magnetosfera en
la Tierra son las auroras polares (1.7). Este fenémeno ocurre cuando las particulas
cargadas del viento solar penetran en grandes cantidades en la magnetosfera. Estas
particulas viajan a través de las lineas de campo de la magnetosfera hacia los polos

magnéticos, donde chocan con los iones y atomos de las partes mas altas de la
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atmosfera produciendo un resplandor de luz difusa pero prominente en la ionosfera

terrestre.

1.2.1. Naturaleza del obstaculo

La manera en la cual el viento solar interactia con los objetos en el sistema so-
lar, depende de ciertas caracteristicas, estas incluyen la distancia heliocéntrica (r),
su tamano, si tiene o no una atmosfera y ionosfera, y la intensidad de su campo
magnético intrinseco. La densidad del viento solar (y la presion dindmica del viento
solar), aproximadamente decrece inversamente con el cuadrado de su distancia he-
liocéntrica, n. oc 1/r?, esto afecta enormemente como interactiia el viento solar con
el objeto. Un campo magnético intrinseco puede actuar como un obstaculo al flujo
del viento solar. El momento del dipolo magnético es una buena forma de cuantificar

la intensidad de campo magnético del objeto (ver tabla 1.8).

Magnetic dipole Surface pressure
Length Period of moment relative of atm. (bars)
Planet of year  rotation (days) to Earth
Mercury 58.6 days 58.6 3.8 x 107 10714
Venus 224.7 days —243 <5 x 107° 80
Earth 365.3 days 1 1.0° 1
Mars 687.0 days 1.03 <2 x 107* 5x 1073
Jupiter 11.86 yr. 0.41 1.9 % 107 0.3
Saturn 29.45 yr. 0.43 6.0 x 107 0.5
Uranus 84.01 yr. 0,72 49 x 10! 0.3"
Neptune  164.79 yr. 0.66 25 x 10 0.3%
Pluto 248 yr 6.39 <7 x 107% 1.6 x 107
Io — 0.77¢ ~0
Titan — 15.9« ~0 1.5
Comets — Al ~0) 721077

?Sidereal period.
#Cloud tops. _
Earth’s magnetic dipole moment is 7.9 x 10" Ty,

Figura 1.8: Informacion bésica sobre los planetas y algunos otros cuerpos del sistema
solar. El dipolo magnético indica si la interaccién es con la magnetosfera (u grande)
o con la ionosfera (u<< 1) [14].

Los planetas que carecen de campo magnético como lo son Venus y Marte, y

otros cuerpos del sistema solar como los cometas, tienen ionosferas que interactian
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mayormente con el viento solar de manera que se producen fenémenos de turbulencia
y viscosidad que no son tan importantes en el planeta Tierra y que aun no son bien
entendidos. La teoria de la inestabilidad de dos haces que estudiamos en este trabajo

ofrece una herramienta para el entendimiento de dichos fenémenos.

1.2.2. Tipos de interaccién

Los tipos de interaccién del viento solar con cuerpos del sistema solar se desglosan

de la siguiente manera:

Tipo lunar

La Luna de la Tierra no posee campo magnético intrinseco y tampoco posee
atmosfera, por lo tanto el viento solar impacta la superficie lunar y este flujo plasmati-
co es absorbido, por la carencia de atmosfera no existe suficiente presion para formar
un frente de choque. Los niicleos inactivos de cometas, asteroides y algunos satélites
de planetas por ejemplo Phobos (luna de Marte) tienen este tipo de interaccién. Por
estas caracteristicas que mencionamos, la luna de la tierra se ve ante el viento solar
como un conductor eléctrico débil.

El plasma del viento solar es absorbido en la superficie lunar, pero las lineas de
campo magnético facilmente pasan alrededor de la Luna. El tiempo de transporte
del paso del IMF en la Luna es equivalente al radio lunar dividido entre la velocidad
del viento solar, esto es: Tyrans = Rimoon/Usw ~ 10 s. El IMF que incide en la Luna
no sigue la direccion del flujo de plasma, que es absorbido por la superficie creando
una estela de plasma (plasma wake). Las Figuras 1.9 y 1.10 muestran la estructura

de la estela de plasma lunar.

Tipo terrestre

El nucleo externo de la Tierra es un fluido que rota constantemente, se puede ver
como un conductor eléctrico que produce un campo magnético que se asemeja a un
campo dipolar en regiones externas de la Tierra, abarcando distancias radiales de
varios radios terrestres. Este campo magnético intrinseco es una barrera casi impe-

netrable para el viento solar. Esta regién es llamada magnetosfera. A consecuencia
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Figura 1.9: Dibujo esquematico de las lineas de campo magnético en la vecindad de
la Luna. La perturbaciéon magnética se propaga a lo largo de la zona sombreada a la
velocidad de Alfvén, formando un angulo fpg con respecto a la direccién del viento
solar [14].
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Figura 1.10: Dibujo esquematico de la estela de plasma que se forma en la Luna.
El viento solar es absorbido en la zona de incidencia y el flujo tiende a fluir detrés
en la regién de la estela aproximadamente a la velocidad del sonido. 6, es el dngulo
formado del flujo interno a la estela de plasma [14].

de la interaccion del viento solar con la magnetosfera se forma un frente de choque
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rodeando la tierra como se muestra en la Figura 1.11. Mercurio, Jupiter, Saturno,

Urano y Neptuno también poseen este tipo de interaccion.

Figura 1.11: Interaccién del viento solar con la magnetosfera terrestre [25].

El flujo de plasma en la magnetosfera de Mercurio y la Tierra es dominado princi-
palmente por el campo eléctrico del viento solar, en el caso de los planetas exteriores
el flujo es controlado por la rotacion planetaria. Siempre se forma un frente de choque
en el flujo del viento solar con obstaculos tipo Tierra.

La frontera que rodea la tierra y que separa la magnetosfera del plasma del
viento solar es llamada magnetopausa. La magnetopausa terrestre se encuentra a
una distancia de r,,,, = 10Rg a lo largo de la linea de visién Tierra-Sol. La region

entre la magnetopausa y el frente de choque es la magnetofunda.

Tipo cometaria

Los ntcleos cometarios son cuerpos de hielo y polvo con un diametro de unos
cuantos kilometros. Tampoco poseen un campo magnético intrinseco considerable.
El nicleo de un cometa esta en estado inactivo, mientras se encuentran lejos del Sol,
fase en la cual pasan la mayor parte de su vida. En este caso su interaccion con el

viento solar es de tipo Lunar. Pero cuando un cometa se aproxima a un par de UA
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del Sol, su superficie se calienta por la radiacion solar, de manera que el hielo se
sublima produciendo vapor de agua (y otras sustancias volatiles).

La atraccion gravitacional del niicleo es despreciable, por esto, el flujo del gas fluye
grandes distancias radialmente desde su superficie, formando una gran atmoésfera o
coma cometaria con millones de kilémetros de extension. El flujo de gas lleva consigo
gran cantidad de polvo el cual por presion de radiaciéon se convierte en la cola de
polvo del cometa. Por otro lado, el plasma ionizado interacciona con el viento solar
y el campo magnético interplanetario (IMF) para dar lugar a la denominada cola
iénica o cola de plasma del cometa. Alrededor de algunos cometas activos se puede

producir un frente de choque.
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Figura 1.12: Envolvente de plasma de un Cometa [20].

El estudio de las envolventes de plasma cometaria se ha incrementado rapida-
mente gracias a algunas misiones espaciales al cometa Halley y a cometas como el

Giacobini-Zinner y el Grigg-Skjellerup [37]. Como se menciond, la interaccion del
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viento solar con los cometas es diferente a la interaccion con Venus y Marte, dado
que el viento solar interacciona mas con una atmosfera neutra que con la ionosfera
cometaria. Para un cometa activo como el Halley el frente de choque esta a una
distancia subsolar de su ntcleo de ~3 x 10° km, que es una distancia enorme desde
su nucleo, comparado con la distancia del frente de choque subsolar de Venus que
esta a ~2,000 km desde la superficie de Venus. Sin embargo el frente de choque del
cometa es débil, con un numero de Mach M~2, en comparaciéon con el frente de
choque de planetas que es de M~5-8 [14]. El flujo de plasma que rodea al cometa es
no colisional hasta alcanzar una distancia menor a unos 10° km, donde se encuentra
la cometopausa, donde la transferencia de carga colisional se vuelve importante. La
ionosfera del cometa se puede definir como esta region, conteniendo plasma frio, sin
ser perturbado mayormente por el viento solar y se localiza a una distancia entre 10*
km y 10° km del nticleo. En el cometa Halley a una distancia de 5,000 km del nicleo

estd una region llamada cavidad diamagnética [32].

Tipo Venus

La rotaciéon de Venus es muy lenta como se muestra en la tabla 1.8, explicando
la carencia de un campo magnético intrinseco. Sin embargo, dada la fotoionizaciéon
de moléculas neutras por la radiacién en extremo ultravioleta, es que posee una
ionosfera y una atmoésfera densa. Su ionosfera es un buen conductor eléctrico y actia
como un obstaculo al flujo del viento solar con el campo magnético interplanetario,
basicamente ocurre un efecto diamagnético.

Se produce un arco de choque por que el flujo del viento solar es supermagne-
tosénico y a medida que interactiia con la ionosfera se vuelve submagnetosénico.
Otros ejemplos de objetos con este tipo de interaccién son Marte y Titan. Se pien-
sa que Marte posee un campo magnético intrinseco débil que puede contribuir a la
interaccién, sin embargo aun no se corrobora.

La figura 1.14 muestra caracteristicas que se han encontrado de observaciones
del Pioner Venus Spacecraft (PVO) [8]. La ionopausa es la interface entre el plasma
ionosférico y el viento solar. Se forma el arco de choque y el nuevo flujo de plasma se
vuelve subsénico y continia desacelerdndose mientras se aproxima a la ionopausa.

La zona donde ocurre esto es llamada magnetofunda. El flujo se estanca justamente
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Figura 1.13: Mediciones del campo magnético y densidad de electrones en la ionosfera
de Venus al cruzar la ionopausa, en tres de las érbitas del PVO [34].

en la zona inferior de la ionopausa subsolar y la presion dindmica se convierte en
presiéon térmica. Ademas, las lineas de campo magnético se acumulan en una regién
llamada barrera magnética, la cual se localiza justamente fuera de la ionopausa. La
region del manto de plasma coexiste con esta barrera magnética.

En la zona de noche de la ionosfera de Venus se localizan estructuras como la
magnetocola, hoyos ionosféricos y nubes de plasma. La magnetocola es una magneto-
cola inducida, causada por el acumulamiento de las lineas de campo interplanetario.
Mediciones del magnetémetro a bordo del PVO indican que la orientacién del campo
magnético en la zona de la cola, solo refleja la direccion de las lineas del IMF.

Otra observacion del PVO fue que la ionosfera de Venus se puede encontrar en
estado no magnetizado y en estado magnetizado [3]. La figura 1.13 muestra tres de
las orbitas del PVO en los ambos estados de la ionosfera [15]. Durante la orbita 186 la
ionosfera se encuentra en estado no magnetizado, aunque si hay presencia de campo
magnético si observamos la estructura a menor escala (Az ~ 10 km). Durante las

6rbitas 176 y 177 la ionosfera se encuentra magnetizada a mayor escala, el campo
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Figura 1.14: Diagrama esquematico de los componentes del plasma de la ionosfera de
Venus, detectados por los instrumentos del PVO spacecraft. Se observa de la figura
el arco de choque, nubes de plasma o regiones de plasma ionosférico que se cruzan
a través de estructuras o filamentos que se extienden con la corriente. Al mismo
tiempo en la zona de noche de Venus hay regiones con una deficiencia de densidad
de plasma los hoyos ionosféricos [8].

magnético se encuentra rodeando la zona de dia de la ionosfera. En las tres graficas se
muestra un campo magnético significante a grandes alturas, esa region es la barrera

magnética.

