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Resumen

Observaciones remotas e in situ en el viento solar muestran que las distribucio-
nes de velocidad de particulas suelen presentar caracterfsticas de sistemas fuera del
equilibrio termodindmico, lo cual representa una fuente de energfa libre para la ex-
citacién de inestabilidades cinéticas y fluctuaciones en plasmas. Existe evidencia de
que estas inestabilidades estdn activas en el viento solar, ya que parecen acotar la
anisotropia térmica de las particulas que lo componen, en particular, de electrones,
protones y particulas alfa. Las fluctuaciones electromagnéticas no sélo emergen debi-
do a la presencia de inestabilidades, sino que también podrian estar relacionadas con
fluctuaciones esponténeas debido al movimiento térmico aleatorio de las particulas
en el plasma. En esta investigaci6n, derivamos expresiones generales para las fluctua-
ciones esponténeas en plasmas de miiltiples especies de particulas, usando como base
el teorema de fluctuacién-disipacién, pero en funcién de distribuciones de velocidad
arbitrarias para cada especie de particula. En particular, hemos aplicado esta teoria
a plasmas magnetizados tipo viento solar. Los resultados indican un comportamiento

cualitativamente similar a observaciones reportadas para el viento solar a 1 AU.
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Abstract

Remote sensing and in situ observations in the solar wind show that the particle
velocity distributions usually present characteristics of systems out of thermal equili-
brium. This represents a source of free energy for the excitation of kinetic instabilities
and fluctuations in plasmas. There exists evidence that these instabilities are active
in the solar wind since they seem to limit the temperature anisotropy of the solar
wind particles, particularly electrons, protons, and alpha particles. The electromag-
netic fuctuations emerge not only due to the presence of instabilities, but they may
also be related to spontaneous fluctuations due to the thermal random motion of the
plasma. particles. In this study, we have derived general formulas for the spontaneous
fluctuations in multi-species plasmas, through the use of the fluctuation-dissipation
theorem. This formalism is written in terms of arbitrary distribution functions for
each species. In particular, we have applied this theory to magnetized solar wind-like
plasmas. Our results show a behavior which is qualitatively similar to the reported

observations in the solar wind at 1 AU.




Capitulo 1

Introduccidon

1.1. Un poco de historia: El Sol y el viento solar

El Sol es una de las mds de 400 mil millones de estrellas gne orbitan alrededor
del centro de la Via Lactea y la tinica estrella que sustenta de vida al planeta Tierra.
Cada estrella en el Universo posee diferentes tamaifios y colores; en particular, el
Sol es una estrella, enana amarilla cuya masa y didmetro son de unos 330 mil y 109
veces el de la Tierra, respectivamente, lo cual corresponde a més del 99 % de la masa
total del Sistema Solar. La distancia que nos separa del Sol es de unos 1.5 x 10 m,
equivalente a 8 minutos-luz o a una unidad astronémica (1 AU).

La presién y temperatura en el ndcleo del Sol son tan grandes (2.477 x 10' bar y
1.5 x 107 K, respectivamente), que ocurren reacciones de fusién donde cuatro nicleos
de hidrégeno se unen para formar un nticleo de helio, mientras que un 0.7% de la
masa es convertida en radiacién. Como resultado, millones de toneladas de helio
son generados cada segundo, proceso que ha ocurrido por mas de 4500 millones de
afios. Debido a estas extremas condiciones, los electrones se separan de sus dtomos
formando un gas ionizado o plasma que es expulsado en direccién a la superficie solar

y hacia afuera de ella.
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Figura 1.1: Estructura del Sol. El niicleo estd rodeado de una zona radiativa, donde
se transfiere energia mediante radiacién; y una zona convectiva, la cual rota con un
periodo de 25 dias cerca del ecuador y 37 dias cerca de los polos.

La atmosfera solar consiste en tres capas: la fotdsfera, la cual emite gran parte
de la luz visible y que tiene unos 500 km de ancho, 10** m™* de densidad y 6000 K
de temperatura; la cromosfera, una capa semitransparente de 10" m~* de densidad;
y la corona solar, con una densidad de 107 m~3 y temperatura del orden de 10° K,
extendiéndose incluso méas alla de la érbita terrestre. La corona puede ser observada
a simple vista durante un eclipse solar. En la figura 1.1 mostramos un diagrama de
las capas interiores y exteriores del Sol.

