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Resumen

Titulo: Andlisis de la inestabilidad ion-ciclotron electromagnética en plasmas del
viento solar.

Las inestabilidades juegan un papel importante en el plasma, ya sea de laborato-
rio o espacial. Mediciones in-situ de las funciones de distribucion de velocidades de
los protones en el viento solar muestran la presencia de una anisotropia en la tem-
peratura (A,). Esta anisotropfa funciona como el mecanismo fisico que genera las
inestabilidades, siendo éstas las responsables del crecimiento de ondas electromagné-
ticas, asi como de la distribucion de las particulas; este proceso tiene un rol crucial
en el problema del calentamiento y aceleracién del viento solar; en particular, se des-
taca la absorcion resonante de ondas electromagnéticas ion-ciclotrén y por ende la
inestabilidad electromagnética ion-ciclotrén. En esta tesis a través de la solucién de
la ecuaciones de Vlasov-Maxwell linealizada, se ha estudiado el comportamiento de
la inestabilidad electromagnética ion-ciclotron respecto a la variaciéon del parametro
B ¥ de la anisotropia térmica de los protones para un plasma tipo viento solar. Se
encontré que la tasa de crecimiento de la inestabilidad aumenta ; también se eviden-
ci6 que el ancho de la parte inestable es relativamente independiente del parametro
B v creciente conforme aumenta la anisotropia térmica; ademads, que existe un cam-
bio de comportamiento para un valor de A, > 6 en la frecuencia real, afectando la
resonancia ciclotronica. Los resultados de esta tesis estan enfocados a incrementar
nuestro conocimiento para el problema de la aceleracion y calentamiento del viento
solar.

Palabras clave: Viento solar, Inestabilidad electromagnética, Teoria Cinética, Mé-
todo de Miiller, Astrofisica.






Abstract

Title: Analysis of the ion-cyclotron electromagnetic instability in solar wind plas-
mas

The Instabilities play an important role in the plasma, whether laboratory or spatial.
In-situ measurements of the speed distribution functions of the protons in the solar
wind show the presence of an anisotropy in the temperature (A,). This anisotropy
acts as the physical mechanism that generates the instabilities, being responsible
for the growth of electromagnetic waves and the distribution of particles; this pro-
cess has a crucial role in the problem of heating and acceleration of the solar wind,
in particular the resonant absorption of ion-cyclotron electromagnetic waves and
therefore the ion-cyclotron electromagnetic instability. In this thesis through the
solution of linearized Vlasov-Maxwell equations the behavior of the ion-cyclotron
electromagnetic instability regarding the variation of the 5 and the thermal aniso-
tropy of the protons for a solar wind type plasma was studied. It was found that the
growth rate of instability increases ; furthermore the width of the unstable part is
relatively independent of the 3 and increasing as the thermal anisotropy increases;
in addition, there is a behavior change for a value of A, > 6 in the real frequency,
affecting the cyclotron resonance. The results of this thesis are focused on increasing
our knowledge regarding the problem of the acceleration and heating of the solar
wind.

Keywords: Solar wind, Electromagnetic instability, Kinetic Theory, Miiller "s Met-
hod, Astrophysics
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Nomenclatura

B Parametro beta del plasma.
AD Longitud de Debye.

w Frecuencia.

W, Frecuencia ciclotrénica.

Wp Frecuencia del plasma.

p Densidad de corriente.

p Densidad maésica.

& Funcion de ionizacion.

A, Anisotropia térmica de los protones.
c Velocidad de la luz.

e Carga.

F Fuerza.

k numero de onda.

Kg Constante de Boltzman.
Mg Masa solar.

n Densidad de particulas.

P, Presiéon magnética.

Pr Presién térmica.

Rg Radio solar.

T Temperatura.

UA Unidad astrondémica.



Vg, Velocidad térmica.
Campo magnético.
Campo eléctrico.

Densidad de corriente.



1. Introduccion

El espacio entre el Sol y la Tierra no se encuentra vacio; por el contrario, esta region
estd permeada del plasma del viento solar (VS)(Figura 1.1), el cual, es un flujo de
particulas que proviene de la superficie solar, debido principalmente al gradiente
de presién que existe entre la corona y el espacio interplanetario. Este plasma esta
compuesto aproximadamente de 95 % de protones, 4% de particulas alfa y aproxi-
madamente 1 % de otros iones minoritarios [11].

et

2015/06/21 03:12 S 2015/06/21 03:12

Figura 1.1.: Viento solar junto a eyecciones de masa coronal, junio 20 del 2015.
Fuente [!]

Varias misiones espaciales, por ejemplo la sonda WIND, han llevado a concluir que
existen de manera principal tres tipos de VS, denominados VS rapido, VS lento y
VS transitorio[12]. el VS lento tiene una velocidad entre 300 ¥m/s y 500 km/s [13], el
VS répido tiene una velocidad entre 600 km/s y 1200 km/s [11]; el VS transitorio es
asociado con eventos de las regiones activas del Sol como lo son las eyecciones de
masa coronal (EMC). En cuanto a las fuentes de estos tipos de VS, tenemos que en
la corona solar existen dos zonas magnéticas, regiones de campo abierto y regiones
de campo cerrado. Las regiones de campo abierto son aquellas donde las lineas de
campo magnético del Sol se extienden hasta la heliosfera, dando la impresién de que
son lineas de campo «abiertas» a pocos radios solares de distancia del Sol. Estas
regiones estan ubicadas en las regiones polares y en algunas ocasiones se pueden
extender hacia el ecuador, esta region es la fuente del VS rapido. En especifico,
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observaciones de la corona solar a longitudes de onda en el extremo ultravioleta
(EUV) hechas por misiones tales como Shylab [15] han dado evidencia directa para
la asuncién que los agujeros coronales (donde las lineas de campo magnético estan
abiertas al espacio interplanetario) son las fuentes del viento solar rapido. Estos
avistamientos han sido confirmados por la nave espacial ULYSSES sobre los polos
del Sol, comprendido a una distancia radial mayor a 1 UA (unidad astronémica) ; las
regiones de campo cerrado son aquellas donde las lineas de campo magnético del Sol
son cerradas, estas estan ubicadas mayormente al rededor del ecuador con tendencias
a abrirse en latitudes altas donde eventualmente se conectan con la heliosfera. Estés
lineas se extienden en el interior de la corona hasta una distancia del orden del radio
solar, en esta region es donde se cree que se genera el VS lento[10].

Otra caracteristica observada del VS es la presencia de ondas de amplitud finita,
donde el término finita se refiere a ondas cuya amplitud de campo magnético es apre-
ciable con respecto a la amplitud del campo magnético externo. Para la generacion
de estas ondas se puede tener diversas fuentes de origen, como lo son las anisotropias
térmicas en la funcion de distribucion de velocidades de las particulas o inestabi-
lidades lineales generadas por variadas interacciones dentro del plasma. Dentro de
las observaciones hechas mayormente por los satélites HELIOS y ULYSSES se ha
encontrado dentro del VS rapido la presencia de un maximo secundario en la funcién
de distribucion de velocidades, el cual ha sido interpretado como haces de iones, los
cuales fluyen en direccién paralela al campo magnético de fondo. Estos haces de
iones pueden funcionar como una fuente alterna para la generacién de fluctuaciones
dentro del plasma ,es decir, como fuentes de origen para inestabilidades ondulato-
rias; anadido a esto, entre las mediciones hechas por HELIOS se encontraron haces
de particulas alfa que fluyen con velocidades de deriva del orden de la velocidad de

Alfvén local [17].

Dentro del VS rapido, observaciones diversas muestran que las particulas que lo
conforman son aceleradas en su viaje desde el Sol[18, 19]. Generalmente se supo-
ne que esta aceleracién y calentamiento de iones ocurre a una distancia de pocos
radios solares del Sol y se asume que esto es debido a la absorciéon resonante de

ondas de Alfvén [20, 21]. Anadido a esto, es fuertemente aceptado que el mecanis-
mo més importante para dicha aceleracion es la absorcion resonante de ondas tipo
ion-ciclotrén[21, 22, 23]. Sin embargo, las mediciones in situ a distancias mayores

de 0.3 UA muestran un rango de frecuencias de las fluctuaciones electromagnéticas
en las cuales no es posible acelerar a los iones a las velocidades registradas [24];
por esta razon, a lo largo de del tiempo se han planteado varios modelos para ex-
plicar la generacién de ondas de las frecuencias necesarias para esta aceleracion y
calentamiento ( entre 10 Hz y 10"Hz ) y su posterior disipacién antes de alcanzar
las 0.3 AU [18, 19, 25, 26, 27, 28, 29]. Entre estos modelos es de interés para este
trabajo las cascadas de energia inducidas por los iones [30]. Dentro de este modelo,
el mecanismo para la transferencia de energia entre ondas y particulas es a través
de una cascada de frecuencias inducida por los iones.

En varios estudios (observaciones) se ha mostrado que la anisotropia térmica de los
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iones es el mecanismo fisico por el cual se genera la inestabilidad ion-ciclotrén[31,

, 33] , en un efecto tipo cascada estas inestabilidades de mayor frecuencia pueden
ser capaces de calentar y acelerar iones menos masivos, los cuales posteriormente
pueden generar inestabilidades con una frecuencia mayor, asi sucesivamente hasta
llegar a ondas que resuenen con los protones y les cedan energia.

1.1. Motivacion

El plasma que conforma el viento solar es, sin duda el plasma astrofisico més accesible
para mediciones in situ, donde las mediciones se realizan en un gran rango de escalas
(25, 34, 35, 36] . Dentro de los problemas que se tienen actualmente en el estudio
del viento solar se encuentra el problema de la aceleracion y calentamiento de los
iones, para esto, diversas observaciones y resultados tedricos parecen indicar que
la mayor parte de los procesos de aceleracion y calentamiento del plasma tienen
como mecanismo principal la absorcién resonante de ondas electromagnéticas tipo
ion-ciclotrén por parte de las particulas [22) 23] .

En la mayor parte del medio interplanetario (comprendido entre 10 a 20 radios
solares desde el Sol) las colisiones entre las particulas del VS son muy raras y escasas
ya que este plasma es poco denso. De esta manera, los procesos fisicos solo pueden ser
descritos en el contexto del plasma sin colisiones, es decir, los detalles microscépicos
de la distribucién de las particulas puede resultar en diferencias fisicas considerables
al derivarla bajo una aproximacién clasica de fluido dominada por colisiones[37].

En los sistemas de ondas electromagnéticas ion-ciclotrén, las funciones de distri-
bucién se encuentran normalmente fuera del equilibrio termodindmico presentando
anisotropia térmica. Esto se corrobora con mediciones in situ de las funciones de
distribucion de velocidades de los protones en el viento solar, mostrando en efecto,
la presencia de una anisotropia en la temperatura paralela y perpendicular al campo
magnético promedio de fondo [38, 39, 10] asi como una evolucién no adiabatica del
viento solar durante su expansién [11, 12, 13]. Esta anisotropia funciona como el
mecanismo fisico que genera las inestabilidades, siendo éstas las responsables del
crecimiento de ondas electromagnéticas asi como de la distribucion de las particulas

[37, 44, 0],

Para el estudio de las inestabilidades generadas, se requiere entrar en un tipo dife-
rente de escalas, como lo son las escalas microscépicas del plasma. Para esta escala
existen diversos mecanismos fisicos que gobiernan este sistema, mayormente asocia-
dos a interacciones del tipo onda-onda y onda-particula, los cuales, para ser estu-
diados, requieren una descripcién basada en la teoria cinética regida por la ecuacion
de Vlasov; Dicha teoria describe el comportamiento del plasma mediante funcio-
nes de distribucién de velocidades, esto se logra encontrando las soluciones de las
ecuaciones acopladas de Vlasov y Maxwell [16, 17].

En este sentido, es de interés estudiar las inestabilidades que pueden surgir en el
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plasma del VS debido a la anisotropia térmica, ya que por medio de ellas es posi-
ble el crecimiento de las ondas electromagnéticas como se mencion6 anteriormente,
especificamente se trabajara con la inestabilidad ion-ciclotrén electromagnética de-
bido a que se podria tomar como el detonante inicial para el complejo proceso de
calentamiento y aceleracion de los iones presentes en el VS.

EL objetivo de esta tesis es contribuir al estudio del calentamiento y aceleracion
del VS desde el punto de vista teérico, dando una base asimilable para cualquier
individuo interesado en el tema, comenzando desde la solucién de la ecuacion de
Vlasov linealizada, hasta llegar a la soluciéon numérica de la relacion de dispersion
electromagnética de la inestabilidad ion-ciclotrén. Asi mismo, estos conocimientos
pueden ser empleados en varios temas tales como la prediccién del clima espacial, el
cual es de suma importancia para la prevencion de danos a la tecnologia tanto en la
Tierra como en los satélites espaciales; y el aprovechamiento del viento solar como
fuente de energia renovable mediante su recoleccién por satélites espaciales y demas
técnicas futuras.

Anadido a esto, se estard ampliando el area de trabajo en la fisica del plasma,
mas especificamente en fisica del plasma espacial, como un tema a trabajar en la
Universidad Nacional Sede Manizales, con lo que se podra brindar una nueva linea
de trabajo y una mayor competitividad en cuanto a temas astrofisicos y de fisica
espacial de talla nacional e internacional, ademas de un mayor aprovechamiento
de las instalaciones y vinculos astrofisicos con los que cuenta la region y el pais.
Actualmente estamos en una edad de oro de los descubrimientos cientificos con
muchas mediciones de VS disponibles a partir de observaciones de naves espaciales
internacionales. En la proxima década, estas mediciones y otras que resulten de las
nuevas misiones espaciales y en conjunto con las simulaciones computacionales en
escalas cinéticas daran luz sobre el misterio de como se calientan el viento solar y la
corona y asi entender la fisica fundamental de estos procesos, atin desconocidos.

En trabajos recientes en el campo de la energia renovable, se ha estudiado el apro-
vechamiento del viento solar con el fin de combinar la energia solar fotovoltaica y la
eblica, ya que, son las tecnologias de produccion energética renovable que mas estan
creciendo. Aprovechar esta energia sélo es posible utilizando satélites; se debe de
entender que el viento solar no se comporta igual que el viento comtn en la tierra,
por lo que los satélites no aprovecharan la energia como molinos, sino que tendran
un conductor de cobre puntiagudo orientado al Sol, que captaria los electrones libres
dentro del viento solar, que son transportados a una esfera metalica que se cargaria
eléctricamente. La parte mas complicada del proceso es enviar la energia a la tierra.
Esto se consigue mediante rayos infrarrojos que se enviarian a antenas en la tierra,
capaces de recoger la energia en este formato.
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2. Conceptos basicos de la
estructura del Sol

2.1. El Sol

El Sol (Figura 2.1) es una estrella ordinaria de tipo espectral G2V (G2 estrella enana
amarilla; V clase de luminosidad correspondiente a estrellas enanas) con magnitud
de 4.8. En la actualidad, el Sol tiene una edad cercana a las 4.5 billones de anos,
posee una masa de M, ~ 2 x 10*°kg. Esto es unas 330 mil veces la masa de la tierra;
el radio solar es de R, ~ 7 x 10°km, siendo este unas 109 veces el radio de la tierra.
A continuacién se mencionaran las caracteristicas més generales del Sol [15].

Figura 2.1.: Llamarada solar octubre 24, 2014. Fuente [2]

Densidad media = 1.4 x 103k9/m3 (1.497/cm?3)

Distancia media de la tierra = 150 x 10°km = 1UA (unidad astronémica)=
215R,

Gravedad superficial = 274m/s2
Velocidad de escape de la superficie = 618km/s

11
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» Radiacion emitida (luminosidad) = 3.86 x 10%%w

» Periodo de rotacién ecuatorial= 26 dias

» Tasa de perdida de masa = 10%e/s

» Temperatura efectiva de cuerpo negro = 5785 K

» Inclinacién del ecuador del Sol al plano de la érbita de la tierra = 7°

» Composicién = aproximadamente 90 % H, 9.9 % He, 0.1 % otros elementos (C,
N, O...)

El Sol esta constantemente liberando energia hacia el espacio, alrededor de 3.9 x
10%3ere/s. Esta emision de energia bdsicamente consiste de tres modos [19] , el primer
modo es llamado radiacion de cuerpo negro, conocida cominmente como luz solar;
el segundo modo es la emisién electromagnética solar que se compone por rayos X
y radiaciéon UV. Estas son mayormente absorbidas por la estratosfera terrestre ; el
tercer modo de emisién de energia es en forma de particulas, donde se tiene un amplio
rango de energias que van desde 1K eV hasta méas de 1GeV. Es conveniente agrupar
estas particulas en particulas de menor energia y particulas de mayor energia, las
cuales son el viento solar y los rayos cosmicos solares, respectivamente.

2.1.1. Estructura del Sol

El Sol tiene una estructura que puede ser dividida en capas concéntricas de dife-
rentes propiedades. De forma general estas capas pueden dividirse en dos grupos,
las capas internas (capas no visibles directamente) y las capas externas (capas que
pueden ser visibles directamente) o también conocidas como la atmésfera del Sol.
Comenzaremos por el centro del Sol, e iremos avanzando de forma radial hacia afue-
ra como se muestra en la Figura 2.2, dando algunos datos relevantes de cada una de
sus capas. Como tal, el Sol no posee una frontera definida de forma exacta, tanto
entre sus capas como en su superficie. La densidad disminuye continuamente desde
su centro hasta la capa mas externa. Aunque no se sabe con exactitud donde termina
su tltima capa, se ha llegado a detectar ésta hasta una distancia de 12R; [50].

2.1.1.1. Capas internas

En cuanto a la estructura del Sol, se puede comenzar, a grandes rasgos, desde el
interior. Cabe destacar que que la estructura interna no puede ser observada en
forma directa y solo puede deducirse mediante consideraciones tedricas a partir
de sus caracteristicas superficiales. Partiendo de esto, el interior del Sol puede ser
diferenciado por tres capas o zonas [50, 49]:

» nuicleo: Es la zona mas interna, que va desde el centro hasta una distancia de
aproximadamente dos décimas del radio del Sol, el cual posee una temperatura
aproximada de 15 x 10°K y una densidad de 150g7/cm?®. En esta regién se
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2.1 El Sol

Internal structure:
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Figura 2.2.: Estructura general del Sol. Fuente:|3]

producen reacciones de fusién, donde se transforma el hidréogeno en helio,
produciendo una gran cantidad de energia.

» zona radiativa o zona de radiacidon: La energia producida desde el niicleo
es transportada hacia afuera del Sol en forma de radiacién electromagnéti-
ca como fotones, mas especificamente como rayos gamma, llegando asi a la
segunda zona interna, la zona radiativa, donde los fotones viajan sufriendo
fendmenos como absorcion y dispersién. A pesar de la alta velocidad de luz,
la radiacién no se mueve con rapidez desde el centro del Sol a su superficie
visible. la energia producida esta al lado del ntcleo presurizado del Sol, que
se escabulle lentamente para finalmente escapar como la luz que vemos. El
nucleo solar es tan denso que un solo rayo gamma producido por una fusion
nuclear en el centro del Sol no puede moverse ni siquiera una fracciéon de mili-
metro antes de golpear una particula sub-atémica. En esta zona, la radiacion
choca rapidamente con otra particula en la zona radiativa, y eventualmente es
re-irradiada a una energia ain mas baja. el proceso continia una y otra vez,
sin complicaciones, a medida que la radiacion se desplaza hacia afuera en un
camino zigzag al azar, perdiendo energia constantemente en cada encuentro.
Como resultado de este continuo rebote e innumerables colisiones en la zona
radiativa, en promedio, toma alrededor de 170 mil anos para que la radiaciéon
salga del nucleo del Sol al fondo de la zona convectiva. Esta zona se extiende
desde 0.2 R, hasta 0.71R,. Dentro de esta amplia parte del Sol, la densidad cae
de 20er/ecm3 a 0.281/cm?, desde la parte baja hasta la parte superior de la zona
de radiacién. Del mismo modo, la temperatura cae desde su base 7 x 10K a
2 x 108K, en su parte més lejana . La radiacién que sale de esta parte del Sol
se absorbe mas facilmente, reduciendo la cantidad que realmente sale del Sol
[51].
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= Zona convectiva: La zona de conveccion es la capa mas externa del interior

solar. Esta abarca un 15% de radio solar . En la base de la Zona de convec-
cién, la temperatura es de unos 2 x 10K y la energia es transportada por
conveccion en lugar de radiacion; de este modo, se lleva el calor bastante ra-
pido a la superficie. El fluido se expande y se enfria a medida que sale, En la
superficie visible, la temperatura ha bajado a 5, 700K, y la densidad es de solo
0.00000028"/cm3. A temperaturas mas frias, mas iones pueden bloquear el flujo
de radiacién de fotones hacia el exterior de manera mas efectiva, por lo que
la naturaleza se activa por conveccién para ayudar al transporte de energia
desde el interior mas caliente al espacio frio. Esta es el area que consideramos
para formar la capa exterior del Sol. Los atomos en esta capa del Sol tienen
electrones, porque la temperatura no es lo suficientemente caliente como para
separarlos como en el nticleo (15 x 106K en comparacién con 2 x 10°K ). Los
atomos con electrones pueden absorber y emitir radiaciéon, lo que hace que
esta region sea més opaca, como una niebla espesa. El plasma mas caliente
que proviene de la zona de radiacién se expande y se eleva a través de la zona
de conveccion. Puede hacer esto porque la zona convectiva es mas fria que la
zona radiativa y, por lo tanto, menos densa. Cuando el plasma sube, se enfria y
comienza a hundirse nuevamente. A medida que cae hacia la parte superior de
la zona de radiacion, se calienta y comienza a elevarse. Este proceso se repite,
creando corrientes de conveccion y el efecto visual de hervir en la superficie
del Sol. Esto se llama granulacion. ;Cémo se transfiere esta energia? El calor
se libera al exterior cuando el material llega a la parte superior de la zona de
conveccién y se enfria. De esta manera, la energia se transfiere a la siguiente
capa del Sol, la fotosfera [51].

2.1.1.2. Capas externas

Sobre la zona convectiva se encuentra la denominada atmaésfera del Sol, la cual puede
ser diferencia por tres capas:
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» Fotosfera: Es la capa inmediatamente siguiente de la zona convectiva, la cual

estd cubierta con un patron granular que describe las celdas de conveccion
turbulenta. El nombre fotosfera significa «esfera de luz». Se le conoce como la
"superficie" del Sol porque en la parte superior de ella, los fotones finalmente
pueden escapar al espacio; como tal ésta es una capa muy delgada en compa-
racion con el resto del Sol y es la tinica parte del Sol que realmente podemos
ver cuando la miramos desde la tierra, siendo ésta la que emite la mayor parte
de la luz solar. La fotosfera tiene unos 500 km de espesor. Varios métodos para
medir la temperatura han determinado que la fotosfera tiene una temperatura
de aproximadamente 5,840 K. El campo magnético de esta zona es del orden
de 1 Gauss o menos, pero en las regiones conocidas como manchas solares este
campo aumenta drasticamente estando entre 3000 a 4000 Gauss, y su densidad
es de aproximadamente 10 particulas por centimetro ciibico. En la fotosfera,
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se puede observa granulacion, siper granulacién, ficulas y manchas solares
[51, 50].

» Cromosfera: La siguiente capa en orden radial hacia afuera del Sol es la
cromosfera. En tiempos anteriores al coronodgrafo, esta zona solo podia ser
observada durante un eclipse total de Sol; es entonces cuando el Sol se ve
rodeado de un estrecho anillo de luz rojiza, de ahi su nombre que significa
«esfera de color». La cromosfera alberga un grosor variable, con una altura
que varia entre los 100 a 10000 km desde la superficie del Sol. En general,
de las observaciones 6pticas se desprende que la concentracion de electrones
disminuye y la temperatura cinética aumenta con la altitud, a partir de los
valores de N ~ 10'2 electrones/cyy3 v T' ~ 4400K en el limite con la fotosfera.
Dado que en las capas de la fotosfera, las cuales son responsables de la radiacién
Optica en el espectro continuo, la temperatura es de aproximadamente 6000
° K, esta claro que en el limite entre la fotosfera y la cromosfera hay un
minimo de temperatura cinética. Al mismo tiempo, el grado de ionizacién
del material de la cromosfera, que es en gran medida hidrégeno, aumenta
rapidamente con el aumento de la temperatura a medida que nos alejamos de
la fotosfera, comenzando en T' ~ 10~% en el nivel h = 0 y acercandonos a la
unidad en altitudes de h > 6 x 10*km. El aumento comparativamente lento de
la temperatura en la cromosfera inferior cambia a un aumento muy rapido en
sus capas superiores. En altitudes de h ~ 2 x 10*km, la temperatura se puede
comparar con 106K y la concentraciéon de electrones con 5 x 103electrones/c;3 g
decir, con los valores caracteristicos de la corona inferior [50].

= Corona: La ultima capa del Sol es la corona solar, siendo ésta la capa mas
externa del Sol. La corona se extiende en el espacio mas alla de 12 radios so-
lares en forma de flujo de particulas cargadas conocido como viento solar. Al
pasar de la cromosfera a la corona, la densidad de particulas baja rapidamen-
te llegando hasta los 1(Celectrones/c3 v la temperatura puede llegar hasta los
2x 108K, siendo substancialmente mayor que la superficie del Sol. Al igual que
la cromosfera, se puede ver a simple vista durante un eclipse solar, ya que es
la tinica vez que la luz de la fotosfera se bloquea lo suficiente como para que se
pueda ver cualquier otra cosa. También se puede observar con un coronégrafo,
que es un instrumento que puede producir un eclipse artificial que bloquea la
luz de la fotosfera. La luz coronal es solo la luz dispersada de la fotosfera, por
lo que su color es el mismo que el de la fotosfera. La mayor parte de la corona
estd atrapada cerca del Sol por bucles de lineas de campo magnético (llama-
dos bucles coronales). En imagenes de rayos X, la corona aparece brillante [52].
El entendimiento de esta alta temperatura en la corona solar es un problema
fundamental en astrofisica, ya que aparenta violar la segunda ley de la ter-
modinamica, dadas la temperatura de la fotosfera y la cromosfera inferior. A
causa de su altisima temperatura, el gas coronal es un intenso emisor de rayos
X, y observando en esas longitudes de onda, se pueden ver las concentraciones
y estructura de la corona en todo el disco solar. Usando esta caracteristica se
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pueden apreciar en ella tres tipos principales de regiones:

» Regiones activas: las regiones activas en la superficie solar albergan la
mayor parte de la actividad, pero constituyen solo una pequena frac-
cion de la superficie total. Las regiones activas estan ubicadas en areas
con fuertes concentraciones de campo magnético, visibles como grupos
de manchas solares en longitudes de onda 6pticas o magnetogramas. Los
grupos de manchas solares exhiben tipicamente una polaridad magné-
tica principal fuertemente concentrada, seguida por un grupo posterior
mas fragmentado de polaridad opuesta. Debido a esta naturaleza bipo-
lar, las regiones activas se componen principalmente de lineas de campo
magnético cerrado. Debido a la actividad magnética permanente en tér-
minos de la emergencia del flujo magnético, la cancelacién del flujo, las
re-configuraciones magnéticas y los procesos de reconexion magnética. En
las regiones activas ocurren una serie de procesos dinamicos como el ca-
lentamiento de plasma, las erupciones y las eyecciones de masa coronal.

