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RESUN{EN

A mcclicla llLur lruestl¿ civilización se adentra carla r.cz nrás cn el espacio se ha

hecho cle absolnta trecesicl¿rcl estucliar los feriótueno-q qrte :rllti o(lLtllen. ert especial

aquellos reiacionaclos con l¿r físic¿t clel pJ.asma. Es así como se tr¡r rlefinirlo el tórmino

clima espacial. para caracterizal lo-s fenórlenos qLle ocLlllen fitela de 1a Tierra 1'

algrrno clc 1os cualcs tienen la crrpaci<larl clc afectal rLLtestra tccnología espacial. las

telecorrlttLic.acirines. l¿rs lecles elócttic¿rs eII la SuPcIfiCie cle 1a Tierra' ctc. Por- lo tantci,

cl est¡clio clel viento solar', sicnclo una tle l¿is folrnas prinrarias ert qLle mtestra estrella

coltrola el ciinra espacial. ha cobrarlo Ielc\.anci¿r ür el últinro tiempo. en espccial pol'

el hccho rle poclcr estudi¿rtlo ,in si,ttt, c:r'¡tt una r.¿rricdad de satólites corno \\'incl. ACIE,

eta'.

En esta tesis estudiamos l¿rs fluc:tuaciones magnéticas qltc se obscrvan errt el vien-

to solaL cerca clc 1a Tier-ra. r. srr rclación con Las distribucionr.s r1e p:rrtículas quc

Se encuL-rrtr¡ln en el r,ienl o solat. Us¿indo d¿ltos entregados pol el satélite \\¡irlcl ca-

ractcr.izaremos Ios ltatrones cle Ihctnaciones rtiaguéticzts que emelgen en r:1 llaruado

clia.gr':inra cle an,isotropía-b€¿o. quc peruite o].tlenar ttn pc»cent:ric reler"ante cle las

ol¡ser.vacioncs c1e flix,tnacir¡nes nagnéticas v distribur:iortcs cle paltícu1as obserraclas

en el r.icnto sol¿ir. En cste diirglama car¿tctcl izaremos bajo <¡Lé conclicio es clcl plas-

ma ers posiljle obserr.ar fltLctnar:iones que se propag:trl en form¿r paralelrr n oblicua ¿r1

carnpo rrragnétim clc fondo \. cletelminarcrrros ei tipo de inest¿rbilldades quc condi-

cion¿rn las obsclvaciones dcl r.iento sr¡l¿rr'. Estos patrones de fluctuaciones sc esttrdian

para clifererrtes mornentos del crclo solal de 11 trños .r. pala concliciones dc vicnto

solnr rápido Y lerrto. el]cor]ttanrlo tali¿rciories sigrrificativas. Con esto se tertnina por

infer.ir. cuárirlo es rr-ler.alte cr¡rrsicler¿rr las flncttracioncs rrraguéticas oblicuas en krs

f¡t¡rc¡s nrocLelamien¡os teótiCOs dei liento solar, cloncle str rclelanCia SC preseIIta pala

Ios r.alores el c¡te ácfa toma v¿Lloles cercartos a 1.



ABSTRACT

As our civilization conquerc space. it has becorne extremely important to stttdy

the plasma physics phenomena that occur there. The concept of space weather has

been coined to characterize the phenonrena that take place outside the Earth, some

which have the capacity to afiect our space technology, telecommunications, electric

networks, etc. Hence, the studv of the solar wind, one of the primary ways in which

our star controls the space weather, has become of relevance in the Iast decades,

speciallv because of the readilv available in situ measurements with a variety of

satellites such as Wind, ACE, etc.

Here, we will study the magnetic fluctuations observed in the solar wind close to

Earth, and its relation with the cha,rged particle distribution functions found in the

solar wind. Using the measurements obtained by the Wind satellite, we characterize

the patterns of magnetic fluctuations that emerge in the so called anisotropg-beta

diagram, which allowed us to olganize a large fraction of the magnetic fluctuations

and particle distributions observed in the solar wind. In this diagram we characterize

under which plasma conditions is possible to observe fluctuations that propagate

parallel and oblique to the background magnetic field and determine the type of

instabilities that condition the solar wind obseruations. These patterns of fluctuations

are studied for different phases of thc 11 year solar cycle, and for fast and slow

solar wind conditions, finding significant variations. It is then possible to infer under

which plasma conditions it is relevant to consider the theory of oblique magnetic

fluctu¿tions in future analysis of the solar wind, where its relevance occurs when

áeúa takes values close to 1.



Capítulo 1

Introducción

En mrestro planeta es reculrente convivir con estados de Ia materia como só1ido,

líquido y gas, por lo que estamos más familiarizados con ellos. Pero en el universo

también se presenta otro est¿do no menos importante que los anteriores llamado

plasma, el cual Langmuir deflne en 1928 como un gas'ionizad,o que cont'iene'iones y

electrones en números aprorim,ad"amertte iguales d,e mod,o que la rnrga resultante es

muy pequ,eña [1]. A pesar de que el plasma no está tan presente en la vida cotidiana

en la Tierra como los otros estados, éste constituye el 99% del universo visible [2].

Debido a sr: importancia y gracias a los ava¡ces tecnológicos logrados es que a partir

de la mitad del siglo XX el estudio de los plasmas se ha convertido en un tema de

mucha relevancia en la física teórica y experimental.

Siendo el plasma el estado más abundante en el universo visible, el poder enten-

der la física subyacente en su nattraleza permite comprender el comportamiento de

la mayoría de los objetos en entornos astrofísicos, como las estrellas, sistemas pla=

netarios distantes, magnetósferas estelares, entre otros [3]. Así también nos serviría

para aplicar su conocimiento a diversas áreas como son las descargas de gas, fusión

termonuclear, física espacial. plasmas de estado sólido. Iáseres de gas, etcétera [4].

El entender estos sistema"s por lo general requiere integrar distinta;s áreas de la física

tales como la electrodinámica, sistemas complejos, fluidos y física estadística.



El plasma se puede calificar en dos categorías:

Plasma artificiales: estos son creados por el ser humano. Algr.rnos ejemplos son

el interior cle los rcactores de fusión, algunas pantallas planas o el interior los

tubos fluorescentm.

Plasmas naturales: existen pla"smas te[estres como las auroras boreales, la

ionósfer¿ y los rayos de una tormenta. También hay plasmas espaciales y as-

trofísicos, tales como la magnetósfera de la Tierra, el viento solar, el medio

intergaláctico, e1 medio interestelar, los discos de acreción, Ias magnetósferas

de los pulsares, el medio interplanetario, los vientos estelares y las estrellas.

De esta lista notamos que un gran porcentaje de los plasmas son de interés

astrofísico, donde los campos magnéticos jtregan un ro1 muy importante. Los plasmas

astrofísicos son usualmente estudiados debido a que componen la mayor parte del

plasma en el universo visible, y su entendimicnto nos poclría ayuda,r a resolver parte

cle las dudas planteadas con respecto al universo [5].

Por otra parte, el plasma es un estado con un comportamiento de gran comple-

jidad, debido a que está constituido por partículas cargadas. Las especies presentes

más comunes en los plasmas son los electrones e iones, cuyo movimiento produce

corrientes eléctricas y por 1o t¿nto el sistema está influenciado por campos electro-

magnéticos. Err particular, y de relevancia para este proyecto, nos concentraremos

en plasmas magnetiza.dos (como el viento solar) que, además de los campos electro-

magnéticos producidos por el plasma mismo, se encuentran en presencia de un campo

magnético externo que se puede aproximar como uniforme y que denomina."-oa 4.
La presencia de fenómenos colectivos en el plasma constituye una de sus princi-

pales características, las cuales pueden ser distinguidas por varios parámetros. Una

primera medida cuantitativa corresponde a la longitud de Debye lD, o de apanta-
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llamiento, que proporciona una escala de la distarrcia a la cual la influencia de una

partícula individual cargada pierde importancia. Este apantallamiento sucede porque

las partículas de carga opuesta se reorganizan alrededor de esta partícula individual

y parcialmente cancelan su campo eléctrico. Por Io tanto para tener efectos colectivos

es necesario que dentro de esta distancia de Debye haya muchas partículas. Para ello

se define el parámetro del plasma g

g:n\3o,

que debe ser mayor que 1 para que havan fenómenos colectivos, donde r¿ corresponde

a la dcnsidad del plasma.

Es decir, un gas de partículas cargadas sólo maniflesta un comportamiento propio

de un plasma, fenómenos colectivos, si el número de partículas en una esfera de Debye

es grande, donde la esfera de Debye se define como una esfera cuyo radio es igual a

la longitud de Debve.

La neutralidad del plasma es otra medida cuantitativa del plasma, que depende

de Ia cantidad de partículas positivas y negativas que éste tenga. Si la cantidad de

partículas positivas es aproximadamente Ia misma que la de partículas negativas, el

plasma es neutro o casi neutro. También existen plasmas no neutros como el flujo de

electrones en un acelerador de partículas. En el caso de plasmas neutros, el plasma

trata de permanecer neutral, y cualquier variación es compensada con un rápido

movimiento de partículas cargadas para anular dicha variación. Con esto podemos

definir la frecuencia del plasma. Si los electrones en un plasma son desplazados

de un fondo uniforme de iones, se generan campos eléctricos para restablecer la

neutralidad del plasma atrayendo los electrones de vuelta a su posición original.

Debido a su inercia, Ios electrones oscilarán alrededor de sus posiciones de equilibrio

cor una frecuencia característica, llamada la frecuencia de plasma denotada como

cuo. Este valor indica Ia frecuencia de oscilación característica de las perturbaciones
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electrostáticas en plasmas.

La frecuencia de plasma y la longitud de Debye corresponden a 1as típicas escalas.

tcmporal y espacial, en las que el plasma responcle a pequeñas desviaciones de la

cuasineutralidad [5].

Otros parámetros relevantes del pla^sma son Ia densidad n¡, donde j indica la es-

pecie del plasma que se quiere especificar, Ia temperatura 7, 1a frecuencia ciclotrónica

f), y la frecuencia dc colisiones Z [2].

AI ser los plasmas astrofisicos muy complicados de replicar en un laboratorio,

debido a que se necesita una alta cantidad de energía para producirlos y conteuerlos,

el plasma del viento solar es entonces un laboratorio natural donde se pueden probar

modelos que después se pueden tlatar de extrapolar a otros ambientes astrofísicos.

Es por esto que el estudio del viento solar es relevante, pues disponemos de una

estrella cercana y de avances tecnológicos que permiten su estudio in situ, cada vez

con mayor precisión y detalle. Esto es posible mediante la utilización de satélites

especializados que entregan datos del viento solar tales como las velocidades del flujo

de partículas. los campos magnéticos, li¡s densidades de partículas. entre otros.

En el viento solar, la densidad del plasma es tan baja que por Io general las

colisiones entre partículas se pueden considerar como irrelevantes. Esto implica que

una vez que la distribución de las partículas es perturbadaj es muy difícil volver al

estado de equilibrio. Es así como la presencia del campo magnético de fondo puede

producir anisotropía en las distribuciones de partículas. Bajo ciertas condiciones el

plasma es capaz de converger a un estado cuasiestable con distribuciones de partículas

que se pueden caracterizar por temperaturas efectivas paralelas 7 y perpendiculares

71 respecto al campo magnético de fondo.

En los últimos años, diversos investigadores se han dado cuenta de que una forma

de caracterizar las propiedades del viento solar es mediante un estr.rdio estadístico
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de las fluctuaciones magnéticas y su relación con las distribuciones de partículas de1

plasma. AI parecer, es posible describir un componente importante del viento so-

lar en tórminos de las propiedades macroscópicas del sistema. Un modelo que está

empezando a ser utilizado para entender estos patrones es a, través del teorema de

fluctuación-disipación, el cual nos dice que las fluctuaciones espontáneas están de-

terminadas pol las propiedades macroscópicas del plasma en un est¿do de equilibrio

y por Ia función de distribución de velocidades de las especies que componen el plas-

ma [6]. Para poder desarrollar este análisis utilizaremos los datos proporcionados por

los instrurrrentos Faraday Cups del proyecto SWE 17] y Flurgate Magnetometer del

proyecto I,'IFI [8], ambos a bordo del satélite \\rind.

Para lograr los objetivos presentados anteriormente, Ia estructura de esta tesis

se presenta de la siguiente forma: en primer lugar en el Capítulo 2 entregamos una

referencia histórica del estudio dei Sol, la corona y el viento solar, e introduciremos

los términos de viento solar rápido y viento solar lento. Una vez familiarizados con

la naturaleza del viento solar, en el Capítulo 3 definimos términos claves que se uti-

Iizarán en el desarrollo de la tesis. También hacemos referencia a las fluctuaciones

magnéticas en plasmas no relativistas, donde además presentamos el trabajo teórico

realizado por Navarro et al. l9], en el cual logran obtener expresiones analíticas que

explican un porcentaje relevante de las fluctuaciones electromagnéticas del viento

solar. Con el fin de recopilar los datos necesa¡ios para nuestro anáiisis selcccionamos

Ios datos captados por el satélite Wind, del cual mostramos, en el Capítulo 4, su

estructura y funcionamiento, explicarrdo detalladamente los dos instrumentos que

captaron estos datos. Una vez obtenidos los datos a analizar, en el Capítulo 5 da-

mos a conocer los critcrios que consideramos para filtrarlos y luego estudiarlos. Los

resultados obtenidos se muestlan en el Capítulo 6, en el cual presentamos gráficos

en e1 plano anisotropía de temperatura versus la razón entre Ia presión paralela de
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los protones y la presión magnética. De estos gráficos estudiamos las inestabilidades

que parecen acotar las mediciones del viento solar cerca de la Tiema y los patrones

de fluctuaciones magnéticas en este diagrama, entre los años 2005 y 2013. Para fl-

nalizar. en el Capítulo 7 presentamos un resumen de todos los análisis realizados en

los capítulos anteriores y a modo de conclusión la importancia que tiene considerar

las fluctuaciones paralelas y perpendiculares en el estudio teórico del viento solar.



Capítulo 2

Viento solar

En este capítulo detallaremos algunas propiedades del Sol y su estructura, para

luego introducir la corona solar. Entregaremos su definición, para terminar hablando

del viento solar y su importancia en distintos ámbitos, como las telecomunicaciones

y la física espacial en general.