Durante el estado no magnetizado (que es en la mayor parte del tiempo), no hay
presencia significante de campo magnético a mayor escala, aunque si hay presencia
a menor escala. En este caso la ionopausa se localiza a mayor altura (z <300 km),
siendo mas estrecha (Az ~25 km) y con una mayor zona de noche de la ionosfera.
Basicamente el estado no magnetizado ocurre la presion térmica méaxima de la io-

nosfera de Venus supera la presion dinamica del viento solar. Sin embargo, cuando
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la presion dindmica del viento solar es equivalente o supera la presion térmica de la

ionosfera, en este caso la ionosfera se observa en estado magnetizado.

1.3. lonosferas planetarias: Tierra, Venus y Marte

Una ionosfera es una region de plasma parcialmente ionizado que coexiste con
la atmosfera superior del planeta. La densidad de electrones ionosféricos varia en el
rango de unos cuantos hasta decenas de miles de particulas por centimetro cubico.
La formacion de la ionosfera se debe basicamente a la ionizacién de dtomos neutros
y moléculas asociadas en la atmosfera superior del planeta. La ionizacion es princi-
palmente causada por fotoionizacién o bien, por la colision de particulas energéticas

lonizadas.

La ionosfera terrestre ha sido bien estudiada desde hace mas de un siglo con el
desarrollo de las radiocomunicaciones, pero una gran parte del conocimiento que se
tiene de los procesos fisicos y quimicos que operan en la ionosfera se ha obtenido por
experimentos llevados a cabo a bordo de naves y satélites artificiales. Se han detec-
tado ionosferas en todos los planetas del sistema solar, ademés de Plutén. Cometas
y algunos satélites planetarios (el satélite de Saturno Titan, el satélite de Neptuno
Triton y el satélite de Jupiter Io) también poseen una ionosfera. Tanto técnicas de
deteccién a distancia como mediciones in situ se han usado para estudiar las ionosfe-
ras planetarias, como en el caso de las naves Mariner 5 y 10, ademés de otros satélites
soviéticos, han usado la técnica de radio ocultacién para el estudio de la ionosfera
de Venus [48]. En la técnica de radio ocultacién, las regiones superiores atmosféricas
del planeta intersectan la trayectoria de las ondas de radio que viajan de la Tierra
a un transmisor del satélite, el indice de refraccion para ondas de radio es alterada
por el plasma ionosférico y cambia la fase de la senal, esto es medido de manera que

la alteracién describe las propiedades fisicas del plasma.

Se realizaron mediciones in situ de la ionosfera Venusina, con instrumentos a
bordo de la sonda Pionner Venus lanzado en 1978 [40]; entre ellos, el espectréome-
tro de masas que midié la composicién de iones. Algunos datos obtenidos por este

espectrometro se muestran en la siguiente seccién.
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1.3.1. Venus

Venus, el segundo planeta mas cercano al Sol en el sistema solar, forma parte de los
planetas rocosos. Es sorprendente lo parecido que es a la Tierra en algunos aspectos,
aunque su composicion es diferente, su masa, densidad y tamano es similar, por lo
que se le ha nombrado su planeta gemelo. Se encuentra a una distancia de 0.7 UA
(UA=1.5x10"cm, distancia promedio entre la Tierra y el Sol) del Sol, con un perfodo
orbital de 255 dias terrestres y su periodo rotacional es de 243 dias terrestres, el mas
largo de todos los planetas del sistema solar. Otra de sus caracteristicas particulares
es que es el unico planeta del sistema solar que tiene una direccion retrograda en
su rotacion, es decir, rota en su propio eje en direccion contraria a la de los demas
planetas. La excentricidad de su drbita es de 0.0067 por lo que es practicamente una

orbita circular.

Algunas caracteristicas importantes se muestran a continuacion en la tabla 1.3,

estos datos fueron medidos por la sonda espacial Magallanes [41].

Tabla 1.3: Caracteristicas de Venus [41]

Distancia desde el sol 1.1x10% km
Periodo Orbital 225 dias terrestres
Radio 6051 km
Perfodo rotacional (sideral) 243 dias terrestres
Densidad promedio 5.24 g/cm?
Gravedad superficial 8.87 m/s?
Temperatura superficial 730°K
Presién atmosférica superficial (90 veces la de la tierra) 90 +- 2 bar
Composicién atmosférica Diéxido de Carbono 96 %

Nitrégeno 3 %

Trazas de diéxido de sulfuro
Vapor de agua

Monoéxido de carbono
Argén, helio, neén
Hidrégeno clorhidrico
Fluoruro de hidrégeno, 1%
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Atmoésfera de Venus

Venus no tiene un campo magnético intrinseco significativo, motivo por lo cual
el viento solar puede interactuar directamente con su ionosfera permitiendo la ace-
leracion y pérdida de plasma ionosférico.

Algunos autores consideran que conocer la interacciéon del viento solar con la io-
nosfera de Venus permitiria entender las posibles condiciones en etapas iniciales de la
Tierra cuando estaba rodeada por la paleomagnetosfera, con una débil magnetosfera

y quizds vientos solares mas fuertes que los de la actualidad [5].

Figura 1.15: Imagen en ultravioleta de las nubes de Venus tomada por el PVO [31].

Composicién quimica de la ionosfera de Venus

La ionosfera inferior de Venus y Marte esta bien descrita por teorias fotoquimicas.
Las ionosferas de Venus y Marte son muy parecidas en su composicién quimica. La

especie neutra mas abundante es CO, y por tanto el ion mas producido es COj,
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aunque en las zonas mas altas la producciéon de O' se vuelve importante. Ambas

CO3 y O son convertidos a OF por las reacciones ion-molécula neutra.
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Figura 1.16: Densidad de iones en funciéon de la altura para el lado de dia de la

ionosfera de Venus [9)].
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CO;+0—=0F +CO Kk =1.64 x 10 Pem?®s™

O +COf — OF +CO ky = 9.4 x 107 %cm?s™*

Siendo k el coeficiente que describe la velocidad de reacciones. Ambas reacciones
se llevan a cabo rapidamente en las regiones inferiores de la ionosfera, siendo mas
abundante el ion de O3, la atmésfera de Venus tiene menos de una parte por millén
de iones de O,. Los iones de OF son removidos via reacciones de recombinacién
disociativa [14].

La Figura 1.16 muestra los resultados de una simulaciéon numérica que incluyé la
quimica y el transporte vertical [9]. La densidad de electrones a una altura dada es la
suma de la densidad de iones a esa altura. El pico del perfil de densidad de electrones
esta donde la tasa de produccién tiene su maximo. Se observan los resultados tedricos

(lineas solidas) y los resultados obtenidos por los datos del ion mass spectrometer a
bordo del PVO.

1.3.2. Marte

La ionosfera de Marte es una regién débilmente ionizada. Desde hace 10 anos
esta region ha sido observada por la nave Mars Express de la ESA (por sus siglas
en ingles European Space Agency) encontrandose que su ionosfera del lado de dia es
mas variable y compleja de lo que se pensaba. La ionosfera tiende a reflejar las ondas
de radio, propiedad que afecta las comunicaciones entre la Tierra y Marte, por tanto,
la investigacion detallada de la ionosfera de Marte es importante en la evaluacion de
la evolucion del clima del planeta y su habitabilidad con el tiempo.

En vez de ser uniforme, su ionosfera tiene una estructura de dos capas principales.
Una de sus capas se encuentra a 140 km desde el suelo marciano, hay una mayor
densidad de electrones y la luz ultravioleta del sol ioniza la atmosfera neutra. La

densidad de electrones va disminuyendo a medida que aumenta la altura. A los 120



Capitulo 1. Introduccion 31

km del suelo la ionosfera se forma basicamente por los rayos = del Sol y a colisiones

asociadas a electrones energéticos [27].
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Figura 1.17: Perfil de densidad de electrones del lado de dia de la ionosfera de Marte
realizado por el método de ocultaciéon del Mars Express [27].

La composicién y dindmica de la ionosfera marciana también varia en el tiempo
y en su ubicacién geografica. En los niveles mas altos son mas comunes los iones de
oxigeno atomico, y en zonas bajas el oxigeno molecular predomina. Estos cambios
son causados por la variacién del viento solar incidente, la dindmica atmosférica, la
composicion y la influencia del campo magnético terrestre.

La estructura basica de su ionosfera se ha reconstruido durante muchos anos da-
das las numerosas naves espaciales que se han mandado, y por medio de observaciones
del Mars Express.

Nuevos estudios estan proporcionando una visién mas detallada de la ionosfera
de Marte. Estos estudios se basan en observaciones del Mars Express Radio Science
(MaRS) experiment, donde usan la técnica de radio ocultacion [46], que ha permitido

conocer como varia la densidad de electrones de acuerdo a la altura. Se ha encontrado
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que la estructura vertical de la ionosfera lado diurno de Marte es més variable y més

compleja que se pensaba [27].

Se han tomado mas de 500 perfiles verticales del lado de dia de la ionosfera, entre
las alturas de 60 a 800 km. Los datos muestran que la parte superior de la ionosfera

puede caer debajo de 250 km y elevarse arriba de 650 km.

Figura 1.18: Impresion artistica del Mars Express Spacecraft en 6rbita [21].

Sin la luz del sol para dividir los dtomos atmosféricos y moléculas en iones y
electrones, la ionosfera del lado de noche de Marte es muy diferente al de dia. La
densidad de electrones es mucho mas baja y se sabe relativamente poco de su estruc-
tura. El experimento MaRS obtuvo 37 perfiles de densidad electronica del lado de
noche de Marte, encontrandose que la densidad electrénica tiende a disminuir con el
tiempo de puesta del sol, de acuerdo con la teoria de que el plasma del lado de dia

tiende a transportar momento hacia el lado de noche.
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1.3.3. Transporte de momento del viento solar a la ionosfera

de Venus y Marte

Debido a que Venus y Marte no poseen un campo magnético intrinseco, se presen-
tan fendmenos que no ocurren en el caso de presencia de campo magnético planeta-
rio, como en el caso de la Tierra. En particular con la ausencia de campo magnético
intrinseco, las particulas del viento solar no se ven afectadas por la magnetosfera,
de manera que el flujo de particulas se mezcla con las particulas de la atmédsfera

planetaria de forma mucho mas intensa que en el caso de planetas magnéticos.
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Figura 1.19: Velocidad térmica, densidad y velocidad del viento solar medidas con la
nave Mariner 5. Panel de Abajo; la trayectoria proyectada en coordenadas cilindricas
[10].
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Desde las observaciones de la nave Mariner 5 se probé que en el flujo alrededor
de la ionosfera de Venus con la interaccién de los dos plasmas (ionosférico y del
viento solar) se formaba una envolvente donde el viento solar exhibia pérdida de
momento de manera muy significativa; esto es, la velocidad y densidad muestran
un fuerte déficit con respecto a los valores freestream al acercarse a la ionopausa.
Estas variaciones descritas por el Mariner 5 se muestran en la figura 1.19, donde
la trayectoria recorrida por la nave y los perfiles de densidad y velocidad que se
midieron, implican que una gran cantidad de energia es removida por el viento solar
(regiones marcadas con gris). Mas informacién fue obtenida por el Pioner Venus
Orbiter (PVO), observando que existia ademds un flujo ionosférico a lo largo de la

zona del terminador como lo indica la figura 1.20, revelando velocidades entre 3-4
km/s.

0" CONVECTION VELOCITY

SCALE — 1000 km ALTITUDE
Skm/s é E"f'
< ¥ '
5
) >
5
HN /
}/
5
\: / VENUS
> >/
_|'
=]
6052

Figura 1.20: Vectores de velocidad promedio de Ot medidas por el PVO en la ionos-
fera superior de Venus [22].

El momento implicado por el flujo ionosférico esta relacionado con el déficit de
momento de las mediciones del viento solar en las afueras de la ionosfera. De hecho la
cantidad de densidad de energia cinética que es el flujo de momento, es comparable
con la cantidad perdida por el viento solar; esto quiere decir que existe un transporte
eficiente de momento por parte del viento solar a la ionosfera superior de Venus.

Calculos de una ecuacién de conservacion de momento aplicada a este problema
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Figura 1.21: Los valores de velocidad de las particulas ionosféricas que se mueven
a lo largo de la zona terminator a unos 400 km de altura. La curva punteada se
desarrollo con el modelo de Singhal y Whitten (1987) y los datos observacionales son
valores promedio (se recolectaron con el experimento ORPA del PVO), las barras de
error muestran la desviacion estandar [22].

conduce a resultados que no estén relacionados con las fuerzas de gradiente de presién
a través de la zona del terminador, y esto se ha considerado y tomado en cuenta en

este trabajo, para la descripcién del flujo ionosférico de Venus.