[

» Agujeros coronales: Son regiones con temperaturas levemente més bajas
de por lo menos 6000K menor que en el resto de la corona, y densida-
des significativamente mas baja que pueden ser hasta un tercio del valor
normal. En general, se ha encontrado que las zonas polares norte y sur
del Sol son mas oscuras que las zonas ecuatoriales durante los eclipses
solares; de ahi surgio el nombre de «agujeros coronales». Estas zonas es-
tan dominadas por lineas de campo magnético abierto, que actiian como
conductos eficientes para al expulsion de plasma calentado de la corona al
viento solar, si hay flujo flujos cromosféricos en sus bases. Debido a este
mecanismo de transporte eficiente, los agujeros coronales estan libres de
plasma la mayor parte del tiempo, y por lo tanto aparecen mucho mas
oscuros que el Sol tranquilo (serd descrito a continuacién), donde el plas-
ma que fluye caliente desde la cromosfera permanece atrapado hasta que
se enfria y precipita de nuevo a la cromosfera.[4] .

 Sol silencioso o Sol tranquilo (quiet Sun): Histéricamente, las areas res-
tantes fuera de las regiones activas se denominaron regiones tranquilas
del Sol. Hoy, sin embargo, se han descubierto muchos procesos dindmicos
en toda la superficie solar, por lo que el término Sol tranquilo o Sol silen-
cioso, se considera un nombre inapropiado, y solo se justifica en términos
relativos. Los procesos dindmicos en la zona tranquila del Sol van des-
de fenémenos a pequena escala, como eventos de calentamiento de red,
nano-llamaradas, eventos explosivos, puntos brillantes y chorros de rayos
X blandos (suft x ray), hasta estructuras a gran escala, tales como lazos
trans-equatoriales o arcos coronales. La distinciéon entre regiones activas
y regiones silenciosas o tranquilas del Sol se vuelve cada vez mas borrosa
debido a que la mayoria de las estructuras a gran escala que dominan
las regiones del Sol tranquilo estdan enraizadas en regiones activas. Una
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buena definicién de éste, es que las regiones tranquilas del Sol abarcan
todas las regiones cerradas del campo magnético (excluyendo las regiones
activas), demarcando claramente el territorio tranquilo del Sol de los agu-
jeros coronales, que abarcan las regiones abiertas del campo magnético

[

2.1.2. Parametro

La dinamica de las particulas de la corona solar se ven influenciadas por la fuerza
de Lorentz ejercida por el campo magnético de fondo. En particular, las particulas
cargadas tienden a exhibir trayectorias ciclotronicas siguiendo las lineas de campo
magnético. Solamente cuando la energia cinética es mayor que la energia magnética
las particulas pueden escapar de sus giro-orbitas y difundir a través de las lineas de
campo. El parametro que relaciona estos dos regimenes de confinamiento es deno-
minado parametro (3 del plasma, definido como la razén de la presién térmica pr
del plasma a la presion magnética p,,

5 _ pl _ 2§TL]]{/’BT;
Dim, B2 /8x

donde ¢ = 1 es la fraccién de ionizacién para la corona, kg = 1.38 x 10~ ergK 1
es la constante de Boltzmann, B es la intensidad de campo magnético, n; es la
densidad de las particulas de especie j, T} es la temperatura de las especies j. En la
corona generalmente § < 1, existiendo algunas regiones intermedias con § > 1. En
la Figura 2.3 se presenta un grafico de los valores de [ en funcién de la distancia
a la superficie solar. Se observa que el valor del parametro es § < 1 en la corona
y en las regiones de aceleracion del viento solar, en donde la intensidad de campo
magnético es més baja, como es el caso de los agujeros coronales. Esto serd de vital
importancia para el desarrollo de la tesis y del rango de valores que podra tomar
dicho parametro [1].
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Figura 2.3.: Parametro g del plasma en la atmésfera solar para campos magnéticos
fuertes, 100 G y 2500 G. Fuente [/]

2.2. El viento solar

La existencia del VS fue supuesta en principio por el fisico noruego Kristian Biker-
land en 1916, quien en sus estudios del fenémeno de las auroras explic6 que estas
son rayos de corpusculos emitidos por el Sol. Tiempo después, el astronomo aleméan
L. Biermann en 1951 estudi6 las colas de los cometas, observando que cuando se
aproximan al Sol, la evaporacion de sus materiales se ve aumentada; a grandes ras-
gos mostrd que los cometas poseen un nucleo de material denso y una parte menos
densa de material que esta dirigido en sentido opuesto de la direccién solar, aseme-
jando su forma a una cola. Segin Biermann, las teorias de los cometas explicaban la
existencia de dichas colas en términos de la presion de radiacion; sin embargo, dichas
colas eran observadas a estar siempre, sin importar la direcciéon de procedencia del
cometa, dirigidas radialmente contrarias de la direccion solar, por lo que argumenté
que la presion de radiacion solar por si sola no podia ser considerada, y sugirié que
la existencia de este fenémeno puede solo ser considerado por flujos corpusculares
solares radiales que empujarfan los elementos de la cola. [53, 11]; fue hasta 1958 que
Eugene Parker estudié y desarrolld la primera teoria sobre el VS [51]. Parker formul
un modelo dinamico con corrientes de particulas en la base de la corona. En este
modelo, Parker asume que el gradiente de presién de los componentes atmosféricos
solares acelera continuamente las particulas que fluyen hacia el exterior, y la veloci-
dad con la que fluyen incrementa en la misma direcciéon. Las corrientes sufren una
suave transicién a velocidades supersonicas y el «viento solar» llega a la tierra con
una velocidad de varios cientos de kilometros por segundo. Finalmente, evidencia
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experimental de su existencia fue provista y comprobada por primera vez en 1959
por K.I. Gringauz, quien estudié los datos obtenidos por la sondas soviéticas Luna
1y Luna 2 [55].

Figura 2.4.: Viento solar interactuando con un cometa, julio 2011. Fuente: [1]

El viento solar (Figura 2.4) en la actualidad es definido como el resultado de la ex-
pansion de la atmosfera solar formando un flujo supersoénico, de plasma ionizado y
campo magnético, que permea el medio interplanetario. Esta corriente es la conse-
cuencia de la diferencia de presion entre la corona solar y el espacio interplanetario,
el cual, conduce el plasma solar radialmente hacia el exterior, escapando de la in-
fluencia de la gravedad solar [53]. Debido a la alta conductividad del plasma del VS,
este tiene la capacidad de transportar las lineas de campo magnético provenientes
del Sol, dispersandolas en todas las direcciones, llegando hasta varios miles de kilé-
metros de Plutén (llegando hasta el limite de nuestro sistema solar) generando asi
la heliosfera; a este fendémeno se le conoce como congelamiento de lineas de campo
magnético [/9].

El VS consiste principalmente de electrones y protones, ademés, de una pequena
poblacién de particulas alfa y otras especies idnicas pesadas. A una distancia de 1
U.A., es decir, en la Tierra, la densidad promedio de protones es de p, &~ 8, Tem ™3,
las velocidades de flujo estan alrededor de vy ~ 468km/s | su temperatura es de
T ~ 1,2 x 10°K y el campo magnético presente en el VS posee una intensidad

promedio de 6,2nT" [52].

Misiones espaciales han revelado que hay mayormente 3 tipos de flujo de viento
solar: VS rapido, VS lento y VS transitorio

= viento solar rapido: El viento solar rapido se origina en los agujeros corona-
les, las partes oscuras de la corona dominadas por lineas de campo abierto

19



Capitulo 2 Nomenclatura

(Figura 2.5). Las corrientes rapidas de viento solar a menudo son estables du-
rante un largo periodo de tiempo (algunas rotaciones solares) y las variaciones
de una corriente a otra son pequenas. El viento solar rapido tiene velocidades
de flujo entre 400km/s y 800km/s, la densidad promedio es baja, aproximada-
mente 3 iones /cm?® a 1 U.A. Alrededor del 4% de los iones son helio. Esta
relacién es muy estable en diferentes flujos rapidos. El flujo de particulas pro-
medio es de aproximadamente 2 x 10'2/m?s | lo que implica una pérdida total
de particulas del Sol de aproximadamente 1,3 x 103! /s. La temperatura de
los protones es de aproximadamente 2 x 10°K y la temperatura de los electro-
nes es de aproximadamente 1 x 10° K. Es relativamente poco turbulento y est4
permeado por una gran cantidad de ondas coherentes de gran amplitud (ondas
de Alfvén) y su composicién se asemeja mucho a la de la fotosfera solar[50].

Figura 2.5.: Distribucion general de las lineas de campo magnético en la corona
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solar. Fuente [7]

» Viento solar lento: El viento solar lento tiene velocidades méas bajas entre

250km/s y 400km/s. Su densidad es de aproximadamente 8 iones /em?® a 1 U.A.
, v la densidad de flujo es aproximadamente el doble que la del viento solar
rapido. Durante el minimo solar, el viento solar lento se origina en regiones
cercanas al ecuador heliomagnético (Figura 2.5). La cantidad relativa de helio
es altamente variable, su promedio es de alrededor del 2 %. Durante el maximo
solar, el viento solar lento se origina por encima de las regiones activas en
el cinturén de transmision, y su contenido de helio es aproximadamente del
4%. En comparacién con el viento solar rapido, es muy variable y turbulento,
ya que a menudo contiene estructuras a gran escala, como nubes magnéticas
o choques. Las temperaturas de los protones son notablemente méas bajas,
aproximadamente 3 x 10*K, mientras que las temperaturas de los iones son
similares. Al igual que en el viento rapido, la temperatura es siempre mas
alta paralela al campo magnético que perpendicular a él. En promedio es



2.2 El viento solar

T) ~ 2T, .Su composicién se asemeja mucho a la corona.

= Viento solar transitorio: Las perturbaciones transitorias generadas por el Sol
o flujo de viento solar transitorio es asociado a eventos caracteristicos de las
regiones activas del Sol durante los periodos de maxima actividad, tales como
las eyecciones de masa coronal (CME) como se muestra en la Figura 2.6. Estan
generalmente embebidos en el viento solar lento y, de este modo, contribuyen
en parte a su variabilidad [12, 57]

-

Figura 2.6.: Prominente erupcion solar bajo la luz ultravioleta extrema, 30 de
marzo 2010. Fuente: [0]

2.2.1. Anisotropia térmica en el viento solar

Medidas in-situ del viento solar rapido han mostrado que las distribuciones de velo-
cidad de los protones se desvia del equilibrio térmico [58, 59, 60, 12, 44, 61][58, 59,
60, 12, 44, 61], ademés de presentar forma de una funcién de distribucion Maxwe-
lliana en el nicleo de la distribucion (el niicleo representa un 96 % de la distribucién,
el 4 % restante se conoce como halo no térmico). Estas distribuciones presentan una
notable diferencia entre la velocidad perpendicular y la velocidad paralela al cam-
po magnético de fondo como se muestra en la Figura 2.7, por ende, se encuentra
una diferencia entre las temperaturas paralelas y perpendiculares dando lugar a una
anisotropia térmica, la cual se expresa como A, = Tv/7; donde T, # Tj.

La anisotropia térmica persiste para distintas distancias heliocéntricas del Sol siendo
T, > T} para distancias entre 0.3 U.A y aproximadamente 0.7 U.A, y T', < T} para
distancias mayores a 0.7 U.A [38]. Dicha anisotropia funciona como el fuente de
energia libre para perturbaciones de ondas presentes en el viento solar y para las
inestabilidades (ion-ciclotrén para 7' > Tj)
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Figura 2.7.: Distribucion de velocidades de los protones en el viento solar cerca

al perihelio de Helios; la linea puntada transversal indica el campo magnético del
Sol [7] .

2.3. Ondas e inestabilidades

Las ondas presentes en el plasma pueden ser generadas por el movimiento de las par-
ticulas del mismo, de forma auto-consistente, o también mediante fuentes oscilatorias
externas. Debido a su existencia dentro del plasma, éstas estan inevitablemente en
interaccién constante. En el plasma, se pueden presentar tres tipos de interaccion:
particula-particula, onda-particula y onda-onda; cuando el plasma es dominado por
efectos colisionales, las interacciones particula-particula guian al plasma de regreso
a condiciones de equilibrio tal y como en un fluido ordinario; por otra parte, en
plasmas poco colisionales, es decir en aquellos plasmas donde el camino libre medio
de una particula puede ser del orden del sistema, las ondas tienen un rol similar al
de las colisiones en un fluido.

Bajo la ausencia de colisiones, las desviaciones de la funcién de distribucién de una
situacion de equilibrio crecen hasta el punto en que las inestabilidades en el plasma
comienzan a ocurrir, donde la energia libre acumulada en estas inestabilidades puede
inducir al crecimiento de las ondas. Cuando estas ondas crecen hasta amplitudes
finitas, las interacciones dentro del plasma tienden a eliminar las causas de estas
inestabilidades, de tal manera que la distribucién de velocidades tiende a relajarse
hacia un estado de equilibrio, es decir, la anisotropia disminuye; por ende, las ondas
e inestabilidades juegan un papel clave al momento de prevenir grandes desviaciones
del equilibrio termodinamico del plasma. Teniendo esto en cuenta, se puede decir
que las inestabilidades pueden ser tomadas como procesos mediante el cual el plasma
puede regresar (evolucionar) al equilibrio termodindmico

En esta tesis se estudia en especifico la inestabilidad ion-ciclotrén electromagnética
la cual es generada dentro de la propagaciéon de ondas en el plasma en direccion
paralela al campo magnético de fondo. En los sistemas de ondas electromagnéticas
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2.3 Ondas e inestabilidades

ion-ciclotréon, las funciones de distribucién de velocidades se encuentran normal-
mente fuera del equilibrio termodinamico presentando anisotropia térmica, esto se
corrobora con mediciones in situ de las funciones de distribucion de velocidades de los
protones en el viento solar, realizadas a una distancia entre 0.3 UA y 4 UA llevadas
a cabo por varios satélites entre los cuales se encuentran HELIOS I, CLUSTER IT'Y
ULYSSES, mostrando en efecto, la presencia de una anisotropia en la temperatura
paralela y perpendicular al campo magnético promedio de fondo[39, 10].

2.3.1. Clasificacion de las inestabilidades

La terminologia de las inestabilidades es a menudo confusa, presentando en varias
ocasiones problemas al momento de identificar una inestabilidad. Ejemplo de es-
to, se tiene que algunos autores dan el nombre a las inestabilidades de acuerdo
al mecanismo que las produce (inestabilidad inducida por colisiones, inestabilidad
por ionizacion, inestabilidad inducida por rotacién, entre otras.). Otros autores las
nombran de acuerdo con la apariencia fenomenologica. En otros casos, los autores
las clasifican de forma general, donde se nombran macro-inestabilidades y micro-
inestabilidades.

Las macro-inestabilidades (inestabilidades magnetohidrodindmicas) son definidas
como aquellos fenémenos que pueden ser descritos por un simple modelo macroscé-
pico de fluido, el cual considera el plasma como un todo; estas inestabilidades tienen
distribucion Maxwelliana isotrépica y la dindmica es restringida a movimientos tini-
camente en el espacio de coordenadas. Las micro-inestabilidades (inestabilidades
cinéticas) son un fenémeno local en la velocidad y en el espacio de coordenadas. Es-
te tipo de inestabilidades no puede ser descrito por un modelo de fluido; en su lugar,
se debe emplear un modelo estadistico conocido como teoria cinética; en contraste
a esto, las macro-inestabilidades si pueden ser descritas por la teoria cinética [62].

Otro criterio muy comun de clasificacion utilizado por diversos autores, se basa en
la cualidad espacial de la inestabilidad. Estos se pueden listar como:

1. Convectivo o absoluto
. Disipativo
. Alta o baja frecuencia.

. longitudinal o transversal.

. Lineal o no-lineal.

2

3

4

5. Electrostatico o electromagnético.

6

7. De acuerdo con el comportamiento en el tiempo
8

. De acuerdo con el movimiento

a) Convectivo
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b) Laminar
¢) Turbulento
9. Involucrando una especie de particula (ej. inestabilidad electrénica )

Cabe destacar que otras inestabilidades han sido nombradas de acuerdo con su descu-
bridor, al dispositivo donde fueron encontradas o también se encuentran nombradas
por su fuente de energia. Es importante mencionar otro tipo de inestabilidades cono-
cidas como inestabilidades numéricas. Estas son producidas en los c6digos matema-
ticos al momento de resolver las ecuaciones diferenciales por medio de ordenadores;
es decir, dichas inestabilidades no son de naturaleza fisica si no matematica.
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3. Conceptos basicos de teoria
cinética del plasma

En la actualidad, la dindmica de un plasma es un tema extenso y aun estd lejos
de ser comprendido en muchos aspectos relevantes y de gran importancia. Para en-
tender una cantidad considerable de estos efectos y caracteristicas, usualmente se
emplea la descripcién del plasma como un fluido (conocida como la descripcién mas
simple de un plasma). En esta descripcion se toman en cuenta solamente aspectos
macroscopicos tales como la densidad y velocidad media de las particulas; sin em-
bargo, existen fenémenos para los cuales no es suficiente, o bien resulta inadecuado,
dicha descripcién [37]. Se puede tomar como ejemplo, una situacién en la cual la
velocidad de un considerable niimero de particulas cargadas (velocidad termal) es
cercana a la velocidad de fase de las ondas; asi, la interaccién onda-particula es sig-
nificativamente diferente de las descritas por la ecuaciones de fluido. Para solventar
este inconveniente, es necesario estudiar de manera detallada el comportamiento
de las particulas individuales que conforman el plasma, es decir, tomar en cuenta
la distribucion de velocidades microscopicas. Por definicion si se quiere considerar
la dindamica de una simple particula, esta involucrada su velocidad al igual que su
posicion, por lo tanto se busca describir la evolucién e interaccion de las particu-
las presentes; sin embargo, es substancialmente dificil ya que en un plasma existe
una cantidad cuantiosa de particulas (ejemplo de esto, en un experimento de fusién
existen cerca de 10*!particulas).

En este sentido, es necesaria una aproximacion diferente a la numérica o analitica
Con este fin, se tiene en cuenta una aproximacién estadistica; de esta forma se
introduce la funcién de distribucién, la cual expresa la forma como estan distribuidas
las particulas en el espacio de fases (espacio de seis dimensiones). En esta funcién de
dispersion, la velocidad y la posicion de las particulas son variables independientes.
Esta descripcion es conocida como descripcion cinética del plasma o teoria cinética.
Este capitulo se basa en las referencias [03, (1]

3.1. Funciones de distribucion

Un plasma es un ensamble de particulas cargadas con electrones, iones y particulas
neutras, las cuales poseen posiciones y velocidades diferentes bajo la influencia de
fuerzas externas (campos electromagnéticos, presion, gravedad, entre otras.) y pro-
cesos de colisién interna (ionizacion, Coulomb entre otras.). Para el estudio cinético
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se tiene en cuenta la distribucién de velocidades microscépicas; una condicion de su-
ma importancia en esta descripcion es que el niimero total de particulas permanece
constantes [se profundizard mas adelante seccién 3.2] independiente del camino en
el espacio de fases. Esta condicién es la propiedad de continuidad béasica del sistema.
Esta condicién es andloga a la propiedad de continuidad basica en magnetohidrodi-
namica MHD, la conservacion de la masa total en el fluido:

V()= 0 (31)

donde p es la densidad masica del plasma y v es la velocidad del fluido.

Si consideramos que el plasma estd formado por varias especies «, las particulas
pertenecientes a estas especies estaran caracterizadas por un valor de carga q, y
de su masa m, y seran indistinguibles. Si tomamos que N, es el nimero total de
particulas de las especies « , el niimero total de particulas del plasma sera

N=3"N, (3.2)

«

Ademaés, tendremos que la condicién de cuasi-neutralidad sera

ZQaNoz =0 (33)

Una particula simple de especie a , puede describirse por un vector de posicion

r=xi+y) + zk (3.4)

en la configuracion espacial, y un vector de velocidad

v = 0,0 + vy) + v,k (3.5)

en el espacio de velocidades. Las coordenadas (r, v) define la posicién de la particula
en el espacio de fases. Ahora si se tiene un sistema con multiples particulas, debemos
introducir la funcién de distribucién f,(r,v,t) para especies a.

definiendo dN,(r,v,t) como el ntimero de particulas cuya posicién esta dentro del
elemento de volumen dr en la posicion r y cuya velocidad v esté dentro del elemento

26



3.1 Funciones de distribucién

del espacio de velocidades dv en un tiempo ¢, tendremos que, f, (7, v,t) esta definida
por :

fa(r,v,t)drd v = dN,(r,v,t) (3.6)

donde d r = d*r = dadydz y d v = d*v = dv,dv,dv,. Escrito de esta forma,
el término de la izquierda es la probabilidad de que en el instante ¢ una de las
particulas de especie « esté situada en el elemento de volumen drdv, centrado al
rededor del punto de posicion r y velocidad v.

Evidentemente, f,(r,v,t) debe ser simétrica en las coordenadas de posicion y ve-
locidad de todas las particulas al mismo tiempo; ademads, para que f,(r,v,t) se
presente eficientemente como una densidad de probabilidad, debe permanecer no
negativa en todo el espacio de definicion y estar normalizada a la unidad

fo(r,v,t) >0 (3.7)

/OO fa(r,v,t)drdv =1 (3.8)

algunas definiciones que pueden ser de interés son las siguientes:
= Si f, depende de 7, la distribucién es in-homogénea

= Si f, es independiente de r, la distribuciéon es homogénea

Si f, depende de la direcciéon de v, la distribucién es anisotropica

Si f, es independiente de la direccién de v, la distribucion es isotropica

Un plasma en equilibrio térmico esta caracterizado por una funciéon de distri-
bucién homogénea, isotrépica e independiente del tiempo

A continuacién se mostraran 3 expresiones que son comunes e importantes dentro
del marco de la teoria cinética utilizando la funcién de distribucién

= numero total de particulas
N, = /d’r/d’ufa('r,'v,t) (3.9)

» densidad numérica: esta representa la densidad de particulas en la configura-
cion espacial, independientemente de su distribucion en el espacio de veloci-

dades
ng(r, t) = /drfa(r,v,t) (3.10)

= velocidad promedio

u(r,t) = nl/d'v'vfa('r','v,t) (3.11)
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3.1.1. Ejemplo de funciones de distribucion

Teniendo en cuenta la definicién de la funcién de distribucion, a continuacion se
mostraran algunos de los ejemplos mas comunes de éstas.

s Funcién de distribucién de Maxwell-Boltzmann

2o, Vg,

fo ('v)—no< ! )3/2 exp (—;2) (3.12)

donde ny es la densidad numérica total de las particulas, v es la velocidad de las

particulas y vy, = /2T/m es la velocidad térmica, con T' como la temperatura
del gas o del plasma y m como la masa de las particulas. Esta funcién de
probabilidad es muy conocida y aplicada para la velocidad de las particulas
en un gas. Si tomamos esta distribucién en una dimensién tendremos que

Foy (v) ( : )1/2 i (3.13)
V) =mn ET — .
0 "\ 2oy P 202,

También podemos observar otro tipo de distribuciones a partir de la distribuciéon
Maxwelliana en 2D por medio de contornos de f, como se muestra en la Figura 3.2

014 Distribucion de velocidades Maxwell-Boltzmann 1D

f(v)

Figura 3.1.: Funcién de distribucion de Maxwell-Boltzmann 1-D. Fuente: Elabo-
racion propia
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Maxwell-Boltzmann 2D (Equilibrio térmico) Maxwell-Boltzmann con velocidad de flujo

10 10

| (7
&

Vpa (velocidad paralela)
7

Vpa (velocidad paralela)
@@

H H H
-10 =5 0 5 10 -5 10 15
Vpe (velocidad perpendicular) Vpe (velocidad perpendicular)

(a) (b)

o

o

Maxwell-Boltzmann 2D Tpe > Tpa Maxwell-Boltzmann 2D Tpe < Tpa

10 10

=)
N\t

Vpa (velocidad paralela)
Vpa (velocidad paralela)

-5 . -5
-10 i i -10 i
-10 -5 0 5 10 -10 -5 0 5 10
Vpe (velocidad perpendicular) Vpe (velocidad perpendicular)
(c) (d)

Figura 3.2.: Funciones de distribucién de velocidades Maxwell-Boltzmann. a) Fun-
cién en equilibrio térmico, b) Funcién con velocidad inicial de flujo , ¢) Funcién
con presencia de anisotropfa térmica con T,,. > T),, ¢) Funcién con presencia de
anisotropia térmica con T, < T,,. Fuente: Elaboracion propia

» Haz mono-energético 1D (Figura 3.3):
fo (v) =npd (v —1y) (3.14)

donde vy es la velocidad del haz y ng es la densidad total numérica de las particulas.
Basicamente todas las particulas del haz tienen una velocidad que es igual a v
y no hay otras particulas con velocidad diferente, por tal razén se representa con
la funcién delta de Dirac. Esta funcion es usualmente utilizada cuando se trabaja
con fuentes mono-direccionales como por ejemplo un laser u otro tipo de fuentes en
forma de rayos.

» Dos haces contracorriente en 1D (Figura 3.4):

fo(v) = o [0 (v —wvg) + & (v+ )] (3.15)
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donde vy es la velocidad del haz y ng es la densidad total numérica de las particulas.
Esta funcién es similar a la expresada en la parte superior, con la diferencia en que
en esta se toman dos fuentes de haz con direccién contraria; ejemplo, un haz propa-
gandose de izquierda a derecha (—wg) y el segundo haz de derecha a izquierda (vy).
Esta funcién de distribucion es utilizada en estudios relacionados con interaccion
haz-haz en un plasma, mayormente para la identificacién de inestabilidades.