El Sol es una estrella de tipo G de la secuencia principal y clase V de lumino-

sidad. Se encuentra ubicado en el centro de mrestro sistema solar, a una distancia

media de aproximadamente 149 x 106 kilómetros de la Tierra, distancia denominada

como Unidad Astronómica (AU en inglés) [10]. EI Sol se compone principalmente de

hidrógeno (las tres cuartas partes de su masa) y una cuarta parte de helio, además de

pequeñas cantidades de oxígeno, carbón. neón, hierro, entre otros. Siendo una esfera

casi perfecta de plasma, el Sol rota más rápido en su ecuador que en sus polos, con

un período de rotación de 25.6 días en el ecuador y de 33,5 días en los polos.

El Sol atrae h¿cia su centro toda la materia que lo corrstituye debido a su gra-

vedad. Al ser el Sol un objeto masivo, la fuelza gravitatoria puede llevar a que el

Sol colapse. Aun así, el plasma del So1 se encuentra en equilibrio gracias a la presión

desde el interior que compensa la fuerza de gravedad, lo que genera un equilibrio

hidrostático.

La estructura del Sol es asimilada a capas esféricas, denominándolas en orden
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clc rnás inte¡¡o ¿r rnás cxtern¡r dc 1a sigtrientr: nratte¡a: nitCleO. zona Iadiante. zoI¿I

r.orn.cctir-a. fotósfera. ctoutóslcra. (orolr¿1 \' \:icllto solar. En Ja figrtla 2.1 se illtstr¿r

cl inteliol rlcl So1. L¿r fiontera física I i¿s ilif'erencias rlttínicas elrlre estas aiapas son

rlifíciles cLe cst¿rlrlecr.r. ¡rero se les l»tede asoc:iar ull estado físico clifcre¡nte.

Figrrra 2.1: Di:rgrarla rle la sección transYolsal clcl ilterior del So1. Tlaha,jo de Kel-

r.insong f111.

La fbt<isfera dcl Sol es la c'trpa qnc cmite luz (srLpcr'ficie visiLle) 112] La ternpera-

tula fotosférica es cle unos 5E00 kclr'irr. Es nla c itpa cle plasrrttr de ttproximaciamcnte

128 km cle cspesol-. quc curite 1¿ iuz t'e1 c¿lol c¡le recibimos.
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La fotósfera es una capa de gases que se hallan sometidos a fuertes presiones.

Vista con telescopios. su superficie muestra una fina granulación (flóculos) que, por

hallarse a mavor temperatura, son aun más brillantes y con bordes bien definidos.

Una de las características más notables de esta capa conesponde a las denomi-

nadas manchas solares, Ia^s cuales aparecen como superficies oscuras en comparación

con las regiones circundantes. Son áreas de reducida temperatura en relación a la

superficie circundante, causadas por concentraciones de flujo de campo magnético

que inhiben Ia convección. Las manchas solares aparecen generalmente en pares de

polaridad magnética opuesta.

Indicando intensidad de artividad magnética, las manchas solares acompañan

fenómenos secundarios tales como arcos coronales (prominencias) y eventos de reco-

nexión. La mayorÍa de las erupciones solares y eyecciones de masa coronal son origi

narias de las regiones magnéticamente activas alrededor de agrupaciones de manchas

solales visibles.

Los ciclos de actividad de las manchas solares ocurren periódicamente en cuanto

¿ intensidad y número. Sr.r periodicidad es de aproximadamente 11 años. período que

se denomina ciclo solar. El punto de mayor actividad de manchas sola¡es durante un

ciclo se conoce como máximo solar, v el punto más baio de la actiüdad como mínimo

solar (figura 2.2). Este período también se obse¡va en 1a mayoría de Ia actividad

solar y está ligado a una variación en el campo magnético que cambia cle polaridad

y complejidad siguiendo este ciclo.

AI principio del ciclo, las manchas solares aparecen en las latitudes más altas y

Iuego se desplazan hacia el ecuador a medida que el ciclo se acerca a su máximo,

siguiendo la Iey de Spórer [13].

La corona solar se define como la atmósfera externa del Sol, que se extiende más

de un millón de kilómetros en el espacio 115]. Su estudio es reciente, a pesar de haber
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sido vista por años en los cdipses totales de So1. Sc pensaba qnc ést.a era ltn efecto

r.isrral provocaclo pol la er.ctrtual atntósfer¿r lLrnar 116]. En lrr fignra 2.3. a tnodo de

ejemplo. se üruesrra rura fotogr-:rfía clel eclipse total de sc¡l clel 11 dejulio tlcl a]1o

2010, cn Ia qrrc sc clistingne 1a colori¿i sol¿iL rr)ruo la htz lrlanc¿l rlre rodea el clisco

rregr0.

Figura 2.2: Últimos ciclos solares. [14]

En e1 aiio 1E7il una cxpeclición organizada por Charles Yottrg ir:rra observar Lln

er:lipse solar en España. constató pol priner¿r tcz Ia ohst¡I1,¿¡ión licntíficr de 1¿, rlororta

solar. AI analizar. sLr cspectto rlc hrz, sr.r identificó L1n t]'¿lzo vertle quc no pnclo ser

explicado. Una tle las hipótesis plopuest¿s fr-te c¡rc e1 ttazo Yclcle corrcsponclía a un

elementri quírlico clcsconocido qre nri sc había encontr¿r.lo cn Ia Tiert¿r. A corrrienzos

clel siglo XX se sugiuó el norrrble corcirrio pata ci sr1pttesto liuevo erlctnento c1uÍmico

clesconocirlo i17] l1E].

Ah'ecledor dc 191[i. nl c'oniptilal los espectros de Ia ]¡-rz co|onal obtenirlos en ec'lip-

se-q Colt espectros ol¡teniclos en el laboratorio de ¿itomos alt¡rmente ionizaclos, Gro-

tian l1g] r. Ecllt¡n l20l clcscubr.ierorr t1lre ia cor.olr¿ es urr pl:isma cstá cornprresto en
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pirrte por átornos ,rltamcnte ioniz¿rclos ¡r terl]peralul as dc trp|oximadarnente 2 millo-

nes de lieir.in 121]. El oligen c1e erstos espectros corresponclc a tr¿rrtsicionr:s cle estaclos

iórricos altamerrte excitaclos. cle elemerntos talets como hicrro. qtre hatr perdicio más

de l5 t¡lectrones. Esto cla Ia cxplicación ¿ 1as observaciones r1e Ia línea espectral

cncontlaLl¿r pol Charles Young eri iE70 115].

Figura 2.3: Echpsc total de Sol clel 11 de .julio del año 2010. En est¿i instanci¿r se

put<le obselral l¿r colona solar'. (Fotografía totnacla por'\atalia Gallo.)

Las trupclatulas qtrc logi-a ¿rlc¿rnzat l¿1 corona so1¿ll sotr rnás altas qlle las tcln

peratur¿s r¡re alczinza ia forrisfera solar 122]. Estc hecho.:i printcra vista. cntra ell

coriflicto con 1¿rs leycs hásir:as cle Ia Ternioclinhrnica, )-¿1 qlle ¿ tleclida c¡re sc aieja de

la fotósfera la ternperatura cleberí¿r rlisminuiL i23]. A la fecha ¿nin no se encuelitla

una solución a esta irrteLLogtrnti:.

Por otla parte. cn 1910 Eddingtcirr ol.iselvó qr-tc los cometas poseen clcis colas v

sicrrrpr-e están en direccirin opnesta al So1, tal con'ro sc ilustr¿r en la figrtra 2.tr. En

particulal notci que la cola cle gas sc dirige sierrrpte en directa oposición al Sol.

Posteriortnente Alfr.ón postuki rrn:r explicacirin para las obsr:r'r.aciones cle EclclirLg-

ton. sugirienrlo qne 1a clirecciórt rle est¿s crrlas poclrítr ser ptodltcto clc partícu1as q1ne

ffi
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Figura 2..1: Imtrgcrr c'lei conrt't¿ Hale-Bopp l2'1] mostranckr ttna cola aznl ]' ttna cola

l¡lanca. En cl cuadro i.nfcr.ior'. a modo de replerscntación c1e Ia observación c.le cola cle

comet¿iS realiz¿rd¿r prtr Eclclilgtolr. Se muestra url esquelna cle la clirccción de l¿rs colas

cor rospecto a1 So1 (imagen de \ASA).

pror,ienen clcL Sol. Segirri cl rnodelo posttrlaclo pol Alfr'én. este flu.jo tle partícr:iiLs es

nlagne¡izado ¡,'es el causante cle 1¿r cliteccirin dc dichas clolas [25].

L¿i corona sol¿rr ctt ptiticipio sc moclel¡"ba corlo Lina atrllósfera estática, pelo

Chapman en 1957 hizo not¿rr qrle del¡ickr a las altas t(tmperaturils cltrc presentaba.

un rnoclelo estático inrplicaba quc Ia coron¿r solar clcl¡er'ía exterrclcrse h¿rci¿l gr¿indes

distancias en e1 espircio interplarietario. mantcnien<lo slt tenlpclatLll a v dcnsidad 126].

algo clrre no ser o}¡sct va.

Con posteriolidad Palher mostró clue la atniós1cra cr¡ronal exteLna escapa tlel

Sol debiclci ii c¡ue 1a atr¿rcción gri'ir.itaciontil clcl Sol r-Ia presión intelna no serían

suficicntes ptrla cronfiniLr el plasma ¿t tan alt¡s tempelatrlras. Este flrrio dc partícnlas

tenía qrLe ser snfir'lentemento rirpiclo p¿tt'a sllpcral la atracción gravitrrtoria del Sol

¿r un¿r clist¿,rnc i¿¡ crític¿r rlondc la atracliótr ha clismimtirlo 1o stLficicn¡e colno p¿rr¿i

podel esc:rpal r1el Sol. Es pol CSto que ltr Yclocidad debía supelar urL I'alor cr'íticir



t3

¿rlcanzanclo r.erlocirlacles snpelsónicas vitr.janclo hacia el espacio intercstelar. A este

fenómcno P¿rrkr¡r lo llamó viento solar i271. C\Lanclo Parker desalrolló slt teoría. ésta

tro f\re aceltt:ir1ir por loclos crranclo fue publicarla eII 1958. De hccho ¿rntcs cle ser

pulrlic:rda fue rcchazada pol dos ICYisoles clistirLtos crt¡rnrlo l¿l plesentó a la revista

Astrrylt,ystcul Journll. pcro finalmellte fue aceptacla pol cl editor Snblahman¡'an

Chanch asekhar.

La prirlela obselr.ación dirccta que sc puclo Iealiz:ir del Yicrrto solar fite en encro

<le 1959. crlando los sa¡élitcs soviéticos LlLna-1. 2 )'3 dctectaron un flqjo cle ioncs

positir.os en su carlirxr. Sin ernbargo. rio era pnieba concluyentc iluesto que ltr di

rección r. r.elocitlad de las p:r]tícrr].as elan <lesconociilas. Lncgo Helbert Bridge con

Bruno Rossi r. un equipo del NiIT cn 1961 corrsiguieron observaciones m¿is detalladas

coll Llr¿l cornpleja tr':rrrrpa cile iolcs cololacla a borclo del Exploret l0 dc Ia NASA.

rrn vehículo rliscriaclo p¿['¿r cxplorar la p¿lrlc de la cola cle 1a rnagnettisfe'r'a. c.londc e]

r.etrículo estab¿r a memrdo irirnerso cn el viernto sol¿rr'. Aun así. c1 nodelo cle P¿rrkcr

no ser'ía acept:lcLo tlel todo ltast¿r trios años dcspltés. Fuc recién en 1962. cuando el

\laritrer 1I voló h¿rcia \iemrs ]'detectó partícul¿ts cargadas altamentc energéticas en

forna clc flnjos rlqtidos v lentos. Los fluios se repertí:rn aproxirtadamente ¿r interr.alos

cLc 27 días, cor respondierite a1 pcr'íotlo clc lotacióli dei Sol. to qnc strgería qne dichas

pa1.tícul¿1s clan sol¿tles. Torkr esto finalnrcrte cr¡nr.enció a l,¡ cr¡nrrrr¡idacl científica ¿lel

r.,sturlio de Pat'kt:r, rlostranclo r¡te c1 viento sr¡lal es Ltn fenónreno físici¡ real

Si: puecle clecil-i'tttonces qnc el viento solar corrcsponde a nl flltjo continuo. pera)

clinhmico. cie p:rltícnias pror,cnictttes rle 1¿r coron¿r solar' 128] Este flujo sc conlpone

priucipirlmentc de protoncs (H+) ¡'partíc-ulas alfa (He+']). v segítn mecliciones rcali

zrrd¡rs tn el r.ien¡o solat CeI(i¿1 r1e la Tiet'r'¿r, es semi t¿rrlial con rLna l.elociclad entre 300

¡,9t)0 krn/s aploxirrrarlamente. Gcrreralmentc tierre urr carlpo magnético dc fondo

cle alrecledol cle 5 nT v ula clcrisi<lad clc iones qlre \¿ cntre 1 v 10 crrr 3 
129] 130].
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Estcis r,¿rlolcs taubiórr coLlcsponclcn a l¿l densidad electróli.ca clebido ¿r I:r propiedad

cu¿rsirreutr'¿rl clel vicnto so1¿rr.

Algunas propitcltrcles Y fenóncnos quc se obscrr,an en el Yicnto solal', como baja

cilensiclac'i. rn:rgrrctiznción cI.1 Plirsma 1-alta tenrperatnla. son serücjantes ¿r los obser'-

l.aclos eu otr.rs sistcmas de intcrris ¿rstrofísic'o ComO los c,liscos de ¿rcl eción o medios

intergalácticos 1311. trs por esto que c1 estuclici clel vicnto solal es intportalite p¿u¿1

1a as¡rofísic¿r. prres permitr-, tenel datos er4ríricns rnecli¿rnte rnecliciones irt sittt cle

éste a trar.és clc satélitcs v por 1o tanto cxtr':rpolal algunas conclusiones que pocLían

ser aplicables a otros sistetn¿is cle interós astrrifísico. Inchtso algltnos inr.estigadores

sugielen r¡rc daclo rlrre no ha siclo posiblc explic:ir totalmcDte Ia n¿rtur¿rleza cle Ia co-

rona solaL. errtcncler las propieclades clerl viento solar porhía llel.¿rrnos a cotnprenclert

las r¡zoles clet Ias altas tctnpelattlas quc se obserr-art en la ccit ona solar cOrr respe(lto

a 1a fotósfcra del Sol 115].