1.4. Modelos de interacciéon tipo viento solar ver-

sus Venus

Modelar este tipo de interaccién es un reto dado que se deben considerar la
interaccion con la magnetosfera inducida y la tipo cometaria. Un campo magnético
es generado por las corrientes inducidas del viento solar en la ionosfera planetaria,
que se comporta entonces como un obstiaculo magnetosférico casi impenetrable en
el lado dia. Por otro lado las particulas pesadas que forman la atmédsfera planetaria

pueden ser ionizadas en el viento solar circundante y en la magnetofunda creada por
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el obstéculo. Estos iones pesados cargan la masa al plasma en esta regién, y de esta
forma alteran las propiedades de flujo y campo.

Los modelos que se han desarrollado para describir la interaccion son aproxima-
ciones basadas en herramientas predictivas o basadas en mediciones realizadas por
las sondas espaciales. Para que estos modelos estén mas apegados a la realidad, en
particular se desarrolla el problema tridimensionalmente, para esto es necesario tener
soluciones numéricas, sin embargo algunas soluciones simplemente se adaptan com-
parando las observaciones. Gran parte de los modelos se basan en aproximaciones
de fluidos, donde el viento solar y los iones planetarios se toman como conjuntos de
soluciones estandar de ecuaciones de fluidos usando métodos de diferencias finitas en
un espacio cuadriculado o de rejilla. Algunos tratamientos numéricos resuelven las
ecuaciones de movimiento para iones individualmente como una forma de entender
el comportamiento de una sola especie, o introducir los efectos cinéticos del ion. En

las siguientes subsecciones se describiran algunos de estos modelos.

1.4.1. Modelos de dinamica de gases

1. Modelo bdsico

Este modelo se ha usado exhaustivamente, fue propuesto por Spreiter y co-
escritores [39]. Consideran soluciones numéricas por el método de diferencias finitas,
en el problema de un fluido hipersénico o un flujo de gas alrededor de un cuerpo im-
penetrable. Para este escenario la interaccion se caracteriza por la formacion de un
frente de choque que detiene el flujo a velocidades subsonicas. A pesar de que estos
modelos describen la magnetofunda, no se describe la regién de la cola, proveyendo

una descripcion de la vecindad de la zona de dia de Venus. Las ecuaciones a resolver

son:
Continuidad 9 9
i
T = 1.1
o+ (o) =0 (1)
Momento 5 5
Uk 2
Energia
0 0
% L 9 e+ pu] =0 (1.3)
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Donde t es el tiempo, p es la densidad de masa, x; es una coordenada espacial,
v es la velocidad de fluido a lo largo de la componente zy, € la densidad de energia
total y p la presién dada por la ley del gas ideal p = pRT /m, cantidades comtinmente

usadas en fluidos o en la teoria de dindmica de gases [7].
2. Modelo de inyeccion de masa

Este modelo fue propuesto por Russell et. al. (1998) [36] y Zhang et al. (1990)
[50] mostrando que el frente de choque se encontraba a aproximadamente 2.4 radios
de Venus R, para condiciones donde se encontraba el maximo solar, y a 2.1 R, para
el minimo solar. Se dieron cuenta que las variaciones del viento solar no cambiaban
lo suficiente durante los ciclos solares como para producir estos cambios, por tanto se
concluyé que el choque o interaccién y sus efectos estaban también relacionados con
la produccién de iones en la magnetofunda. En la atmodsfera neutra de Venus que se
extiende hasta la magnetofunda, se encuentran una cantidad sustancial de iones pe-
sados principalmente de oxigeno atémico, que son producidos por fotoionizacién, por
colisién o por transferencia de carga [49]. La cantidad de fotoionizacién se aumenta
en el maximo solar ya que el flujo de fotones (Extremo Ultravioleta) se incrementa de
2 a 4 veces con respecto al valor de minimo solar. Como el flujo se incrementa tam-
bién aumenta la densidad de iones en la atmdsfera superior, y en particular afecta al
oxigeno exosférico. Para estudiar la razon de la variacion de la posicion del frente de
choque se usan dos modelos de dinamica de gases el cudl incluye la interaccion tipo
Venus y también supone que la interacciéon es de tipo cometaria, que fue desarrollado
independientemente por Belotserkovskii et al. (1987) [6] y Spreiter y Stahara (1992)
[38].

El objetivo de usar el modelo cometario es determinar la mayor producciéon de
iones pesados planetarios en la magnetofunda o la tasa de inyeccion de masa que
pueda afectar la posicion del frente de choque. Asumen que solo hay fotoionizacién
y el plasma es tratado como si fuera un fluido. Se agrega un término para la fuente
atmosférica de iones a la ecuacién de continuidad, dado que presuponen que los
nuevos foto-iones creados no poseen energia o momento apreciable al momento de

su creacion. El término que le suman esta dado por:

5= s (-5 »
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Suponiendo el perfil de densidad atmosférico como una exponencial. Sy es una
constante proporcional a la densidad en numero de los atomos de oxigeno neutro en
la posicién Ry (~ 3 x 10%cm ™ veces su masa) del obstaculo dividido entre el tiempo
caracterfstico para la foto-ionizacién del oxigeno atémico ( 1x10° s en la ionosfera
de Venus en el maximo solar), r es la distancia radial desde el centro del planeta y

Hy es la escala de altura de oxigeno exosférico (~ 400km) [7].

1.4.2. Modelos Magnetohidrodinamicos

En si, en estos modelos al igual que en los modelos de dindmica de gases trabajan
con el método de soluciones de diferencias finitas, pero con el término adicional de

campo magnético [18]. Las ecuaciones son:

Continuidad 5
0
helld . — 1.
By +V-(pV)=0 (1.5)
Momento v 1
pEer(V-V)VJer:;(VxB) x B (1.6)
Energia
0 —1
a;—l—v-((e—i—p)V):M(VXB)-(VXB) (1.7)

También incluyen soluciones auto-consistentes de un sub conjunto de las ecua-
ciones de Maxwell.

Ley de Ampere

uJ =V x B (1.8)
Ley de Faraday
0B
— E=0 1.9
9 +V x (1.9)
Ecuacion de Induccién
E+VxB=0 (1.10)

Siendo E el campo eléctrico y J la densidad de corriente. La ecuacion de induccion
es generada por la ley de Ohm generalizada. También se considera la condicién de

campo de divergencia libre, descrita por V - B = 0.
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1.4.3. Modelos cinéticos

Los métodos desarrollados por los modelos cinéticos tratan de resolver las ecua-
ciones de movimiento para particulas individuales en configuraciones de campo prees-
tablecidas o calculadas, y se han aplicado para modelar caracteristicas globales de
iones planetarios pick-up alrededor de Venus. Se empezaron a desarrollar estos mo-
delos a principios de los setentas, cuando Wallis (1972) [43] y Cloutier et al. (1974)
[13] encontraron la cantidad de radio de giro esperado para iones pick-up en relacién
a la interaccion subsolar y la escala de radio planetario, en un escenario temprano
para la investigacion de la interaccién Venus-viento solar. Al mismo tiempo pruebas
aproximadas fueron usadas para ilustrar la asimetria de los iones en la zona de dia
que pueden resultar del impacto de iones pick-up exosféricos en la ionopausa. Los
primeros modelos que se realizaron estaban muy simplificados dadas las capacidades
computacionales limitadas en esa época.

Se han desarrollado modelos cinéticos mas sofisticados y gran parte de ese desa-
rrollo ha sido gracias a observaciones del PVO. En estos modelos se calcula el movi-
miento de los electrones como un gas y el de los iones como particulas [29].

Usando un modelo cinético se analizaron los iones pick-up de oxigeno ionizado
(O7), los cuales nacieron con velocidad inicial despreciable, en el modelo dindmico
de gases en el lado de dia de la magnetofunda de Venus se obtiene la grafica 1.22. Las
trayectorias de los iones fueron modeladas resolviendo numéricamente las ecuaciones

de movimiento del ion bajo la fuerza de Lorentz:

a=(¢/m)(E+V x B) (1.11)

Donde V es la velocidad de la particula, a es la aceleracién y ¢/m es la razén
de la carga sobre la masa. Los modelos de fluidos ofrecen una descripcion del campo
magnético y el campo eléctrico convectivo E = —v x B donde v es la velocidad del

fluido en su totalidad.

1.4.4. Modelo Viscoso

Desde finales de los anos setenta se ha intentado incluir en el conocimiento ge-

neral la realidad de que ocurren procesos de tipo viscoso en el choque del viento
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Picked Up Oxygen lon Trajectories
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Figura 1.22: Trayectoria de iones pick-up de oxigeno (OT) usando un modelo cinético
dentro de un campo eléctrico convectivo [7].

solar con la ionosfera de Venus. En estas fechas no solo se tienen argumentos, si no
también evidencia fisica de este comportamiento, dado que las fuerzas de gradiente
de presion que suponen, no son suficientes para producir la aceleracién del plasma
que se observa en la zona transterminadora de la ionosfera. Los primeros indicios de
este comportamiento viscoso fueron sugeridos por las observaciones en el Mariner 5
y el Venera 4, mostrando que la velocidad del flujo ionosférico decrece en la zona de
downstream [42]. Con los datos observados en las misiones que se han mandado a
Venus, se corrobora que la concentracién de iones planetarios principalmente de O™

en la estela formada, muestran que no es suficiente los procesos de inyecciéon de masa
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para generar el flujo de momento sobre la ionopausa. La fuente diferente de momento
necesaria para acelerar el flujo ionosférico fue propuesto por Pérez de Tejada (1982)
[28] en términos de procesos viscosos en la ionopausa. Este transporte de momento
en el plasma no colisional de la ionosfera, se espera como resultado de la evolucién
no lineal de la densidad de ondas inestables, estas inestabilidades pueden ser de tipo
Kelvin-Helmholtz [23], y seguramente se pueden estar produciendo inestabilidades
de plasma de dos haces (two stream instability) [35]. Si este es el caso, la teoria que
se conoce sobre la dindmica de estas inestablilidades es una herramienta que nos
permite darnos un panorama de lo que realmente ocurre en la ionosfera de Venus,

Marte y cometas.

Gracias a las mediciones in situ realizadas por las sondas espaciales, se ha encon-
trado evidencia a favor de la hipdtesis del comportamiento viscoso. Esta hipotesis
ha permitido explicar de manera natural fenémenos particulares que ocurren en re-
giones de la ionofunda sobre los polos magnéticos de cuerpos que no poseen campo
magnético considerable, como lo son los planetas Venus y Marte, e incluso también

los cometas.

Lo anterior indica que se estdn desarrollando procesos similares a la viscosidad
entre estos plasmas no colisionales, dando lugar a transporte de momento (por pro-
cesos microfisicos en el sistema) en los alrededores del planeta y entre las dos especies

del plasma (plasma proveniente del viento solar y el plasma de origen ionosférico).

Por un lado, las mediciones del Mariner 5, Venera, PVO y VEX, muestran que
existe un gradiente de velocidad del viento solar en la ionofunda de Venus, a través de
mediciones que se realizaron con el acercamiento de estas naves a los polos magnéticos
del planeta. Y se encontré que la densidad de particulas decrece y la temperatura
del gas aumenta, de manera consistente a lo que sucede en una capa limite de tipo
viscosa [17]. Otra evidencia encontrada por el PVO fue que al analizar mediciones de
los polos magnéticos de Venus, se indico la existencia de un flujo ionosférico, llamado
flujo transterminador, cuya densidad es consistente con un proceso de transporte de

momento de tipo viscoso a partir de las particulas del viento solar.

Un argumento importante son los datos arrojados por el Mars Express, muestran
como el plasma ionosférico es arrastrado desde los polos magnéticos en direccién

antisolar. La direccion del flujo de las particulas de origen ionosférico es esencialmente
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Figura 1.23: Velocidad y temperatura de iones al cruzar la ionofunda de Venus me-
didos por el Venera 10 en 1976. Se observa la disminucién de velocidad cerca de 0200
MT y coincide con la discontinuidad del perfil de temperatura [33].

en la direccién del viento solar, y no en direccion vertical (perpendicular al plano de
la eliptica) como se esperaria si el movimiento de dichos iones fuera debido al campo
eléctrico convectivo del viento solar.