0.8 -

0.6 -

flv)

04f

02 -

0.0

i i i i i
—-40 -20 0 20 40 60
Vv

Figura 3.3.: Funcién de distribucién de un Haz mono-energético 1-D. Fuente: Ela-
boracién propia

08 -

0.6

flv)

04 i

02 -

0.0

Figura 3.4.: Funcién de distribuciéon de dos haces contracorriente 1-D. Fuente:
Elaboracion propia

3.2. Conservacion del nimero de particulas

EL paso a seguir es derivar una expresion que pueda mostrar como evoluciona la
funcién de distribucion en funcién del tiempo. Comenzaremos por observar que las
particulas no son creadas ni destruidas en el espacio de fases, es decir, que las
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3.2 Conservacion del nimero de particulas

particulas se conservan en dicho espacio. Primero, colocaremos las particulas en
nuestro espacio de fases, si no existen fuentes de particulas ni sumideros de las
mismas en este espacio, podemos colocar un pequeno elemento de volumen. Lo que
observamos después de esto es que la variacion de las particulas contenidas en dicho
volumen son debidas al flujo de particulas que entran y salen del mismo. En forma
matematica lo podemos expresar como

Ofa

- = —Vep - (w- fo) (3.16)

donde u es la velocidad a la cual las particulas se mueven en el espacio de fases.
Por simplicidad, ahora denotaremos la funciéon de distribuciéon como f,; el operador
nabla en 6 dimensiones puede ser expresado como

0 0 90 90 09 0 g 0
- (L2000 0y (2 0) o

para uw tenemos que

<d'r d’U) ('I),F) _ <’U, FLR+FSR> (318)
dt’ dt Mg, Mg,

donde F'1 i son las fuerzas de largo alcance y F'gi son las fuerza de corto alcance.
En la Ecuacion 3.18 podemos observar que la derivada de la velocidad con respecto
al tiempo es la aceleracion de las particulas en el espacio de fases. Esta aceleracion
es expresada como dicta la ley de Newton ; las fuerza que acttian dentro del plasma
se pueden dividir en dos, una donde estan las fuerza de largo alcance y la otra parte
en fuerzas de corto alcance. Las fuerzas de largo alcance son aquellas fuerzas debidas
a efectos colectivos que ocurren en la evolucion global del sistema; y las de fuerza

de corto alcance son aquellas fuerzas que son debidas a colisiones, basicamente por
interacciones particula-particula (1-1).

Ahora introducimos las Ecuacion 3.17 y Ecuacion 3.18 en la ecuacién de continuidad
(Ecuacion 3.16)

Ofa _ (@ @) [( FLR+FSR> _fa}
ot or’ 0
Yo -4 (o1 - - (B 1) o

Analizaremos un poco los términos de la Ecuacion 3.19. En el primer término del
lado derecho tenemos que v y r son variables independientes en el espacio de fases,
por lo tanto se puede expresar como

0 _ . 0fa
oy W) =v- 2= (3.20)

En el segundo término de la derecha de Ecuacion 3.19, se puede afirmar que las
fuerzas que actian a largo alcance en nuestro caso son fuerza eléctricas y magnéticas,
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es decir, la fuerza de Lorentz Frr = q, (ELg + v X Brg) donde Ep gy Bpg son los
campos eléctrico y magnético respectivamente; de esta podemos observar que E i es
independiente de v y que el vector resultante del término v x By es perpendicular
a v, por lo tanto :

J KFLR> fa] _ Frr 0Ja (3.21)

ov Mg, My OV

Teniendo la Ecuacion 3.20 y la Ecuacion 3.21 en cuenta, se puede escribir la Ecuacion 3.19
€como

oh
ot or m, Ov Ov

afoz_F‘LR‘afoz_ 0 (FSRf>

Me

W—i_v. or + me OV T ow

(3.22)

(e}

afoz 8fa FLR_afa 0 (FSRf>

el término del lado derecho de la Ecuacion 3.22 provee la evolucion de la funcién
de distribucion debido a colisiones. Este es usualmente llamado el operador colision

denotado como (%) : de esta forma e introduciendo la fuerza de Lorentz en la
Ecuacion 3.22 obtenemos la siguiente expresion
Ofa Ofa | o Ofa dfa
— —+ —(FE x B e 3.23
ot T o T, Bt v x Bl 50 =% ). (3.23)

la Ecuacion 3.22 es conocida como la ecuacion de Boltzmann. Para plasmas poco
densos, las colisiones tipicamente juegan un rol de menor importancia en la deter-
minacion de la dindmica del plasma en comparacion a las fuerza de largo alcance,
de esta forma si las colisiones fueran ignoradas, es decir, dado el caso cuando el
niimero de particulas en un cubo de Debye es muy grande (nA\%, >> 1), el término

de colisiones es igual a cero (%) = 0. asi podemos escribir la Ecuacion 3.23 como:
afoc 8foc Qo afa
—_— =+ —(F B = =0 3.24
ot TV oy T, BrrtvxBir) 5 (3.24)

donde la Ecuacion 3.24 es conocida como la ecuacién de Vlasov, la cual es una de
las ecuaciones fundamentales en fisica del plasma.
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4. Analisis cuantitativo de la
propagacion paralela de ondas del
viendo solar

El presente capitulo se basa en el capitulo 3.3 del libro «Basic Plasma Physics I1I»
[17] , ampliando el analisis numérico omitido en dicho capitulo. Se estudia la teo-
ria de ondas cinéticas e inestabilidades caracteristicas de un plasma espacialmente
uniforme, inmerso en un campo magnético aplicado By = Byé,. Los equilibrios iso-
tropicos Fj (v?) que son funciones mondtonas decrecientes de v? son estables ante
perturbaciones electromagnéticas con polarizacion arbitraria. La energia libre para
la inestabilidad es asociada con las caracteristicas no-termales de la funcion de distri-
bucién de equilibrio Fj (v) ,que van desde el movimiento relativo de los componentes
del plasma a la anisotropia en la energia cinética del plasma. El analisis de la ines-
tabilidad es basado en la aproximacién de linealizacion, la cual es intrinsecamente
clasica ya que no incluye la influencia de los efectos turbulentos sobre resonancia
onda-particula, tampoco se incluye la influencia del movimiento estocastico de la
particula en el comportamiento de la estabilidad. El modelo fisico a utilizar en es-
te trabajo es basado en las ecuaciones de Vlasov-Maxwell sin colisiones en el cual
la funcién de distribucién de una particula f; (x,v,t) evoluciona de acuerdo a la
ecuacion de Vlasov,

8+v-a+ej<E(a:,t)—|—

v X B(x,1) 0
ot ox m;

) E)’u] fj (wﬂ ’U,t) =0, (41)

C

Donde E (z,t) y B (x,t) son los campos eléctrico y magnético, y e; y m; son la carga
y la masa, respectivamente de una particula de especie j. Aqui, f; (x,v,t) es la den-
sidad de las particulas de especies j en el espacio de fases de seis dimensiones (x, v) .
Ademas, los campos eléctrico y magnético son determinados auto-consistentemente
de las ecuaciones de Maxwell en términos de la densidad de corriente del plasma,

J(z,t) = Zej/dgvvfj (x,v,1) (4.2)
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y la densidad de carga,

p(z,t) = Zej /d3vfj (z,v,t) (4.3)

En este trabajo se asume que el plasma estd inmerso en un campo magnético uni-
forme externamente aplicado By = Byé,, ademas, que el estado de equilibrio del
plasma (9/a: = 0) es caracterizado por la neutralidad de carga, >°;1;¢; = 0, y cam-
po eléctrico cero Ey. También se asume que la corriente de equilibrio del plasma
es suficientemente débil, tal que el correspondiente equilibrio del campo magnéti-
co auto-generado tiene efectos pequenos despreciables en el comportamiento de la
estabilidad en comparacion con el campo magnético aplicado Bye..

4.1. Relaciéon de dispersion cinética para un plasma
magnetizado

Las perturbaciones son consideradas sobre un equilibrio (9/a: = 0) caracterizado por
un campo eléctrico cero y un campo magnético uniforme externamente aplicado

By = Byé,, donde By = constante. También se asume que la funcion de distribucion
en equilibrio f]Q (x,v) para especies j es espacialmente uniforme con :

1) (@, 0) =1 F; (v1,02) (4.4)
donde v, = (vg + vi) /Qes la velocidad perpendicular, y v, es la velocidad axial. En

la Ecuacion 4.4 ri; = constante es la densidad ambiente de especies j, y F; (vi,v,)
estd normalizado de acuerdo a

27r/ devl/ dv, F; (vi,vz) =1 (4.5)
0 —00

En este analisis, las perturbaciones de onda electromagnética, 0 E (x,t) y B (x, t) ,son
representadas como transformadas de Fourier-Laplace

OE (x,t) = /d3k exp (ik - ) /C ;l::z exp(—iwt)0E (k,w) (4.6)
5B (z,t) = / Pk exp (ik - @) i ir‘*’z, exp(—iwt)o B (k,w) (4.7)
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4.1 Relaciéon de dispersion cinética para un plasma magnetizado

donde k es el vector de onda, w es la frecuencia y el subindice ¢ de la integral denota
la integral de contono; se escoge I'm(w) > 0 suficientemente grande y positivo tal
que, las integrales de la transformada de Laplace 0 E (k,w) = Jo< dt exp(iwt)oE (k,t)
etc. converjan.

Utilizando la Ecuacion 4.6 y Ecuacion 4.7 se pueden expresar las ecuaciones de Max-
well de otra manera

Ley de Faraday :V x 0E (x,t) = — (Y/c) 9/at0 B (x, t)

V X 0E (z,t) = /dgk exp (ik - x) gw,exp(—iwt) (ik) x 0F (k,w)

c 4T

o6 B (z,1) = / PPk exp (ik - x) de- exp(—iwt) (—iw) 0B (k,w)

c 4T

tenemos que

/d?’k exp (ik - x) 2dw exp(—iwt) (ik) X 0F (k,w) =

c 4T

]- 3 . d(,d . . =
_E/d kexp (ik - x) /C %exp(—zwt) (—iw) B (k,w)

por propiedad de las integrales

1

- () OB (k,w)

(ik) x OF (k,w) = —

k x 3F (k,w) — i () 5B (k,w) (4.8)

Ley de Ampere-Maxwell: V x 6B (z,t) = 4”/c5/:7 + (Ye) 9/ord E (x,t)

Aplicando las transformada de Fourier-Laplace a cada uno de los términos pertur-
bados tenemos que

V x 6B (z,t) = /d?’k: exp (ik - ) 2dw exp(—iwt) (ik) x 5B (k,w)

c 4T

Wl E (x,t) = /d3k exp (ik - x) ;lw exp(—iwt) (—iw) 0 E (k,w)

c 4T

35



Capitulo 4 Nomenclatura

0J (z,t) = /d3k exp (ik - ) ;lw exp(—iwt)oJ (k,w)

c 4T

reemplazando estas expresiones en la ecuacién de Ampere-Maxwell

/ Pk exp (ik - @) 2d°", exp(—iwt) (ik) x 6B (k,w) =

c 4T
4 d —
—W/dgk exp (ik - x) —w exp(—iwt)dJ (k,w)
c ¢ 2me
1 3 . dw . . e
+- /d kexp (ik - ) 5 exp(—iwt) (—iw) O E (k,w)
c c 2mi

por propiedad de las integrales llegamos a

(ik) x 0B (k,w) — 4:&7 (k) + i (—iw) OF (K, w)

ik x 6B (k,w) — 4:@ (k) — i (£) 5B (k) (4.9)

Flujo del campo magnético: V- 0B =0

aplicando la transformada de Fourier-Laplace

V0B (z,t) = /d?’k exp (ik « x) de exp(—iwt) (ik) - 0B (k,w)

c &T

por propiedad de las integrales

(ik)- 0B (k,w) =0

k6B (k,w)=0 (4.10)

Ley de Gauss: V - 0E = 4mdp

aplicando la transformada de Fourier-Laplace
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V-6E (z,t) = /dgk exp (ik - x) 2dw exp(—iwt) (ik) - 0 (k,w)

c 4T

op (z,t) = /d3k exp (ik « x) de exp(—iwt)dp (k,w)

c 4T

reemplazando los términos tenemos que

[ dkexp (ik - ) j‘”, exp(—iwt) (ik) - 0 F (k,w) =

c 4T

47T/d3k exp (ik - x) de,exp(—iwt)gb(k,w)

c 4T

por propiedades de las integrales

(ik) - 0E (k,w) = 4mép (k,w) (4.11)

En la Ecuacion 4.9 y Ecuacién 4.11 | la densidad de corriente perturbada dJ (x,t) y
la densidad de carga perturbada dp (x,t) estan relacionadas auto-consistentemente
con la funcién de distribucién perturbada 0 f; (x, v, t) de la siguiente manera

5T (,1) = Y e, / Povd f; (z,v,1) (4.12)

5p (2,1) = Zej/d%afj (@, v, 1) (4.13)

Utilizando el método de las pequenas perturbaciones podemos linealizar la ecuacion

de Vlasov

0 0 €; 0 v X (Boéz+(5B (I,t)) 0
[&+U'&U+W<<%+5E<$,t)>+ c %

((5fj (x,v,t) + 10 F; (vi, vz)) =0
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v X (Boézi—cSB (:c,t))> aﬂ (0f; (z,v,1))

0 0 e v X (Byé, + B (x,1)) J1 /. 9 B
+[at+v %+J'<(5E(:c,t)+ C (nij(vL,vZ»—O

3 0 €;

c ov

Observamos que la funcién en equilibrio no varia en el tiempo y el espacio, por lo
tanto

C

0 0 R
+W+v~§ﬂ o) + (5EW>+”X(B°B:”B(””>'aavﬁf'Fﬂ'(”i’””}:0

{%5}% (z,0,0) + v Z6f; (z,0,t) + :TJJ <5E (x,t) + M) 25 f (m,v,t)}

{%5]‘} (r,v,t) +v- (%5]2- (z,v,t) + :TJ] <5E (z,t) + (vaoéz)JrévxéB(:c,t))) _ 3%5fj (2,0, t)}
+ [ (OF (w,1) + WX Pt BN . Dy (02, 0.)] = 0
J

c ov'J

Encontramos algunos términos donde se encuentras dos variables con perturbaciones
estos son términos de segundo orden pueden ser ignorados llegando a

5f] (z,0,0) + v+ 26f; (z,0,t)

S.0

+2L (5E (x,v,t) ”XBO@Z D5 f (zv,t) + UX‘SB(I ) 5T (2,0, 1)

+

[

njej (5E (.T t) QQF} (’UL7,UZ) + % . 881) ] Ulavz) + M . %F} (Uiyvz))] = O

organizando la expresién

m;

[gtdfj (x,v,t)+v- 8am6fj (x,v,t) + S (W : ;;5fj (x,v,t))]

c ov

0 0 €; (UXBoéZ> 0
[(%—l—v~aw+ ' <‘8v>] 6f; (x,v,t)
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4.2 Solucién de la ecuacion de Vlasov linealizada por el método de las
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igualando tenemos que

) ln]e] (515 p) 4 (V7B (:c,t))ﬂ Ip (2, 0.) (4.14)

c ov

Donde e; y m;j, son la carga y la masa de una particula de especie j, y c es la
velocidad de la luz en el vacio; los términos que poseen dos variables perturbadas
se consideran muy pequenos, ya que se consideran pequenas perturbaciones, estos
se denominan términos de segundo orden (S.0) y pueden ser ignorados. Ahora,
substituyendo la Fcuaciéon 4.8 y Ecuacion 4.12 en Ecuacion 4.9

gE:kX5E

C

W

ik x (k’ X5E0> _ “Zej/d3vv5fj (m,v,t)—i<w>5/E
C : C
J

multiplicando la anterior expresién por «/c

m'(p; kx 0E w) 4m Ho | (w —
vl kx( - "):(c)c?ﬂ'/d%””ﬁ(“”“’”— 1)
kx (kx 5B) = 5 ) [ dovsf; (w,v,0) + 5B
— ><( X )_ 2 ;ej Vv fj(:v,v,)—kg

— dmiw 3 w? —
kx(kzxéE)—l— 2 zj:ej/d vv6fj(m,v,t)+§5E:0 (4.15)

4.2. Solucion de la ecuacion de Vlasov linealizada
por el método de las caracteristicas

Antes de aplicar el método de las caracteristicas, se hard un pequenio analisis de la
funcién de distribucién de una particula f; (x,v,t) . En primer lugar, trabajaremos
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con el cambio temporal de la funcién de distribucién utilizando la regla de la cadena

dfj (x,v,1)  0f; (z,v,t)dz N afj (z,v,t)dy N af; (,v,1) dz

dt ox dt Jy dt 0z dt
ofj (@, v, t) dv,  Ofj(z,v,t)dv, Ofj(z,v,t)dv, Of;(z,v,1)
e dt do,  dt go. At ot (4.16)

definiendo las velocidades y aceleraciones de la particula como

dx
htad dy _ dz _ dvy _ dvy dv, _
dt =V @ =V g TV gy T g T Oy g = Gz

podemos reorganizar la Ecuacion 4.16 utilizando el operador nabla para la posicion
Ve = 9oxé, + 9/ayé, + 9/a-€, y el operador nabla para la velocidad V, = 9/ov.€, +

/90,6, + 9/0v.€,, la velocidad como vector v = v,€, + v,€, + v,€, y la aceleracién
como vector a = a,€; + a,€, + a.€,

dfj (z,v,t)  Of; (x,v,1)
dt N ot

+v -V, fi(x,v,t)+a-V,f;(x,v,1) (4.17)

aplicando la pequena perturbacién tenemos que

df (x,v,t)  dif;(z,v,1) N df](-) (z,v,t)
dt N dt dt

donde fjQ es la funcién en equilibrio y ¢ f;es la funcién perturbada.

Vamos a aplicar el método de las caracteristicas tomando como funcién solucién
fj (x,v,t), y aplicando el concepto de las curvas caracteristicas, la funcion solucion
de la ecuacion diferencial parcial es constante en el tiempo

df; (z,v,1)

dt =0

teniendo esto en cuenta llegamos a

déf] (CL‘,’U,t) _dfjo (v)

dt dt

(4.18)

Analizaremos el comportamiento del termino de la derecha de la Ecuacion 4.18 re-
emplazando solo la funcién en equilibro en la Ecuacion 4.17

df} (v)  Of] (®,v,1)
dt ot

+v-waf(m,v,t)+a-vaj (x,v,t)

40
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como la funcién en equilibrio f]Q (v) no depende de la posicién ni del tiempo, la
anterior expresion se reduce a

0
dFO afo 0
f] (U) _ f]@/szy_i_w—’—a'vvfj(v)

dt

df} (v)
dt

=a - va](] ('v) (419)

de esta forma la Ecuacion 4.18 son las ecuaciones caracteristicas, las variables de
estas funciones se denotaran con una comilla en el supra-indice con el fin de no
confundir las variables.

dof; (z',v', 1) _ dfy (v')

4.20
dt’ dt’ (4.20)
se agregan las ecuaciones de orbita y las condiciones iniciales

‘Zl—f =, ‘2—1’,’ = % (v x Byé.)

(' =t)=
reemplazando la Ecuacion 4.19 en la Ecuacion 4.20 encontramos que

dof; (x' vt

1y <dt" .*) =—a-Vyf ) (4.22)

Podemos notar que la Ecuacion 4.22 es similar a la ecuacién de Vlasov linealizada,
siendo el término de aceleracién las fuerzas electromagnéticas. Teniendo esto en
cuenta, podemos aplicar esta forma a la ecuacién de Vlasov linealizada, obteniendo
la siguiente ecuacion

d(SfJ (;p’)v’)t/) _ [ﬁj@j <5E (az',t') + ('U' x 0B (a}’)t’)))] EFJ (Uf,?}/) (423)

dt’ m,; c o’ z
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A continuacién, vamos a resolver la Ecuaciéon 4.23 para 5/f\] (x’,v’,t'), para esto, ha-
remos el andlisis de modos de Fourier utilizando la Ecuacion 4.6, y la Ecuacion 4.8
para el campo eléctrico perturbado, ademéas de la transformada de la funcién per-
turbada

5f; (z,v,t) = /d3kexp (ik m)/j;exp(—iwt)iﬁ (k, v, ) (4.24)

ahora integramos a ambos lados de la Ecuacion 4.23

/t,:t dof; (', v, 1) B
at’ N

—/_ [n]ej ((5E (', t") + (v * 0B (wl’t/))>] 881)’F (vlf,v;) dt’

C

=50), —o0) =

0f; (2" (1), 0" (1), 1) = 0f; (=" (= ;
' =t oy OB (x'. ¥ 0 p /
_‘/tl:7oo |f:;qj3 <5E(m;’t/)+(v>< C(w’t))>‘|av,F (f,v;)dt

utilizando las condiciones iniciales descritas en la Ecuacion 4.21

_ 0
ov’

—F; (vf, vlz> dt’

=—00 mj C

i tm ) = _/t/tl:t [nAjej (5E (') + (v x 6B (w',t/)))

Seguimos con el analisis de los modos de Fourier aplicando las transformada segtin
la Ecuacion 4.6, Ecuacién 4.7, Ecuacion 4.8 y Ecuaciéon 4.24

/ Bk exp (ik - ) / di’.exp(—z’wt)?ﬁ (k,w) =
_ /* [" < [ @hesp(ik-a) [ S exp(—iwt)TB (k)

c 4T

N ('v' x [ dPkexp (ik - ') [, & exp(—iwt' )0 B (k,w)))] B,

z

: 8'0’F <vf,v'> dt’

Cc

Como v es independiente de @ en el espacio de las fases podemos escribir la anterior
expresion como
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/dgk exp (ik - ) / 2dw exp(—iwt)éff\j (k,w) =
c 4T

3 t'=t ﬁjej i o -

/d k/ 2 / m; (exp (ik - ) exp(—iwl' )0 E (k,w)
v’ x exp (ik - ') exp(—iwt )0 B k,w ,

(v x exp (ko) exp( i) <>Urgﬂ@@@ﬁ

c

Por propiedad de las integrales, reorganizando los exponenciales y utilizando la
Ecuacién 4.8 para 6 B (k,w) obtenemos

expi (k- T—wt) gf\] (k,v,w) =
’ N o v Xexpi kw'—wt/ @
i {%ﬂ (eXpi(k: cz—wt')SE (k,w) + (v xex ) ¢))

~%F (vl, Z) dt’

T Mt =—c0 ¢

expz (k- x—wt) (5 (k,v,w)

vt e k:><5E kw
— =00 -1 5E (k CL))

vL,vz) expi (k- x'—wt') dt/

of; (k,v,w) =
, v’ X kxgi(k,w)
- tt/::ioo [nm (5E (k,w) + <w))

: BLF (v’f,v’) expi(k-z’—wt')

v z) expi(k-x—wt)

5fj (k,’U,CU) =
S ot =t [ v' x (k x0E k,w ,
-2, (mmw+ Ll D)iﬂ@h@
m; Jt=-oo w
xexpi(k- (' —x)—w(t' —1t))dt (4.25)

De la Ecuacion 4.25 se asume que I'm(w) > 0 y las perturbaciones iniciales son
ignoradas. Prosiguiendo, ahora haremos uso del hecho que v/, y v. son constantes
(independientes de t') a lo largo de la trayectoria de una particula en la configuracién
de campo de equilibrio, de esta manera podemos re-expresar el primer integrando
de la Ecuacion 4.25 como
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w v’

(5E+w x (k x 5E)> 0 (vi,vz)

= <(§-E . 881)17] (Ui,vz>> + (’U/ X (IZ)X (5E) . aavF] (Ui’yz))

_ . ' x (kx JE
- <5E8(3LFJ (v3,0:) +5EZ£ZFJ- (vi,vz))Jr ('v x (wx ) eﬂaquJ (inz))

Ahora nos centraremos en el término del lado de derecho de la Ecuacién 4.26. Utili-
zando propiedades del producto vectorial (A X (B X C) =B (A-C)—-C (A- B))

tenemos que

v'x(kx@):k<’v'-5fﬁ)—6fﬁ(v'-k)
=k (v 0B +v.-0E.) —0E (v -k +, - k.)

entonces

) %E (Ui_v ?Jz)

w

B (k:(vl-gl\?jtv;-éﬁ’z)—(S/E(v’l-k%—v;-kz)) 9

_(k(vi-é/Eij;éEz) o SE(’Ui'k‘FUék’z) 0

) () - (PR S )

w ov | w

SFE (v, -k + vk,
_< (Ule”) )&i j(vi,vz)+(

(k: (v, - 0B +16E.) 9 By (i 00) + (k (v, - 6B + oLoE.) £Fj (vi,vz)»

OB, (v k+uik.) o

)
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Reemplazando la Ecuacion 4.27 en la Ecuacion 4.26

<(§EOZF] (Ui,l}z) + 5E288UZFJ» (vi,vz)>

w ov|

N (k: (vl-(S/E+U;5Ez> B Fj(vi,vz)—F (k:z (vi-@%—vééiﬂz) iF(

w ov,

w ov| w ov, ’

. ((E‘(vl.k+v;kz) O by () + (5’EZ (v} k+ok) o (s

Posteriormente desarrollamos los paréntesis y reorganizaremos la expresion en tér-

minos del campo eléctrico perturbado

@;F} (vi,vz) + 5E268Usz (Uﬁ_ﬂ)z) k ( 6E) 9 (Ui UZ>

o /m/ 8m

' (U5E2> S () Ma(z B (vhe)
4

R (v20E.) o 7 (oh0.) - OB (v k) o 7 (2, 0.)

v, v,
/w/ ov| L

_|_

ov,

_fS”E(z;kz)aiFj (v2.0.) - Mai Fy (2, 0.)
1
T / kxO0E
9 Z(UZkZ)a(ZzF (vi Uz) <5E+ (wx )> 881;F (UL Uz)

organizando la expresién, tenemos que

k (U;(SEZ) o

gE@iLF] (Ui’vz) i 5Eza(zsz (vi,vz) + w 8ULFJ' (Ui,vz)
"‘Maﬂ(viv)—WaF(Lv)
W ou, N o o .
88, (v), -k — k x 0E
_@;)8(22@ (vi%) B <5E " (wx >> ' aavFJ (vi,vz)

Sacamos factor comin 6FE, y 'vl . OF
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w ov

((@+v/ < (ke x 5E)> D g (2w =

- k. (v’ gE ST (o)
(513821@ (v3,0:) + (’vi))aiFj (v :) = (SE(WW(;LFJ (“i’”Z))

w 0v| w ov,

+0E, (;UZFJ (vi,vz) + Mi ’ (vi,vz) — (kvl)aF] (vi,vz>)

llegamos a

w ov

<@+v'x (k;xéE)> .ﬁpj (3.0.) =

(v, - 9E) l ) By (v20.) + (k-v.) (M 0 Fy (v3,0.) —iFj (Uivz))]

V1 8UL w vt@vz aUL
. k-
+0E, aiFj(vi,vz)+( w%) (;’ia‘ipj(vi,vz) — aigﬁ}(vi,w))]

(4.28)

En la ecuacién anterior podemos ver que la tnica dependencia explicita de t'ocurre
en los factores v/, - 6 E y k- v’,. Ahora, introduciendo la frecuencia ciclotrénica

ejBO

ij

(4.29)

Wej =

y definiendo la velocidad de fase perpendicular ¢ en ¢ = ¢ como (v,, v,) = (v, cos ¢, v, sin ¢),
las soluciones a las ecuaciones de orbita se pueden expresar como

v, = v €08 (¢ — we;T), v, = vysin (¢ —weT), v, =0, (4.30)

donde 7 = t'—t. Integrando a ambos lados de las tres expresiones de la Ecuacion 4.30
tendremos que