C[anclo el viento solar se ¿tcelC¿] ¿r nLlestro pianeta. sus ¡raltíc[las son desviadas

gracias :r 1¿r fuelza r.[e Lolentz gcttetad:r pot cl carnpo rnagnético que posee Ia Tit:r'ra.

cl c¡-ral lbrrna uri esctrrlo protector contta l¿rs partículas ctLrgaclas prcvenientes del Sol.

Este escuclo r.r:cibe el nornhre clo m¿lgnetóSfcra. La in¡cracción entre el viento solar

r. ia rnagnetósfera uredia ias tolrnentas geomagnéticas ]'otros procesos tales como

las arrroras poiares. En la figrrra 2.5 se observ¡r un¿t represcntación altística de la

iltclacción clel vicnto so1¿rr ccin 1a magnetósfcra.

Glacias a Ia magnetósfera, 1os sal élitcs ¡- las triprrlaciones rltre tltlbajan en las es

tacioners cSi)¡lciales se cncLtenlr¿ln protegickrs la ni¿I.or p¿rte dcl tiernpo. Pero cuandcr

se generar] fuertes torncntas geouragrri-'ticas. ésttrs il.rflr:1'en en 1a clin¿inica intelna

ciel plasrna c.lcntlo cle Ia magnetósfelrL 1'ptteden cansat' pércliclas c1e satéliles o porrer

en Iiesgo Ia Írda cle los ast-r-on¿trltas. Es por esto que otlo :rspecto importartte clel

cstuclio del r.iento solar es st cfecto en cl clitla espacial, )'a qrte su cntenciimicnto 1'



15

I)redicción pe nitirá clisrninnir. pércliclas clc satélites c¿insad¿is poI tormen¡as sol¿lres,

l¡ll,r. ,,,nrrrlric¡ciotrrrl.i. ,l,rir..,t I n éqrlilrñ:. PI''

Figura 2.5: Repr.esenf a.iión a.rtística dei r.iento solar ¡'1a rlagnctósfera tel-restle.

(Imagen de \ASA.) 132]

Viento solar rápido y lento

por 1o gener.trl sc clistinguc. a par.tir de mccliciones hcchas dcsrle vehículos espa

cri¿rles. ula natulaleza birno<lal dc la clistl'ibucirin r1o r.elociclacles en cl r.iento solar.

cürociclos corrro: viento solal rlqrido r: \'icrllto sol¿il lcnto 133] 134]. La figula 2 6 rnucstra

[retcliciones cle ]as velocidacles <lel vicnto solar rcspecto a Ia latitud <lel Sol realiza.

clas por la sond¿r l.lh'sst's. tloucle. c'Ir el cuaclro de lzi plirrrera ór'bita de U1¡'sses quc

corresponcle ¿r1 rrrilimo solar'. scr puerle aplcciar Ia blnlocl¿rlidad rle la distribución dc

Ias Yclocidatles. Err ia figtrra 2.7 mostramos rur gtáfico de¡ distribución de Velociclades

del año 2006 con los clatos rlue ohtuvimos del satélite \\'ind. donde t¿rnibiétr se pucde

distinguir' ¿irnbas clistr ibtrcioncs.
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Figura 2.6: Di:rgltrrna hecho a partir de cl¿rtos ol¡ieniclos por lJlt'sses. ql1e representa

Ia velocic'lad del t iento solat lespccto de I¿ latitucl v tevcla nn viento de alt¿r r.clocidad

qne proviene c1e 1os pokrs del Sol l3;].

EI viento solar rápiclo fluctita entle 500 v 9U0 krn/s. r'ekrcidacl rnedicla a 1 AU de

clistarrcia clel So1 1116]. )¡ posee una terrl)er¿rlura, rltre r.aríti r:ntre 1.:1 r 106 ¡' 1.6 x 106

kelr.in. Pol lo gr:rreral eI r,icnto solat rhpido provienc clc los polos sol¿rres Los agujeros

coronales. r.egioncs dolcle el c:unpo milgnótico no se crierra localmentc. ubicaclos cerca

rlel ecu¿rclor tarnbiéri r:onstitru.en frrenles dc viento solar rápiclci observaclos ert Ia ór'bita

der l¡ Ticrlir. Las obscrracioues realizacl¿rs a 1AU. dan cuenta c1c la lelación cntre

ias r.elcicriclatles l'el tanrairo de Ios trgujeros.

Por otro laclo. Ia r,elociclad clel viento solal lent o varía cntre 300 r' 500 km/s l3Éi], el

cnal. a cliferelci¿ clcl viento soial r-ápido. es rrrás rariable ¡. cort rrrucLas perturhatriones

cle rlensiclacl 1'r.s1¡¡ir1trcl. Típicarlerrte P.rs.'e tlna terrlper.t t LLr ir clc b l0; lieh in

Segrin algnrros rnorlelos su origen proviene cle l¿rtitucles heliográficas bajas duranie

Primera Órbita de Ulysses Segunda Órbita de Ulysses
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e1 mínimo solar. Dulantc el rn¿ixirnr¡ solar se oligiu:r en regititicrs actir,¿rs dotirle los

campos rnagnéticros est¿in cerraclos 110].

300 400 s00 600 700 800 900 1000
Velocidad X Ikm/s]

Figura 2.7: Gráfico de <.listribrrción cle i.ekrcidacles dcl viento solar clurante el ¿rñtr

2006 a partir de dat.os obtcriirlos del satélitc \\¡I\D.
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Capítulo 3

Fluctuaciones magnéticas

En cstc capítnlo cntregalem()s rlefiniciones cle conceptos clrte seriin t:laves par:l el

clcsallollo de este tral-raj o.

Definiremos que nn sistr-rrr:r cs esttrlile cuanclo Ias perturbarrioners rro ¿llter arr srt

estaclo cle equiNrrio e ilestablc cuanclo clichas peltnr baciorres aulnentan v ¿rltcran cl

estado de erlnilillio original del sistema.

Es espelaclo ql1e el 1ln sistern¿r físico estable o inest¿rble debe evoltciona,r' hacia su

est¿rdo de equilibrio. Sin emhargo. Lrn¿l \¡ez en cliclio estaclo porlrían aparccer interac

ciones o se podr'ían genelar camhios en:rlgrin p¿uhmetro del sistema que perttrben

el estaclo de e<¡rilihrio alcanzado v Io obligue a responrler a ellas. En particrrlar el

viento soiar'llosee irrteraa'ciones entre orrdas eLectr orrr¿rgrióticzrs -r. sus partícul¿¡s.

Las incstabilid¿rc1es en plasmas ante olclas elec'tromrrgnétic'as se prreden clasifi-

car eri lelaciórr a 1as propiccladers dispelsivas c'lcl medio ¡'ei tipo de energía libre

p1-esente en é1 137]. Estas incstabiliclaclcs ¡)-rcdcn scr de longitudes de onda grzrnries,

corlpalaclas con e1 giroraclio de 1as partícrrlas. como por Io general se prieclen cles-

clibir tnecli¡ntc ccLtaciotrcs tipo flr.ríc.lo, micrrtr¿Ls qrre cuando 1as longitudes cle onda

son croltas. requieren una desclipción de las clistri].rucione s de velocidad. Err esta tesis

analizaremos 1as siguientes inestaLilirlades:

. L¿r irrestabilirla<l ¡»otorr.-f,rehose ocLlrlc. cn¿Lnclo se cumple qrre f > I, I'

18



19

rl , > 1. Es análoga ai movimiento violcnto dc i:rs rlangtteras (ñose en inglés)

crrando un flujo rápirlo .le ¿IgrLa pas¿l a. tra\'és cle elias. Clrando el plirsma se

mLle\:e ¿r Li lalgo dc tubos c1e canpo Ir]¿lgnótico. cl pl¿lsma eierce tlna fiter

za centr'ífuga en l,rs zon¿is rloncle este trrbo sc cncucntra culvaclo, 1o quc' hará

rlrre sn cnlr,'atnr¿i ¿rLlrlelrte. A su vc'2. existen dos fitetzas que se oponen ¿t csta

fuerza centrífrrga: 1a plesión térmic¿r cn cl plano pelpenclicttlar ¿rl tLtbo de flujo

magrrético. \j cl estrés tnagnt<tico dcl tnbo. Si estas clos fuorzas no son suficicri-

tcs para contralrestar'los efcc'tos cle l:i fiterza cerrtríftga. entonces el plasrrta se

r.uelve inestable. Lzr fignta 3.1 mtLerstr'¿r ulla lepresenta.ririn dcl proceso recién

ckrscrito. 138]

La iriestabiliclacl protort. t:yclotron es irnprtlsacla pol rrna anisott'opí:r rle terl-

pe1-atura clel plotrin ta1 c¡re T1 > 7. Ei allnlerl,o clc 1¿is fluctuaciones dc 1¿r

irrest¡rbilirlacl cycLotron sc caracteliz¿rn pol las fier:rtencias que ap¿llecen enlre

1as frecuenci¿rs del helio v I¿ frccuencia ciclotrótric:¿r dcl protón que son prcclo

rrinalrtemente transvclsales al campo magriético clc foudo.

En la irrestabiliclad n.i.n'or Ias partículas rltterlan trtrziptrdas cri 1as conflguracio

nes nragnéticas siemprc c1uc. bajo Ia attióri c1c urt:i gran plesitin pclpcndicular'.

cl ci,inrpo magnético crcce localmente sobre Ltna lorgitrrd clc onda. En est¿r rc-

gión. Ia partícu1¿r lealiza un mor.imicrtto de espejo entre ]os mtclos cle l¿r onda.

tal cono se pueck- trprecial en la figrrra 3.2. l3E]
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La curva más
estrecha crece
más rápido.

La presión paralela
fuerza el tubo
hacia afuera.

Tensión

Fignra 3.1: R.eplcsentación gr'áfica rle la irrestal¡rlicla<l de .firehose. 139)

La fuerza que ejerce la Presión
perpendicular expulsa las líneas de campo'

Fignra 3.2: Reproscntacicin grlrfica de la inestabiliclad rle mi.rnr. 139)
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En presencia de un campo magnético cle fondo á6, en el viento sola¡ se da origen

a procesos de calentamiento y enfriamiento que actúan en forma paralela o perpendi-

cular con respecto a la dirección del campo magnético de fondo. Consecuentemente,

cada especie de partícula j exhibe un grado de anisotropía térmica A, la cual corres-

ponde a la propiedad de las especies del plasma de tener temperaturas dependientes

de la dirección. Se puede interpretar entonces que las especies tienen una tempera-

tura a 1o Iargo del eje perpendicular a 4 (Lj) que es distinta de su temperatura a

lo largo del eje paralelo u Éo 1f¡,,¡. Con esto podemos definir para cada especie j la

función de distribución biNilaxwelliana en el espacio de velocidades /¡ (u-)

f¡(") : (3.1)"",(-+ +)
nj

(2r)slzuzt.utt '

2kBT¡1¡ lm¡ que es el cuadrado de la velocidad térmica perpendicular, donde m¡ es

Ia masa de la partícula j, A6 es la constante de Boltzmann y nj es la densidad de la

especie j en el plasma.

Aspectos teóricos

A Ias ondas presentes en el viento solar podemos asociarles un tensor de dispersión

diagonal, el cual es válido para plasmas de electrones y protones, con ondas circulares

tranversales que se propagan en una dirección paralela al campo magnético de fondo

áo y auyot elementos transversales A+ son

con zU2, : 2keT1¡f m, que es el cuadrado de Ia velocidad térmica paralela y u2L.i :

A* : 1 #.#[r-r*({+(.4- t)€+)z(ti.ü], (3.2)

donde u.,r, : JGfir'ilh es la frecuencia de plasma, Qp: e-Bol'ntpc es la frecuencia

ciclotrónica del protón, { - a lk¡u¡, y (r - (¿.r + O)/&1¡z¡¡r, e es la ca,rga del electrón

y c es la velocidad de la luz. Además Z({) es la función de dispersión del plasma 140].
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Dado un v¿lor de A, podemos encontrar valores de u.r a partir de Ia solución de

lÁ+l : 0, que corresponde a 1a relación de dispersión. Siendo r.,.r : t¡R t i?, ? nos

indicará la tasa de crecimiento o amortiguación de las ondas. Si 7 < 0, para todo

valor de k, el plasma es estable. En cambio, si I 2 0, para algún valor de k, el plasma

es inestable. Luego resolviendo directamente la relación de dispersión, se obtienen

las expresiones para las inestabilidades tipo parallel f,rehose y cyclotron Las ondas

también se pueden propagar en forma oblicua al campo magnético de fondo -É¡, Io que

genera un tensor de dispersión más complicado, dando origen a otras inestabilidades

como obli,que f,rehose o m'irror.

De acuerdo a observaciones realizadas por investigadores como Kasper et al. l4ll,
Bale et al. [42] y Maruca et al. 143), Ia anisotropía térmica de Ios protones en el

viento solar parece estar limitada por umbrales de inestabilidades, como se verá más

adelante en la figura 3.6, donde las mediciones sugieren estar restringidas en el plano

A y B¡r, donde

, TL,
J1p

^ Srn"knTtt"
ullp - -__-Do

(3.3)

(3.4)

En estas expresiones, É¡, representa la razón entre la presión paralela de los

protones y Ia presión magnética [43]. 86 es el campo magnético de fondo. La flgura 3.3

nos permite tener una visión gráfica del comportamiento de algunas de las variables

en función del tiempo que utilizamos en este estudio.

Según las observaciones de Kasper et al. 141), la anisotropía en el viento solar

parece estax restringida en un rango de - 0.1 y - 16. Luego, Hellinger et al. 144) estt:-

diaron con mayor detalle Ia relación que hay entre 1as inestabilidades y la anisotropía

térmica, utilizando la expresión teórica que describe las inestabilidades calculada por
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S. Peter GaL¡'137] rlacl:r por

Tt' a

r* - '- tat" .qf '
(3.5)

donde o, ó y p6 son parárnetros de ajuste para las inestabilidades ya definidas.