El comportamiento de la capa limite tipo viscosa también se encontro en la iono-
funda del cometa Halley, por debajo de la llamada transicién misteriosa, se noto una
disminucién en la velocidad del viento solar, asi como un aumento simultaneo de la
temperatura del gas y una disminucién en la densidad . Dichas mediciones fueron
realizadas por la nave espacial Giotto.

Estas situaciones similares observadas por las sondas espaciales sugieren que
algiin proceso de tipo colisional o viscoso es responsable de la aceleracion del plasma
ionosférico por el viento solar, sin embargo, dados los analisis presume no ser de tipo
colisional.

En general se puede decir que las fuerzas asociadas al campo magnético (J x B
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en las ecuaciones de movimiento) no son dominantes en la dindmica del flujo, esto
dado el caracter superAflvénico del flujo del viento solar sobre las regiones polares
magnéticas de estos objetos. Sugiriendo que las fuerzas viscosas pueden jugar un
papel importante en la interaccién entre el viento solar y el plasma ionosférico en
objetos débilmente magnetizados.

El origen de la viscosidad en estos plasmas no se conoce bien hasta el momento.
Se ha sugerido que las inestabilidades de plasma, o la turbulencia en los campos elec-
tromagnéticos medida en dichas regiones, pueden dar lugar a procesos de transporte
de momento de manera mucho mas eficiente de lo que se esperaria dado el caracter
no colisional de los plasmas. De manera que con la teoria de fisica de plasmas la ines-
tabilidad de dos haces que estudiamos en este trabajo nos proporciona una forma de

entender dichos procesos.
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Inestabilidad de dos haces

2.1. Estudios previos

Los estudios que se han desarrollado en relacion a las inestabilidades de plasma
que se producen en la ionopausa de Venus no son muchos. Se basan en el hecho de
que existe un transporte de momento por parte del viento solar a la ionosfera de
Venus, y también en la dindmica de los iones en diferentes zonas de la ionosfera, por
ejemplo en la vecindad de la ionopausa donde se tiene un plasma no colisional y los
efectos de la inestabilidad de dos haces son mas marcados especificamente en la zona
del manto adyacente a la ionopausa donde la viscosidad molecular no es importante
[47]. Los estudios previos basicamente radican en desarrollar modelos ya sea usando
el escenario de la interaccién como si fuera un fluido, o como un plasma. Entre las
inestabilidades que pueden producir el movimiento turbulento del flujo de iones en
la ionofunda de Venus son inestabilidades Kevin-Helmholtz [2] donde suponen una
interaccion tipo fluido, y la inestabilidad de dos haces, que usa el escenario de un

plasma viscoso.

Como antecedentes a este estudio, se tienen los trabajos hechos por Wolff (1980)
[47], en estos estudios no toman en cuenta los procesos viscosos, que realmente son
importantes para describir la interaccién, sin embargo nos permite tener una idea

global de la dindmica de la interaccion.

45
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2.2. Inestabilidad de dos haces

La descripcion de fluido es suficiente para tratar la mayoria de los procesos ma-
croscopicos en plasmas, sin embargo, algunos fenémenos de interés dependen de la
forma detallada de las distribuciones de velocidades de las particulas que lo forman.
Cuando las colisiones son infrecuentes y por lo tanto inefectivas para maxwellizar
las funciones de distribucién es necesario conocer estas velocidades individuales para
describir dichos fenémenos.

El andlisis consiste en despreciar el termino de colisiones en la ecuacién cinética
general. Esto es razonable cuando se estudian procesos que evolucionan rapidamente
en comparacion con el tiempo de colisiones, como lo son fenémenos oscilatorios de
alta frecuencia y en inestabilidades cinéticas.

La inestabilidad de dos haces es bien conocida en la fisica de plasmas. Puede ser
inducida por un flujo de particulas energéticas inyectadas en un plasma, o transpor-
tando corriente en el plasma a las distintas especies (iones y electrones). La energia
cinética de las particulas puede conducir a la excitacion de ondas y turbulencia de
plasma. El modelo consiste de dos haces de particulas cargadas que se acerca una
a la otra. Este modelo ha sido publicado en articulos desde Haeff (1949) y Pierse
(1948) [30]. Mas tarde se realizaron estudios detallados no lineales con simulaciones
hechas por Dawson (1962) [16].

Cuando un plasma no consiste de iones y electrones maxwellianos, algunos de los
modos normales del sistema se vuelven inestables. Dentro de la teoria de fluidos, los
modos normales inestables de vibracién surgen cuando las velocidades iniciales de
las particulas de plasma que interaccionan es diferente. Dichas inestabilidades son
llamadas streaming instabilities. En las siguientes secciones se describira el desarrollo

del modelo de dos haces, la tabla 2.1 muestra los simbolos que se usaran en general.

2.2.1. Inestabilidad de dos haces: dos especies

En esta seccién desarrollamos el caso sencillo de la inestabilidad de dos haces, con
el proposito de desarrollar un entendimiento basico de la inestabilidad. Consideramos
un plasma en el cual los iones se encuentran estacionarios, mientras los electrones

viajan a una velocidad inicial V. Suponemos un plasma frio (sin presién). Las
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Tabla 2.1: Simbolos
Simbolo Significado
Vs Velocidad de la especie s
N Densidad de la especie s
k Numero de onda
w Frecuencia de la oscilacién
Wy Frecuencia de plasma de la especie s
M Masa de la particula de la especie s
E Campo eléctrico inducido
ecuaciones que describen este sistema son:
Ecuaciones de continuidad.
8ni
V-(n;V;) =0 2.1
LAV (V) (2.1)
One
V-(n.V,) =0 2.2
5 TV (neVe) (2.2)
Ecuaciones de momento para iones y electrones.
AL
oV,
Mmene—— + Mene(Ve - V)V, = —en E (2.4)

ot

A consecuencia de que las particulas estan cargadas, se forma un campo eléctrico,

descrito por ley de Gauss.

V- E = 4re(n; — n.)

(2.5)

Desarrollamos el andlisis en una dimensién. Las ecuaciones 2.1 a 2.5 resultan de

la siguiente manera:

atne + near‘/e + ‘/;axne =0

(2.6)
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on; +n;0,V; + V;0,m; =0 (2.7)
meneO Ve + menVo0xV, = —en B (2.8)
m;n;0:V; + min;V;0xV; = en; B (2.9)
0. FE = 4me(n; — n.) (2.10)

Expresamos las ecuaciones en términos de las variables comunes del sistema (7.,
n;, Ve, V;, E) como un valor inicial mas una perturbacién denotada como 4 f siendo
f la variable en cuestién (andalisis equivalente a las transformadas de Fourier), esto

€S:

Ne = MNeo + 0N
n, = N+ on,
Ve = Vo+0Ve
Vi = oV,
E = OF

Hemos supuesto que los iones estan inicialmente en reposo y el plasma es neutro

(neo = nyp). Suponemos ademds que el plasma es no perturbado o uniforme.

Sustituyendo las expresiones anteriores, linealizamos las ecuaciones 2.6 a 2.10.
Para el caso de la ecuacion de continuidad de los electrones se tiene partiendo de la

ecuacion:

Oy(eo + 0ne) + (Neo + 0ne) 0 (Vo 4+ 0V2) + (Vo + 0V2) i (nep + dne) = 0
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A primer orden en las perturbaciones nos da:

atneO + at(;ne + neoax‘/() + 5”65‘/6 + 5”6833‘/0
+n606x5‘/6 + %axneﬂ + 5‘/68$n80 + %8I57’L6 =0

Claramente se ve en el procedimiento que se anulan todos los términos donde
se aplica una derivada a un valor no perturbado, dado que es un valor constante.
Los términos de la forma ¢ fo f son términos despreciables en comparacion a los de

primer orden en d f. Como resultado tenemos la siguiente ecuacién:

0,610 + Ne0Dy6V, + VoBabng = 0 (2.11)

Realizamos el mismo procedimiento para la ecuacién de continuidad de iones:

Eliminamos los términos despreciables:

0ion; + 0, (0Viny + 6Vidn;) =0
Linealizando obtenemos lo siguiente:
Opon; + nip0,0V; =0 (2.12)
Ahora para la ecuacién de momento de los electrones:
MeNeoO0 Ve + meneg V0,0V, = —eng oo F (2.13)
Mismo procedimiento para la ecuaciéon de momento de los iones:
m;nigO0V; = enigd B (2.14)

La ley de Gauss nos resulta:
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0,0F = 4dme(nio + dn; — ney — 0ne)

Suponemos que n.y = n;y = ng. Por lo tanto:

0,0F = 4mwe(on; + on.) (2.15)

Podemos escribir la solucién en términos de ondas electrostaticas planas mo-
viéndose en una direccién, asi que asumimos una dependencia exponencial en el

tiempo (o sinusoidal), de modo que las perturbaciones las podemos expresar de la

siguiente manera:

5]0 — 5}' eXpi(kxfwt)
Siendo k el nimero de onda y w la frecuencia.

(9,5(5f _ (/'):./fat eXpi(kx—wt)

En donde
0,0 f = —iwé f exp'the—b

Similarmente

0u0 f = ikd f exp’*r—wt)

Escribimos las ecuaciones 2.11 a 2.15 usando las expresiones anteriores, de manera
que obtenemos ecuaciones algebraicas que dependen de la frecuencia de plasma y el

nimero de onda. Se usard la notacién j = i(kx — wt).

—z'w(%/e exp’ +neoik’(ﬁ7e exp’ —l—%éﬁoz’k exp’ =0
e (w — Vok) — knedV, = 0
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De tal forma que podemos escribir:

o lmo(ﬁ//e
one = ———— 2.16
La ecuacién de estado de los iones nos queda:
—iw(%/i exp’ —i—n,-gik(ﬁ/; exp’ =0
(JJ% — knzo(/ﬁz =0
De donde: -
—  kngdV;
Sy = 0 (2.17)
w
De la ecuacién de momento, para los electrones tenemos:
meneo(—iw(ﬁz exp’) + meneo%(ikﬁé exp’) = —eno 0 E exp’
Que se reduce a:
—iwme(ﬁ//e + ikmeVO(SNVe = —edE
Despejando el término de velocidad:
SVomei(w — kVy) = edE
De manera que podemos escribir:
— e0E
oV,y=—""— 2.18
mei(w — kVp) (2.18)

Similarmente para la ecuacion de momento de los iones:

mmio(—iwm exp’) = end B exp’
Anulando el término de la exponencial:

—zwmmZodVl = €ni05E
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Despejando el parametro de la velocidad de los iones, tenemos:

—  —edE
A (2.19)

m;iw

Ahora la ley de gauss nos queda:

ik6F expl = 47re((§1/2- exp’ —0n. exp’)
Anulamos las exponenciales:
ik E = 4me(dn; — on,)

Despejando el parametro de campo eléctrico:

 Ape —
0 = Z,ike(éni — on.) (2.20)

Sustituimos las ecuaciones 2.18 y 2.19 en las ecuaciones 2.16 y 2.17 obteniendo:

kno eoF

Ome = (= Vo) moi(e — KVo)

Donde se obtiene:

— knodE
O = — 002 (2.21)
ime(w — kVp)
Similarmente para el parametro de densidad de iones:
—  —ckngdE
ony = ——00 (2.22)
mw

Sustituyendo las ecuaciones anteriores (2.21 y 2.22) en la ecuacién 2.20 obtene-

mos:

o 4me eknog\E/ eknog\E/

ik | ime(w —kVp)?  imw?
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Que podemos simplificar como:

- Ame’ng Ame’ng
miw? me(w — kVp)?

Las frecuencias de plasma del electréon y del ion se definen como:

2
o dmeng

w? = (2.23)

my;

2
o Ameng

We” = 2.24
2T (224
Entonces obtenemos:
- w;2 w, 2
Cow? (w—kVp)?
0
w;2 W

w?  (w—£kVp)? =0

A esta relacion de dispersion se le llama funcién dieléctrica. Es una ecuacién

que depende de k v w.