/TU;dT:UJ_/TCOS(Qﬁ—ijT)dT
0 0
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7 () _//eg'j'i N (wl. sin (¢ — we; T) — wl. sin <¢ _W3
cj “

llegamos a

2 (1) = 2 — = (sin (¢ — weT) — sin (¢)) (4.31)

) 1 1
y(r)—y _Ul<_w}COS((b_ijT)_FwACOS((b_MO)

llegamos a
Y (1) =y+ WL‘ (cos (¢ — we;T) — cos (¢)) (4.32)
cj
/Tv; :vL/ v, dT
0 0
llegamos a
2=z, (4.33)

Sin perdida de generalidad, podemos asumir que el vector de onda k esta sobre el
plano x — z

k=kié, + k.. (4.34)

El factor exponencial en la integral de la Ecuacion 4.25 puede ser re-escrito utilizando
la Ecuacion 4.30, Ecuacion 4.31 y Ecuacion 4.32 | y con las funciones de Bessel de
primer tipo de orden n

expi(k- (2 —x)—w(t—1)) =expi(k & + k.6 - (2, y,2) — (x,y,2) —w (' — 1))
=expi (ko' + k.2 —kix—k,z—w(r))
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= expi (lﬁ (x — ::L' (sin (¢ — we;T) — sin (gb))) +k (z4v7)—kao—kz—w (7'))

= expi (%— k. UL (sin (¢ — we;T) —sin (@) + k5% + kv, T=hk1T=k;Z — w (7’))

wcj

expi(k- (' —x)—w(t—1)) =

v
exp <z'k1 S

wcj

[sin (¢) — sin (¢ — we;T)] + ik, v, T — iw (7’)) (4.35)
Ahora haremos uso de las siguiente identidad en la Ecuacion 4.35

o0

exp (izsing) = Y exp (im¢) Jy, (2)

m=—0o0

donde J,, (2) es la funcién de Bessel de primer tipo de orden n

exp <Z hivs sin (gb)) exp <—i hivs sin (¢ — wcj7)> exp (ik,v,7 — iwT)

wcj

= exp (ik;v.T — iwT) i exp (ime) Jpm (hm) i exp (—in (¢ — wey)) Jo <kw+>

m=—o0 ij n=-—oo

=3 oYX o Im (%) I (%) exp [i (k,v, — w) 7] exp (im@) exp (—ing) exp [i (nwe;) 7|

= i i Jm (bj) Jn (b;) exp [i (m — n) ¢ exp [i (kv — w + nwe;) 7] (4.36)

m=—0o0 N=—00

donde b; = k1v1/u,;. Substituyendo la Ecuacion 4.13 Ecuacion 4.30, Ecuacion 4.34
y Ecuacion 4.36 en Ecuacion 4.25 y definiendo los limites de la integral en 7 , en-
contramos que la funcién de distribucién 0 f; (k, v, w) puede ser expresada como
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gf?(kﬁ,’v,w): % i i Jm(bj)eXpZ'(m—n)qﬁ

(w — nwej — k,v,)

(52 [ (o = 52 (i () 2 () o

W 8UJ_ (% avz
0 nwe; (v, 0O 0
+J,, (b)) [8vzﬂ(vi,vz) OJJ(MBMFJ. (v2,0:) 5 Fj(vi,vz)ﬂwz}
(4.37)

Donde J), (b;) se denota como (/ab;) J,, (b;), vy se usan las identidades J,_q (b;) —
Jnt1 (b;) = 2J) (b)) y Jn-1 (bj) + Jn+1( ;) = (27/v;) J, (b;). Con el fin de determi-
nar un auto-consistente desarrollo de los campos perturbados vamos a substituir
la Ecuacion 4.37 en la ecuacién de Maxwell (Ecuacion 4.15) donde tendremos en
cuenta que

v = u do - dvjv| - dv, (4.38)
0 0 —c0

Ademaés, haremos uso de la identidad

> o) [ L exp i (m — ) ] (1 co3 6, v sin g, v2)
0 27

m[?ﬁj) In (bj) s iv1 Ty, (bs) v T (bj)] (4.39)

tenemos entonces que

ko x (k x 9B) + % 0F

4meej/d3v'v ( m]e]> 3 Z b;)expi(m kZUS)Cb

m=—00 Nn=—00 (.d - nwc]

{0 [ .0 ( (#10) = 20 2.0
il 1 1 z z
+ZJ7I7, (bj) [aiﬂ ( 3_7 Z) - (ki)z> (;ilF] (Uivvz) - :ijaizF] (Uivvz) ‘| 5Ey
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Capitulo 4 Nomenclatura

introduciendo la Ecuacion 4.39 y definiendo la frecuencia del plasma como wf,j =
Amiijel /m; obtenemos

s —) Jn (bj) vy J), (bj) s Vzdn (bjﬂ

kx (kx E) + —5E+Zzww/d3 2

j m=-—o00

U e () -2 (s () - )| o

z

+id! (b;) [;F (v2,0.) — (-v2) <8Fj (v,0.) — -+ 9 p (UL,UZ)N 5,

v, Ov,

+J,, (b;) [a(zsz (Ui,vz) + anj (Z(;BLF] (vi,vz) — aaszj (vi,vz )] }

(4.40)

(W — nwej — k,v,)

S

donde ahora tenemos que
/d3v = 27r/ devL/ dv, (4.41)
0 —00

Como podemos observar, tenemos expresiones vectoriales aplicadas al campo eléc-
trico perturbado por lo tanto podemos expresarlo en forma de un operador de la
sifuiente forma

D (kw)-0E =0 (4.42)

donde D;; (k,w) es una matriz de nueve elementos los cuales son evaluados di-
rectamente de la Ecuacion 4.40. La condicién para una solucién no-trivial a la
Ecuacién 4.42 es que el determinante de la matriz (3 x 3) sea igual cero, dando
como resultado la relacion de dispersion buscada

det {Dy; (k,w)} =0 (4.43)

Para encontrar los elementos del tensor de dispersién D;; (k,w), primero reali-
zaremos el doble producto vectorial de la Ecuacion 4.40 teniendo en cuenta la
Ecuacion 4.34

J
kxoFE = kJ_ 0 kz
5B, 6B, oL,
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kx 0E = (—k.08,) i — (kL0E. — k.0E,) j + (kuoB.) k

i j k
k x (k: X (S/E) = ky 0 k.
(~k:0E,) (k.0B, — ki 6E.) (kLoE.)

kx (kx0BE) = —k. (k.0E, — k0B, )i — (ky (kL0E.) — k. (k-0E, — k10E.)) ]
+hy (k:0E, — ki 0E.) k

Ahora organizaremos la Ecuacion 4.40 como tres ecuaciones con respecto a los vec-
tores unitarios (z 7, k:)

1.
k. (k0. — kiSE.) + C; 5Ex+§jj§jm”§;” [ (w(_rfizcji(l:jvz)
{00 (g0 - 2 (P (0 - 2 D () ) o
#iT 5) | oy () = 2 (D (20 = 2 0 (2.01) )|,
0[5 (o) + 222 (350 )= 5 o)) =
(4.44)
2.

(zcl (kl(SE) k. (k 0E, - kL0E.))

e v J!(

L "o = s — evs)

nJ, (b;) [ 0 k.v.) (O
*{ bj< )lé?vF< ) (w)<avLF(
+iJ! (b)) [aiLFj (2, 0.) - (kzv:) ( o p (12, 0.) - g (Ui,vz)ﬂ 5B,

w ov, ’

F0) | B (o) 4 2 (2 0 (20) = B (i) ) o | =

}—lo
v
S
S

IS
e
/N
<
=N
<
N
N~—
N————
| FSS—
=)
&
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] 5,
5

3.
ki (k.6E, — ki0E.) + 5E + ;ni@ / "G _U;izj(b_j)kzvz)
IO D g () - B (0 (12,0) - 22 R (2,0
HiI ) ooy (2,0) = B (0 () - 2 0 (2.0) )| o8,
o) [ai () + 7 (Zigipj (v2,0.) - aiFj (12, Uz)ﬂ 51232} —0

(4.46)

De esta forma es sencillo escribir los elementos del tensor de dispersion siguiendo la
forma

Dxx Dmy D:pz 5EI
Dy, Dy, D,.||6E,|=0 (4.47)
sz Dzy Dzz (SEZ

donde cada uno de los elementos son

(w/2) J2 (b;)

— NWej — k2v,)

2/{32

p]

D, (k,w) =

UUJ_
j m=-—o00

Jor (2.0 - e (aiﬁ ()= Sgrn (2e))] G

z

_ PJ 3 (b) sz (bj)
Doy (ko) =iy 3 /d o

T ne—oo (w— mucj

o i -

z

(4.49)
pJ 3 /b') Jn (b))
D:cz (k CU ;n_zoo /d — nwc] kZUZ)
0 e (Vs O 0
* lavFj (vi,vz) + ”Z J <;13ULF (UJ_,UZ) — aTFJ (vi,vJ)} (4.50)
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=1 M m 3 B (b')]Z

Dy (ke w) =1 z]:n_z_:oo /d (w — nwe; — k,v,)

0 k.v, 0 v, 0
* lam_ﬂ (Uiﬂ)z) - ( w ) (%Fj (Uivvz> - i%Fy (Uivvz>>] (4'51)

n (b5) 7y, (b5)
_ pJ 3
D,. (k,w) Zz]:n_z_oo / PuoL LS
9 by nwej (b2 0 _ 2 p (2

i l@szj (UL’UZ> L (u &]LF (vhvz) (%ZFJ (Ubvz)ﬂ (4.52)

Dzac (k,w Z Z m/d?) /b)J (b];zvz)

7 n=—co (w— NWe;

ot e i) o

z

In (b5) 7, (b;)

(W — nwej — k,vy)

D, (k) =iy 3 pﬂ/d?’

j n=-o0

R (U 1) | I

z

c? 2
=1 - — kl PJ 3 ‘]n (b])
P = zj:nz_:oo /d (W —nwej — k.vz)
9 nwe; (v, 0 B
* l(%zﬂ (Ui,'l)z) + TJ ('UJ_aUJ_F (UJJ'Uz) - 871)2173 (’Uf_,vz)>] (455)

Hasta este punto podemos decir que la relaciéon de dispersién (Ecuacion 4.43) junto
con los términos de D;; (k,w) , definidos en la Ecuacién 4.48 hasta la Ecuacién 4.55
pueden ser usados en las areas de investigacién, con respecto a las propiedades
detalladas de la estabilidad en un plasma uniforme inmerso en un campo magnéti-
co uniforme By€, para un amplio rango de funciones de distribuciéon en equilibrio
Fj (v?,v,). Para la la Ecuacion 4.48 hasta la Ecuacion 4.55, se pueden simplificar
considerablemente los términos de la matriz D;; (k,w) cuando ocurren varios ca-
sos limite, como lo son la propagacién de onda paralela a Byé,; es decir, cuan-
do k; = 0; k = k.é, , la propagacién de onda perpendicular a Byé,, es decir,
cuando k, = 0;k = k. €, y en un plasma isotrépico con F; = F;(vi +v?) y
OFj /9y, —(v1/02)0Fj /9y, =0.
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4.3. Propagacion paralela a Byé,

En este apartado se usaran las ecuaciones FEcuacion 4.48 a Ecuacion 4.55 para sim-
plificar la relacién de dispersién para la propagacion de onda paralela a Byé,con

k=0, k=ké, (4.56)

Para este fin, haremos uso de algunas aproximaciones como lo son Jy (0) = 1,
J,(0) = 0 para |n| > 1, Jy(b;) ~ b/2 para |b;| < 1y J_, (b;) = (=1)"J, (b;)
para n € Z. Teniendo en cuenta esto, analizando la Ecuacion 4.50 y Ecuacion 4.52,
podemos encontrar que

0
k ) J2 (b))
D, (k, %+ PJ A3 /b ) j
( CU ; n;OO / VUL w — NWej — kz'Uz)
0 NWej . 0 o
* lmﬂ ('UEJIUZ) + TJ <wauF (UJ_7UZ) - aivzﬂ (Ui,@z)>] (457)

Ahora solo nos centraremos en los términos dependientes de n y de b;

i (/) J7 (b;) (4.58)

W (@ = oy — k)
Recordemos que b; = *1vi/u,; por ende, cuando k; = 0 b; — 0. Analizando la
segunda aproximacion, tenemos que todos los elementos de la sumatoria se vuelven
0 excepto n = —1,0,1 por lo que los limites de la sumatoria cambian como

i ("/0s) T (b5)

1 (W —nwej — kv,)

expandiendo la sumatoria anterior tendremos que

) 2 () N (%5;) J/(bﬂ%/ (Yo;) JZ (b;)
(w—(—1)wej — kyv,) M kov,)  (w—(1)we — ko)
) (D) (b)) x (1) (b)) o () [ (by) * 1 (1)

(w+ wej — kvy) (W — wej — kvs)
_ CYe) [a (b) * 1 (5)] N (Ve5) [J1 (by) * 1 (b))]
(w+ wej — kvy) (W —wej — kv,)

o4



4.3 Propagacion paralela a Byé,

Aplicando la aproximacién para cuando b; — 0

_ () Bofzxtafe] | () /2% b5/

(WHwe —kv,) (W —wej — kyv,)

Y Y

4 (w + Wej — kz’l)z) (W — Wej — kzvz)
encontramos que

i (/o) Jo (b;) —Vf b __—"
S (w—nwey — kovs) AT oy — kv) | lw=T0, — k.v,)

0 (4.59)

Con la Ecuacion 4.59 encontramos que cuando b; — 0 la Ecuacion 4.58 tiende a
cero. Reemplazando esto en la Ecuacion 4.57 tenemos que

0

0
ket o w2 ("/UW
sz k _ ﬂ/dg j
( ’W) 7%—'—;71:200 W UULMj —k‘ZUz)

[t 2 () - m 62)

2
D,. (k,w) = Z %/d?’va(O)
j

Por definicién tenemos que la integral definida de cero es cero, por lo tanto encon-
tramos que

D, (k,w)=0

Observando la Ecuacion 4.53 encontramos que tiene una forma similar a la Ecuacion 4.50
en sus términos dependientes de n y b;, por lo tanto podemos decir que

D, (k,w) = D, (k,w) =0 (4.60)
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Proseguimos haciendo el mismo analisis para la Ecuacion 4.52

T (b;) " (b;)

(W — nwej — k,vy)

D, (kw) =~y 3 ”]/d?’

j n=—00
) 2 (2 ()~ 2 (2,0

sacamos el término de interés como

. n (bj) I, (b
3 Jn (b;) T, (b))

n=—oo

(4.61)

(W — nwej — k,v,)

expandimos la sumatoria y aplicando las definicién de J], (b;)

_ i I (65) (1 (b5) = Jnia (b)]

= 2 (w—nwe; — k)

_ S (by) [T (b)) = Jo (0)] | Jo (0) [T (b) = Sy (0)] () [o (B5) = Ja ()]
2 (w+wej — kvy) 2 (w — nwej — k,v,) 2 (w — nwej — k)

Aplicando la aproximacién para cuando b; — 0

L1 (by) [t LT | Aot (b) (b->]+J1<bj)WiM0

2 (w+wej — kv,) 2 (w—(0) wej — k,v,) 2 (w—wej — kyv,)

T (b)) |1ty Jotot kb1 (by) = 1 ()] 1 (8) [y Lo}

2 (w~+ wej — k) 2 (w — k.v,) 2 (w—wej — kyv,)
— (D' A D AG) =aG)] k)
2w Wej — k2v,) 2 (w—k,v,) 2 (w—wej — kyv,)

0
0 0
b b b —"_ (4.62)
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4.3 Propagacion paralela a Byé,

con la Ecuacion 4.61 y Ecuacion 4.62 encontramos que la Ecuacion 4.52 queda como

D, (k,w)=0

Observando la Ecuacion 4.54 encontramos que tiene una forma similar a la Ecuacion 4.52
en sus términos dependientes de n y b;, por lo tanto podemos decir que

D, (k,w)=D,, (k,w)=0 (4.63)

De esta manera podemos afirma que

D,. (kvw) =D, (k’w) = Dyz (kv("J) = Dzy (k,w) =0 (464)

Haciendo uso del mismo analisis encontramos que las expresiones para las ecuaciones
restantes son

w?

2k? w2, v 0 kv, [ O
l)m7 = Dyy =1- +Z % /dgvzL L%FB (Uiavz) - <LFj (Uivvz)
j

(N 0 2 1 1
B N} 3
v, Ov, (Ui’v )>] ¥ (w — Wej — kv, + W+ Wej — kv,

w2 v, | 0 k,v 0
Dy, = —Dy, = +i p”/d?’[F 2,Z—ZZ<F- 2 0,
Y Y Z;w U4 aULJ(ULU) alj(vlv)

(N 0 2 1 1
— F. B — 4.66
UZ a”UZ J (UL, v >>] * (w — wC] —_— kZ’UZ w + ij - kZUZ ( )

w2, OF; 1
D.. =1 “pj / o, 2 ( ) n
—i—; " VU 3o, ( 67)

w — kv,

Reemplazando la Ecuacion 4.64 en la Ecuacion 4.43 encontramos la relacion de dis-
persion para la propagacion de onda paralela Byé,
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Dyy Dy, 0
det | Dyy Dy, 0 | =DyDyyD.. — DyyDyuD.. =0
0 0 D..
(DyoDyy — DyyDyy) D =0 (4.68)

En la Ecuacion 4.68 podemos observar dos clases de soluciones, la primera clase
es cuando D,, = 0, la cual corresponde a perturbaciones electrostaticas longi-
tudinales donde 5Ex = 5Ey = 0 y el campo eléctrico perturbado dF = 5Ezéz
es paralelo a la direccion de propagacion k = k.€,, y la segunda clase es cuando
D, Dy, — D;,D,, = 0 la cual corresponde a perturbaciones electromagnéticas
transversales donde 6, = 0 y el campo eléctrico perturbado SE = SE,é,+ (5Eyéy
es perpendicular a la direccién de propagacion k = k.é,

4.3.1. Relacién de dispersion electrostatica

La polarizacién de la onda para perturbaciones electrostaticas, la cual, se propaga
paralelamente a Byé€, esta dada por

k=(0,0k), 0E=/0,00E.), (4.69)

y la relacién de dispersion D,, = 0 se puede expresar como

w — kv,

2 F; 1
D.. (ksyw) = 1 +Z°‘:i”/d3vuzgvf ( ) —0 (4.70)
7 z

donde I'm(w) > 0. Para diferentes formas de Fj (v3,v,) y las regiones de los espacios
de frecuencia y vector de onda que se quieran estudiar, la Ecuacion 4.70 puede ser
utilizada como la relaciéon de dispersion electrostatica para ondas idnicas longitu-
dinales, oscilaciones de plasma de electrones, inestabilidad de dos-corrientes, entre
otras., esto para una onda que se propaga paralela a Byé.,.

4.3.2. Relacién de dispersion electromagnética
La polarizacion de la onda para perturbaciones electromagnéticas transversales que

se propagan paralelamente a Byé, esta dada por

k=(0,0,k), 0E=(0E,,0E,,0), (4.71)
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4.3 Propagacion paralela a Byé,

para su relacion de dispersion D, D,,, — D, D, tendremos en cuenta lo encontrado
en la Ecuacion 4.65 y Ecuacion 4.66 por lo que tendremos que

D..Dy, — DyyDyy = D2+ Dgy = (Dyz +iDyy) (Dyy — iDyy) = 0 (4.72)

por lo que podemos reducir la expresion. Comenzamos con Dy, + iD,, = 0

2k2 v kv,
szzl_cw; +Z fdg 4J- {&)J_F’j(’Ui,’UZ)—%(ale}(Uiyvz)

v, 0 ) 1 1
vy B’UZE7 (UJ-’UZ>)} * (w—wcj—kzvz + wtwe;—kzvz

-l w? [ v
iDay = 5 2 [ Pu [52F, (o) - Eeted (G2 Fy (0 v.) = S5 Fy (v}, 02) )|

ov| w v vy OV

J
* ( SR
w— wc] kv, wtwe; —kzvz

tendremos entonces que

. 02 2 v 2Vz
-D:E;B +Z-Da:y = ]. —_ w’;z +Z fd3 i_ |:8’U Fj (/U3_7/UZ) - (kw ) ( 0 F (UJJUZ)

vl B (2 1 1 _ 1 _ 1
v, 81}2}7] (UJ-’ 'UZ))} * [(wﬂ{'—kzvz + w—i—wcj—kzvz) (‘uﬂ{j—kzvz w—l—wcj—kzvz)}

252 kzve

Uy gy [%F (v, 0) = 952 (G2 F (0 vs) oy
vy o) ( ) :| ( e 0
Vz 3’02 w+w0j_kzvz

utilizando el mismo andlisis para D,, — iD,, = 0, podemos encontrar que solo
varia el signo de w,; de la Ecuacion 4.73, con esto podemos expresar la relacion de
dispersion como

2k2 w2. ) kz 5
D* (koyw) = 1= S5 + 55, %2 [ dPoy [ F; (03, 0.) — 22 (G2 F) (v}, v2)

w?2

o 0] (Gg) =0
(4.74)

donde se asume que Im(w) > 0y DT (k,,w) = Dyy+iDyy y D™ (ks,w) = Dy —iDy,
, las cuales corresponden a la polarizacion circular de ondas electromagnéticas con
polarizacién en sentido horario (mano-derecha) con §F, = i(SEy y polarizacién en
sentido anti-horario (mano-izquierda) con 6E, = z'éEy. De igual forma como se
describié en la relacion de dispersion electrostatica, dependiendo de las regiones
del espacio de frecuencias y de k., que se quieran estudiar y la forma funcional de
F; (v3,v,), la Ecuacion 4.73 es la relacion de dispersién para ondas electromagnéticas
que se propagan paralelamente a Byé, entre las cuales se incluyen ondas de Alfven,
inestabilidad firehose, ondas ién-ciclotronicas entre otros tipos de inestabilidades.
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4.4. Inestabilidades para propagacion paralela a Byé,

Para esta seccion haremos uso de la Ecuacion 4.74 para estudiar las propiedades de
la inestabilidad de ondas que se propagan paralelas a Byé,, para este fin, tomaremos
como primer paso integrar por partes con respecto v, en la relaciéon de dispersion
electromagnética (Ecuacion 4.74)

w?.
D* (k,,w)=1— ‘i’;? + 3, 2 [dPu% [%Fj (2, v,) — tev) (83 Fj (vi,0,)

w

_vL 0 [ (2 ) =
vz 8’1)2F7 (Ul’vz))} * (Wiwcj_kzvz> =0

recordando la definicion de la Ecuacion 4.41

D (kyyw) = 1 — S8 5, % [ [0 duidv, % [,2F, (v 5T

2 (kz'Uz) 0 2
w2 v, w ( Fj (v, v
_LLi
vy OV F (UJ‘7UZ>):| (Wiwc] kzvz)

ahora nos centraremos solo en la integral

I=2m [, J5° dvidv. 3 [ F; (03 v.) = B2 (G2 F; (v} 0.) = 5 2 F; (02, 02))

(% w

1
(w:l:wcj—kzvz )

partiendo la integral tenemos que

2 k 1
[:27‘(/ / dUJ_d'UZ F'(UL7vz)1§_[1—< i)z>] (w:l:w»—kv)
cj 2 Uz

+2m / / dv, dv, wy ;;aizﬂ-(vi,vz) (wiw;_m) (4.75)

nombraremos a la primera integral como [; y la segunda integral I, de modo que
I = I, + I5. Ahora, desarrollaremos las integrales por partes con respecto a v, para
la I; tendremos que

. v? (k2v2) _ 9
U= 2(w:i:wch—kzvz) {1 w } ’ dv = Ov FJ (/Ui’ ’UZ) dvy (4 76)
v kz’Uz ’
dU:m[l_ }dv V:FJ'(UEJUZ)
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para [, tendremos que

U= %(ﬁ) -y (v, 0.), dV =vidv, -
> v .
dU 2w ("J:twcjl_kz’l)z) 81}?8UL E7 ((Ui7 UZ) va_7 V - Tl

aplicando la Ecuacion 4.76 y Ecuacion 4.77 a la Ecuacion 4.75

Ll s
_/ vL,vz ® iwzj;— B [1 - (kfz)] de}dvz
sor [ {;fw (wiwcjl kv )5? (8 e) 5 I

_/°° Uﬁf 2w (wiwcjl kv ) Ov.dv, B (vhv:) dm}dvz

por definicién tenemos que

lm,, , Fj(v1,0.) =0, 1, 72F(v,0.) =0 (4.78)

teniendo en cuenta la Ecuacion 4.78 y evaluando el primer término de las integrales
Ie I, observamos que se vuelven cero por tanto qudaria solo el segundo término de
ambas integrales

I = 2%/_0:0{—/000}73- (vi,vz) (w:l:w:?_ ) ll — (kzjfz)] dUL}dvz

+27T/°° oot ke 1 02 F‘(U2v>dv do. (4.79)
> 0 4 2UJ Wiwcj_kzvz 8U28UJ_ J Lz L1 Z :

Ahora tomaremos a la primera integral de la Ecuacion 4.79 como I3 y la segunda
integral como I. Podemos encontrar que en I3 Fj (v3,v,) no se encuentra operada
por 9/av, por lo que podremos dejarla asi por el momento, caso contrario en I si
encontramos esta dependencia, por lo tanto trabajaremos un poco mas esta integral

I—2ﬂ/°° el ke 1 g F~(v2v)dv o
4= —o 0 42w \wtw,y— kv, ) Ov,0v, 7 1,Vz) AV 2

podemos sacar la derivada parcial con respecto a la velocidad en z fuera de la integral
ya que esta definida para la velocidad perpendicular
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[:2/ w / Lo —F (vl v.) dv g dv.
4 =27 _oo{ w <Wiwcj_kzvz> ov,, Jo Ul(%L J(Ul U) vl av

aplicamos integral por partes sobre v

U=vt  dV = g2 F; (v],v.)dvy

dU = 403 dv, V =F;(v},v,)

o k. 1 9 |4 2 % 0 o 3 2
]4:2W[m —@ w:l:wcj—k‘zvz avz M_/O 41}le (UL,Uz) dUL

o (k, 1 © ., OF; (v, v,)
I, =2 / 2 / 3 L gy, d, 481
1T {2w <w +wej — /{:ZUZ) 0 L v, UL} ° (451

reemplazando la Ecuacion 4.81 en la Ecuacion 4.74 tenemos que

o o o0 2 AR (kzvz)
[=2m /—oo {_/0 FJ (Ul’ UZ) (CU + Wej — kzvz) ll a w 1 dUJ_} dvz

< [k 1 < L OF; (vi,v,)
9 / Rz / 3925 W1 0:) g g,
rem —o0 {Qw (wj:wcj — k:zvz> 0 L ov, e

retomando la definicién de la Ecuacion 4.41 llegamos a

I—/d3 Fj (vi,0,) w— kv, +£ v? OF; (v3,v,)
(w i Wej — k2v2) w 2w \w £ we — kv, Ov,

(4.82)