Si 7,,,* : 10-3Q, podemos suponel que el plasma esta en un estado de cuasie-

quilibrio, pues la evolución del sistema producida por las inestabilidades requieren

un tiempo mayor al de cambio de dinámica natural del sistema.

Es por esto que para graficarlas junto con el diagrama A-B¡r, útllzamos Ia pa,ra-

metrización que ajusta las curvas que describen el umbral de inestabilidades cuando

?-"* : 10-3Op. Los parámetros de ajuste para la ecuación 3.5 corresponden a los

presentados en la tabla 3.1 para las inestabilidades [44].

Inestabilidad (L b

Proton cyclotron instability
Mirror instability
Parallel firehose
Oblique firehose

0.43 0.42 -0.004
0.77 0.76 -0.016
-0.47 0.53 0.59
-1..4 1.0 -0.11

Tabla 3.1: Parámetros de ajuste de las curvas que describen el umbral de las inesta-
bilidades [44].

Una r.ez rea,lizado el ajuste de las crrvas, Hellinger las compara con los umbrales

de Ias inestabilidades correspondientes a un pla^sma bi-Maxwelliano ([ I !¡), donde

primero analiza los umbrales de las inestabilidades de ondas que sc propagan en

la dirección paralela al campo magnético de fondo -á6 (en este caso inestabilidad

ciclotrónica de protones e inestabilidad firehose paralela), y luego los umbrales de

inestabilirlarles oblicuas respecto a E¡ (inestabilidades tipo mi,rror y protun rtrehose

oblicua o perpendicular), llegando a la conclusión dc que las inestabilidades que

mejor describen los límites de la anisotropía térrnica del viento solar son 1as oblicuas

(ver figura 3.a). Éste es uno de los temas que queremos analizar en detalle durante
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E

ur ciclo solar )'pal-a \¡ientos solzrlcs r'ápiclos )' lentos

Lo1

f Loo

10-1

102

Lo1

§ 1oo

1o-1

10-2

Figura 3.3: C,h'áficos cle los parámett'os cloncle se olr-"erYa. desde arriba hacia abajo la
derisid¿ril de prot¡lrres. tetrper atlLr¿r par¿le1a y perpendictrlar. trnisotropízi 1' parámetro

,'J, en fnnciólr .lel tiernpo el clítrs para toclo el ario 2011.

F.

Tiempo IDOY]
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- - Cyclotron
.. . M¡rror
- - Parallel firehose
... Oblique firehose

10-1 L,,-
10' 10 1 

1

Aw

Figura 3.4: Cl-áfico cle trlgnrtos ti.pos cle inestabiliciades.

Daclo kr ¿urtcrior clerseamos cstudi¿rl cómo t aríart las fluct¡.taciones m:rgnéticas ert

cl cliagrarna cle A t.s ¡3 ,. Pritnero clefinimos

10

10

\';
ñ:\-:1.' L2 \-

ll: -L

(3 6)

rlonder É¡ es rrn¿r cstinr¿rción par':r el campo magnético de fondo v N cs el úmcro de

rnedicioncs ittiles clcntr-o dc un intclvalo c1e urL tiempo 7 ¿r consi<lerar.

La flrrctuación niagnética tot:ü sc pnecle crltonr:es defi1li-,- corlo

¡B- (3 7)

il lf U.Dcfinienclo 6É,, : É" E¡. sr sep:rlamos la parte perpenclicular respecto

porlernos calcular la amplitutl cle las fluctnacriorles pel p€rndiculares d81

$ t¡, Éo)'
2-\

t

..:+r..

:
:
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6BL - (3.8)

clon<1e

b,,- +., 
B¡l

\¿ir,'arro et al. l9). consitler.¿ flucr rr¿tcio es magnétic¿rs crr la dirección perpencli-

cular respecto a d¡ cortsi<1er:rrtclo onclas qlle sc l)rop¿Ig¿ut ctr tbrma palalelo a É¡'

Sirr ernbargo, en el ¡Iálisis c'le <latos realiz¿rc1o pol Balc e.t al. l42l se cla evidencia de

que tambiérr eristcn fluctuaciones magnétic'ils paralelas 1esl'e(to t' d¡ lu '¡re in¡lica

propagactión cle oncl¿rs ol)liclla rospecio al campo magnético cle forlclo. En este trabtrjo

SC esper¿i porler.clistingrrir.cntle las fluctuacioncs par-trlclas v perpcndirlrlal es. \'a que

poclría dar infc¡rrnacicin solrre l¿r física clcl r.ielto solar. «rrno se ver¿i más adelante.

Es por esto qnc tambión se estudialán 1as flltctuacioles palalelas rcsl'ecto t E¡ tltt"

vienen dad:rs pol

6Bt: (3 e)

En particr-tlat. ern sitttacioncs cn que el plasma rlo es inestable (o que'¡ > 0 es

pccitcño) conro Io es e1 r.iento solat. no sc eslte,trr'í:i la eristencia .le fluctuaciolics

m:rgnóticas clebiclo a onclas. Estc hecho sc conttarlicr¡ con obsclvaciorics realizaclas

cto]I clatos dc satéliles cr-iriro las que se ol)Se1'van ert la figurtL 3.5. clonde los cirmpos

rnagnéticos clel viento so1¿rl fllictl'r¿m ctitte -ó nT v 5 nT.

LIn modekt para explicar.est¿rs fluct¡l¿rciones cspontáneas es el teolema clc fluctu¿r-

citin-disipación. clnc sugiele que estas fluctrr¿rciones estltn cornpletarrtente detelrnina-

clas por'1as propicdailes macrosctipicas clcl plasrna 1, pcir 1a fitncicin cle distribución

N

»
'üo)óol'

-\ .ñ i ,o

\- t4pn.00t-
/-§
n:7
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wlND con Resolución dé 3

Tiempo IDOY]

Figura 3.5: Gráficos que muestran la oscilación de Ios campos magnéticos B" (verde),
B, (azul) v B" (rojo), del día 2 de septiembre del año 2011, comparando los campos

de alta resolución con los de baja resolución.

de velocidades de la-s especies compolrentes del plasma. EI teorema de fluctuación

disipación también sugiere qre siempre hay fluctuaciones en el sistema, sin importar

qué tan estable puede ser.

La teo¡ía que ha desarrollado nuestro grupo de trabajo se basa en este teorema.

Teoría desarrollada por el grupo

En nuestro grupo de trab¿io se han realizado estudios teóricos acerca de las fluc-

tuaciones electromagnéticas observadas en el üento solar. Se han logrado desarrollar

expresiones analíticas qr.re podrían explicar no solo el origen de las inestabilidades

cinéticas, sino que también explicar un porcentaje relevante de las flucttaciones elec-

tromagnéticas que se observan en el viento solar.

A continuación, en forma breve se explica parte de la teoría propuesta por el gru-

po sobre Ia existencia de fluctnaciones electromagnéticas en plasmas cuasiestables,

descritas por el teorema de fluctuación-disipación publicado en Navarro et al. l9). Por

simplicidad, suponiendo que estas fluctuaciones son transversales y se propagan a Io

F
C

o

\0)
cg)
(§

=

E
l§
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ltrrgo clel protneclio cle1 canrpo magrrét.icro cle fbntlo Eu "" tt'plasma hornogóueo de

protones bi-\ Iax§,elli¡nos r- r:lectLones fríos (trquellos que sc enctenl,ran en cl linite

err c1ue la ten-rpe¡atru'a sp 1:¿1 ¿¡ ¡ero). crrtonces e1 espcctro de 1as fluc'tu¿rcic¡lies circnlar-

nente polarizarlas. coli polarizacirin 1-rosiliva (*) r, Ilegativa (-). puedcn ser cscritas

como:

(3.10)

clcirxle n,, cs Ia rlensiclacl cle protcities derl plasma. I r' T correspotrderr a Ia ternpe-

l¿rtrua de los protoncs pel-pcnclicular' 1' palalela eli referellcia al c¿tlllpo magnético de

fbrrclo. ,.'especti\,arrcltte. c es la r.clociclad cile ]a luz en el \.acío. k es ci nrirrrcro de

onda ]' u Ia fiecnenci:r.

A pat.tir riel tcsultailo mostracio en Ia ectr¿rción (3.2), se pLredc calcular la cnergía

¡ota1 en l¿s flLtctu¿rciones magrréticas cotl

4tn.'t: -s,,)$r," (¿)

tl-rr;-: l,t|d*.\B+')
ó,1 ./

(3. 1 1)

En 1tr figrrra 3.6 sc mltestra urr¿t comparacitill c tre los tlatos rcpolt¿(los por Bale €¿

al. 112] pala 1as flncr¡naciones obscrr.aclris por el satélite \\'in<l r.óase ecuacioners (3.6)

]. (3 8) . v e1 patltirr cle enelgía pr-oducirltr por estas fluctuacioues en cl cliagrama

-l- t , I*:ultattr* ,1, l¡ *, ur,,'ión l:1. I I 
'

De esta cornptrr.ación sc. oltserYa c¡te las flltctuaciones electl'ornagnóticas prorirt-

ciclas por efectos térlrri.os paleccn clesr:riltir un Polcent¿rje impcirtanie del nivcl de

fluctu¡rc:i.oues obscrvad¿ts L.II el \.iCnto soiat. alrnclue rro Son ex¿lctanlentc coupalallles.

\¡¿i qrle p¿u¿t podel lograr uria teor'ía clrre sea er¡tir,alcrtte a las obsclracioncs se requie-

t.c saber ¿lcerca clc ia clensidad cler pat tícu].as par-a podel cstim¿rl la ampliturl corlecta

c1e dB l scparar las Ilrtctltacir¡ncs palalcias de las perpcnclicularcs'

Es por. esto quc err estc traba.jo cstucliarcrnos la est¿rdística de las mediciones

en r-,l cliaglarna T¡fT1 t,s 3,, rle las rrra¡¡nitndes ólj. 68 ]' d, I' colripalaremos
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(a) Observaciones re¿.lizadas por Bale et al. et cl 2009 1421.
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(b) Teoría desarrollada por Navarro et al. er 20L4 [9).

Figura 3.6: Comparación de observaciones con teoría de la amplitud de.fluctuaciones
electromagnéticas inducidas por efectos térmicos.

la relevancia de estas fluctuaciones en el viento solar bajo condiciones de cuasi-

estabilidad.



Capítulo 4

Obtención de datos

A través de la base de datos del satélite Wind entregarlos por NASA mediante la

página CDA web [45], obtuvimos

. Posición del satélite

¡ Velocid¿des de flujo de los protones

r Temperaturas de los protones

. Campo magnético del viento solar

¡ Densidades de 1os protones del viento solar

Los datos fueron obtenidos entre los años 2000 1.2013. Con ellos analizaremos 1¿s

fluctuaciones de campo magnético tanto perpendiculares como paralelas al campo

magnético de fondo E6 y obtendremos las temperaturas paralelas y perpendiculares

para construir un diagrama A- §Xo con dichas fluctu¿ciones.

Para entender el proceso con el que fueron recopilados estos datos habla¡emos un

poco dcl saté1ite Wind y sus instnlmentos.

30
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4.L. SatéIite Wind

E1 Gloh¡r] Geospace Science (GGS) \\rinc'l es rna nave espacral cicntíflcn cle la

\ASA. Se puso eri rllar.crha e1 1ir-irnelo de nor.iembre del año 199-1 a las 0,1:31:00 EST.

con el objetivo de: inr,estigar los ploccsos básicos c¡re octlIlell er el plasma cerc¿r rle

la Tierra ¡'estu<li:rr 1a, magnetrisfeltr terr.'estre ltr6l

EI satólite \\¡incl gira sobte su cje en ul período de tres segtlnclos \: se rluel¡e en un¿l

ciri¡ita dc Hakr alrecleclor clerl ptrnto Laglangiiino L1. La órbita dc Halo corrcsponde a

run¿r órbit¿i triclinlcnsiona.l pelrócLica c¡re puede orbil.ar cerr:a del punto Laglangi¿lllo

L1. L2 o L3 la7]. En 1a figur.a,1.1 se nllrestra ll11 ejemplo de órbita de Halo que realiza el

satólite \\¡ind. Desde er1 año 2004 \\Iirxl se erlcuentra orbitando eJ. prirrto l.aglangiano

L1. d cn¿rl con.esponcle a1 ptnto de equiliblio inestable ubicado en la línea defirrida

po. el sol f.ia Tierra. con rrna ó..']rita serrripelióclictr. \\rincl }¡osee l.¿rios instrumentos

proirorcionaclos por clistintos pl'ore(ltos. los cnales sc tlet¿rl1an a confinuación:

Figura.1.1: (irbita dc1 s¿rtélitc \\¡incl ¿esc'il¡iendo nna órbit¿ c1e Halo (Imagen der

\ASA) llEl

Nov 2002 - Aug 2004



Konus: se diseñó para observar rayos gamma de explosiones y llamaradas sola-

res con un espectro moderado y una alta resolución en el tiempo. Para proveer

sensibilidad omnidireccional se utilizaron dos centclladores grandes. EI prin-

cipal objetivo científlco es el estudio del espectro energético continuo y las

características espectrales de estos eventos en un rango de energía de 10 keV a

10 MeV, con una resolución en el tiempo de 2 ms. [49]

The Wind Magnetic Field Investigation (N'IFI): los principales objetivos del

\'{FI son contribuir a una mejor comprensión de las propiedades estáticas y

dinámicas del viento solar y determinar o aclarar cómo el viento solar y el

campo interplanetario influyen err la magnetósfera terrestre. Provee datos en un

amplio rango de escalas de estructuras y fluctuaciones características del campo

magnético interplanetario a Io largo de la misión y los relaciona con la cstática

y dinámica de la magnetósfera. El instrumento principal es un magretómetro

de flujo dual montado en una antena triaxial. [8]

The Solar Wind and Suprathermal Ion Composition Experiment (SMS): Se

diseñó para determinar principalmente la composición elemental, isotópica y

carga iónica de1 viento solar, las temperáturas y velocidades significativas de

todos los iones mayorita,rios del viento solar, desde H+ hasta Fe++, con rangos

de velocidades desde 175 km/s a 1280 km/s. [SO]

The Energetic Particles: Acceleration, Composition. and TYansport (EPACT)

investigation: diseñado para hacer observaciones exhaustivas de partículas so-

Iares, interplanetarias y galácticas sobre urr amplio rango de cargas, masas y

energías. usando una combinación de ocho diferentes telescopios de pa.rtícuIas.

los cuales miden electrones entre 0.2 y 10 MeV, hidrógeno entre 1.4 y 120 MeV



y helio entre 0.04 y 500 MeV/nucl. Además, tiene un telescopio diseñado para

medir isótopos desde He (3.455 MeV/nucl) a Fe (12230 MeV/nucl), destinado

a partícuias solares, rayos cósmicos anómalos y rayos cósmicos galácticos. [5f]

The Solar Wind Experiment (SWE): es un conjunto de sensores integrados

que fueron diseñados para investigar problemas excepcionales en la física del

viento solar. Éste consiste en dos detectores de Copas de Faraday (FC), un

aector electron'ion spectrometer (VEIS) y un sistema de calibración a bordo.