Multiplicamos ambos lados por w?(w — kV;)? y tenemos el desarrollo que sigue:

2 2

Wi We
5 = 0| w(w—kVp)?

1 — e
w?  (w—£kW)

Anulamos los denominadores:
W w = kVp)? — wit(w — kVp)? — w?w.® =0
Desarrollamos los binomios al cuadrado:
w(w? — 2wkVy + k2V4?) — wi(w? — 2wkVy + E*Vp?) — w2 =0
Separamos los términos:

wt — 203KV, + E2V2w? — Wi + 2w lwkVy — KV w? — w2 = 0
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De manera que obtenemos este polinomio de cuarto orden, con cuatro raices de
las cuales dos pueden ser raices imaginarias, siendo una el complejo conjugado de la

otra.

wt — 23KV, + wz(k‘QVOQ —w?— wez) + 20w kVy — E*V?w;2 = 0 (2.25)

Las soluciones se pueden escribir de la siguiente forma:

w=a+1y

Siendo « la parte real y v la parte imaginaria. La onda es de la forma:
(Sf _ 5\} expi(kx—wt)

Si la parte imaginaria de las soluciones es igual a cero, Im(w;) = 0, las soluciones
representan solo los modos posibles de vibracién sin sufrir crecimiento o amorti-
guamiento temporal alguno. Pero si Im(w;) # 0, es decir, si alguna de sus raices
es compleja, estara en pares complejos conjugados y tendremos inestabilidades. La

dependencia en el tiempo de la onda estara dada por:

(5f _ 5\}' expi(kx—wt)

5f _ S‘j’ expi(kac—(oc-‘ri’y)t)
5f _ 5}' eXpi(kx—at—i'yt)
5](‘ _ 5‘\} expi(k’x—at) 6.17th

2.2.2. Condicién de Inestabilidad

La relacion de dispersién puede ser analizada de hecho, sin tener que resolver el

polinomio de cuarto orden. Si definimos:

T =w/we y = kVh/we
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La funcién dieléctrica se vuelve:

l=——+4+ ——+ =F(z,y) (2.26)

0 Y X -

Figura 2.1: Funcién F(z,y) cuando el plasma es estable.

0 y R

Figura 2.2: Funcién F(z,y) cuando el plasma es inestable.

Para cada valor de y, graficamos F'(x,y) como una funcién de z. Esta funcién

tendra singularidades en x = 0 y = y como se ve en la figura 2.1. La interseccién
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de esta curva con la recta igual a 1, da los valores de x que satisfacen la relacién
de dispersion. En la figura 2.1 hay cuatro intersecciones, por lo tanto hay cuatro
raices reales en w. Sin embargo si escogemos un valor muy pequeno de y tendremos
una figura parecida a la 2.2. Tenemos solo dos intersecciones y por tanto solo dos
raices son reales, las otras dos son complejas. Estas raices complejas corresponden
a los modos inestables de vibracién, y sucedera cuando se tenga un valor de kVj lo
suficientemente pequenio.

Para cualquier valor de V{, el plasma es siempre inestable a longitudes de onda
suficientemente largas. Esto significa que cuando la velocidad de propagacién de las
perturbaciones de los electrones es mayor que la velocidad relativa entre las dos
especies se desarrolla la inestabilidad.

Podemos también estimar el maximo grado de crecimiento predicho por la ecua-

w Me 1/3
() =~ (55)
We my;

Como la inestabilidad ocurre cuando la relacién de dispersion tiene raices com-

ci6én 2.25 es, para m./m; < 1.

plejas. Esto sucede cuando el minimo local de F'(x,y) en el rango 0 < x < y es mayor
que 1. Decimos que el minimo local de F'(z,y) se encuentra en x = x4 y derivamos

la funcién dieléctrica para obtener el minimo local, tenemos entonces:

) Y
= = ~0.075
1+ (m;/me)t/3 1+ A Y

Donde A = (m;/m.)"/? ~12.25

Por tanto, la condicién de inestabilidad esta dada por:

A

me 1 1 (A2 (LHA? (14 AP

miah | (wa—yp? Ay pA A

F(ray) =

Por tanto:
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14+ A\? 13.25\°
2 ST A EEE) &~ 1.9265
4 <( A ) (12.25)

El cual nos resulta:

y = 1.12486

kVo < 1.12486w,

Si usamos la expresion de la frecuencia de plasma del electrén 2.24, con e =
4.803 x 10~ 1%su, m, = 9.1094 x 10~2%g, obtenemos que el nimero de onda donde se
encontrara el maximo grado de crecimiento depende de la velocidad inicial y densidad

inicial del plasma de los electrones, esto es:

k < (56451.866)ny%/ Vs

27V
> 12
(56451. 866)n)

Resolviendo directamente el polinomio 2.25, podemos encontrar las raices imagi-
narias para el maximo modo de crecimiento de la inestabilidad, esto se muestra en
el capitulo cinco.

Para mas informaciéon de la teoria de dos haces se pueden revisar varios libros

como la referencia [11].

2.3. Objetivo

El objetivo final de este trabajo es contribuir al entendimiento de los procesos
que dan lugar al transporte de momento entre el viento solar y el plasma de origen
ionosférico en la ionofunda de cuerpos no magnetizados del sistema solar.

Para esto, estudiaremos el desarrollo lineal de la inestabilidad de plasma de dos
haces paralelos; un plasma estacionario, de iones pesados y electrones, y un plasma

que se mueve rapidamente con respecto a este, compuesto por H+ y electrones. Esta
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configuracion se toma como un modelo de la interaccién no colisional del viento solar
con la envolvente de plasma de obstaculos no magnetizados como son, Venus, Marte
y los cometas.

Ademas, a partir de un andlisis heuristico del flujo de momento en los iones de
origen planetario, determinamos si el transporte de momento del viento solar hacia
dicha especie, tiende a arrastrarlo como se predice en la hipétesis de la interaccién
tipo viscosa, esto con el andlisis de la inestabilidad de dos haces (inestabilidad muy
conocida en fisica de plasmas), en un sistema de cuatro componentes. La energia de

las particulas puede conducir a la excitacion de ondas de plasma.
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Capitulo 3

Inestabilidad de dos haces: cuatro

especies

3.1. Naturaleza del problema

En este capitulo se desarrolla la inestabilidad de dos haces para un escenario mas
parecido al de la interaccién de la ionosfera de Venus con el viento solar. Considerando

el panorama general describimos el problema de la manera siguiente.

Tenemos plasma proveniente del viento solar hacia el planeta Venus, este viento
solar interacciona con la ionosfera del planeta que esta compuesta principalmente
de COg, con gruesas nubes de acido sulfirico, Os en 96 %, 3.5 % de nitrégeno, 1%
de COy monodxido de carbono, argén, diéxido de sulfuro y vapor de agua. Cuando
las particulas de los dos plasmas interaccionan, se produce un desaceleramiento por
parte de las especies del viento solar, principalmente en la ionofunda, perturbando
las particulas del plasma ionosférico que estaban inertes o las que se producen por
ionizacion de particulas de la exosfera en la regién de la ionofunda. Basicamente las
particulas del viento solar transportan momento a las particulas de la ionosfera. Te-
nemos un sistema con cuatro componentes, dos componentes (iones y electrones) son
las provenientes del viento solar que se mueven inicialmente con velocidad V{, mien-
tras que las dos componentes de la ionosfera se encuentran inertes. A continuacién

encontraremos las ecuaciones de movimiento y sus posibles soluciones.

60
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3.2. Métodos analiticos

El desarrollo del problema es parecido al que se mostro en el capitulo anterior,
trabajamos en el régimen lineal, y consideraremos un plasma frio (sin dependencia

de la presion). Las variables de flujo que describen el sistema son las siguientes:

Tabla 3.1: Variables para viento solar

Velocidad de electrones V7 = Vi, + 0V’
Densidad de electrones  ni = ng, + on;
Velocidad de iones Vii=Vg, +oV?
Densidad de iones n; =ng,; +on;

Tabla 3.2: Variables para la ionosfera

Velocidad de electrones VI=¢V1
Densidad de electrones  n/ = nj , + on!
Velocidad de iones Vi=4V!
Densidad de iones n} =ng; +on]

1
0,2

Donde se considera que n§, =n§,; y nf, =n

Como en el problema anterior las variables del sistema se han escrito como un
valor no perturbado mas una pequena perturbacion. La evolucién del sistema esta
dada por la soluciéon de las ecuaciones de continuidad y momento para cada una de
las especies. De modo que tenemos estas ecuaciones en su forma general:

Ecuacién de continuidad para particulas del viento solar:

on? .
et (V) = 1
ot +V (ne,zve,z) 0 (3 )

Ecuaciénes de momento para particulas del viento solar:

S _ SE
Ve v wyve =

c ot me
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sOV7 en; E

st 5(VE.V)VS = 3.3
n'L 8t + nZ ( K3 ) K3 mls ( )
Ecuacién de continuidad para particulas ionosféricas:
onl .
Mot (V) =0 (3.9
at ) )
Ecuaciones de momento para particulas ionosféricas:
ov! —en!E
19Ve I I e
V.- V)V, = 3.5
nl o k(v V)VE = (35)
ovl en'E
19V 1T I i
- (V.- V)V, = —— 3.6
1 vl V= T (36)

Resolveremos las ecuaciones en 1-D, linealizando y normalizando los parametros

de velocidad, densidad y campo eléctrico.

3.3. Desarrollo lineal

Las ecuaciones en una dimension son las siguientes:
ECUACIONES DE CONTINUIDAD

Electrones del viento solar:

ol + 0,(niV7:) =0
Jones del viento solar:

omi + 0,(n;V;?) =0

Electrones ionosféricos:
om!l +0,(nfv =0

Tones ionosféricos:

ol +0,(nfv;h) =0

ECUACIONES DE MOMENTO
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Electrones del viento solar:

—enikE
MOV V0.V = e
mg
Tones del viento solar:
eni B
n;O V7 +niVi(0. V) = —
my
Electrones ionosféricos:
I I I 1 I —engE
n OV, +nV, (0,V,)) = Tl
Tones ionosféricos: s
ens
nj OV +nlVE(0.V]) = =
m

LEY DE GAUSS

0, E = 4me(ns +nl —ns —nl)

Escribiremos las ecuaciones anteriores sustituyendo los parametros de configura-

cion, de manera que tenemos:

e Para el caso de las ecuaciones de continuidad de particulas del viento solar:

Ong + 05(ngVy)
O(ng,e + 0ng) + 9 [(ng e + 0ng) (Vi + 0V
0,0nS + D,m SV + D,on2 Vs,

0
0
0

0,0nS + 0 0,0V + Vg Dp6n = 0

Similarmente para la ecuaciéon de continuidad de iones de viento solar:

0,00 + 1,00V + Vi,0,6m% = 0

(3.7)

(3.8)
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e Ecuaciones de momento de particulas del viento solar:

—enil

S
me

neO Ve +niVe(0:V7) =

Donde
—eF

OVE+VRVE) = —

—edF

S
€

Oi(Ve +0VE) + (Voo + V) 0u (Vi +0V7) =

Desarrollamos todos los términos y anulamos los términos de derivadas a valores

iniciales:
—edF
OV + 010V + (Vi + V) 020V = ——
—edF
OV + OV + V50,8V + 6V20,0V = ——
Nos queda:
—elF
DOV} + V30,0V = —~ (3.9)
Similarmente para los iones de viento solar:
oF
DOV + VEda 0V = S (3.10)
ms

1

e Para el caso de las ecuaciones de continuidad de particulas ionosféricas:

Oy + 9, (nV,)) =0
0i(ng,. + 0nf) + Du[(ng . + o) (V)] = 0
ol + d,nf 5V =0

Nos queda:
Oonl + nf 0,0V =0 (3.11)
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Similarmente para el caso de iones ionosféricos:
don] + n 0,6V =0 (3.12)

e Ecuaciones de momento de particulas ionosféricas:

I
—en- F
oV + VI (9,V]) = — e
me
—eF
V! + VIOV = =5
—edF
AV + 5V (D.0V)) = ==
m

e

Anulamos los términos que son muy pequenos y nos da:

—edF

0,0V! = — (3.13)
De forma similar la ecuacién de momento de iones ionosféricos nos queda:
—edlF
0,0V = — (3.14)
o Ley de Gauss:
0, E = dme(n] +n] —n? —nl)
0.0 F = dre(ns; +nl, —n —nl +oni 4+ on — ont — onl)
Suponemos densidad inicial uniforme, nos da:
0,0 FE = 4re(éni + dn} — on® — onl) (3.15)

Tenemos ondas electrostaticas como resultado de la interaccién y se mueven en
una direccion, asumimos de nuevo que tienen dependencia exponencial en el tiempo,

de modo que las perturbaciones las podemos escribir de la forma:

5]0 _ 5\}' eXpi(kxfwt)
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Siendo k el numero de onda, w la frecuencia.
8t(5f _ at(g]/c eXpi(km—wt))

atéf — expi(kx—wt) atg}‘ + 5?8,5 expi(kx—wt)
o0 f = —iw57 exp! ke —wt)

Similarmente encontramos que:

0,0 f = iké f exp’kr—«1)

Sustituimos en las ecuaciones 3.7 a 3.15 y obtenemos las siguientes ecuaciones:

_iw% exp’ +n07eik(§‘\/;5 exp’ —i-VOS,eikgvng exp’ =0
wons — kngﬁ(fv} — k%ﬁe(ﬂfg =0

Donde j = i(kz — wt), realizamos el mismo procedimiento para cada una de las

ecuaciones y nos queda:

[w - k‘/()s,e]g;lzsa - kn(s),e(srv‘/es =0
[w — kvosz]gﬁf - k”(sngvvzs =0
w(% — knéﬁ(ﬁz] =0

1 I 11
won; — kng;0V;: =0
Para las ecuaciones de momento tenemos:

—edE

S
me

iV + ikV GV

(3.16)

(3.17)

(3.18)

(3.19)
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eE
—iwdVE + Zk:VOZéVS —
m;
— OF
—iwdV] = _6571
me
—  eE
—iwdV] = ‘ .
m;
Ley de Gauss:
—  4re —
0,0F = - ——(on; + 5n — 6ns — onl) (3.20)
?

Sustituimos la expresion anterior en las ultimas ecuaciones de momento que desa-

rrollamos, tenemos lo siguiente:

—edE

mS

—iwdV + ikVy 0V =

OE
—iwdV? + ikVg 0V + % 0

e

2 -
(6ng + onl — dns —onl) =0

4re

—iwdV2 + ikVg 0V +

tkm,

Multiplicamos por ¢:

2

WOV — KV 6V + ———(6nf + onl — dng — onl) = 0

km,

Como vimos en el capitulo anterior, la frecuencia de plasma del electron se puede

escribir en la forma:

2,8
, Ameng,
we =

Me

De manera que podemos expresar la ecuacién de momento como:

2

WOV — kVEOVE + —<—(ns +(5n —ons —onl) =0

nOe
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Simplificamos en la forma:

—— kng — _ ——
(w = kv;;e)(sv;% +ons + onl — dnz — dnl =0 (3.21)

e

Hacemos el mismo procedimiento en las ecuaciones de momento y nos resulta:

—— kn? B T —
(w — kVg,)oVe nge — I (5ng + on! — nz — onl) =0 (3.22)
—— kng . __ — . —
wOVI—=25 4 0nf + 6nj — ong —onl =0 (3.23)
we
1/ kn(s)e Me % <1 —
wiV; w2’ T (0nf + on; —ong —onl) =0 (3.24)

3.4. Normalizacion

Para facilitar la solucion de las ecuaciones algebréicas que obtuvimos en la seccion

pasada (3.16 a 3.24) normalizamos las variables con los términos siguientes:

R w
w=—

We
k= kL

— .
one = ng ong
— e
Ve = V5 0V,
S
e = weL

e Normalizacién de las ecuaciones de continuidad

Dividimos entre w, y sustituimos k= kL:

[U) - ]{,“/()576]8\/@ - kné,eﬁ/;s =0

Que nos da:

(& — klng 6ns — kn 6V = 0
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Tenemos entonces:

& — k|ons — koVs =0 (3.25)

Se usa el mismo proceso, de la ecuacién 3.17 nos resulta:

[0 — k]éns — k6VEN?S =0 (3.26)

S
9.,i

Siendo N} =

Las ecuaciones de continuidad de iones y electrones ionosféricos nos da:

s
nO,e

&on! — k6VIN! =0 (3.27)
Siendo N! = de
won! — kSVIN! =0 (3.28)

I
. ng
Siendo NI = -0
¢ nOe

e Normalizacién ecuaciones de momento

[ — kkSVs + 6ng + onf — ong — onl =0 (3.29)
& — kk6VE — adng — adn! + adng + adnl =0 (3.30)
Siendo o = ¢
WkSVI + onf + nl — ong — énl =0 (3.31)
kSVI — Bong — Bonl + Bons + Bonl = 0 (3.32)
Siendo § = 7

k2
Obtenemos estas ocho ecuaciones algebraicas a ser resueltas numéricamente. En

el préximo capitulo se describirdan los procesos numéricos que se usaron.
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Capitulo 4
Solucion numeérica

La derivacién analitica de la relacién de dispersion se realizé usando WOLFRAM
MATHEMATICA, esto resolviendo el conjunto de ecuaciones algebraicas encontra-
das en el capitulo anterior. Recuperamos los variables sin normalizar de w, k y V
para facilitar los calculos y trabajar con valores reales. Los términos a encontrar los
escribimos en forma matricial con el fin de encontrar los coeficientes del polinomio
resultante. La figura 4.1 muestra la matriz que se resolvi6 en MATHEMATICA y en
la parte de abajo las ecuaciones ordenadas. Aplicamos el determinante, ordenamos
los términos y obtenemos un polinomio de octavo orden, que se logra reducir a uno
de sexto orden, el cudl es una relacion de dispersion para ondas longitudinales y

constituye una ecuacién de sexto orden en w.

Q=

w-kaV 0 o 0 -k+V 0 0 0
0 w-kaV 0 4] ] ~k+NissV 0 0
] 0 w 0 1] (4] ~k«Nel+V 0
0 0 0 w 0 ] 0 ~kaNiI«V
-1 1 =1 1 (w-ksV) +kaV/we? 0 0 ]
a -a a -a 0 (w-kr\'}wkrt"/mz 0 0
=% 1 -1 1 0 0 kewV/we? 0
b -b b -b 0 0 0 kew=V/we?

Figura 4.1: Matriz hecha en Wolfram Mathematica.

Como se explico en el capitulo 2, las condiciones donde puede desarrollarse la

inestabilidad de dos haces, son cuando la onda no es amortiguada. Las raices son
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MatrixForm[Q.X]

(~-kV+w) Sngg -k Vv
(~kV+w) dn;, - kNis Vdv
Whn. -kNe Vv
whng; -kNLVEw;,;
kW {-k¥iw] fvpg
'NBZ
kW (<kVew) dwy
2

=8N,y - 80, + 8Ny + 0y, +

adn, +adn, -adn;; -adn;; +
W

kWwbw g
e

=80gy = BNy + SNgq + S0y, +

VW dvg g
2

bén, +bdn,, ~bdn;; ~bdn;, +
Figura 4.2: Ecuaciones a resolver.

drvw +w k' Neviwe® -bR'Niviwe® +w' (6K V' -we' -Newe® -bNiwe® - aNiswe?) +

w(-4ax'v? i 2kvwe® 14kNevwe® + AbkNivVwe® + 2akNisvwe?)

w KV X viwe c 6k Ne Vi we? - 6D NIV we® - akiNisViwe®| sw {4k NeV we + 4b kT NIV we?)

Figura 4.3: Polinomio resultante.

expresadas como:

w=qa+ 1y

Siendo « la parte real y v la parte imaginaria.

Sustituyendo en la expresion para ondas electrostaticas tenemos que:

Si v < 0, la onda es dindmicamente amortiguada. Si v > 0, la ondas es inestable
y crece con una razon exponencial.

Consideramos las raices imaginarias de la relacién de dispersion que nos indiquen

un plasma turbulento.

4.1. Cbdigo en IDL

Calculamos numéricamente las raices imaginarias de la relacién de dispersion
como funciéon del numero de onda, hicimos dos calculos, variando la velocidad del

viento solar y otro calculo numérico variando la densidad inicial del plasma del viento
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solar. Esto lo realizamos usando como herramienta IDL (Interactive Data Language).
Graficamos dichas raices en funcion del nimero de onda.

Para corroborar que el cédigo y el polinomio encontrado sean correctos compa-
ramos el caso conocido de inestabilidad de dos haces de dos especies, con el caso de
cuatro especies. Esto, usando el polinomio 2.25 que se muestra en el capitulo dos.

El codigo usado para obtener las raices imaginarias de la ecuacion de disper-
sion en el caso de dos especies, variando la velocidad del viento solar se muestra a
continuacion.

;+

I

; :Author: dulce

I

; Program to calculate roots of dispersion relation velocity variation
; TVLCT, Reverse(rgb,1)

set_plot,’x’

;device,true_color=24,decomposed=0,retain=2

;1loadct, 39

;tvlct,r,g,b,/get

device, true_color=24
;window, /free

window, xsize=1000, ysize=900
device, decomposed=0

device, get_visual_depth=depth
erase
nk=1000

kmin=double(1.0el)
kmax=double(1.0e4)



Capitulo 4. Solucion numérica

74

dk=double((alogl0(kmax)-alogl0(kmin))/double (nk-1))

nv=200

Vmax=double(1.0e2)
Vmin=double(1.0e0)
dv=(Vmax-Vmin) /double (nv-1)

kk=dblarr (nk)
vv=dblarr (nv)

gmax=dblarr (nk,nv)

tiny=1.0e-20
Ni= 10.0

for ik=0,nk-1 do begin

k=double (kmin*10.0" (double(ik)*dk))
kk(ik)=k

;print ,k

for iv=0,nv-1 do begin
V=Vmin+double (iv) *dv
vv(iv)=V

;print,V

; Ni, V free
me=double(9.1094e-28)

mi=double(16%*1.6726e-24)
e=double(4.8e-10)
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Wi=(4.0%!dPi*e"~2*Ni/mi) "~ (0.5)
We=(4.0%!dPixe~2*Ni/me) "~ (0.5)

;m=me/mi

a = dcomplex(1.0,0.)

b = dcomplex(-2.0%k*V,0.)

¢ = dcomplex(k"2xV"2-Wi~2-We~2, 0.)
d = dcomplex(2.0*Wi~2xk*V,0.)

e = dcomplex(-k™2*xV"2xWi~2, 0.)

coefs=[e,d,c,b,al

roots = FZ_RO0TS(coefs,/double)

gmax (ik,iv)=max(imaginary(roots))

if (gmax(ik,iv) 1t tiny) then gmax(ik,iv) = tiny
;print,imaginary(roots)

endfor

endfor

;kerit=we/vel
;kerit=56

;print ,kerit
;print, imaginary(roots)

;print,roots

B S S S S

I
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; Graficaci’on
5

B S S S S

;erase

Ip.charsize=1.5
;1p.multi=[0,2,3]

; 1P.COLOR=

xmin=kmin
xmax=kmax
;xmin=kmin/56.
;xmax=kmax/56.
Ix.style=1

!x.range=[xmin,xmax]

ymin=10.0
;ymax=1.0e3
ymax=1.0eb
ly.style=1

ly.range=[ymin, ymax]

;1title=’two stream instability two species’
;xtitle="K’
;ytitle=’w’

Ip.title=’Imaginary roots of relation dispertion, two species,
Maximum growth rate N=10 cm!U-3!IN’
;ly.title="Im(!4x!3)/!4x!3!Des!N’

ly.title=’ [Im('4x!3)] (s!E-1IN)’
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Ix.title="k (cm!U-1IN)’

; kk=kk

;print,vv(nv/4)

;Device, Decomposed=0
;TVLCT, 53, 156, 83, 100

plot_oo,kk,gmax(*,nv/4), linestyle=0 ;, background=0 ;, COLOR=50
oplot,kk,gmax (*,nv/2), linestyle=5 ;, color=235
oplot,kk,gmax(*,3*nv/4), linestyle= 3 ;, COLOR=70

oplot,kk,gmax (*,nv-1), linestyle=1;, COLOR=150

xyouts, 30, 6000, V=25 cm/s _____ ’
xyouts, 30, 4500, ’V=50 cm/s _ _ _ ’
xyouts, 30, 3500, ’V=75 cm/s _ . ’

xyouts, 30, 2500, ’V=100 cm/s ........ ’

print,nv/4, vv(nv/4)
print,nv/2, vv(anv/2)
print,3*nv/4, vv(3*nv/4)

print,nv-1, vv(anv-1)

;print, We

;Device, Decomposed=1

;oplot, [“kcrit,-kcrit], [ymin,ymax],linestyle=1

;oplot, [kerit,kcrit], [ymin,ymax],linestyle=1
;oplot, [xmin,xmax], [0,0],linestyle=1
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s FHERH R R R R R

Ix.style=0
ly.style=0

;1p.multi=0

end

El co6digo usado para encontrar las raices imaginarias en el caso de cuatro especies

es similar. Las graficas y resultados se muestran en el proximo capitulo.
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Capitulo 5
Resultados y discusiones

En este capitulo presentamos los resultados de la soluciéon numérica de la rela-
cion de dispersion para nuestro problema. Presentamos ademas una breve discusion
sobre posibles implicaciones de estos resultados en el problema de transferencia de
momento en plasmas no colisionales como los que ocurren en la interaccién entre el
viento solar y la ionosfera de Venus.