(4.80)

reemplazando la Ecuacion 4.82 en la FEcuacién 4.74 nos da la nueva expresion para
la relacion de dispersion

27.2
+ C kz
D~ (k,,w) = 3
_ngj/di’)v F}'(Ui,l}z) (w_kzvz) . & Ui 817] (Uiavz)
r w? (W £ we; — k) 2 \wxwy — kv, ov,

(4.83)
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4.4 Inestabilidades para propagacion paralela a Byé,

donde
3 o0 o
/dv:27r/ dvlvl/ dv,
0 —00
. . s . B .
w = wy, + 17 es la frecuencia de oscilaciéon compleja, we; = Zf es la frecuencia
J

ciclotrénica y se asume que Im(w) > 0. La polarizacién asociada a la Ecuacion 4.83
esta dada por

k=(0,0,k), 0B = (FidE,0E,0) (4.84)
donde Dt =0y D~ = 0 corresponden a la las ondas electromagnéticas polarizadas
circularmente con polarizacién en sentido horario (mano derecha) con dE, = —idE,,

y polarizacion en sentido anti-horario (mano izquierda) con 0E, = +idE,. Para el
analisis de la relacion de dispersion (Ecuacion 4.83) vamos a asumir que F} (v, v,)
es de la forma

12 2
2 . my; _mjvz A 2
F; (?)L,?JZ> = <27TTJ~> exp ( T » ) G (’UL) (4.85)
donde
27 [50 dviv Gy (vl) =1

ya que el momento v3 de F} (v}, v,) ocurre, la temperatura efectiva perpendicular
T}, es definida por

T = 27r/0 dvy vy (;vi) G; (vi) (4.86)

reemplazamos la Ecuacion 4.85 y Ecuacion 4.86 en la Ecuacion 4.83

D* (k,,w) = 2k2 /d3 [ G (01 0,) (w— kuv,)

(W £ we; — k)
_@ Uﬁ_ aF (Uj_a UZ)
2 w =+ wcj — ]{ZzUZ avz

nos centraremos solo en la integral ya que es donde donde se encuentra F} (v?,v,)
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I= [ [Fj((vi,vz) (—kv) ( vl ) OF, (Uj,v,z)]

w £ we; — k) 2 \wtw, — kv, ov,

recordamos la definicién para d3v

%0 oo F; (v?,v,) (w—Fkuv,) k. vl OF; (v},v.)
[=2 / / dv, vy du, |20 _ i\
4 0 J-oo vLoLar [ (W £ we; — k) 2 \w=xw, — kv, v,

partimos la integral

%0 oo F; (v3,0,) (w— kv,)
[=2 / / dv, v, dv, 0L
i 0 —0o0 vLoLar (CL) + Wej — kzvz)

0 00 kz 2 OF: 2 -
_27r/ / dUJ_UJ_d’Uzg ( vl ) i (v, v.)
0 —00

w £ wej — kv, ov,

remplazamos la definicién de Fj (v}, v,)

(w—k.vs) m; /2 mjv? 2
I =2m [° [Zo, dvivdu, (wiwcjikzzvz) <2ﬂfj) exp (— 2%;) Gy (v7)

9 oo oo g d k. vt 0 m; i mjv2 G 2
—2m fo [l dvividv T o ) e 2y, ) P\ T, j (v1)

desarrollamos la derivada parcial de la segunda integral llegando a

1/2 5
00 w—k,v, m; m;vs
I=2m [7° |25 dvivido, (w(iwcrkz)vz) (2“TJJ’) b (_ o) ) G (i)

’U2 mi 1/2 ms m "l)2
2 i e dvivndn. b (i) (o) o (2o (<525) G5 (o)
(4.87)

Podemos notar que en la Ecuacion 4.87 en la primera integral estd la forma nor-
malizada de G (v1) y en la segunda integral se encuentra la temperatura efectiva
perpendicular T;, , por lo tanto podemos escribir la Ecuacion 4.87 como

12 2

o (w— k,vy) m; mjv

[= / dv. _ M
oo (W wy — kv \ 20Ty ) TP\ T2y,

1/2 2

00 k m; T\ m;v

d } ol J J . _ "=
+/f<>o ° (wiwcj - sz) <2ﬂTj> T S )exp< 2Tj||>
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4.4 Inestabilidades para propagacion paralela a Byé,

ahora definiendo la rapidez termal paralela como vr; = (27 /m]-)l/ ?_tendremos que

o0 (w—k,v,) 1 v\
1= [ av. ——exp | -
S (W £ wej — kv,) vy /T o Ur;j
00 kv 1 17T v\’
d i zVUz e _ Z
+/_oo ° (wiwcj — k‘zvz> vry VT T eXp( <UTj> )

organizando la integral para w y k.,v,tendemos que

[_ 1 oo d w Vz 2
=7 Yz (wFwe;—kava)or; SP T (vTj)

2
1 oo szz 1 Tj _mjvg _ kzvz _ ( Vz )
+\/E ffoo dUZ {(w:l:wcj—kzvz> v Tj“ eXp < 2Tj“ (w:twcj—kzvz)vTj eXp v

sacando factor comun k,v.en la segunda integral llegamos a

2
1 o0 w (%
I — 7/ d z - :
\/7_1' —00 ! (Cd + Wej — kzvz) Urj P ( (UTj> )

1 o0 kv, v, 2 T
+7/ o, exp | — ( ) (J - 1> 4.88
VT =0 (Wt wej — kov.) vy P ( vr; ) ( )

Para seguir desarrollando la Ecuacion 4.88 nombraremos a la primera integral como
I, y la segunda integral como [I5 , ademas vamos a definir la funciéon de dispersion
del plasma como

2(6) = gz LT (59

donde

i_wiwcj

& = (4.90)

kszj

ahora trabajaremos las dos integrales por separado
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2
1 foo w v
L= —— / dv, (&
! Nz v (W £ we; — kov,) vpy exp( (vTj> )
/ dv, “/kzvr, U, 2
exp [ —
\/_ oo UTj (whwej—kzvz /ksz] P UTj
/ dv, @/ vp; ( v, >2
exp | — | —
\/_ oo UTj wiw”/szTJ _}/UZ/VUTJ) Urj
/ “/kavr, exp | — ( v, >2
\/_ co UT] & — vifor, ) vrj
si tomamos T = v:/vy; y dx = dvz/v;tendremos que
/kZUTJ 2
dr—— eXp —x
/ g:l: _ .17 ( )
I — w 1 /00 dz exp (—2?)
1 szTj ﬁ —0o0 (g; — gji)
w
I, = — 7 (&F 4.91
e (&) (4.91)

del mismo modo desarrollamos I,

1 oo kv v 2 T:
I = NG /—oo @0 (w % we Z—Z‘zvz) oy P (_ (U;j> ) (F - 1)
dvz b o, v \*\ (T
f/ T G =y e B (‘ () ) (Tu - )
= fur; v, \? T;,
e () ) ()

tomamos & = vz/vp; y dx = dvz /vy,

-/ d(g_> exp (—a?) (g - )

Jll
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4.4 Inestabilidades para propagacion paralela a Byé,

haremos uso de la expansion en fracciones parciales de la siguiente forma

r —__a _

a—x r—a

& 4
(&) =

utilizando la Ecuacion 4.89 tendremos que

[e.9]

i

(T N Lt S
I2_<Tj ) ﬁ—ood(ass

(4.92)

I = (C'T}; _ 1) -5z (g) -]

remplazando la Ecuacion 4.91 y Ecuacion 4.92 en la Ecuacion 4.88 | y seguidamente

la Ecuacion 4.88 en Ecuaciéon 4.83

@) () P
L z(g) 0 (1- 1) o 1+ 62()
[ (-7 orez@)

reemplazamos esto en FEcuacion 4.83

D) 1= T B [z (e) - (1- ) (v 62(6)

2 .
w W k.vr; y

organizamos los signos

DF (k,,w)=1—
(ks w) w? w? | kyvur; il

ST re)- (-7 arez@)

expresemos la frecuencia en su parte real e imaginaria llegando a

D* (ko) = 1 2k s Wy [(wr +i’y)Z (g)ﬂ:) _ (1 _ Tﬂ) (1 +§]iZ (5}))] =0

(wWr +17)° “ (w +iy)? | kovry Ty
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(4.93)

donde w = w, + iy es la frecuencia de oscilacion compleja, Z (fji) es la funcién de

distribucién del plasma y vp; = (2Tj1/m;)"* es la rapidez termal paralela.

Dependiendo de la regién del espacio de las frecuencias y de k, que se desee in-
vestigar, y la naturaleza y grado de la temperatura de anisotropia (ya sea cuan-
do Ty > Tj, o cuando T < Tj, ), la relacion de dispersién electromagnética
(Ecuacion 4.93) puede soportar una amplia variedad de ondas e inestabilidades como
los son la inestabilidad firehose, la inestabilidad ion-ciclotrénica electromagnética, y
la inestabilidad electrénica de Whistler.

4.4.1. Inestabilidad ion ciclotrénica electromagnética

La relaciéon de dispersion mencionada en la parte anterior, sera ahora considera-
da en el rango de bajas frecuencias, es de decir, frecuencias cercanas la frecuencia
ciclotronica de los iones, ya que para estas frecuencias es donde existe la inestabili-
dad ién-ciclotron. Para llevarlo a cabo, se asume que los electrones son isotrépicos
con T, = T, = T.(condicién 1), y fuertemente magnetizado con |w, + i7| < |wee|
(condicién 2) y |k vre| < |wr £ wee + 17| (condicién 3), dichas condiciones son ne-
cesarias para la persistencia de la inestabilidad. Para la energia anisotropica de los
iones tenemos que esta sigue como

Ti > Ty (4.94)

Para esta relacion solo tomaremos dos especies, iones y electrones.Haciendo uso de
las condiciéon 1 antes mencionada podemos reescribir la Ecuacion 4.93 como

+ _ k2 wie (wri +
D (kZ7CLJ) =1- (wr+iv)? (wr+i7)? szTZ (5 )
w2, (wrtin) 7 ¢+ _ + + _
(wrFi7)? | kzor; (5 ) TH (1 t&72 (f )) =0
2.2 2 ;
Di (k’zjw) _1_ C z . + wpel . [(wr + lV)Z géc)‘|
(wr +i7)° (W +17) k.vre

e (e e
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4.4 Inestabilidades para propagacion paralela a Byé,

Antes de proseguir, haremos un pequenio andlisis de las condiciones 2 y 3, de la
cuales, podemos encontrar que

jwr + 17| < Jwee| B <1 (4.96)
ademas

kovre| < |wy & wee + 7], 1 & LrEweetin] (4.97)

|kzvrel

Utilizando la Ecuacion 4.97 y la definicion de 5} de la Ecuacion 4.90, podemos

encontrar que ‘éﬂ > 1 por lo que podremos utilizar la aproximaciéon asimtotica de
A <§]i> cuando ‘fji‘ > 1, definida como

1 1 3

Z(&)~—=- ;- o (4.98)
Yog) 4(s)
Truncando la aproximaciéon a orden 2 podemos decir que
Z(E) = —F = _WIT-F’Y ~ e (4.99)

reemplazando la Ecuacion 4.99 en Ecuacion 4.95

D* (o) =1 - Ty e e T ()

(wr + 27)2 (wr + @’y)z % _wr T Wee + Z’Y

ey G @) - (- 5 ez ()] =0

(wr + i’y)2 k. vr; ill

2k,2 w2 1
D* (how)y=1— —""= ‘e ‘
(W + 1) (wr +i7y) \wr & wWee + iy
2

[ (- ) heere] o o

En la Ecuacién 4.100 nos centraremos un momento en el término 1/w,+we.+iv, pode-
mos reorganizar esta expresion de la siguiente manera
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1 g 1 — S’L Tr = Wr +Z’Y 1 g 1
wWrFWee+iy Wee ( w:}ﬂ:tl) ’ wWee ) wWrEweetiy wee(z£1)
ce

para la expresion de la parte de arriba haremos una expansion en series de Taylor,
para esto es necesario que x < 1 condicion que se cumple gracias a la Ecuacion 4.96,
por lo que tenemos que

1 1 r  x?

truncando la serie a orden 2 tenemos que

aeEy Tan(F-g) =L (o) =l oem (1102)

remplazando la Ecuacion 4.102 en Ecuacion 4.100 tenemos que

D* (k.,w) =1— L L et
“ (Wr + @7)2 (wr + ZP)/) Wee Wge
w2, (wr + 1) T
pi r Z(et) - [1= 2 14+&EZ(65))| =
o2 (@) - (1 7 ) ez (@) o
simplificamos
D* (ko) =1 — — 12 “he el 17

(wr +17)° (W + 1) (Fwee) +Mw(2:e
w?; wy + 1 TiL
+ V Wz (e) - (1—E) (1+§%Z(£f))] =0

(wp +i7)° | kovr
llegamos a
2.2 2 2
D* (k,,w)=1— ok __ “pe +wpe

(wr + 17)2 (wT + ZP)/) (iwce) w?ze
w2, wy +1i Tiy
+ [( 7)Z(ggt) - (1 - T) (1 +§fz(gf))] =0  (4.103)

(wp +i7)° | kovr
donde vp; = (QTiH/mi)l/ vy &F = (wrtweitin)/kvp,. Haciendo uso de la condicién de
cuasi-neutralidad del plasma tenemos que “re/(twe.) = ~“pi/(+we). Bajo la region
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4.4 Inestabilidades para propagacion paralela a Byé,

del espacio w — k, que se estd investigando podemos asumir que |*#2/(w,+iv)?| >
1 + wie/w2, teniendo que la contribucién de los electrones es despreciable ; tomando
estas condiciones podemos reescribir la Ecuacion 4.103 como

21.2 2
¢ kz wpi

(ot i) (@ + ) ()
+ ¥ [(“’“+”)Z(£?) - (1 - T”) (1+&2 (éi))l =0

Dj: (ksz) ==

(wr + 007 | Ko h
(4.104)
.
D* (kz,w) (wr +i7)° = =k + W
(wr + ) L
fud [MTZ (&) - (1 - Tf) (1+&2 (ff))] 0
(4.105)

Donde la (Ecuacion 4.105) es la relacion de dispersién para la inestabilidad ion-
ciclotron electromagnética. Esta ecuacién relaciona la frecuencia compleja w =
(wr +177) y el vector de onda k,, sin embargo no es una expresién ordinaria, es-
ta es conocida como una ecuacion trascendental para la frecuencia, por tal razom,
encontrar su soluciéon por el medio analitico no es posible. Por ende, su solucion
debe ser encontrada utilizando métodos numeéricos; para esta tesis se encontraran
las raices de la ecuacién (Ecuacién 4.105) mediante la parte real y compleja de la
misma, para posteriormente ser refinada con el Método de Miiller,del que se hablara
en el siguiente capitulo.
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5. Soluciéon numeérica para la relacion
de dispersion de la inestabilidad
ion-ciclotron electromagnética

En este capitulo se trabajara la solucion numérica de la relacién de dispersion des-
crita por la Ecuacion 4.105 del capitulo anterior, encontrando los ceros de la relacion
y refinando estas raices, haciendo uso del método de Miiller. Este capitulo se pre-
senta en el siguiente orden: 1) Conceptos béasicos del método de Miiller, donde cabe
resaltar que su explicacion es extraida de la referencia [65], con el fin de dar a cono-
cer el método; sin embargo, la forma general que se utilizard en el codigo solucion
es la expresion general del método de Miiller para raices complejas. 2) Relacién
de dispersién para el método numérico, donde se expresa la relacién de dispersion
electromagnética en forma cuadratica para la aplicacién del método de Miiller, 3)
Ceros de la relacion de dispersion, donde se explicara de forma general la metodo-
logia a trabajar para la solucién y posterior obtencion de resultados, los cuales se
expondran y analizardn en el siguiente capitulo, 4) pruebas del cédigo solucién de
la relacién de dispersion, donde se compararan los resultados obtenidos mediante el
codigo escrito para esta tesis con resultados publicados [9, 8, 10] bajo las mismas
condiciones planteadas a lo largo del capitulo 2.

5.1. Meétodo de Miller

El método de Miiller es similar al conocido método de la secante, el cual, obtiene una
aproximacion de la raiz dirigiendo una linea recta hasta el eje x con dos valores de la
funcién; la diferencia radica en que el método de Miiller aproxima la raiz mediante
una parabola con tres puntos [65].

El método consiste en obtener los coeficientes de la parabola que pasa por los tres
puntos. Dichos coeficientes se sustituyen en la féormula cuadratica para obtener el
valor donde la parabola intersecta al eje x; es decir, la raiz estimada. La aproximaciéon
se facilita al escribir la ecuacién de la parabola en una forma conveniente,

f@)=a(z—z)*4+b(x—z5) + ¢ (5.1)

Lo que se quiere, es que esta parabola pase por tres puntos [zo f (z0)], [z1, f (x1)] ¥
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[2, f (x2)]. Los coeficientes de la Ecuacion 5.1 se evalian sustituyendo cada uno de
esos tres puntos para dar

f (o) = a(zo — x2)° + b(xg — 29) + ¢ (5.2)
fz) =a(zy—x)* +b(x) —22) + ¢ (5.3)
f(zo) = a(wy—x3) +b (20 — x2) + € (5.4)

De esta forma contamos con 3 ecuaciones, por lo que es posible encontrar los coefi-
cientes a , b, y c¢. Debido a que dos términos de la Ecuacion 5.4 son cero, tenemos
que ¢ = f (z3) . Este resultado se sustituye en la Ecuacion 5.2 y Ecuacion 5.3 para
tener dos ecuaciones con dos incognitas:

f(xo) = f(22) = a(xo— x2)2 + b (zo — x2) (5.5)

f @) = f(w2) = a(er — m2)” + b (w1 — 22) (5.6)

De esta manera podemos encontrar los coeficientes restantes a y b. La manera de
hacer esto de la forma mas conveniente es definir las diferencias como:

hOZZEl—ZL’O hOZZL’Q—CL’l
S = La)=t@o) 5 fas)-f(a) (5.7)
0 x1—T0 0 To—x1

Estas se sustituyen en la Ecuacion 5.5 y Ecuacion 5.6 para dar

(ho + hl) b— (ho + h1)2 a = h050 + hl(SO
hlb — h%a = h1(51

de donde se despejan a y b. El resultado es expresado entonces como

85— G
" hi—hy

(5.8)

a
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5.1 Método de Miiller

b= ah1 + 51 (59)

c=f(z2) (5.10)

para encontrar la raiz se aplica la férmula cuadratica a la Ecuacion 5.1, si embargo,
debido al error de redondeo potencial, en lugar de usar la forma convencional, se
usa la expresion alternativa:

—2c

_ 5.11
b+ Vb2 —4ac ( )

XT3 — T2 =

donde z3 es la raiz solucion de la Ecuacion 5.1. Ya que se usa la formula cuadratica,
es posible localizar raices reales como complejas, siendo esto, la mayor ventaja del
método.

La Ecuacion 5.11 proporciona una forma directa para determinar el error de aproxi-
macion. Debido a que el lado izquierdo representa la diferencia entre a raiz estimada
actual (r3) y la raiz estimada anterior (x3) , el error se calcula como:

T3 — T2

100 % (5.12)

5,1:\
T3

Se puede notar un problema en la Ecuacion 5.11, esta produce dos raices, corres-
pondientes a los términos 4+ del denominador. En el método de Miiller, se escoge
el signo que coincida con el signo de b. Esta eleccion proporciona como resultado el
denominador méas grande y, por lo tanto, dara la raiz estimada mas cercana a xs.

Una vez que se determina x3, el proceso se repite. Esto trae el problema de que un
valor es descartado. En general, dos estrategias son comuinmente usadas.

1. Sisélo se localizan raices reales, elegimos los dos valores originales méas cercanos
a la nueva raiz estimada, .

2. Si se localizan raices reales y complejas, se emplea un método secuencial. Es
decir, como en el método de la secante, xy, ro y x3 toman el lugar de xg, x1 y
Zo.
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5.2. Relacién de dispersion para el método numérico

Como vimos en la seccién anterior, para la aplicacién del método de Miiller, la
funcién a resolver debe estar escrita de forma cuadratica; por lo tanto, debemos
re-escribir la Ecuacion 4.105. Para este fin, se definiran las siguientes variables por
conveniencia:

VriWp;
K L VA 5.14
Qcic T ( )
w CI\ » — Tz
X=g, Y=05 4 =1 (5.15)
r— 5.16
&= o (5.16)

Donde € es la frecuencia ciclotrénica, X es la frecuencia normalizada , Y es el
vector de onda normalizado y A, es la anisotropia térmica. Podemos reemplazar la
Ecuacion 5.14 y Ecuaciéon 5.15 en la Ecuaciéon 5.16

jE:QCZ-XjLQCZ- 951+ X)

@ ey QEVRY
1+ X
+
L 5.17
&=y (5.17)

Ahora, reemplazando las Ecuacion 5.13, Ecuacion 5.14, Ecuacion 5.15y Ecuacion 5.17
en la Ecuacion 4.105 tendremos que:

2 : ; .
—p e T ((i;;m +u? [(WI’;;TZV)Z (&) - (1 - %) (1+&2 (&i))l =0

[ o) -0 a7 () o

76



5.2 Relacion de dispersion para el método numérico

i QCZ’XC

| VTi pri

Y2 - X —

2(e) - (1-4) (1462 (&))] =0

[ CZX¢ 7
yZo X — MZ (&) -1-4,)(1+ez (fi))] =0

Y2 X — Y)‘iﬂz (&) +1—-4)(1+&2(6)) =0

VP X - 2 () 414+ 62 (6) - A - A2 (65) =0

Y2 X+ 7 (&) g}—Apgf—Y)‘iﬂ —A,+1=0

Y?— X+ 7 (&) 5}-Apgf—m —A,+1=0

Y? - X + 2 (&) :1‘/;’;(—14,75;[—;‘;]—/1,,“:0

Y? - X+ 7(&) :leiY_ pgﬂ—APH:o (5.18)

Haciendo uso de las expresiones para w.; y wy; el pardmetro beta del plasma puede ser
expresado como [ = 87| /B2 = («5i/w?,) (2Ti1/mic?); ademads, aplicando la definicién
de vr; y la Ecuacion 5.14 podemos encontrar que 3 = V2 o de otra forma Vp; =

\/ B, reemplazando esto en la ecuacién anterior tenemos que

1”—X+Z@ﬂ[1—&$

i —A,+1=0 (5.19)
H

Donde la Ecuacion 5.19 sera la utilizada en el cédigo computacional. Podemos ob-
servar entonces que la Ecuacion 5.19 tiene como variables la frecuencia compleja
w = (w, +17) y el vector de onda k,,y como parametros la anisotropia térmica de
los protones A, y el beta paralelo del plasma J3; estos dos ultimos seran de gran
importancia para los resultados de esta tesis.

77



Capitulo 5 Nomenclatura

5.3. Ceros de la relacion de dispersion

Ya comprendido el método de Miiller y escrita la relacién de dispersion en forma cua-
dratica, se dara a continuacion la forma en que serd resulta la relacién de dispersion
(Ecuacion 4.105).

Para comenzar, podemos inferir que la ecuacién (105) comprende una parte real
y una parte compleja, esto debido a la forma compleja de la frecuencia; de esta
manera, la relacion de dispersion puede ser expresada como:

D* (k.,w, + i7) = Re (D*) +ilm (D*) =0 (5.20)

Teniendo esto en cuenta, las raices de la relacion de dispersiéon seran aquellos valores
que satisfagan tanto la parte real como la parte imaginaria, es decir, valores de (kz,w)
que hagan simultaneamente que

Re (D* (k. w, +1i7)) =0 (5.21)

Im (D* (k. w, + 7)) =0 (5.22)

Estos valores estardn delimitados dentro de la region establecida en un plano v — w;..

Para encontrar estos valores, se hace uso de las curvas de nivel para cada parte de la
relacion de dispersion en un mismo plano v — w,, siendo entonces las intersecciones
entre ambas las posibles soluciones o raices de la ecuacién, como se muestra en el
Figura 5.1; en esta, Im (D*) y Re (D*) son representadas con lineas rojas y lineas
azules respectivamente para un valor de k. fijo. Con la Figura 5.1 podemos notar
que existen multiples soluciones. El paso siguiente, es el de refinar estos valores
utilizando para ello el método de Miiller previamente explicado.

Una vez refinadas las soluciones, es de interés observar su comportamiento para
otros valores del vector de onda establecido k, # k.y. Para esto, se varia con pasos
pequenos de k, de la forma k, = k.o + Ak, (con |Ak,|); ademas, se supondra que las
soluciones para la frecuencia son las mismas que para k. = k.o, es decir, se variara
k. en la funcién optima final obtenida por el método de Miiller para la solucion
refinada.

A continuacion, para la interpretacion de dicho comportamiento de la frecuencia
compleja, se mostraran algunas soluciones de la relacién de dispersiéon para un valor
de B = 0.3 y valor fijo de vector de onda k, = 3.; para esta tesis se tiene como sistema
un plasma protén-electron, por lo que la frecuencia compleja serd normalizada a la
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5.3 Ceros de la relacion de dispersiéon

frecuencia ciclotrénica de los protones (2, y se trabajara con la frecuencia del plasma
para los protones wf,p = 4miipey /m, abreviada por comodidad como w, al momento de
utilizar el vector de onda k.. ademas, se asume que los electrones son isotrépicos.
Para presentar estos resultados, se mostrara el comportamiento para seis raices de la
funcién de distribucion, es decir, seis semillas para el método de Miiller, esto con el
fin de observar que ramas persisten dentro de la solucién e identificar su naturaleza y
aporte dentro del sistema. Estos puntos seran mostrados en la Figura 5.1, ademas de
presentar el comportamiento de la frecuencia tanto de su parte real como imaginaria
en la Figura 5.2.

Contornos de relacion de dispersidn

0 L 4
-1
3
3 -2
E
-3
—4 4
-5 T T & T ﬁ
-20 -15 -10 -5 0 5 10

Re(D(w))

Figura 5.1.: Solucién de la relacién de dispersién para anisotropia térmica A, =
4.8, = 0.3y ks = 3, seleccionando seis raices para el método de Miiller.
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o Anélisis de dispersién oo Anélisis de tasas de crecimiento
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Figura 5.2.: Modos para la solucién de la relacion de dispersion para anisotropia
térmica A, = 4.,8 = 0.3y ko = 3. Se muestran las ramas pertenecientes a las seis
raices seleccionadas en la Figura 5.1 al lado derecho se muestra el comportamiento
de las ramas para la frecuencia real en funciéon del vector de onda k,; al lado
izquierdo se muestra el comportamiento de las ramas para la frecuencia imaginaria
en funcién del vector de onda k..