El rango de energía/carga de las copas de Faraday es de 150 V a 8 kV y el

de VEIS es de 7 V a 24.8 kV. La resolución temporal depende del modo de

uso operacional, pero puede ser del orden de 6 segundos para electrones y 92

segundos para iones en mediciones &D. [fl

A Three-Dimensional Plasma and Energetic Particle Investigation (3DP): fue

diseñado para hacer mediciones de Ia distribución tridimensional de electrones

e iones supratérmicos del plasma desde el viento solar a los rayos cósmicos de

baja energía, con alta sensibilidad, un amplio rango diuámico, y alta resolu-

ción temporal. La principal meta de este proyecto fue explorar la población

de partículas supratérmicas entre el viento solar y la radiación cósmica de ba-

ja energía, para estudiar la aceleración y transporte de partículas, interacción

onda-partícula, y monitorear Ias partículas que entran y salen de Ia magnetósfe-

ra de la Tierra.

The Transient Gamma-Ray Spectrometer (TGRS): fue principalmente diseñado

para realizar espectroscopía de alta resolución de eventos de rayos gama, tales

como explosiones y llamaradas solares de rayos gama cósmicos en un rango de

energía entre 25 keV y 8.2 MeV. El detector por sí solo consiste en 215 cm3

de un cristal de Ge altamente puro mantenido a temperaturas criogénicas por



un enfriador radiativo pasivo. El campo geométrico de visión definido por el

enfriador es de 1.8a' estereorradiá.nes. [52]

¡ The Radio and Plasma Wave Investigation (WAVES): provee mediciones de

ondas de radio v de plasma correspondientes a fenómenos que ocurren en el

geoespacio. EI equipo instrumental de WAVES incluye cinco receptores totales:

receptor de baja frecuencia FPT (0.3 Hz a 11 kHz), receptor de ruido térmico

llamado TNR (4-256 kHz), radio receptor de banda 1 llamado RADl (20-1040

kHz), radio receptor de banda 2 llamado RAD2 (1.075 a 13.825 lvIHz), y un

recolector de datos llamado TDS. EI análisis de las rnedidas obtenidas por

WAVES, en coordinación con las mediciones de plasma, partículas energéticas

y campo a bordo, fueron de ayuda para entender los procesos cinéticos que son

importantes en el viento solar. l53l

Estos instrumentos se encuentran posicionados según se observa en el diagrama

de Ia figura 4.2.

4.t.1. Datos que nos interesan de SWE

La distribución de velocidades de las partículas (/("r)) u, principio nos puede

proveer de casi toda la información que necesitamos del plasma. Sin cmbargo quere-

mos describir el plasma en términos de cantidades macroscópicas. Para eso se pueden

calcular los momentos de Ia función de distribución en el espacio de velocidades.

Dada la siguiente ecuación para diferentes valores de n (método de los momentos)

6"¡: l* a',¡,¡qo" (4.1)

(en que j denota Ia especie con la que se está trabajando) podemos obtener que

con n:0 el momento se relaciona con 1a densidad de pa,r'tículas nj! con n: 1el
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Figura.1.2: Diagrama clel s¿itélitc §¡ird 15.1].

Ilioureuto se relacion¿r cc¡n la r.elocidad promedio dcl pltrstna L¡¡, 1' ctr:rndo ¡l - 2 el

molnento sc rciacion¿ con I:r elcrgíiL térurica. 1, por kr tarrto podemos calcul¿rr las

tcrnpcr¿tur¿ls perpendicular 7-, ¡' paralela 7.i al ctrmpo dr: forido. En pnrticular para

relerirnos a L(is i)roto[es se utilizarri .j : ¡r.

Una copa cle Faradal. es ulr iustnulento de encrgía/crtrga con trn ¡¡ran campo r1e

r.ista cónico c¡re mide I¿r corriontc proclucidtr por las partículas dentro c.le una r.crrtatta

der cnolgía dada. La densidtrd r1c protones ¡'las telrperattras cle protones p:rralelas

v perpr.rxlitrrlalcs se olrtienen utilizarrdo 1rr ajlrste no lineal de rnínimos cuadr¿rclos

adapttrrlo ¿r los datos dc urr rnodelo teórico strporiicrdo ttna función de distrilrución

de plcitoles l¡i-Nl¿rxlr.elliana. El procedimiento de ajuste sep:rra «rritribuciones dc
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un núc1co cle protoncs tle 1as partítllas alfa (v/o un haz r1e plotones) v cla urra

buena estirnación (le ternperatu.ras paralelirs -v perperxlicrLlarr:s de plotones co1] llna

prr:cisiór'r de apr oxiuraclarnente 8% 155]. Las cal'actel ísticas técnicas cle una copa de

Faradal. rlel satélite \\'rntl se clet¿rll¿rn cn la tabla 41

C¿rr¿rc¡cr íst ic¿r \¡alor-es rie La carac'terística

R:rngo de energla

Alc¿r efectira
Frecrrenci¿i operativa

150 v 8.0 k\''
lJ5 cm

= 200 Hz

Talila 4.1: Calacter'ís¡ic'as cle las copas cle Faladal' 17]

Los par¿imctr.os clave (t'clocirlacl. densidacl ). terrper¿1ttrr¿r clc los iones dcl 
"'iento

solar) se cxtraen en fbrtna detall¿[cl¿r (le l¿is mcdiciones tlidirnension¿rles hechas por

1as cop:rs dc Faraclal'. En 1¿ tabla .1.2 cntregarnos krs la gos dc estos p:rr'árnetros que

clctectan las ccipa.s tle laracla;r-.

Dc1 irrstnrnento copas de F¿iraclar' (FC) de S\\'E se obtienen los d¿rtos de 92

segunclos rle resolución r¡re dotelrninln l¿rs fnncioles ch cLstribuciórr 1'parámctlos

]¡¿isicos cle flrrjo clc los ioles que colnponen el t.ic. to solar 17]. En palticnlar ntreslro

interés se centr¿l en obtener 1:r vclociclacl cic dc't iva de los plotones. ia tcmperatnra 1'

1a posición del s¿rtélitc.

4.1,.2. Datos que nos interesan de MFI

La configuraciótr l¡ásic¿i c1c \IFI t'ousistc en ttn niagrtctótrietro triaxial de flujo

cle aniplio langci (:l0.001 a ttj55ll6 nT) dual nlontaclo ¿r trn¿r clistanci¿L t'emota de1

Parámetro Rarrgo Precisicin

\reloc'idad clc protones (3 cotrponentes)
Densirlatl cle ¡rrotoles
Velocitlacl tónrica
RazórL c1e clensidacl alfa¡i plotoners

200 1250 krn s '
0.1 200 crr-r 3

U 200 krn s 1

0 - 100%

%+3
+10 %
+t0%,
+10 %

Tabl¿.1.2: R:rrrgos de 1os paliinietros clale qne entlr-'ga cl prol'ecto S\VE 17]
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cuerpo .lcl s¿télite en Ltn brazo clesplegalrle. ntl sisterna conYelrsol rie señtl1 anr,rlógica

a cligital (A/D) c1e 12-1)it ,:1e r.csohrción 1'un plocesaclor dc datos controlaclos por

urt rnicroplocesadol I'Ia unidad rlc conttol (DPU). El sensor (:lc1 nlagllctómetlo ex-

tctior. est¿i morrtado al final clel l¡razo. mieutras c¡re las tnidacles internas se ubican

aproximaclamente ¿ meciio camino ctrtre el sensol extelior 1. e1 Ctcrpo principal del

s¿tiélitc. Es¡a r:onfiguración pclr}]ite una esl.inlación en tiempo real v la elimirLaciiin

cle 1os compcirrentes ciiipolzrlcs del carrrpo magrréticcl gr:rte-,aclo por el saté1ite. con el

fin cle obtcner rna\.or plec.i. 'n en el campo magnético ambientc. Las c¿iracter'ísticas

clel maguetórnetro se det¿rllatt en la tabla 4.3.

Rangos <lirrámicos (nT) +4: +16: t64: 1256: *Lo2:1: t,1096: :t16384:
+65536

ResohLción digital (nT) 10.001: *0.00-1: t0.016r *0.0625: ttl.25: t1 0:

t.1.0: *16.0
\ir.el rle luicilo del sensol t1.006 rrT r.rn.¡.. 0 - lU lTz

T¿rsa cle mrrestrco 1.1 r.ector es por scgultlo en rrlcmori¿r illstant¿inea v
10. E7 r.cctoles en standalcl

Tabla -i.3: Característic¿rs rle clual, m¿rgnctómetro triarial .flzzgafe lE].

Notarrclo Ia t.¿rsa cle nliestrco. 1¿r fir¡cuerrcia mltxirrta qrLe pncde lesolr.cl el mag-

nc¡órrletro a rur¡r r.csolución dc 3 segtrnclos es rle 1/6 Hz. Los datos que sort cle ilterós

fireron meclidos a 1 AII rle distanci¿r dc1 Scil en el campo magnético del viento so-

lar'. cu¡'o valor es c1c alredeclol de 10 nT. Clon esto la girofrecuencia del protón es

f)o - 5¡1 rnHz. por'1o c¡re I:r frccuenr:i¿r dcl plotcin es rnucho trre]ror qLle ]¿l frccnenci¿r

náxirna r¡re pucclc medir e1 n ragnetrirnetro, es dccir. Se enctlentla dentro clcl rangcr

cle fiecuenci¿r cluc pue<1e Captal el instnrrricnto. por lci que es aclecnado el trso clc cste

il]stIulnento.

C-lon est¿rs plopierlarles cs posible obtcltcr los r:ampos magléticos clel vicnto so1¿r

con Lln¿r cadenci.a de rLn vcctol cad:r 3 scgundos.



Capítulo 5

TYatamiento de datos

Tlabajarnos con clos grarxles conjnntos cle clatos para pocler conslruir las fluctua-

ciones m:rgnéti.cas r. colrelacion¿rlas con las estirraciones de krs p:rr:imetros cle las

clistribuciones cle partículas.

P¿rla calculal las flttcltt¡rcioncs riragnéticas tcncrtros clue determinar una t'ent¿rna

cle ticmpo l¿ - A¿.f + l4 cerltrada en e1 iust¿rnte l. con N rncrliciones, v así estimar e1

c:rrnpo rnagnético promeclio r,'las flttt:tuaciones alredeclcil de cste campo. Dado qtre l:t

rcsohrción rle las e'stim¿rciones r'le los par'árrtetros de las distril-iuciones clc partículas

es de alredeckrr dc 92 segr-tnckrs. urrtr posible clecisiórr cs usar Af :90 segunrlos.

Es intelesante notal que este r.¿lor tarnbién rninirrliza el error cntre Ias mecliciones

cle carrrpo magnético clispolibles dc ba,ja resohx'irin (92 segLtndos) t'cI plornedio

cr¡nstmiclo cc¡n los datos dc aita lesolucirjn (3 segunclos). tal como se obserra cn el

gráfico clc 1a figura 5.1.
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Figura 5.1: Grá,fico dc errores c-11 el campci magnético ton respccto aI

r.eritan¿r Al.

Adernlts de est¿t \'clltan¿l. elcginros rrn riírtlero mírlinto de rl:rtos para prornediar

los ctrmpos rnagnéticos. de rn¿rrrcr¿i alne tengan una r'¿lidcz est¿rdística. Este Yalor

corresponclió ¿r tr,,,i,, - 25 d¿rti¡s.

Har. per'íorlos en c¡re e1 satélitc sc pttede c'rtcontrar cerc¿r rlel arctl dc choque (bow

shock) de la magnetósfera terrestrL'. crinio se pu«1e apreciar en Lil figura 5.2. EI ¿rrco

de chocluc se erclrentra ubicado :rproxirn¿rd¿uttente a 13 radios cie Ia Ticrra (R¡). lo

qrre significa que pal¿1. ciertos scglnentos dc ór'l¡ita. el s¿ltólitc no se errcuentre en el

rriento solar.

Es por esto que defiriirnos una distaucia mínima entre el satélitc v la Tierr¿r. la

crral corresporrdc a 100 Il,. en el cjc r en el sisterl¿l c1c coordenadas GSE (Geocentric

908050

I
a
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Solar Eclipse). p¿1r'a est¿ir r¡rzonablementc scgttr.'os clc tltte las uretlicionr¡s cotlesponden

a datos dc viento solar'.

El sistema clc Coor.clcnaclas GSE ocupa tle leferencia 1a línea clue une d So1 v la

Tierra. l¡r cual collcsponcle a1 eje x. E1 eie r. se ellcuentra en el Plnno de la eclíptica

¡'cl eje z es paralelo al polo cle la eclíptica.

En la figrrla 5.2 mostramos 1a tr¿rloctolia dci satélitc pala krs años 2001 20U'1

r. 2U09. Obscrr.¿lllos qrre en cl añc¡ 2i]01 el s¿télite está a trna clistanci¿l lnenol o

igual quc 100 R.. con fespcc¡o a la Tierr¿r. rnicntras quc en el airo 200:l e1 s¿itólite

Se cncrlentl:t I¿1 mitad del tiempo cle tlar-ectoria ¿I una distallci¿I nlcnor O ignal qrre

100 R.. r'la otra trii¡¿rcl se rtbit:¿t sobre los 100 li¡. En el ano 2009 toclo el tiempo cle

¡ra-vcctor.i¿,r sc errcueltra ¿r rui¿r clistanci¿l m¡vor que los 10U R.,. orbitando el punto

Iagrarrgiano L1.