La cercania del Sol respecto a la Tierra y su tamafio nos brindan una oportunidad
finica para estudiar sus propiedades y aprender sobre estrellas similares a €l, pero
que se encuentran muy lejos para ser observadas de forma directa. Los primeros
registros de observaciones del Sol datan del afo 800 A. C., donde astrénomos chinos
descubrieron, a simple vista cuando el Sol se acercaba al horizonte o a nubes delgadas,

que el Sol presentaba manchas oscuras. En 1607 D. C., Johannes Kepler proyecta una




imagen del Sol a través de un pequefio agujero en el techo de su casa (una cdmara
oscura) y observé un punto negro que él interpreta como el planeta Mercurio. Sin
embargo, esa mancha en el Sol perdurd por varios dfas, tiempo que es mucho mas
largo que el que le tomaria a Mercurio cruzar el disco solar.

Galileo Galilei y Thomas Harriot serfan los primeros en observar con detalle,
gracias a la invencién del telescopio en 1609, estas manchas solares. Ahora se sabe
que corresponden a grandes regiones de un intenso campo magnético (0.3 T) y tem-
peratura de unos 4000 K llamadas umbra, las cuales estdn rodeadas de una regién
filamentosa llamada penumbra (ver figura 1.1). Algunas manchas solares pueden du-
rar por semanas, lo que permite segnir su movimiento y determinar cémo rota el Sol
en torno a su eje. De hecho, es conocido que el Sol no rota como un cuerpo sdlido,
ya que sus capas externas se mueven mds lento cerca de los polos (con un periodo
de unos 37 dfas) que cerca del ecuador (unos 26 dias de periodo).

En 1843, tras varios afios de observaciones, Samuel Heinrich descubrié que el
nitmero de manchas solares varia ciclicamente por periodos de, aproximadamente,
once afios. Generalmenie, las manchas solares desaparecen casi por completo durante
perfodos de calma, donde la densidad, temperatura y campos magnéticos disminuyen,
definiendo agujeros coronales especialmente cerca de los polos. Por otro lado, el
méximo nmimero de manchas solares suele ocurrir en periodos de gran actividad
solar, donde aumentan las llamaradas y prominencias solares, la polaridad del campo
magnético alrededor de los polos se invierte y pequefios agujeros coronales aparecen
por toda la superficie solar. En la figura 1.2 mostramos imdgenes del Sol durante
un mfnimo y méximo solar obtenidos por el satélite SOHO (Solar and Heliospheric
Observatory).

Las llamaradas solares son explosivas liberaciones de energia, las cuales pueden
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Figura 1.2: Imagenes del Sol cerca del minimo [panel (a), 17 de agosto de 1996]
y méximo solar [panel (b), 7 de diciembre de 2000] obtenidos de SOHO. Se han
superpuesto gréficos de la velocidad del viento solar (en km/s) en funcién de la
latitud segiin mediciones del instrumento SWOOPS (Solar Wind Observations Over
the Poles of the Sun) del satélite Ulysses. El color de las lineas indica la direccion del
campo magnético (rojo: hacia afuera del Sol; azul: hacia el Sol). (¢) y (d) Nimero
de manchas solares entre 1992 y 2004 [1].

ser observadas mediante filtros Opticos estrechos centrados en la frecuencia de emi-
sién del espectro del hidrégeno (656.3 nm). Las llamaradas solares fueron vistas por
primera vez, de forma independiente, por Richard Carrington [2] y Richard Hodg-
son [3] en 1859, quienes notaron una gran llamarada de luz blanca alrededor de un
grupo de manchas solares. Al mismo tiempo, el magnetémetro del observatorio de
Kew, Londres, registré una gran perturbacion en el campo magnético de la Tierra.

Luego de diecisiete horas, la méas poderosa tormenta geomagnética jamas registrada

golpeé a la Tierra, causando que telégrafos en toda Europa y América del Norte




fallaran, y que auroras se vieran incluso més al sur del Caribe. Carrington sospechs,
correctamente, que los cambios geomagnéticos y la aparicion de auroras podrian es-
tar relacionadas con algiin evento especial ocurrido en el Sol. A esta tormenta solar
se le conoce como evento Carrington, ocurrido durante el décimo méximo solar desde
1755. Desde entonces, se han registrado varias otras tormentas con efectos negativos
en las telecomunicaciones, sistemas de navegacion y satélites, entre otros.