Se puede observar en la Figura 5.2 que cada raiz seleccionada de la Figura 5.1 corres-
ponde a un modo o rama tanto en la parte real como imaginaria del plano w — k..
Se analizara en primer lugar la parte real de la frecuencia (mano izquierda de la
Figura 5.2) y posteriormente la parte imaginaria (mano derecha de la Figura 5.2
). En la parte real de la frecuencia, se pueden identificar en el primer y segundo
cuadrante, es decir, para w, > 0, en color naranja y azul la rama ion-ciclotrén,
donde las ondas que se ven excitadas poseen frecuencias del orden de la frecuencia
de ciclotréon de los protones €2, por lo tanto, esta rama tiende a la resonancia de
forma asintdtica a “r/o,; ya que esta rama estd presente para w, > 0, sugiere que
estas ondas se encuentran polarizadas circularmente hacia la izquierda como se a
reportado en la literatura [66, 67, 68, 69]. En cuanto al tercer y cuarto cuadrante,
es decir, para w, < 0 se identifican las ramas magnetosonicas, donde estas poseen
el mismo color que en el caso anterior, y de la misma manera al estar presentes en
esta region, sugiere que tienen polarizacion circular derecha. Por ultimo, las ramas
se cruzan w, = 1 y pasan por tres cuadrantes al tiempo, se identifican como las
ramas de modos de orden superior, las cuales, deben su existencia al momento de
la solucién numérica. Como se puede notar, estas ramas se encuentran en pares,
por los que se tomara en consideracion solo las comprendidas en el primer y cuarto
cuadrante es decir con k., > 0 ya que en el segundo y tercer cuadrante son ondas
propagandose en direccién anti-paralela al campo magnético (direccién contraria).
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5.4 Pruebas para el codigo soluciéon de la relacion de dispersion

Ahora pasamos a la parte imaginaria de la frecuencias v también conocida como tasa
de crecimiento; esta tasa de crecimiento nos da la informacién del comportamiento
de la onda en cuanto a su estabilidad. Si v = 0 el sistema es estable, si v > 0 el
sistema es inestable y si v < 0 el sistema se amortigua; de esta manera es posible
conocer que ondas estaran excitadas, amortiguadas o estables para cada valor del
vector de onda k., por ende se podra inferir la relevancia de estos dentro del interés
de esta tesis. De la Figura 5.2 al lado derecho, se observa que todas las ramas de
modo superior se ven amortiguadas independientemente del nimero de estas y de
la variacién de la anisotropia (pruebas posteriores) , ademds de permanecer de esta
manera para todo valor de k., dando como resultado su no contribuciéon directa con
las demds ondas; la rama magnetosénica ( linea naranja ) se encuentra en v = 0
para todo k, siendo entonces estable. Por tltimo, la rama ion-ciclotréon (w, > 0)
se encuentra excitada para un determinado rango de k, con un valor maximo de la
tasa de crecimiento, por lo tanto, esta rama es la que contribuye mayoritariamente
al sistema, por tal razon, es la de mayor relevancia y objetivo principal de estudio
en esta tesis.

5.4. Pruebas para el codigo solucion de la relacion
de dispersion

Para corroborar la validez y fiabilidad del c6digo al momento de resolver y encontrar
las soluciones de la relacion de dispersion, se hardn algunas pruebas variando valores
de la anisotropia térmica de los protones A, = Ti»/7),, para un parametro de f
fijo. Después, para importancia de esta tesis, se haran pruebas para encontrar el
comportamiento de la tasa de crecimiento maxima cuando se varia el beta para un
valor de anisotropia fijo (4, = 2.5). Los resultados son comparados y corroborados
con publicaciones de este tipo de inestabilidad bajo las mismas condiciones expuestas
a lo largo del capitulo 2 ; con el fin de no alterar el resultado, las pruebas se hardn con
los mismos pardametros de anisotropia y beta paralelo reportados en las referencias
[8, 9, 10]. Los parametros para el cdédigo son: k.o = 3, rango de k, = (—3,3) , rango
de frecuencia real w, = (—20,10) ;rango de la frecuencia imaginaria w; = (=5, 1),
niumero de puntos para el vector de onda (para frecuencia real e imaginaria) k, = 400,
nimero de puntos para la frecuencia w, = w; = 2000; estos parametros son los
mismos para cada una de las pruebas y para los resultados expuestos en el siguiente
capitulo.

5.4.1. Comportamiento de la frecuencia compleja con A, = 2.5
y 3 =10.25

En esta prueba se observara el comportamiento de la parte real e imaginaria (tasa
de crecimiento) de la frecuencia en funcién del vector de onda k., este resultado
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es comparado y comprobado en la Figura 5.3 mediante la referencia [3]. Como se
mencioné antes las ramas de modos de orden superior no seran tomadas en cuanta
por lo tanto no seran expuestas desde este punto en adelante en esta tesis.

Andlisis de dispersién

Andlisis de tasas de crecimiento
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Figura 5.3.: Solucién de la relacién de dispersion (Ecuacion 4.105) para A, = 2.5y
f = 0.25 . a) Solucién y comportamiento de la frecuencia del modo ion-ciclotron
(linea azul en el primer cuadrante) en funcién del vector de onda mediante el
codigo de esta tesis, a la derecha se encuentra la parte imaginaria de la frecuencia

v a la izquierda la parte real de la frecuencia;

. b) Solucién y comportamiento de

la frecuencia del modo ion-ciclotréon , donde la linea sélida es la parte real de la
frecuencia y la linea con puntos es la parte imaginaria de la frecuencia, fuente: [3].

82



5.4 Pruebas para el codigo soluciéon de la relacion de dispersion

Es posible encontrar que la tendencia tanto de la parte real como la parte imaginaria
de la frecuencia en ambas graficas es la misma desde el punto de vista de la simetria;
de la misma manera, el valor de la tasa de crecimiento maxima 7, = 0.029Q,, y el
ancho de la misma k, = (0.40,0.94) poseen el mismo valor, por tanto es posible
concluir que los resultados son satisfactorios y acordes a la literatura.

5.4.2. Tasa de crecimiento para A, = 2,3,4,5,6 con valor fijo
de ﬁH =0.5

En esta prueba se observara el valor de la tasa de crecimiento maxima para los
valores descritos de anisotropia y beta, estos valores son comparados y corroborados
mediante la Figura 5.4 y la referencia [J]. Para conformidad, solo se mostraran dos
de las graficas del comportamiento de la frecuencia compleja (A4, = 2,6) resumidas
en la figura Figura 5.5 .

0.4
¢ 0.40 T 1 1 T 400
0.3
’ In - - Ae
Q nP n
gE 0.2 ¢
~ 020 |— a — 20.0
0.11 4 | = -]
0.0 . : : : : 0.00 r l I I 0.0
1 2 3 a4 5 6 10 ToIT 8.0
TLp/THp Lp’ tp
(a) (b)

Figura 5.4.: Tasa de crecimiento maxima normalizada en funcién de la anisotropia
térmica de los protones para un 3 = 0.5. a) Resultados de la tasa de crecimien-
to maxima para la inestabilidad ion-ciclotron mediante el cédigo de esta tesis.
b) Resultados de tasa de crecimiento méxima para la inestabilidad ion-ciclotrén
(puntos), fuente: [9].

Es posible observar que la magnitud de la tasa de crecimiento méaxima (7,,) en ambos
casos tienen valores numéricos muy cercanos, con un margen de error pequeno, para
cada uno de los valores de la anisotropia térmica escogidos en el articulo de referencia
(A, =2,3,4,5,6), por lo que es posible afirmar que los resultados son satisfactorios
y acordes a la literatura. Podemos adicionar que la tasa de crecimiento maxima
es proporcional a la anisotropia, esto tiene sentido ya que una de las fuentes de
energia libre dentro del plasma es precisamente la anisotropia, por lo tanto, a mayor
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anisotropia mayor energia y por lo tanto una mayor excitacion de ondas. Anadido
a esto, de la Figura 5.5 es posible observar que también se ve afectado el rango de
ondas que son excitadas bajo estos parametros, siendo entonces proporcional a la
anisotropia.

20 Analisis de dispersién Andlisis de tasas de crecimiento
151 0.03 4
o] 0.02 1
05 0.01
g‘: 00 g“ 0.00
3 >
054 —0.01 1
104 -0.02 1
15 -0.03
2.0 . . : ; =0.041 . : : . . . . .
=3 =2 -1 0 1 2 3 0.30 0.35 040 045 050 055 060 0.65 0.70
Ckzlwp Ckzlwp
(a)
20 Andlisis de dispersion 100 Andlisis de tasas de crecimiento
1.5 0.75
1.0 4 0.50 4
0.5 0.254
o
g: 0.0 G_Q 0.00
3 >
-0.51 -0.254
-1.01 —-0.501
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Figura 5.5.: Solucién de la relacién de dispersién para la inestabilidad ion-ciclotron
(linea naranja) para un valor de 3 = 0.5 en un plasma protén-electrén con

electrones isotrdpicos. a) Comportamiento de la parte real (izquierda) y parte
imaginaria (derecha) de la frecuencia para una anisotropia de A, = 2 presentando
una tasa de crecimiento maximo de 7, = 1.95 x 1072Q, . b) Comportamiento
de la parte real e imaginaria de la frecuencia para una anisotropia de A, = 6
presentando una tasa de crecimiento maxima de -, = 0.35¢2,
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5.4 Pruebas para el codigo soluciéon de la relacion de dispersion

5.4.3. Tasa de crecimiento maxima en funcidon de la
anisotropia térmica de los protones y beta del plasma

En esta prueba se observara el cambio de la tasa de crecimiento maximo para un
valor de beta fijo en fj = 1 en un rango de A, = (1,10) en la figura (1.6) y para
un valor de anisotropia fijo en A, = 2.5 en un rango de 5 = (0.1,1)[12, 11] en la
Figura 5.6; en ambos casos, los resultados son comparados y corroborados con las
figuras (3) y (4) extraidas de la referencia [10].

09

e I
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0.11
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Figura 5.6.: Tasa de crecimiento maxima normalizada en funcién la anisotropia
térmica de los protones par un §j = 1. a) Resultados para la inestabilidad ion-

ciclotrén por medio del cédigo de esta tesis. b) Resultados para la inestabilidad
ion-ciclotréon (linea sdlida) e inestabilidad espejo (linea punteada). Fuente: [10].

De la Figura 5.6 se tiene que los valores para la tasa de crecimiento maxima norma-
lizada son muy similares, sin embargo, en la forma de la tendencia hay una ligera
diferencia. Esta incongruencia puede ser atribuida a la diferencia que existe en la
proporcién de los espaciados en la numeracion del eje x, es decir, de la anisotropia
siendo este decreciente a medida que se acerca a A, = 1 en contraste con la propor-
cién equitativa presentada en la parte (a) de la Figura 5.6, lo que puede afectar la
impresion visual méas no el valor numérico de 7,,. Teniendo esto en cuenta es posible
afirmar que los valores de [10] son similares a los encontrados mediante el codigo.
Esto mismo es aplicable a la Figura 5.7 donde se nota la misma presentacién del
eje x, para los espaciados en los valores de beta, sin afectar el valor numérico de ~,,
normalizada por lo que es posible llegar a la misma conclusion antes mencionada.
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Figura 5.7.: Tasa de crecimiento maxima normalizada en funciéon de beta para un
valor de anisotropfa térmica de los portones de A, = 2.5 . a) Resultados para la
inestabilidad ion-ciclotrén por medio del cédigo de esta tesis. b) Resultados para

la inestabilidad ion-ciclotrén (linea sélida) e inestabilidad espejo (linea puntea-
da).Fuente: [10)]
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6. Resultados para la solucion de la
relacion de dispersion
ion-ciclotron electromagnética

Para resolver la relacion de dispersion descrita por la Ecuacion 4.105, se utiliza la
metodologia explicada en la seccién 1 del capitulo 5, la forma general que se utilizara
del método de Miiller es:

Tp — Tp—1

Tp—1 — Tn-2

A=qf (@a) = q(1+) f (xa1) + ¢ f (20-2) (6.2)

B=(2¢+1)f () = (14 )" f (2a1) + ¢ f (2ns) (63)

C=(1+4q) f(z) (6.4)
20

(6.5)

Tpg1 = Tp — (T — T
o ( % max(B £+ /B? — 4AC)

donde A, B y C son las constantes del polinomio de grado 2 en el método de Miiller,
y la Ecuacion 6.5 es la expresion para encontrar la raiz para la siguiente iteracion. Al
tomar un solo valor para el método (la raiz tomada de la interseccién de las curvas
de nivel), los dos puntos restantes se toman a ambos lados con paso del orden de
10~7; para minimizar el error , la tolerancia para el método es del orden de 10719,

Como se ha venido planteando el sistema a trabajar es un plasma proton-electron
magnetizado espacialmente uniforme con un campo magnético uniforme constante
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B = By, y bajo la asuncién de electrones anisotropicos, la inestabilidad seleccionada
como objetivo de estudio es la inestabilidad ion-ciclotrén electromagnética bajo la
condiciéon de bajas frecuencias comparables con la girofrecuencia de los protones;
los pardmetros o variables a estudiar y analizar seran : frecuencia imaginaria (tasa
de crecimiento) +, ancho de la poblacién de ondas que se ven afectadas por la
inestabilidad, para resumir, ancho de la poblacién inestable en el plano v — k., el
cual, se denominard como Ak, por simplicidad, y por tltimo la frecuencia real w,.,
cabe destacar que estas variables son normalizadas a la girofrecuencia de los protones
Q.

6.1. Metodologia para la obtenciéon de v, Ak, y w,

Las tres variables enunciadas seran tomadas de las graficas del comportamiento de
la frecuencia compleja en el plano w (r + i) — k, y se hardn de la siguiente manera

6.1.1. Frecuencia imaginaria o tasa de crecimiento v

Para esta variable se toma en consideracién la frecuencia imaginaria maxima o tasa
de crecimiento méxima ~,, la cual se muestra como el punto maximo o altura maxima
de la regién inestable, esta se toma dentro del rango del vector de onda establecido
de k, = (0,3) en el plano v — k, como se muestra en la Figura 6.1

Andlisis de tasas de crecimiento
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Figura 6.1.: Tasa de crecimiento para A, = Tw»/7y, = 3 y B = 0.5, el punto verde
representa el valor méaximo de la tasa de crecimiento
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6.1 Metodologia para la obtencién de v, Ak, y w,

6.1.2. ancho de la poblacién inestable Ak,

Esta variable se toma como los valores limites (superior e inferior) de los niimeros de
onda para los cuales se presenta la inestabilidad dentro del rango de k, establecido
en el plano v — k., tomando en cuenta que la rama ién ciclotréon no es inestable para
todo valor de k,. Luego, se encuentra la diferencia entre estos valores y se denota
por el valor resultante Ak, = k.,4x — k.min. Cabe resaltar que esto se hace con el
propésito de dar un valor numérico al conglomerado de ondas que se encuentran
excitadas por la inestabilidad, sin embargo no es un nimero definido o finito de
ondas en especifico, por lo que se analiza de la siguiente manera: si Ak, aumenta
quiere decir que la cantidad de ondas excitadas aumenta, mas no es la cantidad
precisa de dichas ondas. Ya que se analizaran tasas de crecimiento pequenas se
debe especificar el umbral de estabilidad requerido, ya que existen frecuencias del
orden de 107! por la tolerancia del método; el umbral para los resultados de esta
tesis se establece en Y,n ~ 1073, limite para el cual se considera una crecimiento
de fluctuacion relativamente débil; este limite es extraido de la referencia [3]. Los
puntos aproximados son mostrados en la Figura 6.2
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Figura 6.2.: Tasa de crecimiento para A, = Ti»/7, = 3y 5 = 0.5, los punto verdes
representan el vector de onda para el cual inicia la inestabilidad k., (izquierda)
y el vector de onda para el cual finaliza la inestabilidad k.4, (derecha)

6.1.3. Frecuencia real w,
En esta variable se toma el valor maximo de la frecuencia real wy,,., dentro del
rango del vector de onda establecido de k, = (0,3) en el plano w, — k.. Para esta

medida se presentan dos casos particulares : 1) frecuencia real maxima en el limite
del vector de onda, es decir, que su valor maximo se encuentra en k, ~ 3, lo que
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Figura 6.3.: Comportamiento de la frecuencia real en funcién del vector de onda
k., para a) A, = T/, = 10y B = 0.2 ; b) A, = Twe/7y, = 10. y f = 0.95. El
punto verde representa el valor maximo de la frecuencia real para ambas graficas.

da a entender que la tendencia es creciente como se muestra en la grafica a) de la
Figura 6.3, 2) frecuencia real maxima en otro punto de k, menor al limite, es decir
para 0 < k, < 3 como se muestra en la grafica b) de la Figura 6.3, lo que nos da a
entender que después de ese valor la frecuencia real no puede tener valores mayores
al ya establecido en dicho maximo, por lo que a partir de ese punto la tendencia
serda decreciente y antes de esta sera creciente, este fenémeno se encuentra para
valores de beta altos. La tendencia referida al caso dos ya ha sido documentada en
las referencias [70, 71, 72, 44].

6.2. Presentacion de resultados 2D y 3D

Como se mencioné anteriormente, los parametros de los cuales depende la frecuencia
compleja son la anisotropia térmica de los protones A, y el beta paralelo del plasma
- Para los resultados encontrados en esta tesis se varia la anisotropia desde 1 hasta
10, con pasos de 0.5, y beta desde 0.1 hasta 1. con pasos de 0.05. Estos limites fueron
escogidos utilizando como base las referencia [12, 11, 73] en la cual se muestra la
la regiéon de mayor probabilidad y mayor lo que sea. Para observar y analizar las
variables de la frecuencia compleja, se hace en primer lugar dos graficas en 2D para
cada una de las variables, estas graficas constan de una para el comportamiento de la
variable par aun valor de beta fijo y anisotropia variable , y la segunda del compor-
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6.2 Presentacion de resultados 2D y 3D

tamiento de la variable para un valor de anisotropia fijo con beta variable; esto con
el fin de expandir los resultados normalmente expuestos en diversas publicaciones
(74,67, 75,76, 77, 66, 78, 79]. Posteriormente se expandirdn los comportamientos de
las variables en un plano tri-dimensional y un mapa de contornos, para una mayor
claridad y mayor facilidad al momento de analizar las variables en funcion de los
parametros beta y la anisotropia térmica; la presentacién de los datos en un plano
3D puede ser de ayuda y brindar mayor informacién relevante para el estudio y
ampliacion de la inestabilidad ion-ciclotron electromagnética.

6.2.1. Presentacion de resultados en plano bidimensional para
Yy Dkz Y Wy,

En esta seccion se presentan los resultados en un plano de dos dimensiones para
las tres variables bajo consideracion, todas las figuras presentan al lado izquierdo la
grafica del comportamiento de la variable en funciéon de la anisotropia térmica de
los protones para tres valores de 3| fijos, y al lado derecho presentan la grafica del
comportamiento de la variable en funcién de 3 para cuatro valores de anisotropia
térmica fijos.
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Figura 6.4.: Comportamiento de la tasa de crecimiento maxima en funcion de j
y A, para los valores definidos en la seccién 2.

de la Figura 6.4 podemos notar que para 3 fijo, la tasa de crecimiento para los
tres valores del mismo comienzan desde valores cercanos a cero presentando un
incremento relativamente lineal a medida que se incrementa la anisotropia, pero
también este incrementa, aunque en menor media en el lado derecho para el se da
la variacién de 3. Al lado derecho se nota una mayor diferencia entre 3 = 0.1
y B = 0.5 que entre 5 = 0.5y B = 1. ; esto puede deberse a que la presion
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térmica y la presiéon magnética tienden a ser iguales (ﬁ” = 1.) por lo que ~,, estaria
dependiendo mayoritariamente de la anisotropia, lo cual sugiere que la anisotropia
térmica es la fuente de energia libre principal para la inestabilidad ion-ciclotron
[37, 44, 45]. En contraste, al lado derecho, 7,, no comienza en cero para los cuatro
valores de anisotropia, en su lugar, cada una comienza desde un valor diferente
y tiende a aumentar a medida que [ aumenta, este crecimiento es mas notable a
medida que se aumenta el valor de A,, sin embargo es menor que en el lado izquierdo.
Dada esta tendencia, podemos inferir que la contribucién de | es relevante mas
no comparable con la contribucién de A,; si analizamos la relacién que representa
B podemos decir que, a medida que la presion magnética es mayor que la presion
térmica la tasa de crecimiento maxima disminuye; en adicién para A, = 2, 7, apenas
supera el umbral de estabilidad, teniendo una notoria diferencia para A, = 5.
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Figura 6.5.: Comportamiento del ancho de la poblacion inestable Ak, en funcién
de B y A, para los valores definidos en la seccién 2

de la Figura 6.5 podemos observar que el ancho de la poblacién inestable aumenta
con tendencia lineal a media que A, aumenta, sin embargo la diferencia existente
entre los valores de 3 son muy pequeiios, esto se corrobora con la gréfica a la derecha,
donde este ancho permanece casi constante a la variacion de beta tomando diferentes
valores para las cuatro anisotropias, por ende se puede decir que la contribucién de
B tiene una relevancia significativamente menor que la de la anisotropia en cuanto a
Ak, esto sugiere que la cantidad de ondas que se ven alteradas por la inestabilidad
podrian no ser afectadas por la presiéon magnética presente en el viento solar, siendo
entonces dependiente principalmente de la anisotropia térmica .

En la Figura 6.6 podemos notar un cambio en la tendencia de w;,q, para un valor de
A, ~ 5, si se observa el comportamiento para anisotropia menor a 5 , es decir para
0 < A, < 5 Wymae €8s mayor para 3 = 0.1 y menor para los demads, siendo el més bajo
para 3 = 1, pero para A, 2 5 esta relacion se invierte, ahora wymq,€s mayor para
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Figura 6.6.: Comportamiento del ancho de la frecuencia real w,., en funcién de j
y A, para los valores definidos en la seccién 2

B = 1 y menor para [ = 0.1, esto también es notable a la derecha, teniendo un
evidente cambio en el comportamiento entre A, =2y A, =5, donde en la primera
Wrmae tiende a disminuir en contraste con los demas valores de A,, sin embargo
a medida que se aumenta A, para la variacion de §| la frecuencia aumenta como
se observa en la grafica derecha, la tendencia decreciente disminuye y la tendencia
creciente aumenta. Estos cambios muestran una clara influencia de | para valores
de Apaltos, ya que para 3 = 1 al lado izquierdo, el comportamiento es uniforme
(cuando la presién magnética y la presién térmica son iguales) en contraste con el
comportamiento para § = 0.1 y 3 = 0.5 donde la tendencia creciente disminuye.
Algo que también es apreciable, es el hecho de que el comportamiento de wy ez
para 3 = 0.1 y B = 0.5 es creciente de forma asimtética a un valor cercano
Pero menor a Wymqee ~ 0.9€2, siendo menor para el primero que para el segundo,
por el momento se puede decir que a medida que [ aumenta se acerca mds a
1,y para 3 = 1 crece sin restricciéon evidente hasta llegar a wypmqe. ~ 1€, por
lo que se puede inferir que a medida que la presién térmica se acerca a la presion
magnética (y posiblemente cuando la supere) la frecuencia real no tiene restricciones
para acercarse a la resonancia ciclotronica (wrmer/q, = 1). Esto puede deberse a que
la agitacion térmica resultante de la combinacién de la anisotropia térmica y la
creciente presion térmica ayudan a las ondas a llegar a la resonancia ciclotrénica ya
sea aumentando la tasa de crecimiento de la inestabilidad; este cambio de tendencia
se observara de mejor manera en las graficas tridimensionales.
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6.2.2. Graficas 3D para v, Ak, y w,

En la seccién anterior, es notable que el comportamiento de las tres variables es
influenciado por la variacién de ) y de A,, sin embargo la limitacién de solo algunos
valores fijos en una presentacién 2D limita la interpretacion, analisis y la veracidad
de las suposiciones; por esta razon se presenta el comportamiento de las variables
en funcién de 8 y de A, en un plano 3D, y adicionalmente un mapa de contorno
para cada uno, con el fin de analizar la relacién existente entre los parametros para
valores constantes de las tres variables, de esta forma facilitar el andlisis y ampliar los
resultados ya expuestos. Dichos resultados se presentan en la Figura 6.7, Figura 6.8
y Figura 6.9.

Antes de proseguir con el debido andlisis de los resultados, es de vital importancia
comprender el comportamiento natural de los pardmetros ( 3 y Ap) en la expansion
heliocéntrica del viento solar hacia el espacio, de esta forma se podra dar un sig-
nificado plausible y asimilable de dichos resultados. Como se mencioné en la parte
introductoria, el pardmetro 3 es una relacién entre la presion térmica y la presion
magnética (Pr/Pyr); cuando el viento solar se aleja del Sol la presiéon magnética
tiende a disminuir, ya que, el campo magnético del Sol tiene una menor influencia
a medida que la distancia aumenta, por dicha razon el pardmetro 3 al ser inversa-
mente proporcional a la presion magnética tiende a aumentar cuando el viento solar
se expande en el espacio.

Utilizando el mismo analisis, tenemos que A, es una relaciéon entre la temperatura
perpendicular y la temperatura paralela al campo magnético de fondo (T i /TH),
como T, depende de la Fuerza de Lorentz, al aumentar la distancia dicha fuerza
disminuye por accién del campo magnético, por ende, T disminuye; al tener una
relacion directa la anisotropia térmica disminuye. De esta forma encontramos que
la anisotropia disminuye a medida que el viento solar se expande hacia el espacio,
de esta forma podemos inferir que existe una relacién inversa entre 3 y A,; con
esto definido proseguiremos con el analisis de los resultados expuestos de forma
tridimensional.

Podemos observar de la Iigura 6.7 que 7, incrementa a medida que A, y 5 in-
crementan , sin embargo, se observa una mayor dependencia hacia la anisotropia,
creciendo para éste de forma cuasi-lineal en contraste a un incremento moderado
con respecto al aumento de f3|, sugiriendo entonces que la tasa de crecimiento es
principalmente alimentada por la anisotropia térmica de los protones, corroborando
las suposiciones hechas en la seccién anterior. Teniendo esto en cuenta, es apreciable
que los valores maximos de la tasa de crecimiento se encuentran para valores altos
de anisotropia, dichos valores se encentran en las cercanias del Sol (el satélite mas
cercano hasta el momento a sido HELIOS a unas 0.3 U.A. de distancia del Sol) por
lo que podemos inferir que a esta distancia al tener una mayor tasa de crecimiento,
la inestabilidad es mayor.

Cuando el viento solar se expande heliocentricamente la anisotropia decae, sin em-
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bargo notamos que la tasa de crecimiento para valores bajos de A,disminuye de
forma suave, en lugar de ser una caida abrupta ya que pierde su fuente de energia,
encontrando entonces que, aunque leve, el pardmetro 3 puede funcionar como una
fuente de energia alterna ya que a mayor distancia, la presién térmica supera a la
presion magnética, sin embargo, al no ser una fuente principal, esta solo puede «sos-
tener» paulatinamente el valor de la tasa de crecimiento, con un incremento leve, lo
que conlleva a un decrecimiento lento durante la expansion, lo cual permitiria que
la inestabilidad persista en el viaje del viento solar hacia el espacio atn cuando la
anisotropia disminuya. Este comportamiento se evidencia en el crecimiento minimo
de 7y, para un aumento de f.