Como una prueba de que la derivaciéon analitica de la relacién de dispersion, y
el codigo de IDL desarrollado para resolverla en el caso general que consideramos,
buscamos utilizarlo para reproducir el resultado conocido de la inestabilidad de 2
haces en un plasma de 2 especies (ver capitulo 2).

Usando un codigo en IDL desarrollado como parte de este trabajo resolvemos la
ecuacion 2.25. El valor maximo de la parte imaginaria de las raices de esta ecuacién,
que corresponde a la tasa de crecimiento del modo mas inestable, se muestra en las
Figura 5.1, para diferentes valores de 1}

Por otro lado, utilizamos el cédigo realizado para cuatro especies para resolver
el problema reducido al de dos especies, para lo cual no consideramos la densidad
de iones del viento solar ni la densidad de electrones de la ionosfera. Para esto
adoptamos los valores: n! = nf = 107%cm™ en la ecuacién 4.3, un valor mucho
menor que la densidad no perturbada de iones ionosféricos y electrones del viento
solar. Esta consideracién aproxima el caso en que los electrones ionosféricos y los

iones del viento solar estan ausentes, i.e el problema de 2 especies.

Los resultados de la solucion de este problema reducido, para el modo de creci-
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miento mas rapido de la inestabilidad, se muestra en las figuras 5.1 y 5.2. Retomando
la condicién de inestabilidad que se encontrd en el capitulo 2, podemos estimar la
ket dado los valores conocidos de carga del electrén, e = 4.803 x 1071Y esu, masa
del electrén, m, = 9.1094 x 10~ *8g.

Dado que:
2,8

w2 = ME Noe (56412. 14744)(71(5),6)1/2

Tenemos:

(56412. 14744)(n ) "/?
Vo

Si sustituimos los valores usados de velocidad inicial y densidad inicial de los

kcrit - We/‘/() -

electrones, encontramos que el k..;; mostrado en las grafica concuerda con el calculo
anterior.

Comparando los resultados obtenidos para ambos problemas, la Figura 5.1 con
la 5.2, podemos ver que los valores de la tasa de crecimiento y del numero de onda
critico para el desarrollo de la inestabilidad para los modos de maximo crecimiento de
la inestabilidad son muy similares. Siendo los resultados del problema de 2 especies
ampliamente conocidos en la literatura, esto nos da la certeza de que la derivacion
matematica del polinomio caracteristico para la inestabilidad que hemos llevado a

cabo, asi como el codigo es acertado.

5.1. Caso general

Retomando el caso de cuatro especies obtenemos resultados para diferentes va-
lores de la densidad no perturbada del plasma de origen ionosférico, y también para
diferentes valores de la velocidad relativa entre el viento solar y el plasma ionosférico.

Por un lado, se tiene que la velocidad relativa entre el viento solar y el plasma de
origen ionosférico en la ionofunda aumenta, desde valores muy bajos en la vecindad
del punto subsolar, hasta valores de cientos de km /s sobre los terminadores, sobretodo
al alejarse del planeta. Asi, hemos considerado 4 valores de la velocidad relativa; 1}
= 25, 50, 75y 100 km/s, para cubrir diferentes posibles condiciones que se presenten
en la ionofunda de Venus o Marte.

Ademas, en estos casos consideramos un solo valor para densidades relativas de

las cuatro especies que puede considerarse tipicas en la ionofunda del lado dia a
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latitudes medias en la interaccién del plasma ionosférico y el plasma del viento solar.
ni=n{=10cm >3 ynl=nl=1cm™>.

Los resultados para la tasa de crecimiento maxima de la inestabilidad como fun-
cién del numero de onda se muestran en la Figura 5.3

Como se puede observar, existe un amplio rango de longitudes de onda para las

cuales la inestabilidad se desarrolla muy rapidamente.

Imaginary roots of relation dispertion, two species, Maximum growth rate N=10 cm™>
5 T T T

"o - T T T T T ‘ T T T T T T ‘ T T T T T T T \:
10% -
C V=25 cm/s ]
r —— V=50 cm/s B
[ V=75 cm/s B
[ V=100 cm/s n
o
oy 3 |
3 10 C 3
£ E
107 -
10’ L
10 100 1000 10000

k (cm™)

Figura 5.1: Raices imaginarias de la relacion de dispersion de dos especies, variando
la velocidad inicial del viento solar.

5.2. Transferencia de momento

Los resultados anteriores nos indican que la inestabilidad de dos haces se puede

desarrollar facilmente en la ionofunda de Venus y Marte. Para todas las condiciones
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Imaginary roots of relation dispertion, four species (2do.cal)

105: T T L ‘ T T T T L ‘ T T L \:
Maximum growth rate: Nes=Nil=10 cm™>, Nel=Nis=10e—4 cm™>
10° = =
C —— V=25cm/s 1
r —— V=50 cm/s N
r —— V=75 cm/s B
V=100 cm/s
= 3 —_
S 10°E I
E L ]
102 = =
10 i

10 100 1000 10000
k (em™)

Figura 5.2: Raices imaginarias de la relacion de dispersion de nuestro problema de 4
especies, reducido al de dos especies, variando la velocidad inicial del viento solar.

de densidad y velocidad relativa consideradas, que representan las condiciones a lo
largo de la ionofunda de estos planetas, existen modos inestables que se desarrollan
rapidamente, en una escala de tiempo mucho menor que el tiempo de cruce del

plasma del viento solar por la ionofunda, teruce = Rp/ V-

Los modos de mas rapido crecimiento de la inestabilidad se desarrollan a una
escala de longitud pequena comparada con el tamano del planeta por lo que se espera
que, al desarrollarse hasta el régimen no-lineal, den lugar a fluctuaciones turbulentas
en el flujo. Como es bien sabido en la dinamica de fluidos, la presencia de turbulencia
en un flujo generalmente da lugar a un aumento muy significativo de los procesos
de transporte que generalmente dependen de los procesos colisionales como son la

difusién, la conductividad y la viscosidad (Landau & Lifshitz, Fluid Mechanics o
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Imaginary roots of relation dispertion, four species

105: T T TT \\\‘ T T T \\H‘ T T T TT \\\‘ T T T \\H‘ T T T TT \\\‘ T T TT \\J:
105 Maximum growth rate: Nes=Nis=10 cm™>, Nel=Nil=1.0 cm™> ]
10° e =
f = — V=25e7 cm/s =
K - - V=50e7 cm/s B
= r —_— V=75e7 cm/s b
3 r — V=100e7 cm/s B
c L i
10° =
107 =
WO“ L1 \\H‘ 1 L1l \\\‘ 1 L1l \H‘ 1 | . \\\‘ 1 [ ]
107° 1077 107° 107° 107 107° 1072

k (em™)

Figura 5.3: Raices imaginarias de la relacion de dispersion de nuestro problema de 4
especies variando la velocidad inicial del viento solar.

Tenekes & Lumley, A First Course in Turbulence).

En el caso que nos interesa, la interaccion del viento solar con ionosferas plane-
tarias, el desarrollo de la inestabilidad de dos haces como hemos propuesto en este
trabajo, puede dar lugar a procesos de transporte que expliquen la transferencia de
momento por parte de los iones y electrones del viento solar al plasma ionosférico,

que forma parte del modelo viscoso presentado en la seccion 1.4.4.

Se puede estimar el flujo de momento que se transfiere a una especie dada como
resultado de las fluctuaciones turbulentas en el medio haciendo un promediado de
Reynolds a la expresion de flujo de momento de las particulas en cuestion. En nuestro
caso, nos interesa saber si como resultado del desarrollo de la instabilidad, los iones

de origen ionosférico tienen una aceleracion neta, es decir, si ganan momento al
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Imaginary roots of dispersion relation, four species

10°F \ \ \ \ \ E

105; Maximum growth rate V=50e7 cm/s, Nil=Nel=1.0 cm™

10* = ) ;. —
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Figura 5.4: Raices imaginarias de la relacion de dispersion de nuestro problema de 4
especies variando la densidad inicial del viento solar.

interactuar, a través de la inestabilidad de dos haces, con el plasma del viento solar.

Para esto escribimos:

1 —
(pi8V/'oVih) = 5pi (3VT))? exp(2yt) > 0

Donde hemos utilizado las expresiones analiticas del capitulo 4 para las fluctua-
ciones de velocidad de los iones ionosféricos. El hecho de que el flujo de momento
de los iones ionosféricos sea positivo nos indica que las particulas se aceleran en
direccion del flujo del viento solar.

Estrictamente hablando, el promediado de Reynolds es aplicable, en el mejor
de los casos, cuando tratamos con turbulencia completamente desarrollada. En este

trabajo solo hemos estudiado el comportamiento de las fluctuaciones cuando se en-
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cuentran estas en el régimen lineal. No existe ninguna garantia de que en el régimen

no-lineal las fluctuaciones sean similares a estas. Por lo tanto, la expresién anterior

debe tomarse con cautela.
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Capitulo 6
Conclusiones y trabajo a futuro

Usando una combinacion de técnicas analiticas y numéricas, hemos llevado a cabo
un estudio de la inestabilidad de dos haces en el régimen lineal, en condiciones que
asemejan las encontradas en la ionofunda de Venus y Marte. Para esto se considera un
modelo de dos fluidos, que corresponden a los iones y electrones del viento solar, que
se mueve con respecto a otro par de fluidos, que representan los iones y electrones
de origen ionosférico. Las cuatro especies estan acopladas por el campo eléctrico

inducido por las fluctuaciones.

Nuestros resultados indican que la inestabilidad de dos haces se desarrolla bajo
condiciones similares a las observadas ionofunda del lado dia, y particularmente en
la vecindad de los polos magnéticos (definidos en términos del IMF en un momento
dado) de cuerpos no magnetizados del sistema solar. La inestabilidad ocurre para
un amplio rango de longitudes de onda posiblemente dando lugar a turbulencia en
el flujo de plasma.

Proponemos en este trabajo que la turbulencia en el flujo en la ionofunda de estos
objetos, da lugar a una transferencia de momento muy eficiente entre el viento solar
y el plasma de origen ionosférico. Si bien el calculo de los coeficientes de transporte
turbulento se puede hacer en términos de la teoria de promediado de Reynolds,
para esto es necesario conocer las propiedades de las fluctuaciones de velocidad del
plasma y sus correlaciones, lo cual tipicamente se hace a partir de los resultados de

simulaciones numéricas.

En nuestro caso, dado que hemos limitado nuestro analisis al régimen lineal del
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desarrollo de la inestabilidad, esto no es estrictamente posible, sin embargo heuristico,
inspirado en el promediado de Reynolds, pero promediando sobre el periodo de las
fluctuaciones en el régimen lineal. Esto nos permite determinar si, en el régimen
lineal al menos, el sentido de la inestabilidad lleva a la aceleracion del plasma de
origen ionosférico.