Un tiempo después del evento Carrington, y cinco afios antes del descubrimiento
de los electrones por parte del premio Nobel de Fisica, Joseph Thomson [4], George
Fitzgerald sugirié que la Tierra estd siendo intermitentemente, no siempre, bombar-
deada por particulas cargadas provenientes del Sol con velocidades suficientemente
grandes para llegar en un par de dias a nuestro planeta [5]. Més adelante, en vista de
que las auroras y la actividad geomagnética ocurrian con mucha frecuencia, el fisico
noruego Kristian Birkeland sugiere que el Sol emite un flujo continuo de particulas
cargadas que llena todo el espacio interplanetario. Sin embargo, esta idea serfa opa-
cada por Lord Kelvin en 1892, dando argumentos en contra de la conexién entre las
manchas solares y las tormentas geomagnéticas.

Las ideas de Birkeland resurgieron una vez mas cuando el astrofisico britdnico
Arthur Eddington, en 1910, sugirié de forma implicita que la forma de la cola del co-
meta Morehouse podria ser el producto de fuentes provenientes del Sol: independiente
de la localizacién de los cometas, sus colas siempre apuntan en direccién opuesta al
Sol, como se ilustra en la figura 1.3. Segiin ¢l ffsico alemén Ludwig Biermann {6, 7],
esto sugiere que debe existir un flujo constante de particulas en todas las direcciones
provenientes del Sol, de unas 10° particulas por centimetro cuadrado cada segundo,
con una velocidad de unos 450 km/s, el cual empujarfa la cola de los cometas, y que

estarfa presentes incluso en ausencia de manchas solares.




Figura 1.3: La cola azulada de los cometas apunta siempre en direccién opuesta al

Sol.

1.2. El viento solar

A mediados de la década de 1950 el matematico britanico Sydney Chapman
estudiaba las propiedades cinéticas del hidrégeno ionizado con el cual construyé un
modelo de la atmdsfera del Sol. Ya en ese entonces se sabia que la corona solar era
muy caliente, por lo que deberia ser un muy buen conductor de calor. Chapman
encontré que incluso una corona solar estatica deberia extenderse hacia grandes
distancias en el espacio interplanetario, mas alld de la érbita terrestre, manteniendo
su temperatura y densidad. En la misma época, Hannes Alfvén [8-10] postula que
este flujo de particulas es magnetizado, y cubrirfa el campo magnético alrededor de
las cometas. formando una larga cola en direccién opuesta al Sol.

En 1958, Eugene Parker se dio cuenta de que Biermann, Chapman y Alfvén
diseutian sobre el mismo fenémeno. que él llamé viento solar [11]. Parker mostré que
la atmdsfera coronal externa escapa con velocidades supersénicas hacia el espacio
interestelar, debido a que la atraccién gravitacional del Sol y la presién interestelar

no serian suficientes para confinar el plasma a tan altas temperaturas. Ademas, segtin
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Parker el debilitamiento de la gravedad al alejarse del Sol tiene el mismo efecto que
un motor de cohete expulsando gases hacia el espacio.

La oposicién hacia la hipétesis de Parker respecto al viento solar era fuerte. El
documento que presenté a la revista Astrophysical Journel en 1958 fue rechazada por
dos revisores, aunque finalmente fue aceptado por el editor Subrahmanyan Chandra-
sekhar [11].

En enero de 1959, los satélites soviéticos Luna-1, 2 y 3 detectan un flujo de io-
nes positivos en su camino, siendo la primera observacién directa del viento solar.
Sin embargo, no era prueba concluyente puesto que la direccién y velocidad de las
particulas eran desconocidas. Tres afios més tarde y en su viaje hacia Venus, el
satélite estadounidense Mariner 2 detecté particulas cargadas altamente energéticas
provenientes del Sol y llamaradas solares, confirmando el estudio de Parker y ensal-
zando el hecho de que el viento solar es un fenémeno fisico real. Incluso ahora, las
ideas de Parker sirven de referencia para una gran parte de los estudios sobre fisica
del viento solar.