En el mapa de contornos (lado derecho) , se encuentra una clara relacién inversa
entre A, y 3 para cada uno de los valores de la tasa crecimiento maxima, lo cual es
acorde con lo encontrado en la literatura [9, 8, 80], también se puede observar que
la relacién es uniforme en cada curva sin cambios abruptos.

De la Figura 6.8 es apreciable y con mayor claridad la dependencia mayoritaria del
ancho de la poblacién inestable con la anisotropia térmica, siendo esta una relacion
proporcional con un incremento relativamente lineal; en cuanto a 3 se observa que
dicho ancho no se ve afectado con el incremento de este pardametro. Esto sugiere
entonces que la cantidad de ondas que se ven afectadas por la inestabilidad aumente
en las cercanias del Sol, disminuyendo a medida que el viento solar viaja hacia el
espacio, encontrando entonces que no se ve afectada por la variacion de 3|, es decir
que la presion térmica no contribuye de forma notable a la ampliaciéon del rango de
ondas que pueden ser excitadas por la inestabilidad en ningin punto del espacio,
sin embargo se nota una pequena cola para (3 pequenos insinuando entonces que
se tiene una pequeiia participacion de la presiéon magnética cerca al Sol; Esto cobra
sentido desde el punto de vista de la cantidad de energia disponible, al aumentar
la anisotropia, la energia libre dentro del plasma aumenta por lo que mas ondas
pueden verse alteradas y utilizar esta energia. En cuanto al mapa de contornos al
lado derecho, es de mayor claridad la relacién entre A, y ) donde se observa que
esta es ligeramente inversa dando a entender que ) puede influir en esta variable,
sin embargo es con una contribuciéon muy baja, en otras palabras minoritaria. Cabe
destacar que en el mapa de contornos la relacién tiende a ser constante a medida que
la anisotropia baja y beta aumenta; podemos inferir que la relacién inversa existente
entre A, y B no se restringe solo a la tasa de crecimiento, si no también al ancho
de la poblacién inestable.

Para la Figura 6.9 se observa de manera mas detallada el cambio del comportamiento
de la frecuencia real maxima, donde este cambio se da para A, 2 6. Como se supuso
en la seccién anterior, esta se puede dividir en dos zonas, la primera para A, < 6y
la segunda para A, 2 6:

comportamiento para A, < 6 : Estos valores de anisotropia se encuentran por lo
general en actividad solar regular, es decir, en los minimos solares en los cuales
las eyecciones de masa coronal y las tormentas solares son de menor magnitud y
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ocurren con menor frecuenciaref sobre minimos solares un libro puede ser|, para
esta zona notamos que la frecuencia real maxima aumenta cuando se incrementa el
valor de la anisotropia y disminuye cuando el parametro beta aumenta, por lo cual
se encuentra que la frecuencia real maxima decrece en la expansion del viento solar;
en contraste con el ancho de la poblacion inestable, aqui 8 tiene una participacion
«negativa» es decir, este contribuye a que la frecuencia real disminuya, por lo que es
posible inferir que la frecuencia real solo tiene sus valores més altos en la cercanias
al Sol, lo cual significaria que la resonancia ciclotrénica puede darse en protones de
mayor energia en dicha regiéon tomando valores mayores iguales a Wymaz =~ 0.86),,
sin embargo, los valores para betas altos y anisotropias bajas nos son despreciables
ya que tienen valores entre los 0.6€2,y 0.7€2, teniendo ondas de minimo el 60 % de
la frecuencia ciclotronica por lo que particulas que en su viaje hubieran disminuido
su energia podrian entrar en resonancia con estas ondas de frecuencia considerable
generando asi un aumento en la temperatura obteniendo entonces una expansioén no
adiabatica.

Comportamiento para A, 2 6 : Estos valores de anisotropia se pueden encontrar en
los maximos solares, cuando aparecen eyecciones de masa coronal de mayor magni-
tud y tormentas solares con mayor frecuencia (como los ocurridos el 19 de Marzo
de 2005) en estos se puede encontrar anisotropia térmica con valores entre 6 y 8.5
teniendo maximos en valores cercanos a los 9.5 para una distancia comprendida
entre 0.3 y 1 U.A. ; En esta zona el comportamiento de la frecuencia real cambia,
ademas, también cambia su relacion con beta, donde ahora la frecuencia real au-
menta a medida que beta y la anisotropia aumentan al igual que pasa en la tasa
de crecimiento, sin embargo aun persiste el crecimiento asintotico para valores de
B < 0.5, pero para valores mayores, es decir cuando la presién térmica tiende a
igualar la presion magnética, la frecuencia real puede crecer sin restricciones hasta
la resonancia ciclotronica (#rmez/q, = 1) a medida que la anisotropia aumenta. Esto
lleva a suponer que la variacion de beta tiene un papel significativo para valores de
anisotropia altos, es decir, para actividad solar irregular la presion térmica contri-
buye a la resonancia ciclotrénica, sin embargo, esta posee una mayor participacion
para frecuencias cercanas y superiores a Wymae =~ 0.9€2, la cual se encuentra para
anisotropia con valores elevados (entre 8 y 10); estas anisotropias solo se podrian
encontrar si se cumplen dos factores: el primero es la actividad solar ya que solo
se presenta en maximos solares, y la segunda es que solo se podrian encontrar en
las cercanias del Sol, ya que dentro de lo registrado en la [ref de marzo 2005] solo
se encontré un evento cercano a la tierra donde el maximo valor de la anisotropia
fue de 3.88. Esto sugiere entonces que los valores maximos de la frecuencia real se
encontrarfan cerca a wWymq, =~ 0.9€2, para maximos solares en las cercanias del Sol.

6.2.3. Discusion de resultados

En la subseccién anterior se encontré que los resultados de las tres variables (7,,, Ak,
Y Wy,...) tienen una fuerte dependencia con la anisotropia térmica de los protones,
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obteniendo valores altos para anisotropias altas con una leve mas no totalmente
despreciable participacion del parametro beta, esto muestra entonces que la aniso-
tropia térmica es la principal fuente de la inestabilidad. Al ser la anisotropia térmica
dependiente de la fuerza de Lorentz esta tiende a aumentar a medida que el campo
magnético sea mayor, lo cual, se percibe al estar mas cerca del Sol, ademés el para-
metro beta también se ve afectado por el incremento del campo magnético, al tener
una relacion inversa el parametro beta tenderd a ser mucho menor a 1 cuando se
mida en las cercanias del Sol dando como resultado que la anisotropia térmica ten-
ga mayor libertad como fuente principal de la inestabilidad como se pudo apreciar
en los resultados anteriormente expuestos; esto sugiere que entre més cerca del Sol
mayor sera la inestabilidad, por lo tanto una posible mayor aceleracién de protones,
ademas de poder interactuar de forma resonante con protones de mayor energia y de
esta forma se podrian encontrar frecuencias que puedan acelerar y calentar el viento
solar hasta los valores reportados en la literatural][][][].

Diversos trabajos como por ejemplo el hecho por R.C. Davidson en 1975, muestran
que para valores de anisotropia alta (A, = 20) la tasa crecimiento es ain mayor que
la presentada en los resultados de esta tesis, al igual que se encuentra que la frecuen-
cia real normalizada toma valores muy cercanos la unidad (¢rmaz/q, = 1) para una
mayor cantidad de nimeros de onda, por lo que se podria decir que existirian una
mayor poblacién de ondas que entren en resonancia ciclotréonica con los protones; el
problema radicaria en que dichos valores s6lo son planteados de forma tedrica ya que
nos limita la obtencion de los datos siendo hasta el momento los datos més cercanos
los obtenidos por HELIOS a una distancia de aproximadamente 0.3 U.A. los cuales
fueron tomados hasta el afio 1971 por lo tanto la otra limitacion seria la tecnologia
de la época. Sin embargo todo esto puede tener un gran cambio para obtener un
gran avance, lo cual serd provista por la misién Solar Orbiter (SolO) teniendo esta
como objetivo tomar medidas in-situ y a distancia del campo magnético sobre la
superficie solar, la heliosfera y el viento solar; esto conllevaria a una cantidad de
datos nuevos con una mayor resolucion a una distancia considerablemente pequena
hasta el Sol aproximadamente de 60 radios solares (equivalentes a 0.284 U.A.) pro-
veera material para corroborar o contradecir diversas teorias. Dentro de estos datos
podrian encontrarse diferentes valores de anisotropia o del parametro beta dada la
distancia o nuevos cambios en la funciéon de distribucién de velocidades del viento
solar por lo que existiria la posibilidad de utilizar los datos expuestos en esta tesis
como un apoyo para un mayor analisis.
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Figura 6.7.: Comportamiento de la tasa de crecimiento méaxima en funcién de j

y de A, a)gréfica tridimensional de ~,, (5”, A) b) mapa de contorno en un plano
A, — B) para los valores de 7,,constante.
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Figura 6.8.: Comportamiento del ancho de la poblacién inestable en funcién de
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7. Conclusiones

En el capitulo 4 se resolvi6 la ecuacion de Vlasov linealizada (Ecuacion 4.14) apli-
cando el método de pequenas perturbaciones y el método de las caracteristicas . Se
resolvieron todos los pasos para el calculo analitico hasta llegar al relacion de disper-
sion para la inestabilidad electromagnética ion-ciclotrén, dada por la Ecuacion 4.105,
considerando una funcién de distribucién de velocidades bi-Maxwelliana expresada
de forma general por la Ecuacion 4.85, lo cual aporta una base sélida para aque-
llas personas que deseen incursionar en el tema. Esto acompanado de una serie
de conceptos basicos expuestos a lo largo de la tesis. En el capitulo 5 se resol-
vio la Ecuacion 4.105 para un plasma tipo viento solar proton-electrén utilizando
curvas de nivel y el método de Miiller, donde se identificaron las ramas existentes
al momento de la solucion de relacién de dispersion y su relevancia para el siste-
ma establecido; se verificé que el modo que presenta excitacion (v > 0) es la rama
ion-ciclotrén, mientras que las demés ramas se encontraron estables (rama magne-
tosénica) o amortiguadas (modos de orden superior). En la seccién 5.4 se corrobor6
la validez y eficiencia del codigo planteado para la obtencion de los resultados, obte-
niendo un respuesta satisfactoria y en concordancia con lo reportado en la literatura
para diferentes valores de los parametros.

Los resultados presentados se centraron en las variables v, Ak, vy w,, lo cual es
poco comun en el andlisis de la inestabilidad; ademas de presentar graficos 3D y de
contornos no reportados en la literatura. A continuacién se resumen las conclusiones
mas importantes para estos resultados:

1. El comportamiento de la tasa de crecimiento méxima es creciente a medida
que los parametros A, y 3 aumentan, como se esperaba de lo reportado por la
literatura, mostrando una dependencia mayoritaria de la anisotropia térmica,
esto fue corroborado por el grafico tridimensional el cual brinda una mayor in-
formacion y mayor facilidad al momento del andlisis de la variable en cuestion,
ademas se encontrd una relacion cuasi-lineal con la anisotropia sugiriendo en-
tonces que la inestabilidad es mayor para regiones cercanas al Sol y disminuye
en la expansion del viento solar, sin embargo, dicha inestabilidad no desapare-
ce como se supondria al perder su fuente de energia, por lo que esto puede ser
responsabilidad de la presién térmica, ya que esta supera la presiéon magnética
a grandes distancias lo cual se evidencia como el incremento en el valor del
parametro beta, persistiendo entonces la excitacion de ondas para cientos de
radios solares de distancia, por ende un posible incremento en la temperatura
del viento solar. Ademads, se corrobord la relacién inversa existente entre A, y
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102

B por medio del mapa de contornos, para los diferentes valores de la tasa de
crecimiento maxima.

El denominado niimero de poblaciéon inestable, el cual da una nocion de la can-
tidad de ondas que se encuentran excitadas o afectadas por la inestabilidad
(‘algo que generalmente es mencionado de forma superficial o minoritaria en
cuanto a esta inestabilidad) mostré al igual que en la tasa de crecimiento una
dependencia mayoritaria de la anisotropia térmica, teniendo un comportamien-
to creciente relativamente lineal a medida que A, aumenta y una dependencia
substancialmente menor de 3 por lo tanto la variacion de la presion térmica
y la presion magnética no tiene interfiere en la cantidad de ondas que son
excitadas, ya que no aumenta de disminuye dicho valor; sugiriendo entonces
de igual manera que con la tasa de crecimiento, que el rango de ondas que se
pueden ver afectadas por la inestabilidad es mayor en cuanto se esté mas cerca
del Sol. Ademas, en el mapa de contornos se evidencio la poca participacion de
B teniendo esta una relacion débilmente inversa; por lo que es posible inferir
que la relacion inversa de A, y 3 no solo se presenta en la tasa de crecimiento.

La frecuencia real maxima (al igual que en Ak, esto se ha mencionado de
forma minoritaria en la literatura), presenté un cambio de comportamiento
para A, > 6 dentro de los limites establecidos; se encontré que wypq, crecia
de forma asimtoética a medida que beta disminuia y la anisotropia aumentaba
hasta un valor de A, = 6, y posteriormente para valores mayores de A, y 3 la
frecuencia crecia sin restricciones hasta la resonancia ciclotronica, sugiriendo
que beta juega un rol importante para llegar a la resonancia con las particulas
(posiblemente también con otras ondas).

El comportamiento de la frecuencia real maxima podria ser dividida en dos
«regiones» , la primera para A, < 6 donde w4, crece a medida que beta
disminuye y la anisotropia aumenta; y la segunda para A, > 6 donde Wymqz
crece a medida que beta aumenta y la anisotropia aumenta. La separacion
en estas dos regiones sugiere que la presion magnética cumple la funciéon de
restringir la posibilidad de la resonancia ciclotrénica, esto se cumple hasta que
la agitacion térmica aumente; es decir, cuando la presion térmica comienza a
igualar la presién magnética y la anisotropia térmica tiene valores moderada-
mente altos, esto explicaria el crecimiento sin restriccion de la frecuencia real
maxima para valores altos de beta y de anisotropia. También se encontré que
para valores altos de anisotropia la frecuencia real maxima es mayor que 0.952
por lo tanto se encontraria una mayor resonancia cerca al Sol.

En el mapa de contornos de wy,q.: se observo este cambio para los valores
antes mencionados, donde en la primera regién se da una relacion creciente
en principio para cambiar a una tendencia decreciente después de cierto va-
lor de beta; en la segunda regiéon se da una relaciéon inversa sin cambios en
rango de valores establecidos de beta, similar a la encontrada para la tasa de
crecimiento maximo. Esto corrobora el cambio de comportamiento y la depen-



Conclusiones

dencia e importancia de beta para la resonancia ciclotronica de las ondas con
las particulas (u otras ondas).

6. Los resultados encontrados muestran que existe una mayor resonancia e ines-
tabilidad, al igual que una mayor poblacién de ondas afectadas cuanto mas
cerca se encuentre el viento al Sol, decreciendo a medida que el viento so-
lar viaja desde el Sol hacia el espacio, sin embargo estas caracteristicas de la
inestabilidad no desaparecen, persisten aunque con menor fuerza, por lo tanto
podria afectar a iones que en su viaje perdieron energia, y asi de esta forma
acelerarlos y aumentar en cierto grado la temperatura del viento solar, mos-
trandose como picos al momento de la medida de la temperatura como funciéon
de la distancia heliocéntrica.

7. Los resultados expuestos en forma tridimensional (Figura 6.7, Figura 6.8 y
Figura 6.9) pueden brindar una mayor informacién en un amplio rango de
valores posibles para la anisotropia térmica y el parametro beta, los cuales
han sido reportados para distancias entre los 0.3 U.A. y 1 U.A. de distancia
desde el Sol abarcando tanto los minimos solares como los méaximos solares,
siendo un apoyo para la posteriores eventos solares y futuros trabajos sobre
el tema; anadido a estos dichos resultados también pueden ser aplicados a
plasmas de laboratorio como lo son los experimentos de inyeccién de un haz
de particulas en un plasma.
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A. Apéndice

A.1. Método de las caracteristicas

El método de las caracteristicas es un método por el cual es posible resolver pro-
blemas de valor inicial para ecuaciones diferenciales parciales de primer orden. La
explicacién de este apéndice es basada en la referencia [$1]. El objetivo del método
de caracteristicas, cuando se aplica a esta ecuacion, es cambiar las coordenadas de
(z,y) a un nuevo sistema de coordenadas en el que la ecuacién diferencial parcial
(EDP) se convierte en una ecuacién diferencial ordinaria (EDO) a lo largo de ciertas
curvas en el plano x — t. Tales curvas, curvas caracteristica, se denominan curvas
caracteristicas o simplemente las caracteristicas. La nueva variable variara y la nue-
va variable sera constante a lo largo de las caracteristicas. La variable cambiara a lo
largo de la curva inicial en el plano = — t. La forma mas general de representar una
ecuacion diferencial e primer orden a dos variables independientes = e y es:

F(z,y,u,uz,uy) =0 (A.1)

para (z,y) € D C R; donde F' es una funciéon dada y v = wu(x,y) es una funcién
desconocida de sus variables z e y. Por dltimo u,, u, son las derivadas parciales

Para explicar el método se trabajara con la ecuacion de adveccion:

U+ cuy, =0 (A.2)

teniendo como solucién general

u=f(xr—ct) (A.3)

Si se impone la condicién inicial
u(z,0) = ¢ () (A.4)
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para x € R; entonces se tendra que f (z) = ¢ (z),y que a solucién a el problema de
valor inicial para la Ecuacion A.2 y Ecuacion A4 es

u(x,t) = ¢ (x— ct) (A.5)

las lineas rectas x — ct son constantes, la cuales son llamadas caracteristicas, en
estas caracteristicas la ecuacién diferencial parcial (Ecuacién A.2) se reduce a una
ecuaciéon diferencial ordinaria du/ax = 0.Es decir, si C' es una caracteristica tipica
x = ct + k para alguna constante k, entonces la derivada direccional de u a lo largo
de la curva es

du dx
— @), 0) = (@ (1), 8) 2+ (@ (8),1)

=u, (z(t),t)c+u (x(t),t)

el cual es el lado izquierdo de la Ecuacién A.2 evaluada a lo largo de C. Ahora, en
lugar de ser una constante C', es posible remplazarla por una funcién de variables
independientes ¢ y x y considerar el problema de valor inicial

u +c(x,t)u, =0
u(z,0) = ¢ (z) (A.6)

donde ¢ (z,t) es una funcién dada. Ahora C' es la familia de curvas definidas por la
ecuacion diferencial

dx

i c¢(z,t) (A.7)

luego, para un miembro a lo largo de C'

Wy = e (@) e = 0
i _uzdt U = UgC (T, Up =

Por lo tanto u es constante en cada miembro de C'. Las curvas C' definidas por la
Ecuacion A.7 son las denominada curvas caracteristicas.

106



Bibliografia

1]
2]

3]

[4]

[5]

[6]

[7]

[10]

[11]

[12]

H. Zell, “SOHO Images,” 2015. [Online|. Available: https://www.nasa.gov/
mission{__}pages/soho/images/index.html

——, “Sun Release X3.1-class Solar Flare on Oct. 24, 2014,” 2015.
[Online]. Awvailable: https://www.nasa.gov/content/goddard /sun-release-x3.
1-class-solar-flare-on-oct-24-2014

——, “The Sun,” 2015. [Online]. Available: https://www.nasa.gov/
mission{__}pages/sunearth/science/Sunlayers.html

I. S. Shklovskii and T. Page, “Physics of the Solar Corona,” American Journal
of Physics, 1967.

H. Zell, “NASA’s Solar Dynamics Observatory Investigates the Sun’s Cycle
of Highs and Lows,” 2013. [Online|. Available: https://www.nasa.gov/topics/
solarsystem/features/sdo{ }cycle.html

——, “SDO Celebrates One Year Anniversary,” 2014. [Online]. Available:
https://www.nasa.gov/mission{ }pages/sdo/news/sdo-lyear.html

E. Marsch, “Solar wind and kinetic heliophysics,” Annales Geophysicae,
vol. 36, mno. 6, pp. 1607-1630, nov 2018. [Online|. Available: https:
//www.ann-geophys.net /36/1607/2018/

S. P. Gary, S. A. Fuselier, and B. J. Anderson, “lon anisotropy
instabilities in the magnetosheath,” Journal of Geophysical Research: Space
Physics, vol. 98, no. A2, pp. 1481-1488, feb 1993. [Online]. Available:
http://doi.wiley.com/10.1029/92J A01844

——, “Ion anisotropy instabilities in the magnetosheath,” Journal of Geophy-
sical Research: Space Physics, 1993.

S. P. Gary, “The mirror and ion cyclotron anisotropy instabilities,” Journal of
Geophysical Research, vol. 97, no. A6, p. 8519, jun 1992. [Online|. Available:
http://doi.wiley.com,/10.1029,/92JA00299

N. Meyer-Vernet, “Basics of the Solar Wind (Cambridge Atmospheric and Space
Science Series),” Tech. Rep.

E. Marsch, “Kinetic Physics of the Solar Corona and Solar Wind,”
Living Reviews in Solar Physics, vol. 3, 2006. [Online]. Available:
http://link.springer.com/10.12942 /lrsp-2006- 1

107


https://www.nasa.gov/mission{_}pages/soho/images/index.html
https://www.nasa.gov/mission{_}pages/soho/images/index.html
https://www.nasa.gov/content/goddard/sun-release-x3.1-class-solar-flare-on-oct-24-2014
https://www.nasa.gov/content/goddard/sun-release-x3.1-class-solar-flare-on-oct-24-2014
https://www.nasa.gov/mission{_}pages/sunearth/science/Sunlayers.html
https://www.nasa.gov/mission{_}pages/sunearth/science/Sunlayers.html
https://www.nasa.gov/topics/solarsystem/features/sdo{_}cycle.html
https://www.nasa.gov/topics/solarsystem/features/sdo{_}cycle.html
https://www.nasa.gov/mission{_}pages/sdo/news/sdo-1year.html
https://www.ann-geophys.net/36/1607/2018/
https://www.ann-geophys.net/36/1607/2018/
http://doi.wiley.com/10.1029/92JA01844
http://doi.wiley.com/10.1029/92JA00299
http://link.springer.com/10.12942/lrsp-2006-1

Bibliografia

[13]

[14]

[15]

[19]

[20]

[21]

[22]

108

N. A. Schwadron and D. J. McComas, “Solar Wind Scaling Law,” The
Astrophysical Journal, vol. 599, no. 2, pp. 1395-1403, dec 2003. [Online].
Available: http://stacks.iop.org/0004-637X/599/i=2/a=1395

L. D. Xia, E. Marsch, and K. Wilhelm, “On the network structures in solar
equatorial coronal holes,” Astronomy € Astrophysics, vol. 424, no. 3, pp. 1025—
1037, sep 2004. [Online]. Available: http://www.aanda.org/10.1051/0004-6361:
20047027

J. A Eddy and R. Ise, “A mnew sun : the solar results from
SKYLAB,” Washington : Scientific and Technical Information Olffice,
National Aeronautics and Space Administration : for sale by the Supt.
of Docs., U.S. Govt. Print. Off., 1979., 1979. [Online]. Available:
http://adsabs.harvard.edu/abs/1979nssr.book.....E

I. S. Shklovskii and T. Page, “Physics of the Solar Corona,” American Journal
of Physics, 1967.

M. Neugebauer and M., “Observations of solar-wind helium,” Fundamentals
of Cosmic Physics, vol. 7, May 1981, p. 131-199., vol. 7, pp. 131-199, 1981.
[Online]. Available: http://adsabs.harvard.edu/abs/1981FCoPh...7..131N

W. 1. Axford and J. F. McKenzie, “The origin of high speed solar wind
streams,” In: Solar Wind Seven; Proceedings of the 3rd COSPAR Colloquium,
Goslar, Germany, Sept. 16-20, 1991 (A93-3355/ 13-92), p. 1-5., pp. 1-5, 1992.
[Online]. Available: http://adsabs.harvard.edu/abs/1992sws..coll....1A

——, “The acceleration of the solar wind,” in AIP Conference Proceedings,
vol. 382. AIP, 1996, pp. 72-75. [Online]. Available: http://aip.scitation.org/
doi/abs/10.1063/1.51363

J. L. Kohl, G. Noci, E. Antonucci, G. Tondello, M. C. E. Huber, S. R.
Cranmer, L. Strachan, A. V. Panasyuk, L. D. Gardner, M. Romoli,
S. Fineschi, D. Dobrzycka, J. C. Raymond, P. Nicolosi, O. H. W. Siegmund,
D. Spadaro, C. Benna, A. Ciaravella, S. Giordano, S. R. Habbal, M. Karovska,
X. Li, R. Martin, J. G. Michels, A. Modigliani, G. Naletto, R. H.
O’neal, C. Pernechele, G. Poletto, P. L. Smith, and R. M. Suleiman,
“UVCS/SOHO EMPIRICAL DETERMINATIONS OF ANISOTROPIC
VELOCITY DISTRIBUTIONS IN THE SOLAR CORONA,” Tech. Rep.,
1998. [Online]. Available: http://iopscience.iop.org/article/10.1086 /311434 /pdf

S. R. Cranmer, “Coronal Holes and the High-Speed Solar Wind,” Space
Science Reviews, vol. 101, no. 3/4, pp. 229-294, 2002. [Online]. Available:
http://link.springer.com/10.1023/A:1020840004535

P. A. Isenberg, “The kinetic shell model of coronal heating and acceleration
by ion cyclotron waves: 2. Inward and outward propagating waves,” Journal of
Geophysical Research: Space Physics, vol. 106, no. A12, pp. 29249-29 260, dec
2001. [Online]. Available: http://doi.wiley.com/10.1029/2001JA000176


http://stacks.iop.org/0004-637X/599/i=2/a=1395
http://www.aanda.org/10.1051/0004-6361:20047027
http://www.aanda.org/10.1051/0004-6361:20047027
http://adsabs.harvard.edu/abs/1979nssr.book.....E
http://adsabs.harvard.edu/abs/1981FCoPh...7..131N
http://adsabs.harvard.edu/abs/1992sws..coll....1A
http://aip.scitation.org/doi/abs/10.1063/1.51363
http://aip.scitation.org/doi/abs/10.1063/1.51363
http://iopscience.iop.org/article/10.1086/311434/pdf
http://link.springer.com/10.1023/A:1020840004535
http://doi.wiley.com/10.1029/2001JA000176

Bibliografia

23]

[24]

[25]

[26]

[27]

[32]

J. V. Hollweg, “Generation of the fast solar wind: A review with
emphasis on the resonant cyclotron interaction,” Journal of Geophysical
Research, vol. 107, no. A7, p. 1147, 2002. [Online]. Available: http:
//doi.wiley.com/10.1029/2001JA000270

S. R. Cranmer, J. L. Kohl, G. Noci, E. Antonucci, G. Tondello, M. C. E.
Huber, L. Strachan, A. V. Panasyuk, L. D. Gardner, M. Romoli, S. Fineschi,
D. Dobrzycka, J. C. Raymond, P. Nicolosi, O. H. W. Siegmund, D. Spadaro,
C. Benna, A. Ciaravella, S. Giordano, S. R. Habbal, M. Karovska, X. Li,
R. Martin, J. G. Michels, A. Modigliani, G. Naletto, R. H. O’Neal,
C. Pernechele, G. Poletto, P. L. Smith, and R. M. Suleiman, “An Empirical
Model of a Polar Coronal Hole at Solar Minimum,” The Astrophysical
Journal, vol. 511, no. 1, pp. 481-501, jan 1999. [Online]. Available:
http://stacks.iop.org/0004-637X/511/i=1/a=481

C. Y. Tu and E. Marsch, “MHD structures, waves and turbulence in the
solar wind: Observations and theories,” Space Science Reviews, vol. 73, no.
1-2, pp. 1-210, jul 1995. [Online|. Available: http://link.springer.com/10.1007/
BF00748891

B. T. Tsurutani, G. S. Lakhina, J. S. Pickett, F. L. Guarnieri, N. Lin,
and B. E. Goldstein, “Nonlinear Alfvén waves, discontinuities, proton
perpendicular acceleration, and magnetic holes/decreases in interplanetary
space and the magnetosphere: intermediate shocks? Nonlinear Processes in
Geophysics Nonlinear Alfvén waves, discontinuities, proton ,” Tech. Rep. 3,
2005. [Online]. Available: https://hal.archives-ouvertes.fr/hal-00302560

P. H. Yoon, C. B. Wang, and C. S. Wu, “Pitch-angle diffusion of
ions via mnonresonant interaction with Alfvénic turbulence,” Physics of
Plasmas, vol. 16, no. 10, p. 102102, oct 2009. [Online]. Available:
http://aip.scitation.org/doi/10.1063/1.3236749

C. S. Wu and P. H. Yoon, “Proton Heating via Nonresonant Scattering Off
Intrinsic Alfvénic Turbulence,” 2007.

P. A. Isenberg and J. V. Hollweg, “On the preferential acceleration and heating
of solar wind heavy ions,” Journal of Geophysical Research, 1983.