Pc¡r otr.o Iaclo el s¿rtélite en r,ariadas oc¿tsiones registra nriclo. o simplenrente dcbido

a col:rpso rlel instrumentr¡ no logl¿ r'ttgistlat dalos, loS ntalcs aparecerl en e1 r'cgistlcr

de Ios cl¿ltos como r.aLores ex¿rgcr¿lalos \.no Se tolnan etr (rtelita para cl tlat:rnicnto

rle ellos.

Co¡ Ios r.ritcrios clesc.ritos. ohtrn'iulos 1a canticlail tle datos totales clue satlsfaccn

lris critetios cle scleccií»r p¿rra Ca.1a aito. cotlo sc. obsert¿i eIi ia fi.guln 5.3. Además

de los clatos totaies mostr¿rnro-s 1a [r¿]rrtida.l dc clatos rrtilizaclos al Separal viento

rápiclo cle vicnto lento. donclc rrtiliz¿irrros como línrite entre cstas r,elocidacies el vaior

rle 500 krn/s. Lo ptimero cluc aprecianLos es que los ar'ros 2000. 2001. 2t)02 r' 2U0ll

plescntarr pocos clatos. En palticrtlar e1 airo 2001 ci:isi no ptesenta datos. esto es mu\'

probable quc sca debido al cliterio de la dist¿incia mínima quc clebía tencr el satélite

con rcspecl.o a la Tiella. pucs si obser-r.amos Ia fignla 5.2. ol satélite durante c¿ISi

tocio e1 ¿ño 2001 se encuentta orl:ritantlo a trlellos de 100 R...
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Orlrita WiND anos 2001, 2004 y 2009

-300
-150 100 -50 0 5t iOc 15ü 2¡c 25C 30Ü

Fosrc óll e¡ x (cSE) lR l

Figura 5.2: Tra¡'ectoria s¿rt(rlitc \\iind pala los arios 2001. 200'l v 2U09, doncle el purtt)
azul corresponclc ¿ Ia nbic¿rcií»r de Ia Tierra ¡. cs el ptrnto clc origen en c1 plano xv.

Luego. r[rrrlaiizarnos los datos presult¿idos en I:r figura ó.3 respccto a] tot¿rl dcr

datos por cada año v ¿'idenás 1os corrtparamos con la ¿rctir-iclarl sol¿r anu¿rl. De ias

figrrras 5.3 r'5.4 obserr.¡rnos r¡re. sah.o po-,- el año 2003. del total dc datos de cada

airo. cl rnar.or porct'rrtaje corrcsponde ¿rl licuto lento. E1 i8 % de los datos del 20011

pertcncccn ¿ \¡iento r:ipido. Es interesautr: i er c¡te e1 airo 2009 es el quc posee [Iayor

cantidad dc infbrmación t' ¿rhededor cle urr g6 % cle stts d¡rtos cottesporrrlotr a viento

solar lello. AIgo scrnejante oclrrrc coll el año 2012. doride casi el 8E % de sus d¿rtos
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Total de da

10 2011
Años

Figur.a 5.i3: Grltfico rlrre indica el total cle clatos usaclos en 1Os gráficos pol aiio, dis-

tingr:ienclo la c¿inticiad tle rl¿tos rle vir:nto r'ápicLo (azrrl) r' viento lento (r'ojo)'

r:olr.esponclcn a viento soltrr- lcrrto. Lcis años quc poseell ma1'or cantidacl <le vicnto

rápido en conrparacirin con los otros ¿rños, salvo por e1 irño 2003, sorr Ios ¿ños 2005 r,

2[)08, ambos con un 31 7 del to¡al de cl¿rtos.

En l:r figura i1...1 t¿rmbién [lostratnos u a compalaciirn ert¡r'e la ar:tir.iclarl s0]ar

:rmral .v I:r c¿rtrticlacl de viento r'ápkkr r'lento qlttl ha¡'por c¿da ¿1ño cn folm¿i rtor

n¿liz¿,rrla. espcrando euco tr¿1l una cortcl¿ición segirn rlatos obterri<.los por el satólite

LrlÍsses f35]. A1 r-'ealizat dicha comp:rlación notarrros c¡re nci existe una corrclaciótr

cntr-e l¿i ¿rctivid¿rcl si¡lar v Ia canticla<l cle t ierrto r:ipiclo v lento qne va,ía con Ios años.

Obser.varnos qne <lesde c1 airo 2t)00 al 200-1 los da¡os totales que satisfaccri el

critelir¡ clt-. selección cstáu ba.jo lus 250000. trtietrtras que clescle el 2005 hasta el 2013

h:r¡. sobr.e 25U000 datos ¿rmrales. Un¿r bueritr partcr cle esto se ploduce por el cliterio
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dc la distancia tlínima ¿l la que debe cst¿rr el satélite \\¡ind r:oIr resircct{) a l¿ Tierra.

2001 2002

Fignra 5.-1: Gráfico cic actir.id¿rd solzrr. (sulspof rrtt.nt.ber) trrnal (arriba). que se corn-

par ¿r con grhfico c¡rr.: irrdic¿r L¿r carrticl¿rd cle r.iento rápirlo v lctrto norrnaliz¿rdo al total
,le d;rlu: rl:;td,,: , tl l,^ 3rJh,o' l)ur jrlro rl'irj'I

Drl¡ido ¿r krs pttcos dzrtos c¡rc presert¿In 1os ¿rnos 2000. 2001. 2U02 2003 r'200'1.

cii:cirlimos tr:rbajar con krs años ciue esttil sollrc los 250000. donde r:oincidc un año

<1ue fue rrrínimo solar (2008) ¡'un aito qtre fue rnáximo solar (2012).

Relevancia estadística

Con los riatcis vir filtrados. erstudiaremos la cantid¿rcl de pttntc)s por caila cclda Ar

cle éstcis. ¿r este ralor- 1o llatn¿rrcrrros índicc de relev¿rlcia est¡Lilístictr r¿. Para clkr

gr afic:ünos los contornos clcl nírmcro de mcrlicriones cn el cliagrama d¡ A versus 31r,

0

0

0

Años



44

en escala logarítmica, con n : 10,30.50, 70.90, 110, como se muestra en Ia figura 5.5.

Obtuvimos los gráficos para todos los años, y para cada año, donde además separamos

viento rápido de viento lento. El tam¿ño de cada celda con el que trabajamos fue

A¡ - 0.05 en el plano logarit mico.

1

1o-1

10

1

10-1

10

1

30

Ít

Figura 5.5: Cornparación de contornos de distribución de datos en el diagrama de A
versus 6¡, desde el año 2005 hasta el año 2013 para n : 10,30,50,70,90, 110.

Al observar Ia comparación que entregamos en la figura 5.5, notamos que, para

todos los años, desde n : 50 los contornos empiezan a ser menos irregulares. Por

90705010

Año 20O5 Año 2006 Año 2007

Año 2008 Año 2009 Año 201.0

Año 2011 Año 2012
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otro lado los contornos con n : 10 y rz : 30 están más separados entre si y son muy

irregulares.

Analizaremos en detalle los patrones del diagrama A-B¡o para el mínimo solar del

ciclo 24 correspondiente al año 2008 y el año 2012 cercano al máximo del ciclo sola.r,

tal como se puede observar en la figura 2.2.

Enfoc¿índonos aho¡a en los años 2008 y 2O72, lo primero que notamos en la

figura 5.6 es que en el año 2008 para ,4 > 7 y Aw > 10-1 los contornos para los

distintos valores de n tienen valores semejantes entre ellos. Lo mismo ocurre para

A<1vp¡,>t.

110

Figura 5.6: Comparación de relevancia estadística para los años 2008 y 2012.

Haciendo ahora la distinción entre viento rápido y viento lento, de la figura 5.7

notamos que en el viento lento en general para los datos del año 2008 se ve que los

contornos correspondientes a cada valor de n están más dispersos con respecto al

gráfico de la figura 5.6. Por el contrario, en el caso de Ios datos correspondiente al

año 2012 se observa semejanza en relación a1 gráfico de 1a figura b.6 correspondiente.

10
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Para los rkrs airos. podemos oliserrar cn el sectol -'1 > I con J, > 1 que los

corrtor'ros cle las clistlibuciolies paia los distintos nii'cles están juntos para ,1 , ) I

\: se var scparanclo ¿¡, rneclida qtte .i , r'a riistnlnu)'elc1o.

Figura 5.7: CorDpalacirirr rle Iclcvaticia estadística c'n Íielto lcnto para ¿riro 2008 v
2012.

En ia figura 5.8 para el viento r,lpido sc logra :rplccial cltte cn el trño 200E no htrl'

Lln¿r grarr rariación err los contolnos ai c,ambiar' 1os Valoles <Le n. rnicntr'¿rs cluc en el

airo 2012 se observan trotorias valiaci.oncs a. tneclicla ql1e n \a dismimrr.erldo. PaIa los

ralorcs ¡¡ : 10 r. r¿ - 30 ha-y un¿r notoria irrcgnlalid:rd rlc Ios contorno-s. 1o ciue nos

r.nelr.e a d¿rr. la ide¿r de. c1rre para cstos valoles se enlrcga infotnl¿ción inriccesaria y

no es est¿Lc1ísticarnentc relevantc.

A paltil cle to<los c'stos an¿ilisis hemos clcfinido clue cl rakrr trás aclecuado de ¡¿

qne utilizalemos como discrimilaclot' es¡¿rilístico c1e las celclas en c1 diagrama A-r3,

collesponcie a ¡¿: ll0.

1103010
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.^ Año 2012 ráPido

o ^-o0^ñ&

10 30 1 70 !,)0 110

n.

Figrrr:i 5.8: Cornparaciótr c1e relevanci¿t estaclística erl liento r'ápiclo pala año 2008 
"1'

2012.

1010'
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Capítulo 6

Resultados

En el capítrtlo antcriol clefirtimos el v¿rlor n:50 r¡re corlcs¡ronde al contolno de

ia clistr.ibución de los cl¿itos err e1 plano cle -rl-,J , qlte tienen nrla relerancia estaclístic¿r

más adecuada. Utilizanros esle r.ak¡r par¿r nlostlar krs t'csult aclcis cle esta tcsis v r¡re

prcscr)talnos ¿i corttintt¿rciórt.

Tal como fire inclicado cl el Clapítulo 3. siortclo 't: |ÚH * l^, 1:r solución a la

relar:ión clc clispelsión. si 1i",,. = 10 :rf)r, podentos sLlporlcr clue el plasma cstá en

n estaclo rle crLasiequiliblio. Es por esto que piua 1os grrificos siguientcs utilizatrlos

la p¿uarrletriz¿rción que njusta las crrlr'as c¡te clescrilrel el uml¡ral cb inestabilidades

ctranclo 1,,,,,, : 10 ilf )/.,. Los par árnetros cle ajr-tstr,' para Ia ecuación 3 5 coresponderr

a Ios present:rdos en Ia tablrr 3.1 14'11.

En prirncl Iugar nrostLauos los resrrlt¿rclos globales obtenicios. es clecir'. tockrs lc¡s

nños jrrntos. de las distril¡uciones cle rlar,os, las fluctu¿rciones m¿rgr]éticas v el índicc

r1e cornprcsihilidtrd nragné1icra crr el plano cle A r.etsns ¡3, clel vicnto solal entre los

aircis 2005 r'2013. pala compalarios con los lcsnitaclos qut' oblttvo Bale ['12] dc ios

misrnos paránetrris nombr¿rclos enire los años 1991 v 2004.

De Ia figura 6.1 notanros que erstos tles patárnetros al compalarlos entle am-

bos aiorrjuntos cle d¿l¡os se aser¡cja¡ bastalrte. ¡ranterriendo Ia mism¿l lbrm¿r cle sns

distriburiones v flLictll¿iciorlcs. De este rcsultado porleruos clecir- c¡te las propieclacles

48
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estadísticas del viento solar se mantienen entre un ciclo soltrr y otlo. Adcmás podemos

tencr Lln indicio de que los cálculos realizados en esta tesis están bien ejecutados.

\,.o

1o.o

l*
Iil
I ñ,o"'

llir::-I U,^,

lli:

lli::i,

ri[

ll,,,

.."

Ei

Fl

tsi

¡'

(a) Bale 2009 [a2]. (b) Este irabajo.

Figura 6,1: Comparación de las clistribuciones, las fluctuaciones magnéticas y el índice
de compresibilidad magnética en el plano A-B¡, de los datos obtenidos por Bale 2009
cntre los años 1994 v 2004. y los datos utilizados en esta tesis entre los años 2005 y
2013.

Una vez hecha esta comparación global de las propiedades estadísticas del viento

solar, analizaremos en detalle las distribuciones de los datos y sus contornos por cada

año ent¡e el año 2005 y 2013, separando viento solar rápido y viento soiar lento.

6.1. Distribuciones de datos y contornos

Prime¡o mostramos en la figura 6.2 Ia distribución de los datos dei viento soiar

sin separar viento solar rápido y lento. ol:servanclo que solo los años 2006, 2007, 2008
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y 2009, que son cercanos al mínimo solar, superan Ios 103 2s datos por celda. En todos

los años los datos tienen mayor concentración para ra,lores de A - 1 I Bp - 1.

1

10 1

10

1

10 I

10

1

li::

lll,10I
10

Figura 6.2: Compa,ración de la distribución de datos en el plano,4 versus É¡e entre
los años 2005 y 2013 para viento solar.

Ya con el análisis de Ios datos del viento solar en general, r'ealizamos la compara-

ción de las distribuciones de datos entre los años 2005 y 2013 para viento solar lento

y viento solar rápido. Cornparando las figuras 6.3 y 6.4 se observa que las distribu-

ciones de viento lento poseen más datos que las de viento rápido, 1o que concuerda

con el gráfico 5.3. Además podemos observar que para el üento lento se concentran

más los datos en A < 7. Lo mismo podemos decir para el viento rápido aunque posee

menos datos que el viento lento.