Ahora sabemos que el viento solar es un flujo de plasma que viaja a velocida-
des supersénicas, entre 300 y 800 km/s, desde la corona solar hasta varias unidades
astronémicas més alld de la 6rbita terrestre. Se compone de un niimero aproximada-
mente igual de electrones e iones, donde en estos 1ltimos predominan los protones
(95 %), un 4 % de iones de helio y un 1% de ofras particulas mas pesadas [12]. Junto
al viento solar, existe un débil campo magnético interplanetario (IMF, por sus siglas
en inglés).

La temperatura, densidad, velocidad y campo magnético del viento solar varian
segiin el ciclo solar, latitud heliografica y rotacién del Sol. También varia en respuesta

a choques, ondas electromagnéticas y turbulencias que perturban el flujo interplane-




tario. Cerca de la érbita de la Tierra, la velocidad, densidad e intensidad del campo
magnético en el viento solar son de unos 470 km/s, 9 cm ™2 y 6.6 n'T, respectivamente.

Durante un minimo solar, en el viento solar predominan flujos rapidos de entre
500 y 800 km/s (viento solar rdpido}, con composiciones muy similares a las de la
fotésfera y que parecen emanar de los agujeros coronales [1]. También existe un flujo
més lento de unos 300 km/s, el viento solar lento, cuya composicién es similar al de
la corona solar y que esté asociado a corrientes en el cinturén ecuatorial del Sol. El
viento solar lento es dos veces més denso y més variable en infensidad que el viento
solar répido. El viento lento también tiene una estructura més compleja. Un grafico
de la velocidad del viento solar como funcién de la latitud se puede observar en la
figura 1.2(a).

Cerca de la ecliptica, los vientos solares rapido y lento forman corrientes en forma
de espirales, debido a la rotacién de Sol, que se alejan de la estrella. Eventualmente,
el viento solar rapido se adelanta al viento lento, formando regiones de alta densidad
y campos magnéticos conocidos como Regiones de interaccion co-rotacionales (CIR,
por sus siglas en inglés). Cuando estas regiones se encuentran con la Tierra, desen-
cadenan tormentas geomagnéticas que aparecen periédicamente en ciclos de 27 dfas,
correspondiente al periodo de rotacién del Sol.

En la fase ascendente del ciclo solar, cerca del méximo solar, la velocidad promedio
del viento solar disminuye a medida que los agujeros coronales se comprimen, al punto
de desaparecer en muchos casos. La densidad del viento solar aumenta debido a
explosivas erupciones de plasma o eyecciones de masa coronal (CME, por sus siglas
en inglés) que ocurren cerca de las manchas solares y que podrian llegar a dafiar
satélites e incluso dafiar sistemas eléctricos en la Tierra por induccién de intensas

corrientes.




El viento solar viaja més alld de Saturno y Urano hasta colisionar con gases inter-
estelares, donde el viento solar se vuelve tenue, frio y débil. En esta regién, llamada
chogue de terminacion, el viento solar es desacelerado por la presién interestelar has-
ta, velocidades subs6nicas, definiendo una regién llamada heliopausa. Justo después
de la heliopausa, las temperaturas son de alrededor de 8000 K. Esta region contie-
ne hidrégeno ionizado y neutro, pero muy fenue, con densidades menores que una
décima parte del viento solar cerca de la Tierra.

Un gran mimero de satélites ha sido lanzado para observar el viento solar. Los
satélites Pioneer y Voyager fueron lanzados hacia los confines de la heliésfera en
los afios 70. En los afics 2004 y 2007, las sondas Voyager 1 y 2 detectarian flujos
intensos de campo magnético a 94 AU y 83.4 AU, respectivamente [49-52], indicando
que estas sondas podrfan haber cruzado el frente de choque (termination shock en
inglés) donde el viento solar supersénico es desacelerado a velocidades subsonicas
debido a la presién interestelar.

La sonda Voyager 1, la cual se encontraba a 124 AU en abril de 2013, detectd on-
das de Langmuir con frecuencias cercanas a 2.6 kHz, correspondientes a una densidad
de electrones de unos 0.08 cm~3, valor muy cercano al esperado para el medio inter-
estelar [53], sugiriendo que esta sonda podria estar cerca de la heliopausa, es decir,
la regién fronteriza entre el viento solar y el medio interestelar.