Nuestra estimacién de flujo de momento en el plasma ionosférico sugiere la exis-
tencia de procesos no colisionales microscopicos (en la escala del flujo alrededor del
planeta) capaces de transferir momento del viento solar a las particulas ionosféricas,
dando como consecuencia que la interaccion entre ambos plasmas se pueda modelar
como una interaccién tipo fluido.

Este trabajo apenas es un primer paso para entender el papel de las instabilidades
de plasma que da lugar a la transferencia de momento en plasmas no colisionales.
Si bien los resultados obtenidos hasta ahora, en términos de un modelo restringido,
son prometedores, existen diversas suposiciones que deben revisarse para confirmar
nuestra hipotesis de trabajo.

Por un lado, en este trabajo nos hemos limitado solamente el régimen lineal. Na-
turalmente, queda como trabajo a futuro el considerar la soluciéon de las ecuaciones
de movimiento en una configuracién similar a la de nuestro estudio pero en el régi-
men no lineal . Esto sin embargo requiere un enfoque y metodologia completamente
diferente a la que hemos utilizado y conlleva un considerable esfuerzo computacional.

Por lo anterior, una linea de investigacién que se puede desarrollar de manera
natural a partir de un andlisis como el que se ha realizado aqui, es la inclusién
en las ecuaciones de movimiento de efectos como la presion del viento solar y el
campo magnético interplanetario enrollado alrededor del planeta. El primero de estos
probablemente es despreciable en comparacién con la presion dindmica del mismo
viento (sobretodo en la vecindad del terminador), pero el segundo efecto podria ser
importante en la vecindad del punto subsolar y a los costados del planeta, donde el
IMF arrastrado se apila. En este trabajo no hemos considerado el campo magnético
unicamente en virtud de la complejidad matematica que esto conlleva, lo que limita
la aplicacion de nuestros resultados a la vecindad de los polos magnéticos y otras

regiones donde el flujo del viento solar es superalfvenico.



Bibliografia

1]
2]

[9]

http://www.astromia.com/solar/estrucsol.htm. 2014.

U. V. Amerstorfer, N. V. Erkaev, U. Taubenschuss, y H. K. Biernat. Influence
of a density increase on the evolution of the Kelvin-Helmholtz instability and

vortices. Physics of Plasmas, 17(7):072901, 2010. doi:10.1063/1.3453705.

A. Angsmann, M. Franz, E. Dubinin, J. Woch, U. Motschmann, S. Barabash,
y T. L. Zhang. Magnetic states of the ionosphere of Venus observed by Venus
Express. pag. 1022, 2011.

J. N. Bahcall y R. K. Ulrich. Solar models, neutrino experiments, and he-
lioseismology.  Reviews of Modern Physics, 60:297-372, 1988. doi:10.1103/
RevModPhys.60.297.

S. J. Bauer, L. H. Brace, D. M. Hunten, D. S. Intriligator, W. C. Knudsen, A. F.
Nagy, C. T. Russell, F. L. Scarf, y J. H. Wolfe. The Venus ionosphere and solar
wind interaction. ssr, 20:413-430, 1977. doi:10.1007/BF02186461.

O. M. Belotserkovskii. Numerical models in hydrodynamics. Uspekhi Mekhaniki
Advances Mechanics, 10:3-63, 1987.

S.W. Bougher. Venus II. M. S. Mathews, 1997.

L. H. Brace, W. T. Kasprzak, H. A. Taylor, R. F. Theis, C. T. Russell, A. Barnes,
J. D. Mihalov, y D. M. Hunten. The ionotail of Venus - Its configuration and
evidence for ion escape. jgr, 92:15-26, 1987. doi:10.1029/JA092iA01p00015.

L. H. Brace y A. J. Kliore. The structure of the Venus ionosphere. ssr, 55:81-163,
1991. doi:10.1007/BF00177136.

90



Bibliografia 91

[10] H. S. Bridge, A. J. Lazarus, C. W. Snyder, E. J. Smith, L. Davis, Jr., P. J.
Coleman, Jr., y D. E. Jones. Mariner V: Plasma and Magnetic Fields Observed
near Venus. Science, 158:1669-1673, 1967. doi:10.1126/science.158.3809.1669.

[11] Francis F. Chen. Introduction to plasma physics and controlled fusion. Plenum
press, 1984.

[12] CJ Kale. http://www.lavalightsgallery.com. Marzo 2013.

[13] P. A. Cloutier, R. E. Daniell, y D. M. Butler. Atmospheric ion wakes of Venus
and Mars in the solar wind. planss, 22:967-990, 1974. doi:10.1016/0032-0633(74)
90166-4.

[14] T. E. Cravens, ed. Physics of solar system plasmas /Thomas E. Cravens. Cam-
bridge : Cambridge. 1997.

[15] Thomas E. Cravens, Hiyoruki Shinagawa, y Janet G. Luhmann. Venus II.
Magnetohydrodynamic processes: magnetic field in the ionosphere of Venus. M.
S. Mathews, 1997.

[16] J. Dawson. One-Dimensional Plasma Model. Physics of Fluids, 5:445-459, 1962.
do0i:10.1063/1.1706638.

[17] H. Pérez de Tejada. Fluid Dynamics in Space Sciences, cap. 28. InTech, 2012.

[18] A. Ekenback y M. Holmstrom. MHD modeling of the interaction between the so-
lar wind and solar system objects. Lecture Notes in Computer Science, 3732:554—
562, 2006.

[19] ESA (Image by C. Carreau). http://www.esa.int/spaceinimages/Missions/
Venus-Express/(class)/image. 29/11/2007.

[20] ESA/AOES Medialab. http://www.esa.int/spaceinimages/Images. 2004.

[21] ESA/Ilustration Medialab. http://sci.esa.int/mars-express/39774-mars-express-in-
2005.

[22] K. L. Miller y R. C. Whitten. Ion dynamics in the Venus ionosphere. ssr,
55:165-199, 1991. doi:10.1007/BF00177137.



Bibliografia 92

23]

[24]
[25]

[26]

28]

[29]

[30]

[31]

[32]

[33]

[34]

A. Miura. Simulation of kelvin-helmholtz instability at the magnetospheric
boundary. jgr, 92:3195-3206, 1987. doi:10.1029/JA092iA04p03195.

NASA. http://wuw.nasa.gov/images/content. 11/06/2014.
NASA. http://sec.gsfc.nasa.gov/popscise.jpg. Junio 2014.

NASA’s Solar Dynamics Observatory. http://www.nasa.gov/content/goddard

/giant-january-sunspots. enero 2014.

H. J. Opgenoorth, D. J. Andrews, M. Franz, M. Lester, N. J. T. Edberg, D. Mor-
gan, F. Duru, O. Witasse, y A. O. Williams. Mars ionospheric response to solar
wind variability. Journal of Geophysical Research (Space Physics), 118:6558—
6587, 2013. doi:10.1002/jgra.50537.

H. Perez-de-Tejada. Viscous dissipation at the Venus ionopause. jgr, 87:7405—
7412, 1982. doi:10.1029/JA087iA09p07405.

J. L. Phillips, J. G. Luhmann, C. T. Russell, y K. R. Moore. Finite Larmor
radius effect on ion pickup at Venus. jgr, 92:9920-9930, 1987. doi:10.1029/
JA092iA09p09920.

J.R. Pierce. Possible Fluctuations in Electron Streams Due to Ions. Journal of
Applied Physics, 19:231-236, 1948. doi:10.1063/1.1715050.

Pioner Venus Orbiter (PVO). http://nssdc.gsfc.nasa.gov. 5 de febrero
1979.

M. Reyes-Ruiz, H. Perez-de-Tejada, H. Aceves, y R. Vazquez. Numerical Si-
mulation of the Viscous-like Flow in and Around the Plasma Tail of a Comet.
ArXiv e-prints, 2008.

S. A. Romanov, V. N. Smirnov, y O. L. Vaisberg. Interaction of the solar wind
with Venus. Cosmic Research, 16:603-611, 1979.

C. T. Russell y O. Vaisberg. The interaction of the solar wind with Venus, pags.
873-940. 1983.



Bibliografia 93

[35]

[36]

[39]

[40]

[43]

V. D. Shapiro, K. Szego, S. K. Ride, A. F. Nagy, yv V. I. Shevchenko. ‘On
the interaction between the shocked solar wind and the planetary ions on the
dayside of Venus. jgr, 100:21289-21306, 1995. doi:10.1029/95JA01831.

J.-H. Shue, P. Song, C. T. Russell, J. T. Steinberg, J. K. Chao, G. Zastenker,
O. L. Vaisberg, S. Kokubun, H. J. Singer, T. R. Detman, y H. Kawano. Mag-

netopause location under extreme solar wind conditions. jgr, 103:17691-17700,
1998. doi:10.1029/98JA01103.

E. J. Smith, B. T. Tsurutani, J. A. Slavin, D. E. Jones, G. L. Siscoe, y D. A.
Mendis. International Cometary Explorer encounter with Giacobini-Zinner -
Magnetic field observations. Science, 232:382-385, 1986. doi:10.1126/science.
232.4748.382.

J. R. Spreiter y S. S. Stahara. Computer modeling of solar wind interaction with
Venus and Mars. Washington DC American Geophysical Union Geophysical
Monograph Series, 66:345—-383, 1992.

J. R. Spreiter, A. L. Summers, y A. W. Rizzi. Solar wind flow past non-
magnetic planets - Venus and Mars. planss, 18:1281-1299, 1970. doi:10.1016/
0032-0633(70)90139-X.

H. A. Taylor, H. C. Brinton, S. J. Bauer, R. E. Hartle, P. A. Cloutier, y R. E.
Daniell. Global observations of the composition and dynamics of the ionosphere
of Venus - Implications for the solar wind interaction. jgr, 85:7765-7777, 1980.
do0i:10.1029/JA0851A13p07765.

Universidad de Marte. http://www2.jpl.nasa.gov/magellan/fact.htm. 22
de Agosto de 2013.

O. L. Vaisberg y A. V. Bogdanov. Flow of the Solar Wind around Mars and
Venus. General Principles. Cosmic Research, 12:253-257, 1974.

M. K. Wallis. Comet-like interaction of Venus with the solar wind, I. Cosmic
Electrodynamics, 3:45-59, 1972.



Bibliografia 9/

[44] Williams College Eclipse Expedition. http://helix.northwestern.edu/blog

[45]

[46]

[47]

[49]

/2014/03/total-eclipse-sun. Julio 2010.

G. L. Withbroe y R. W. Noyes. Mass and energy flow in the solar chromosphere
and corona. araa, 15:363-387, 1977. doi:10.1146/annurev.aa.15.090177.002051.

P. Withers. A review of observed variability in the dayside ionosphere of Mars.
Advances in Space Research, 44:277-307, 2009. doi:10.1016/j.asr.2009.04.027.

R. S. Wolff, B. E. Goldstein, y C. M. Yeates. The onset and development of
Kelvin-Helmholtz instability at the Venus ionopause. jgr, 85:7697-7707, 1980.
do0i:10.1029/JA0851A13p07697.

M. H. G. Zhang, J. G. Luhmann, y A. J. Kliore. An observational study of the
nightside ionospheres of Mars and Venus with radio occultation methods. jgr,
95:17095-17102, 1990. doi:10.1029/JA095iA10p17095.

M. H. G. Zhang, J. G. Luhmann, A. F. Nagy, J. R. Spreiter, y S. S. Stahara.
Oxygen ionization rates at Mars and Venus - Relative contributions of impact io-
nization and charge exchange. jgr, 98:3311-3318, 1993. doi:10.1029/92JE02229.

T.-L. Zhang, J. G. Luhmann, y C. T. Russell. The solar cycle dependence of
the location and shape of the Venus bow shock. jgr, 95:14961-14967, 1990.
d0i:10.1029/JA0951A09p14961.



	Portada
	Resumen
	Índice General
	Capítulo 1. Introducción
	Capítulo 2. Inestabilidad de dos Haces
	Capítulo 3. Inestabilidad de dos Haces: Cuatro Especies
	Capítulo 4. Solución Numérica
	Capítulo 5. Resultados y Discusiones
	Capítulo 6. Conclusiones y Trabajo a Futuro
	Bibliografía