Por otro lado para el viento rápido, las distribuciones de los años 20O9,2012 y

2013 tienen tan pocos datos que sólo ticnden a concentrarse en ,4 : 1 I 0¡o : 1, t
no superan los 102 5 datos por celda. Además, se aprecia una mayor concentración

2006

2009

2 005 2007

20102008

2 011 2072 2013



2006

51

10
2005 103 5

103

102 5

102

1015

101

100.5

100

f

1

10 1

10

1

10 1

10

1

10-1
10

Figura 6.3: Cotnparación de ia distribucrióIr rle d¿rtos en el plano A verslts il ,, entre

lcis años 2005 r'20111 para tiento solar lcnto.

de clatos pirla .{ - 1 \'ccrc¿r de ,3, > 1.

Si ol¡servamos cl máximo en 3 , con Iespecto a Ia anisotropía de las dist'libucioles

de krs cl¿ltos ¡ 1as compararnos entre vicnto solar rápiclo y r.icnto solal lento, notamos

cirre e1 máxirno r1e .3 rr de toclos los ¿rños en el victrto sol¿rr rá,pirlo sorL más pronuncizr-

ckrs qne los del vietnto sol¿rr lcrrto, 1o qnc ltos puede indicar ciue el r.icnto solar rápiclo

tiende a ser rn¡is anisotrópico con A > 1. es clecir. privilegiando las temperatltlas

perpendicularcs por soblc Ias par':r1clas. Estc resultaclo nos pl:rntca hac'errros preg[n-

t¿ts ¿l.ier.c¿l clc I¿r nat¡-rtaleza de 1as clis¡r-ib¿cioles c1c1 viento solar rápido 1 el viento

solal lento cn e1 contexto de esta tcsis en quc estamos graficando datos elr el plano

A iJ r,.

Prcscntamos en la figur.r 6.5 l¿r evolución cle los contornos, para r¿ : 50 cle las

clistril-iuciones clc datos cle los ailos 2005 al 2013 del r'lento sol¿r' Adernás comp¿lr'¿llnos

0w

2007

20102008

2 011

2009

20L2 2013



2 005 2006

1

10-1

10

1

1o-1

10

1

10-r L--,-
10 ' 10-'

2007

li::

lll,

2008

20tt

^ 10 1o-2 10 t
9to

Figura 6.4: Comparación de Ia distribución de datos en el plano ,4 versus 0¡o entre
los años 2005 y 2013 para viento sola,r rápido.

los contornos de cada año con las curvas de las inestabilidades. Observando la figura

6.5, tenemos que para,4 > 1 los límites de anisotropía de cada año tienden a estar

bien limitados por Ia inestabilidad mirror. También logramos ver, salvo por el año

2009, qr-re los contornos correspondientes a los datos de los años sucesivos se van

acercando a la inestabilidad miror, llego se empiezan a alejar de ella y se van

acercando a Ia inestabilidad cycLotron, para terminar acercándose nuevamente a la

inestabilidad m'irror'. Esla oscilación podría asociarse al ciclo solar. Si observamos

con mayor detención cuando B¡, < 1 notamos que los contornos para los datos de

Ios años 2005, 2006, 2007 v 2008 son inestables con respecto a la inestabilidad de

mirror y para los contornos de distribución de los datos de los años restantes son

inestables a frente a la cyclotron. Por otra parte para á < 1 no logramos apreciar la

oscilación descrita para,4 > 1, pero se observa que para todos los años los contornos

1oto'? 10 1 10

2009 2010

§

2072

N
2013

§.

§ §
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<le los r:latos son inestables frente rr la incstaililirl¿d ptt.rr lel Jt're-h,ose con 3 ,, cercano a

1. pero cuarr<lo ésta crecc toclos los:rños pasan a ser incstables pala la inestabilidad

oblitlu,t: firehose:. EIl resurnen. pala todo A. lc¡s cl¡rtr¡s cI] tc¡rlos los años tienden ¿r estar

Iirnitaclos por las inestabiliclaclcs ol¡licrtas.

10 1L
10-

at

2oo5 2006 2007 2008 2009 2010 20L7 2012 2073
A ños

Figr.rra 6.5: Evolucirin c1c los contr¡.nos de los ¿rños 2005 al 2013 dc1 diagrarna A-il ,
v grhficos cle l¿rs irrcstal¡ilidack:s.

l,n aná,lisis simiiar se prtccle hacer scpar':rnclo Yicnto lentr:r \' \'iento rápirlo. tal

Corno Se r¡Llestl'ar ¡n l¡s fig¡ras 6.6 r.6.7, respectiyamelnte. Al Corrrpar¿rias cntre

ella.s. lo prirr ero cltLc sc pnede dcst¡rcar dc Ia figula 6.6 es qrte para el caso del viento

lento los contortlos cle las rlistlibtrr:iones cle cada año ticnclen ¿r estar más jnntos c¡re

el caso rlel vicnto r.ápic1o. es clecir, krs contolnos dc las distribuciones del liento lento

10
años viento solar

- - Cyclotron
M irro r
Parallel firehose
Oblique firehose



54

tienden a variar menos a medida que pasan los años en comparación al viento rápido,

para el cual éstas tienden a tener una valiarión mucho más notoria.

También observamos para la figura 6.6, que para A < 1 los límites de la distri-

bución de datos para el viento lento casi no difieren en comparación al gráfico donde

no se separan los datos por velocidad del viento solar. Por otro lado para A > 1

Ios contornos de los datos de todos los años paru B¡, > 1 solo son inestables a la

inestabilidad de cyclotron y estables a la mirror. Ya no se distingue la oscilación

descrita anteriormente que presenta el viento sin distinción de las velocidades, y a

medida que,Bllp va aumentardo, los contornos tienden a estar mejor descritos por la

inestabilidad cgclotron.

De la flgura 6.7 notamos que para el viento rápido con ,4 > 1, para todos los

años, el contorno en el diagrama A-B o tierrde a estar contenido por la inestabilidad

cyclotron para p¡, > 1, mientras que pa.ra p¡, < 1, salvo por los años 2005, 2006,2007

y 2008, e1 plasma es estable a la inestabilidad m,iryor. En cambio, cuando B¡, > 1

los contornos de los datos en el diagrama A-B¡, de todos los años pasan a estar

dentro de los límites de Ia inestabilidad cyclotron. Para .4 < 1 los datos de todos Ios

años tienden a estar acotados por 1a inestabilidad obli,que firehose, por lo que son

inestables frente a la inestabilidad paraLLel .firehose.

De estas comparaciones podemos decir que en los tres casos estudiados se observa

que las inestabilidades que regulan qué tan anisotrópico es e1 plasma, es decir, cuánta

energía libre puede guaxdar en forma de anisotropía, son las inestabilidades oblicuas,

lo que es consistente con los resultados obtenidos por Bale et al.,2009 [42], pero en

un intervalo de tiempo distinto. También notamos que al parecer el viento rápido es

el causante de las inestabilidades frente a la inestabilidad de rnirror del plasma en

los años 2005, 2006, 2007 y 2008, pues en el viento lento no presentan esta diferencia

con respecto a los otros años. Si vemos el gráfico de la actividad solar en la figura
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Figur.a 6.6: Er,olución dc los conto-L-nos clescle lcis años 2005 al 2013 clci diagrarrra

A-J, para r'1 viento 16¡¡¡ 1: gráficos clc las inest¿bilidacles.

5..1. €rstos años son cerc¿lnos a1 mínirno sol¿rr'. coirrcirliendo con las oi¡serr.aciones der

LIh,sses tnostradas en la figura 2.6 etr quc cl vielto sol¿tl r'ápiclo cs rnlrs recLtrrentc

en períoclos cclcalios al rrtÍnimo scilar'. Esie rcsltltado irLclica quc puede haber Lrna

relaci.ón cntre el ciclo solar l'la vari¿cióll c'le ir¡s contolnos con respecto a Ia cltna

qrre describe I¿ incstal¡ilrdad clc rrti'r'ror.

Para con-rp)ememtar los auálisis reciéri realizados. en la signiente sección anali-

zarernos las flnctltacionr¡s rrragnétic:rs en el diagrama 1-3 ?. )- las c¿rracterizaremos

como perpenclicuiales v ptrr-:llclas con rcspecto iil carrtpo magnético cle fondo.

años viento solar lento

Cyclotron
M irro r
Parallel firehose
Oblique firehose
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10
Comoaración por años viento solar rá

Cyclotron
M irro r
Parallel firehose
Oblique firehose

,

I
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I
I
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10-1 L
10 10 10

3b

2oo5 2006 2007 2008 2009 2010 20l-7 20]-2 2073
Años

Figr[a 6.7: Evohtción cle los corttotnos dcscle 1os años 2005 al 2013 del cliagrzrn:t

,{-ii, pala el r'iento r'ápiclo v grálicos clc ias inest¿rbiliclacles.

6.2. Fluctuaciones magnétiicas

B¿rsántlonos cn las ecuaciories (3.7), (;l.S) r' (3.9) descritns en el Capítulo 3. ramos

a grafica.r cn el diaglarrra,'l ,l ,l:rs amplitudcs tle las flttctu¿lcriones maglóticas totak:s,

Ias perpenrlicuLales. l¿is p¿tra1e1as I el Índice cle cornplesibilicl:rd rriagnética

Ei índice cle cornpresibilirlacl se define torrto

/áB \('-1' '' \- \l¿'B /
e ir.rclica Ia rclcr.ancia de l¿rs flnctu¿rcriones par:rlclirs I' por lo t¿nto qué tarr oblicuas
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Son. Si 1aS fluctuacir¡nes LdB : 0. cnt(lllccs l¿rs ondas soII purarncnic tlansvclsales

consider.cmos rura clirección i¿ como ia clirCCr:ión palalela cle plopagar:ión del c¿rllr-

po rnaguético cle fbnclo. Si tenemos que 1:l plopzrg:ición ch oncias en el viento soiar es

paralela col) respecto:rl campo trragnótico rlc fbndo.d¡. t'rl que

É¡r.t1 : Eo + d4ei(A''"' "!) + 6É,tei(k'''-'t + 6Éz('4k,L'"t) . (6 1)

entonces ¿r p¿irtir- de la ecu¿lción cle llaxt'el1 ú'E - O tenerllos

ilB' : t .¡n.: A', dB - o.
i)t

Dc csto se pnccle <]oricluir rlue cLrirnclo un¿r fluctuaci(i]l dE f iol,n rula ('ompt )nontp

paralela a dn ,lif"r",-rt,_. de celo. es neccsario qnc la propagaciirl sc¿r en una dirección

oblicrL¿r ai campo rnagnético c1e firnclo.

Si ahola cousiderarnos ulr campo rniignótico qLle sc propaga en dilcccitin :r e 37

con respe('to ¿tl campo nr¿lgltético cle fr¡rrclo. cle la fbrrla

É(.r.y,t): r,r + dE,.€it(1,'.1"r 
r.4) *i + iÉ!),' k, '+i'1e 'il + dli-st[(Á'']¡+a!!) 'tl (6.3)

utilizando nuc\.alnerte 1a ectación rle \I¿ixrvell i E - O. ten€'rros

i É : *,¡e.¡ A:,,6r,r: A:.,d8 + kuóR,-0. (6 ,1)

Por Io tarrto se prreclc afirmal qre cu¿urrlo tene[ros que ias fluctuacioncs tienen

('c»nponÉrrtc paralela r- perpenclicular al czrrttpo magnótico rle fondo. Ia propagación

es oblicna.

En la fignla 6.8 presentamos la a,rlLlrlitrtd de las distintas col]lponentcs de las

flu(tuaciones rnagrrétic:rs l'r'l íurlice clc cr»nplesibiliclacl cn el cliagrama -'{-il , pala el

\,ierrto solar total descle el airo 2005 al 2013.

(6 2)
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En pr.incl1tio. si oltser-r.¿rrnos clc la 1lgura 6.8 sóIo la arnp)ltttd de l¿rs flttctrLtrciones

rnagnéticas totales (pr-rrtrera columna) r.de las fluctuacionc.s magnóticas perpendicu-

l:rrcs (tercera fila). pensaríanros quc no haY dilelencia ertrtt e ellas ): que pol lo tanto Ia

amplrtricl clc l¡rs fluctuaciones nagnótic:ls palaleias no tcndr'íall Ielelancia física. Pero

si se inclu-r'e la obserrnción dc 1a amplltucl cle las fluctu¿iciones nlagllétic¡ts paralelas

(segtrncla fila). se puccle notar quc ést¿rs sí son relevantes. en particulal cuándo éstas

se encuentl-¿lr cet(l¡lr¿ts a 1Os u.mbrales clcl plarrr A Vcrstls 3 r'

Por. otr.o l¿rdo. ell Ia cnarta fila ch la figula 6.E. sc lnuestla el írrtlict¡ cle courpre-

sibilidacl magnética. obscrvanclo los gr'áficos, s¿rh,o por el año 2009, sc ct¡nf,rma cl

análisis c1e i[estabi]irlades qnc liemos hec,ho. <lonclc indic¿rrnos qlte l:rs fluctuaciones

paralclas son leIer,¿intcs en lcis ltnlrrales dcl cliagrarna .4-3 ,,'

-\nalizanclo cletallaclamentc Ia figu|a 6.8. ¿rl tencl el año 2009 amplitud cle fluc-

tuac:ioncs serne..jantes. óste puccle sertir como reférencia prrra diiércltciar cl olden cle

nagriitrrd dc Ia amplitud clc las fluctnaciorics palalcLas ('oII lespecto a las pe-,-pencli

cll¡rrcs. Esta clifer-enci¿l corrcspondc a meclio orclen cle magttitlcl entt e ellzrs, kr qtte

podr-ín inclical qlte las fluctuaciotit's p:rralelas sí son relevantes.

En in ligura 6.9 tenemos el c¿rso del viento lento. encontlanclo lrn comilortaluientcr

mll\. scniej art€- al r.iento solal Jrlopiamente t¿rl. ers ciecir Ia anrplitrrd .1e l¿ls fluctua-

cioncs paraleltis So1] relevalttes. pcro 1as fltrctuacionels perpentliculares siguen sicnclo

rnhs leler.¿rntcs qrie las p:rraleLas pcil medio circlen de rnagnitrrd. paleciénclose mucho

Ios gráficos clc amplitucl cle fluctu¿rcioncs totales con los cle arnplitud cle f{tict¡-taciones

perpendit'nlares.
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Si ahor¿ miramos Ia figura 6.10 en que se presentan las distintas amplitudes

de fluctuaciones magnéticas para datos del viento rápido, observamos que a pesar

cle que hav urra menor cantidad de datos con respecto al viento lento, nuevamente

las fluctuaciones magnéticas perpendiculnres predominan por sobre las paralelas por

medio orden de magnitud, y las fluctuaciones paralelas son más relevantes cerca de

Ios umbrales del plano de anisotropía versus B¡r.