Aun cuando la era espacial ha permitido grandes avances en el estudio de la
composicién y dindmica del viento solar, su comprensién esté lejos de ser satisfactoria.
Los procesos que calientan la corona a millones de kelvin, en relacién a la fria fotésfera
de sélo 6000 K, y aquellos procesos que aceleran el viento solar, atin representan
los mayores misterios sin resolver en fisica espacial. El modelo de Chapman o el de

Parker no son suficientes para explicar las velocidades observadas para el viento solar
T
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y, ademés, procesos no térmicos podrian jugar un rol importante en la aceleracién

de particulas.

1.3. Motivacién, alcance y resumen de esta inves-
tigacién

Observaciones in situ del viento solar muestran que las distribuciones de protones
usualmente cuentan con una componente principal, densa, relativamente Maxwellia-
na con temperaturas diferentes T and 7j respecto a un campo magnético de fondo
local By [31,32]. A veces puede existir un haz secundario, isotrépico, de protones con
deriva relativa a la componente principal que varia entre 0 y 1.5 veces la velocidad
de Alfvén local v4, como se muestra en la figura 1.4 [33-36]. Propiedades similares
se encuentran para distribuciones de ‘He*? [37]. Ademds, en muchas situaciones, las
distribuciones de electrones e iones presentan colas supratérmicas que pueden ser
bien modeladas por distribuciones tipo ley de potencias [38-45].

Estas distribuciones representan a sistemas que no estan en equilibrio termo-
dindmico, lo cnal corresponde a una fuente de excitacién de inestabilidades y fluctua-
ciones electromagnéticas. Existe evidencia de que estas inestabilidades se encuentran
presentes en el viento solar ya que ellas parecen acotar la anisotropia térmica, ca-
racterizada por la razén T /Tj, de protones [13,31,32], electrones [116] y particulas
alfa [117].

En la figura 1.5(a) mostramos la distribucién de mediciones de la anisotropia
térmica y pardmetro beta de los protones en el viento solar a 1 AU entre noviembre
de 1994 y noviembre de 2004. El pardmetro beta se define como la razén entre la
presién de las particulas y la presién magnética, 8 = 8ankgTj /B2, donde n, es la

densidad de particulas, kp la constante de Boltzmann y Bp la magnitud del campo
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Figura 1.4: Contornos bidimensionales de funciones de distribucion de velocidades
medidas in situ en el viento solar rapido a (a) 0.50 AU, (b) 0.54 AU, (c) 0.39 AU
y (d) 0.29 AU [37,46]. Las lineas rectas indican la direccién del campo magnético
promedio.

magnético de fondo.

En la figura 1.5(a) se muestran, también, lineas punteadas que representan a los
umbrales de inestabilidad presentes en plasmas: inestabilidad protén-ciclotrén para
Ty /Ty > 1 e inestabilidad protén-firchose para T\ /T < 1. Como mencionamos
antes. la distribucién de anisotropias esta claramente regulada o acotada por estas
inestabilidades.

También. en el viento solar se miden fluctuaciones electromagnéticas que estan
presentes incluso en ausencia de inestabilidades. En la figura 1.5(b) se muestra la
amplitud promedio de las fluctuaciones magnéticas, [8B|/By, como funcién de la
anisotropia térmica y A, segin reporta Bale et al. [13]. Las fluctuaciones magnéticas

aumentan con 3 y, especialmente, cerca de los umbrales de inestabilidad.
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Figura 1.5: (a) La distribucién de mediciones de la anisotropfa térmica de los protones
con respecto al pardmetro beta § = 8wnkpT|/ Bj es acotada por inestabilidades
cinéticas. Las lineas punteadas indican los umbrales de inestabilidad en plasmas
cinéticos. (b) La amplitud de las fluctuaciones magnéticas |8B|/|B| aumenta cerca
de los umbrales de inestabilidad [13].

Lejos de estos umbrales, para ) < 1, también se observan fluctuaciones, por
lo que éstas no sélo son excitadas por la presencia de inestabilidades (fluctuaciones
inducidas), sino que también podria existir algiin otro proceso fisico. Por ejemplo,
el movimiento térmico de las particulas en movimiento genera continuamente fluc-
tuaciones electromagnéticas esponténeas (ruido térmico). Esta emisién continua de
fluctuaciones es balanceada al ser reabsorbida por el medio, proceso que resulta en
un nivel de fluctuaciones magnéticas finita y medible en plasmas.