L. Gomberoff, V. Munoz, and J. A. Valdivia, “Ion cyclotron instability triggered
by drifting minor ion species: Cascade effect and exact results,” Planetary and
Space Science, 2004.

R. Esser, S. Fineschi, D. Dobrzycka, S. R. Habbal, R. J. Edgar, J. C. Raymond,
J. L. Kohl, and M. Guhathakurta, “Plasma Properties in Coronal Holes
Derived from Measurements of Minor Ion Spectral Lines and Polarized White
Light Intensity,” The Astrophysical Journal, vol. 510, no. 1, pp. L63-L67, jan
1999. [Online]. Available: http://stacks.iop.org/1538-4357/510/i=1/a=L63

J. L. Kohl, G. Noci, E. Antonucci, G. Tondello, M. C. E. Huber,
L. D. Gardner, P. Nicolosi, L. Strachan, S. Fineschi, J. C. Raymond,

109


http://doi.wiley.com/10.1029/2001JA000270
http://doi.wiley.com/10.1029/2001JA000270
http://stacks.iop.org/0004-637X/511/i=1/a=481
http://link.springer.com/10.1007/BF00748891
http://link.springer.com/10.1007/BF00748891
https://hal.archives-ouvertes.fr/hal-00302560
http://aip.scitation.org/doi/10.1063/1.3236749
http://stacks.iop.org/1538-4357/510/i=1/a=L63

Bibliografia

[33]

[37]

[38]

[39]

[40]

[41]

110

M. Romoli, D. Spadaro, A. Panasyuk, O. H. W. Siegmund, C. Benna,
A. Ciaravella, S. R. Cranmer, S. Giordano, M. Karovska, R. Martin,
J. Michels, A. Modigliani, G. Naletto, C. Pernechele, G. Poletto, and P. L.
Smith, “First Results from the SOHO Ultraviolet Coronagraph Spectrometer,”
Solar Physics, vol. 175, no. 2, pp. 613-644, 1997. [Online]. Available:
http://link.springer.com/10.1023/A:1004903206467

X. Li, S. R. Habbal, J. L. Kohl, and G. Noci, “The Effect of Temperature
Anisotropy on Observations of Doppler Dimming and Pumping in the Inner
Corona,” The Astrophysical Journal, vol. 501, no. 1, pp. L133-L137, jul 1998.
[Online]. Available: http://stacks.iop.org/1538-4357 /501 /i=1/a=1.133

W. H. Matthaeus and M. Velli, “Who Needs Turbulence?” Space Science
Reviews, vol. 160, no. 1-4, pp. 145-168, oct 2011. [Online]. Available:
http://link.springer.com/10.1007/s11214-011-9793-9

O. Alexandrova, C. H. K. Chen, L. Sorriso-Valvo, T. S. Horbury, and
S. D. Bale, “Solar Wind Turbulence and the Role of Ion Instabilities,”
Space Science Reviews, Volume 178, Issue 2-4, pp. 101-139, vol. 178, pp.
101-139, jun 2013. [Online]. Available: http://arxiv.org/abs/1306.5336http:
//dx.doi.org/10.1007 /s11214-013-0004-8

R. Bruno and V. Carbone, “The Solar Wind as a Turbulence Laboratory,”
Living Reviews in Solar Physics, vol. 10, no. 1, p. 2, 2013. [Online]. Available:
http://link.springer.com/10.12942 /1rsp-2013-2

S. J. Schwartz and I. W. Roxburgh, “Instabilities in the Solar Wind,” pp.
555-563. [Online|. Available: https://www.jstor.org/stable/36799

E. Marsch, K.-H. Miihlhduser, R. Schwenn, H. Rosenbauer, W. Pilipp, and
F. M. Neubauer, “Solar wind protons: Three-dimensional velocity distributions
and derived plasma parameters measured between 0.3 and 1 AU,” Journal of
Geophysical Research, vol. 87, no. Al, p. 52, jan 1982. [Online|. Available:
http://doi.wiley.com/10.1029/JA0871A01p00052

P. Hellinger, P. Travnicek, J. C. Kasper, and A. J. Lazarus, “Solar wind
proton temperature anisotropy: Linear theory and WIND /SWE observations,”
Geophysical Research Letters, vol. 33, no. 9, p. L09101, 2006. [Online].
Available: http://doi.wiley.com/10.1029/2006GL025925

S. Stverak, P. Travnicek, M. Maksimovic, E. Marsch, A. N. Fazakerley, and
E. E. Scime, “Electron temperature anisotropy constraints in the solar wind,”
Journal of Geophysical Research: Space Physics, vol. 113, no. A3, pp. n/a-n/a,
mar 2008. [Online]. Available: http://doi.wiley.com/10.1029/2007JA012733

E. Marsch, X. Ao, and C. Tu, “On the temperature anisotropy of the core
part of the proton velocity distribution function in the solar wind,” Journal
of Geophysical Research, vol. 109, no. A4, p. A04102, apr 2004. [Online].
Available: http://doi.wiley.com/10.1029/2003JA010330


http://link.springer.com/10.1023/A:1004903206467
http://stacks.iop.org/1538-4357/501/i=1/a=L133
http://link.springer.com/10.1007/s11214-011-9793-9
http://arxiv.org/abs/1306.5336 http://dx.doi.org/10.1007/s11214-013-0004-8
http://arxiv.org/abs/1306.5336 http://dx.doi.org/10.1007/s11214-013-0004-8
http://link.springer.com/10.12942/lrsp-2013-2
https://www.jstor.org/stable/36799
http://doi.wiley.com/10.1029/JA087iA01p00052
http://doi.wiley.com/10.1029/2006GL025925
http://doi.wiley.com/10.1029/2007JA012733
http://doi.wiley.com/10.1029/2003JA010330

Bibliografia

[42]

[43]

[46]

[47]

[52]

L. Matteini, S. Landi, P. Hellinger, F. Pantellini, M. Maksimovic,
M. Velli, B. E. Goldstein, and E. Marsch, “Evolution of the solar
wind proton temperature anisotropy from 0.3 to 2.5 AU,” Geophysical
Research Letters, vol. 34, no. 20, p. 120105, oct 2007. [Online]. Available:
http://doi.wiley.com/10.1029,/2007GL030920

L. Matteini, P. Hellinger, B. E. Goldstein, S. Landi, M. Velli, and
M. Neugebauer, “Signatures of kinetic instabilities in the solar wind,” Journal
of Geophysical Research: Space Physics, vol. 118, no. 6, pp. 2771-2782, jun
2013. [Online]. Available: http://doi.wiley.com/10.1002/jgra.50320

S. P. Gary, M. D. Montgomery, W. C. Feldman, and D. W. Forslund,
“Proton temperature anisotropy instabilities in the solar wind,” Journal of
Geophysical Research, vol. 81, no. 7, pp. 1241-1246, mar 1976. [Online].
Available: http://doi.wiley.com/10.1029/JA081i007p01241

N. Noreen, P. H. Yoon, and S. Zaheer, “Cyclotron instabilities driven by
temperature anisotropy in the solar wind,” Physics of Plasmas, vol. 24, no. 10,
p. 102902, oct 2017. [Online]. Available: http://aip.scitation.org/doi/10.1063/
1.4999339

S. Xue, R. M. Thorne, and D. Summers, “Electromagnetic ion-cyclotron
instability in space plasmas,” Journal of Geophysical Research, vol. 98, no. A10,
p. 17475, 1993. [Online|. Available: http://doi.wiley.com/10.1029/93JA00790

A. A Galeev, “BASIC PLASMA PHYSICS III Selected Chapters
Handbook of Plasma Physics Volumes 1 and 2 Editors NORTH-
HOLLAND AMSTERDAM &a¢ OXFORD ac NEW YORK a¢ TOKYO,”
Tech. Rep. [Online|. Available: https://www-thphys.physics.ox.ac.uk/people/
AlexanderSchekochihin /notes/PlasmaClassics/kulsrud{__}handbook83.pdf

M. G. M. G. Kivelson and C. T. C. T. Russell, Introduction to space
physics.  Cambridge University Press, 1995. [Online]. Available: https:
//books.google.com.co/books/about/Introduction{ _}to{ }Space{ }Physics.
html?id=qWHSqXGfsfQC{& }redir{__}esc=y

Y. Kamide and A. Chian, Eds., Handbook of the Solar-Terrestrial
Environment. Berlin, Heidelberg: Springer Berlin Heidelberg, 2007. [Online].
Available: http://link.springer.com/10.1007/978-3-540-46315-3

B. V. V Zheleznyakov, H. S. H Massey, and O. London Edinburgh New York
Toronto Sydney Paris Braunschweig, “RADIO EMISSION OF THE SUN AND
PLANETS PERGAMON PRESS,” Tech. Rep., 1970.

K. R. Lang, Sun, earth, and sky. Springer, 2006. [Online|. Availa-
ble: https://books.google.com.co/books/about/Sun{ }Earth{ }and{ }Sky.
html?id=WIHNCRwbQdUC{& }source=kp{__}cover{&}redir{ }esc=y

A. S. Narayanan, An Introduction to Waves and Oscillations in the Sun, 2013.

111


http://doi.wiley.com/10.1029/2007GL030920
http://doi.wiley.com/10.1002/jgra.50320
http://doi.wiley.com/10.1029/JA081i007p01241
http://aip.scitation.org/doi/10.1063/1.4999339
http://aip.scitation.org/doi/10.1063/1.4999339
http://doi.wiley.com/10.1029/93JA00790
https://www-thphys.physics.ox.ac.uk/people/AlexanderSchekochihin/notes/PlasmaClassics/kulsrud{_}handbook83.pdf
https://www-thphys.physics.ox.ac.uk/people/AlexanderSchekochihin/notes/PlasmaClassics/kulsrud{_}handbook83.pdf
https://books.google.com.co/books/about/Introduction{_}to{_}Space{_}Physics.html?id=qWHSqXGfsfQC{&}redir{_}esc=y
https://books.google.com.co/books/about/Introduction{_}to{_}Space{_}Physics.html?id=qWHSqXGfsfQC{&}redir{_}esc=y
https://books.google.com.co/books/about/Introduction{_}to{_}Space{_}Physics.html?id=qWHSqXGfsfQC{&}redir{_}esc=y
http://link.springer.com/10.1007/978-3-540-46315-3
https://books.google.com.co/books/about/Sun{_}Earth{_}and{_}Sky.html?id=WlHNCRwbQdUC{&}source=kp{_}cover{&}redir{_}esc=y
https://books.google.com.co/books/about/Sun{_}Earth{_}and{_}Sky.html?id=WlHNCRwbQdUC{&}source=kp{_}cover{&}redir{_}esc=y

Bibliografia

[53]

[54]

[55]

[57]

[58]

[59]

[60]

[61]

[62]

112

G. K. Parks and G. K., “Physics of space plasmas - an introduction,” Redwood
City, CA, Addison-Wesley Publishing Co., 1991, 547 p., 1991. [Online].
Available: http://adsabs.harvard.edu/abs/1991pspa.book.....P

E. N. Parker and E. N., “Dynamics of the Interplanetary Gas and Magnetic
Fields.” The Astrophysical Journal, vol. 128, p. 664, nov 1958. [Online].
Available: http://adsabs.harvard.edu/doi/10.1086 /146579

K. Gringauz, V. Bezrukikh, V. Ozerov, and R. Rybchinskii, “The study of
interplanetary ionized gas, high-energy electrons and corpuscular radiation of
the sun, employing three-electrode charged particle traps on the second Soviet
space rocket,” Planetary and Space Science, vol. 9, no. 3, pp. 103-107, mar
1962. [Online]. Awailable: https://www.sciencedirect.com/science/article/pii/
0032063362901800

M.-B. Kallenrode, Space physics : an introduction to plasmas and
particles in the heliosphere and magnetospheres.  Springer, 2004. [Online].
Available: https://books.google.com.co/books/about/Space{_ }Physics.html?
id=HnyPP4B4n-4C{& }redir{ }esc=y

J. L. Burch, R. L. Carovillano, and S. K. Antiochos, Sun-earth plasma connec-
tions. American Geophysical Union, 1999.

C. F. Kennel and F. L. Scarf, “Thermal anisotropies and electromagnetic
instabilities in the solar wind,” Journal of Geophysical Research, vol. 73,
no. 19, pp. 6149-6165, oct 1968. [Online|. Available: http://doi.wiley.com/10.
1029/JA073i019p06149

S. Bourouaine, E. Marsch, and F. M. Neubauer, “Temperature anisotropy
and differential streaming of solar wind ions. Correlations with transverse
fluctuations,” Astronomy & Astrophysics, vol. 536, p. A39, dec 2011. [Online].
Available: http://www.aanda.org/10.1051/0004-6361/201117866

A. J. Hundhausen, S. J. Bame, and N. F. Ness, “Solar wind thermal
anisotropies: Vela 3 and IMP 3,7 Journal of Geophysical Research,
vol. 72, mno. 21, pp. 5265-5274, nov 1967. [Online]. Available: http:
//doi.wiley.com/10.1029/J7072i021p05265

S. M. Shaaban, M. Lazar, S. Poedts, and A. Elhanbaly, “Shaping the
solar wind temperature anisotropy by the interplay of electron and proton
instabilities,” Astrophysics and Space Science, vol. 362, no. 1, p. 13, jan 2017.
[Online]. Available: http://link.springer.com/10.1007/s10509-016-2994-7

F. Cap, Handbook on plasma instabilities. Academic
Press, 1976. [Online]. Available: https://books.google.com.
co/books/about/Handbook{ }on{ }Plasma{ }Instabilities.html?id=
1govAAAATAAJ{& }redir{_}esc=y

J. A. Bittencourt, “Elements of Plasma Kinetic Theory,” in Fundamentals

of Plasma Physics. New York, NY: Springer New York, 2004, pp. 122-140.
[Online]. Available: http://link.springer.com/10.1007/978-1-4757-4030-1{__}5


http://adsabs.harvard.edu/abs/1991pspa.book.....P
http://adsabs.harvard.edu/doi/10.1086/146579
https://www.sciencedirect.com/science/article/pii/0032063362901800
https://www.sciencedirect.com/science/article/pii/0032063362901800
https://books.google.com.co/books/about/Space{_}Physics.html?id=HnyPP4B4n-4C{&}redir{_}esc=y
https://books.google.com.co/books/about/Space{_}Physics.html?id=HnyPP4B4n-4C{&}redir{_}esc=y
http://doi.wiley.com/10.1029/JA073i019p06149
http://doi.wiley.com/10.1029/JA073i019p06149
http://www.aanda.org/10.1051/0004-6361/201117866
http://doi.wiley.com/10.1029/JZ072i021p05265
http://doi.wiley.com/10.1029/JZ072i021p05265
http://link.springer.com/10.1007/s10509-016-2994-7
https://books.google.com.co/books/about/Handbook{_}on{_}Plasma{_}Instabilities.html?id=1govAAAAIAAJ{&}redir{_}esc=y
https://books.google.com.co/books/about/Handbook{_}on{_}Plasma{_}Instabilities.html?id=1govAAAAIAAJ{&}redir{_}esc=y
https://books.google.com.co/books/about/Handbook{_}on{_}Plasma{_}Instabilities.html?id=1govAAAAIAAJ{&}redir{_}esc=y
http://link.springer.com/10.1007/978-1-4757-4030-1{_}5

Bibliografia

[64]

[67]

K. Chaudhary, A. M. Imam, S. Z. H. Rizvi, and J. Ali, “Plasma
Kinetic Theory,” in Kinetic Theory. InTech, feb 2018. [Online|. Available:
http://www.intechopen.com/books/kinetic-theory /plasma-kinetic-theory

Q. Edicion, “Métodos numéricos para ingenieros - 5% edicion,” Tech. Rep.
[Online]. Available: http://curso.unach.mx/{~}rarceo/docs/Chapra.pdf

R. S. Pandey, R. P. Pandey, A. K. Srivastava, and S. M. Karim,
“THE ELECTROMAGNETIC ION-CYCLOTRON INSTABILITY IN THE
PRESENCE OF A.C. ELECTRIC FIELD FOR LORENTZIAN KAPPA”
Tech. Rep., 2008. [Online]. Available: http://www.jpier.org/PIERM /pierm01/
14.08032601.pdf

J. J. Podesta and S. P. Gary, “EFFECT OF DIFFERENTIAL FLOW
OF ALPHA PARTICLES ON PROTON PRESSURE ANISOTROPY
INSTABILITIES IN THE SOLAR WIND,” The Astrophysical Journal, vol.
742, no. 1, p. 41, nov 2011. [Online]. Available: http://stacks.iop.org/
0004-637X/742/i=1/a=417key=crossref.56bd0249cbbf59061eda96b5d8113735

I. Silin, R. D. Sydora, I. R. Mann, K. Sauer, and R. L. MacE, “Nonlinear
evolution of electromagnetic ion cyclotron waves,” Physics of Plasmas, 2011.

S. Peter, G. And, and D. Winske, “Simulations of Ion Cyclotron Anisotropy
Instabilities in the Terrestrial Magnetosheath,” Tech. Rep. A6, 1993.

M. S. dosA Santos, L. F. Ziebell, and R. Gaelzer, “Electromagnetic ion-cyclotron
instability in a dusty plasma with product-bi-kappa distributions for the plasma
particles,” Astrophysics and Space Science, 2017.

S. M. Shaaban, M. Lazar, S. Poedts, and A. Elhanbaly, “Effects of electrons
on the electromagnetic ion cyclotron instability: Solar wind implications,” As-
trophysical Journal, 2015.

J. Seough, P. H. Yoon, and J. Hwang, “Quasilinear theory and particle-in-cell
simulation of proton cyclotron instability,” Physics of Plasmas, 2014.

K. G. Klein, B. L. Alterman, M. L. Stevens, D. Vech, and J. C. Kasper,
“A Majority of Solar Wind Intervals Support Ion-Driven Instabilities,” Tech.
Rep., 2018. [Online]. Available: https://arxiv.org/pdf/1804.06330.pdf

P. Astfalk, T. Gorler, and F. Jenko, “DSHARK: A dispersion relation solver
for obliquely propagating waves in bi-kappa-distributed plasmas,” Journal of
Geophysical Research A: Space Physics, 2015.

E. Quataert, T. Heinemann, and A. Spitkovsky, “Linear instabilities driven
by differential rotation in very weakly magnetized plasmas,” Monthly
Notices of the Royal Astronomical Society, vol. 447, no. 4, pp. 3328-3341,
mar 2015. [Online]. Available: http://academic.oup.com/mnras/article/447/4/
3328/992681 /Linear-instabilities-driven-by-differential

S. P. Gary, L. K. Jian, T. W. Broiles, M. L. Stevens, J. J. Podesta,
and J. C. Kasper, “lon-driven instabilities in the solar wind: Wind

113


http://www.intechopen.com/books/kinetic-theory/plasma-kinetic-theory
http://curso.unach.mx/{~}rarceo/docs/Chapra.pdf
http://www.jpier.org/PIERM/pierm01/14.08032601.pdf
http://www.jpier.org/PIERM/pierm01/14.08032601.pdf
http://stacks.iop.org/0004-637X/742/i=1/a=41?key=crossref.56bd0249cbbf59061eda96b5d8113735
http://stacks.iop.org/0004-637X/742/i=1/a=41?key=crossref.56bd0249cbbf59061eda96b5d8113735
https://arxiv.org/pdf/1804.06330.pdf
http://academic.oup.com/mnras/article/447/4/3328/992681/Linear-instabilities-driven-by-differential
http://academic.oup.com/mnras/article/447/4/3328/992681/Linear-instabilities-driven-by-differential

Bibliografia

114

observations of 19 March 2005,” Journal of Geophysical Research: Space
Physics, vol. 121, mno. 1, pp. 3041, jan 2016. [Online|]. Available:
http://doi.wiley.com/10.1002/2015JA021935

M. Barati Mogadam Niyat, S. M. Khorashadizadeh, and A. R. Niknam,
“Electrostatic ion cyclotron instability in a plasma with g-nonextensive
distributions,” Physics of Plasmas, vol. 23, no. 12, p. 122110, dec 2016.
[Online]. Available: http://aip.scitation.org/doi/10.1063/1.4971810

D. Told, J. Cookmeyer, P. Astfalk, and F. Jenko, “A linear dispersion relation
for the hybrid kinetic-ion/fluid-electron model of plasma physics,” New Journal
of Physics, 2016.

M. Lazar, “The electromagnetic ion-cyclotron instability in bi-Kappa distribu-
ted plasmas,” Astronomy € Astrophysics, 2012.

S. P. Gary, M. E. Mckean, D. Winske, B. J. Anderson, R. E. Denton, and S. A.
Fuselier, “The proton cyclotron instability and the anisotropy/&#946; inverse
correlation,” Tech. Rep. A4, 1994.

J. D. J. D. Logan, Applied mathematics. Wiley-
Interscience, 2006. [Online]. Available: https://books.google.
com.co/books?id=nUk{ }JAQAATAAJ{&}q=7.1.24+the+advection+
equation{& }dq="7.1.24+the+advection+equation{ & thl=es{& }sa=X{& }ved=
0ahUKEwigq6ydwNzfAhWSmlIkKHURzZAXMQG6AEISzZAE


http://doi.wiley.com/10.1002/2015JA021935
http://aip.scitation.org/doi/10.1063/1.4971810
https://books.google.com.co/books?id=nUk{_}AQAAIAAJ{&}q=7.1.2+the+advection+equation{&}dq=7.1.2+the+advection+equation{&}hl=es{&}sa=X{&}ved=0ahUKEwigq6ydwNzfAhWSmlkKHURzAXMQ6AEISzAE
https://books.google.com.co/books?id=nUk{_}AQAAIAAJ{&}q=7.1.2+the+advection+equation{&}dq=7.1.2+the+advection+equation{&}hl=es{&}sa=X{&}ved=0ahUKEwigq6ydwNzfAhWSmlkKHURzAXMQ6AEISzAE
https://books.google.com.co/books?id=nUk{_}AQAAIAAJ{&}q=7.1.2+the+advection+equation{&}dq=7.1.2+the+advection+equation{&}hl=es{&}sa=X{&}ved=0ahUKEwigq6ydwNzfAhWSmlkKHURzAXMQ6AEISzAE
https://books.google.com.co/books?id=nUk{_}AQAAIAAJ{&}q=7.1.2+the+advection+equation{&}dq=7.1.2+the+advection+equation{&}hl=es{&}sa=X{&}ved=0ahUKEwigq6ydwNzfAhWSmlkKHURzAXMQ6AEISzAE

	Índice general
	Nomenclatura
	1 Introducción
	1.1 Motivación

	2 Conceptos básicos de la estructura del Sol
	2.1 El Sol
	2.1.1 Estructura del Sol
	2.1.2 Parámetro 

	2.2 El viento solar
	2.2.1 Anisotropía térmica en el viento solar

	2.3 Ondas e inestabilidades
	2.3.1 Clasificación de las inestabilidades


	3 Conceptos básicos de teoría cinética del plasma
	3.1 Funciones de distribución
	3.1.1 Ejemplo de funciones de distribución

	3.2 Conservación del número de partículas

	4 Análisis cuantitativo de la propagación paralela de ondas del viendo solar
	4.1 Relación de dispersión cinética para un plasma magnetizado
	4.2 Solución de la ecuación de Vlasov linealizada por el método de las características
	4.3 Propagación paralela a B0
	4.3.1 Relación de dispersión electrostática
	4.3.2 Relación de dispersión electromagnética

	4.4 Inestabilidades para propagación paralela a B0
	4.4.1 Inestabilidad ion ciclotrónica electromagnética


	5 Solución numérica para la relación de dispersión de la inestabilidad ion-ciclotrón electromagnética
	5.1 Método de Müller
	5.2 Relación de dispersión para el método numérico
	5.3 Ceros de la relación de dispersión
	5.4 Pruebas para el código solución de la relación de dispersión
	5.4.1 Comportamiento de la frecuencia compleja con Ap=2.5 y =0.25
	5.4.2 Tasa de crecimiento para Ap=2,3,4,5,6 con valor fijo de =0.5
	5.4.3 Tasa de crecimiento máxima en función de la anisotropía térmica de los protones y beta del plasma


	6 Resultados para la solución de la relación de dispersión ion-ciclotrón electromagnética
	6.1 Metodología para la obtención de ,kz y r
	6.1.1 Frecuencia imaginaria o tasa de crecimiento 
	6.1.2 ancho de la población inestable kz
	6.1.3 Frecuencia real r

	6.2 Presentación de resultados 2D y 3D
	6.2.1 Presentación de resultados en plano bidimensional para m,kz y rmax
	6.2.2 Gráficas 3D para m,kz y rmax
	6.2.3 Discusión de resultados


	7 Conclusiones
	A Apéndice
	A.1 Método de las características

	Bibliografía