El mayor índice de cornpresibilidad O es de un 60 % para el viento total y para el

viento lento. En el caso del viento rápido su mayor índice de compresibilidad es de

un 30 %, por 1o que se puede decir que las fluctuaciones paralelas son más relevantes

en el viento solar lento que en el rápido.

Adem¿ís si observamos el máximo de la amplitud de las fluctuaciones magnéti-

cas totales y de las fluctttaciones magnéticas perpendiculares y comparamos entre

viento solar rápido y viento solar lento, notamos que el máximo de las amplitudes

magnéticas en el viento solar lento tienen una tendencia a inclirtarse hacia los valores

de anisotropía mayor que 1 cercano al umbral de la inestabilidad de m'irror, efecto

cont¡ario que ocurre en el caso del viento solar rápido donde el máximo de las ampli-

tudes magnéticas tienden a inclinarse hacia los valores de anisotropía menores que 1

cercano al umbral de la inestabilid¿d de obli,que fi,rehose. Se verá este efecto con más

detalle err los gráficos de las secciones siguientes.
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6.3. Comparación de años 2008 y 2OL2

Detallamos los análisis realizados en las secciones anteriores comparando esta vez

las distribuciones de los datos, la amplitud de las fluctuaciones magnéticas y el Índice

de compresibilidad magnética entre e1 año 2008, correspondiente al mínimo solar, v

el año 2012, año cercano al m¿íximo solar. Esta comparación la realizaremos pa.ra

tres casosr viento solar, viento solar lento y viento solar rápido.

Para el caso del viento solar en el quc no se separan las velocidades, en la figura

6.11 vemos que el año 2008 tiene un máximo en Éllp con respecto a la anisotropía

más pronunciado cluc el que presenta el airo 201-2. La amplitud de 1as fluctuaciones

magnéticas se asimilan bastante entre ambos años, de Ia misma forma que para el

índice de compresibilidad magnótica.

En el caso de viento solar lento, la figura 6.12 nos muestra la misma semejanza

que analizamos en el caso de viento solar. Solo presenta diferencia en el máximo

cantidad de datos por celda que presenta el año 2008.
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Figura 6.11: Comparación entre el año 2008 (mínimo solar) y e1 alo 20L2 (cercano
al máximo solar) para distribuciones, amplitud de fluctuaciones magnéticas e indice
de compresibilidad del viento solar en el diagrama ,4-B¡¡r.
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Figura 6.12: Comparación entre el ¿ño 2008 (mínimo solar) y el año 2012 (cercano

al m¿iximo solar) para distribuciones, amplitud de fluctuaciones magnéticas e indice
de compresibilidad del viento solar lento en el diagrama ,4-p¡r.

trn la figura 6.13, para el caso de viento solar rápido, notamos 1a diferencia que

hay en Ia cantidad de datos que posee el año 2008 con respecto al año 2012, la cual

es notoriamente mayor. La amplitud de las fluctuaciones magnéticas se asemejan

bastante. Por ot¡o lado, el índice de compresibilidad magnética muestra que el aíto

2008 posee mayor relevancia de las fluctuaciones paralelas cerca de los valores de

A-lyl3wrl.
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Figura 6.13: Comparación entre el año 2008 (mínimo solar) y el añ.o 2072 (cercano
al máximo solar) para distribuciones, amplitud de fluctuaciones magnéticas e indice
de compresibilidad del viento solar rápido en c1 diagrama A-B¡r.

6.4. Año 2008

Estudiaremos con detención las distribuciones y la amplitud de las fluctuaciones

magnéticas en el plano A versus pllp para el año 2008, comparando entre viento rápido

y viento lento.

Analizando las distribuciones, la flgura 6.14 muestra que hay más datos corres-

pondientes al viento lento para A < | y d¡e < 1 que para el viento rápido, el cual
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casi no tiene datos en esa zona.

A pesar de eso, para ambos tipos de Viento la mayor concentración de datos se

daen.4-7y0w-t.
Ademrás observamos que para el viento solar rápido casi no se presentan datos

con una frecuencia de aparición mayor que 103.

1d
to'5
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lir:

llr,

.^ Año 2008 Año 2008

ro 'l-10" ,, ,tot 1o-r 1 10

0w

(b) Rápido.

10-¡ 1 10

(a) Lento.

Figura 6.14: Comparación de distribuciones entre viento rápido y lento de1 año 2008.

En el caso de las fluctuaciones del campo magnético total con respecto al campo

magnético de fondo, en la figura 6.15b observamos que eI viento rápido posee una

distribución prácticamente uniforme, donde la mayor concentración se encuentra

entre d¡r: I y 10 con ,4 : l.

Observamos que el viento rápido posee mayor área de fluctuaciones del campo

magnético en el rango de amplitud de 10-0 5 a 100 que el viento lento.
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(b) Rápido.
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Figura 6.15: Comparación de amplitud de fluctuaciones magnéticas entre viento rápi-
do y lento del año 2008.

En el caso de las fluctuaciones del campo magnético paralelo cor respecto al cam-

po magnético de fondo, observamos en Ia figura 6.16 que tanto el campo magnético

medido en eI viento solar rápido como en eI üento solar lento presentan fluctuaciones

semejantes, por 1o que se puede concluir que tanto el viento rápido como el viento

lento tienen la misma relevancia en las fluctuaciones paralelas.

10¡

lo L5

10'
to x¡

10¡

,ol'05 10" I 10

(b) tuípido.

§w

(a) Lento.

Figura 6.16: Comparación de arnplitud de fluctuaciones rnagnéticas paralelas entre
viento rápido y lento del año 2008.

6-16



69

En la figura 6.17 notamos que las fluctuaciones del campo magnético perpendi-

cular con respecto al campo magnético de fondo, en el viento rápido nuevamente

tienen un comportamiento semejante a Ias del viento lento v presentan además ma-

yor amplitud. De lo a¡terior se desprende que la propagación paralela predomina en

el viento rápido y en el caso del viento lento predomina pará valores cercaros a los

umbrales de las inestabilidades.

Año 2008
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(a) Lento.

to-, 1

9w

(b) Rápido.

Figura 6.17: Comparación de amplitud de fluctuaciones magnéticas perpendiculares
entre viento rápiclo y lento del año 2008.

Pa¡a el viento lento observamos un mayor índice de compresibilidad magnética

en A > 1 y i3t1.p > 1- en los bordesl con un 60 % de la compresibilidad como se puede

apreciar en la figura 6.18. Para el viento rápido el mayor índice de compresibilidad

es de un 45% y se concentra en A: 1 y É¡p cercano a 5. De esto se puede decir que

las fluctuaciones magnéticas paralelas tienen mayor relev¿ncia para á > 1 y AW > 1

y por lo tanto la propagación oblicua se torna relevante para la inestabilidad m,irror,

pero para la inestabilidad obltque firehose podría considerarse relevante solo para el

viento lento para valores de r9¡ > 5.
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Figura 6.18: Comparación de Índice de compresibilidad magnética entre viento rápido
v lento del año 2008.

6.5. Lñ,o 2OL2

Para las distribuciones de este año notamos de la figura 6.19 que hay más datos

de viento lento que de rápido. En el caso del viento rápido los datos no presentan una

frecucncia de aparición mayor que 102 5 a diferencia del viento lento, el cual presenta

datos con apadciones mayores que 103.
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Figrua 6.19: Cornparación de distribucir>nes entre viento rápido y lento de1 ¿rño 2012.
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De la flgura 6.20 observamos que Ia amplitud de la.s fluctuaciones magnóticas

con respecto al campo magnético de fondo del viento rápido ticne una distribución

que casi no varía, a diferencia del viento lento que presenta una distribución en que

la amplitud de las fluctuaciones aumenta. En ambas velocidades del viento solar 1a

amplitud de las fluctuaciones aumenta en Pllp > 7 y A: l. Esto último es esperable

de Ia teoría presentada en el capítulo 3 y de 1as observaciones realizadas por Bale ef

al. 200e 1421.
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Figura 6.20: Comparación de amplitud de fluctuaciones magnéticas entre viento rápi-
do y lento del año 2012.

En la figura 6.21 se observa para la amplitud de las fluctuaciones magnéticas

paralelas un comportamiento muy semejante al analizado para Ia amplitud de las

fluctuaciones magnéticas totales pero con un orden de magnitud de diferencia. es de-

cir, para el viento rápido se tiene menor variación en Ia amplittrcl de las fluctuaciones

magnéticas totales que el üento lento. Además notamos que en el viento rápido hay

mayor cantidad de fluctuaciones paralelas que en el viento lento.
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Figura 6.21: Comparación de la amplitud de fluctuaciones magnéticas paralelas entre
viento rápido y lento de1 año 2012.

La amplitud de Ias fluctuaciones magnéticas perpendiculares tiene e1 mismo com-

portamiento que la amplitud de las fluctuaciones magnéticas totales, tal como se

observa en 1a figura 6.22.
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Figura 6.22: Comparación de la amplitud de fluctuaciones rnagnéticas pcrpendicula-
res entre viento rápido y lento del año 2012.

En cuanto al índice de compresibiliclacl, la figura 6.23 muestra que el viento solar
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Iento tiene un porcentaje rnayor (45 %) que cl viento solar rápido (30 %). En ambos

casos el mayor índice de compresibilidad se presenta en B o> ly A: 1, porloquelas

fluctuaciones magnéticas paralelas son nlás relevantes en esa zona, lo que concuerda

con el análisis realizado a los bordes cercanos a las inestabilidacles presentado en

la sección 6.1 de este capítulo al analizar los contornos de las distribuciones de

ocurrencias de los datos en el diagrama A-p1r.
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Capítulo 7

Conclusiones

En este trabajo de tesis estudiamos las fluctuaciones del campo magnético del

viento solar y las distribuciones en el diagrama A-B¡r, usando los datos del satélite

Wind a 1 AU desde el Sol, considerando las direcciones paralelas y perpendiculares

con respecto al campo magnético de fondo.

En primer lugar, generamos gráficos de variación de las distribuciones en el dia-

grana A-flo en relación a los contornos delimitados por las inestabilidades para

diferentes años durante un ciclo solar, separando viento rápido y lento. Al anali-

zar estos gráficos, vimos que no se presenta una evidencia clara de que exista una

relación entre el ciclo solar y la cantidad de viento rápido y lento, es decir, no se

puede predecir si a medida que los años se van acercando al mínimo va aumentando

o disminuyendo la cantidad de datos de viento rápiclo y lento. Hasta ahora no hemos

encontrado referencia de a1gún estudio que analice la relación que puede haber entre

la cantidad de datos de viento rápido y vierto lento y el ciclo solar.

En segundo lugar, estudiamos la evolución de los contornos de las distribuciones

de datos del viento solar en el diagrama A- §Xo para distintos años y los compara.mos

con las curvas de los umbrales de las inestabilidades. Luego realizamos el mismo

estudio para viento rápido y viento lento. AI comparar los contornos de los datos

de todos los ¿ños con las curvas de los umbrales de las inestabilidades, notamos
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que para los tres casos estudiados se observa, c¡re las inestabilidades que regulan

qué tan anisotrópico es ei plasma son las inestabilidades oblicuas. Este resultarlo es

consistente con Bale et a\.2009 142).

Estos primeros resultados, al ser comparados con los que obtuvo Bale et al.2009,

nos dan una idea de que los cálculos realizados en este tesis cstán bien ejecutados

v además confirma que el comportamiento anisotrópico del viento solar se mantiene

en el tiempo (2005 2013).

También notamos que al parecer el viento rápido es el causante de ias inestabili-

dades respecto a la inestabilidad de m'irror del plasma en los años 2005,2006,2007

y 2008, pues en el viento lento no presentan esta diferencia con respecto a los otros

años. Estos años coinciden con ser cercanos a 1a actividad mínima del ciclo solar.

Este resultado deja como pregunta abierta qué tan influyente puede llegar a ser el

viento rápido para las inestabilidades en el viento solar.

Después estudiamos la amplitud de las fluctuaciones magnéticas en el diagrama

A-p¡, y analizamos cuándo tienen relevancia las fluctuaciones paralelas y perpendi-

culares con respecto al campo magnético de fondo. Nuevamente vimos los casos de

viento solar, viento solar lento y viento solar rápido. Observamos que la amplitud

de las fluctuaciones magnéticas totales y de las fluctuaciones magnéticas perpendi-

culares tienden a ser parecidas en el viento solar rápido, Io que indica que tanto Ias

fluctuaciones paralelas como las perpendiculares tienen las misma relev¿ncia en este

caso.

Según el análisis del índice de compresibilidad magnética, definido como C :

(lABlll/lABl), las fluctuaciones paralelas para el viento solar en general y para los

vientos rápido y lento tienen relevancia. En particular hay mris relevancia cerca de

1os umbrales del diagrama A-AW (01, entre 1 y 10, A > 1). Además se observa que

las fluctuaciones paralelas poseen más relevancia en el viento lento que en el viento
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rápido, lo que puede llevar a pelsar que cuando hay mayor actividad solar, entonces

los datos del viento solar adquieren una mayor relevancia para las fluctuaciones

paralelas.

Con esto finalmente podemos afirmar, que es importante incluir las fluctuaciones

magnéticas paralelas en el modelamiento teórico de estudios a realizar en el futuro,

pues al incluir estas fluctuaciones podemos dar un análisis más cercano al caso real

y se puede obtener más detalle.

A modo de proyección nos parece interesante realizar este mismo análisis a las

fluctuaciones magnéticas separando fluctuaciones magnéticas paralelas de perpendi-

culares para las partículas alfa, para ltego complementarlo con los análisis ya realiza-

dos en protones [42] v electrones. Otro aspecto interesante es estudiar la importancia

de la colisionalidad y compararlos con las observaciones obtenidas al separar viento

rápido de viento lento, pues ambos factores son relacionados con la actividad solar.
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