Aunque no se puede asegurar, en general, que exista equilibrio termodinamico
local en plasmas, en muchos casos las fluctuaciones espontdneas podrian ser descritas
por la respuesta lineal a perturbaciones desde un estado estacionario, por medio del

teorema de fluctuacion-disipacion [14, 15].
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La teoria de fluctuaciones ha sido cuidadosa y rigurosamente discutida por Callen
y Welton [14], y luego aplicada a medios dieléctricos como los plasmas, por primera
vez, por Silin [16]. Una descripcién detallada de fluctuaciones en plasmas es atri-
buible a Ichimaru [17] y Sitenko [15]. Desde entonces, el estudio de las propiedades
espectrales de fluctuaciones electromagnéticas ha proporcionado informacién sustan-
cial sobre los estados del plasma tanto en investigacién en laboratorios [18,19] como
en plasmas espaciales [20-24], probando que este método es uno de los mas eficientes
para diagnosticar plasmas.

Recientemente, Araneda et al. [25] y Vifias et al. [26] analizaron las fluctuaciones
magnéticas espontdneas asociadas a ondas de Alfvén y whistler, respectivamente, en
plasmas isotrépicos Maxwellianos, mostrando que los modos altamente amortiguados
de la relacién de dispersién lineal podrian jugar un papel importante en la emisién y
absorcién de fluctuaciones en plasmas, ya que pareciera que estos modos restringen
la aparicién de las fluctuaciones espontineas.

En la misma linea, hemos extendido estas ideas a plasmas con anisotropia térmica
respecto a un campo magnético de fondo local [27], mostrando que las fluctuaciones
esponténeas en plasmas estacionarios podrian estar relacionadas con las fluctuaciones
medidas en el viento solar [13]. Es més, hemos demostrado que la descripcién analitica
es compatible con resultados de simulaciones hibridas de protones y electrones.

Se pueden sugerir otras fuentes de fluctuaciones. Por ejemplo, en la literatura ha
sido comiinmente aceptado que el aumento del nivel de fluctuaciones puede aparecer
en plasmas cuasi-estables debido al crecimiento de inestabilidades en el plasma [28,
29], pero esta idea no es capaz de explicar las fluctuaciones observadas lejos de fuentes
de inestabilidad, es decir, por debajo de los margenes de inestabilidad. Por otro lado,

las fluctuaciones también podrian deberse a turbulencias MHD desplazadas desde el
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Sol, modelo que puede ser relevante si los tiempos de expansién de la turbulencia
son mucho menores que los tiempos caracteristicos de las fluctuaciones.

En esta investigacién, consideraremos sélo la contribucién de las fluctuaciones
espontaneas, pues sabemos que éstas son inherentes a cualquier sistema estadistico,
en especial a plasmas estacionarios [27,30], y sin necesidad de imponer condiciones
de plasmas inestables o turbulencias preexistentes.

Segiin el teorema de fluctnacién-disipacién, las fluctuaciones espontineas estin
completamente determinadas por las propiedades macroscépicas del plasma y por la
funcién de distribucién de velocidades de las especies componentes del plasma.

En esta investigacién derivaremos, en el capitulo 2, expresiones para la propaga-
cién de fluctuaciones electromagnéticas en plasmas. Este método extiende formalis-
mos descritos en la literatura [15,47] a plasmas magnetizados descritos por distribu-
ciones de velocidad generalizadas, las cuales deben asegurar estabilidad en el plasma.
Esta descripeién resulta 1itil para plasmas que suelen estar fuera del equilibrio termo-
dindmico. En el capitulo 3 aplicaremos este modelo a plasmas de protones y electrones
isotrépicos, cuyas funciones de distribucién puedan ser modeladas por una Maxwe-
lliana. Consideraremos los distintos modos electromagnéticos que se propagan en el
plasma y su relacién con el espectro de las fluctuaciones electromagnéticas. Ademas,
analizaremos la dependencia del nivel de fluctuaciones magnéticas como funcién de
la temperatura. En el capitulo 4 introduciremos la nocién de energta libre y anali-
zaremos los limites de inestabilidad y fluctuaciones electromagnéticas como funcién
de la anisotropfa térmica de las especies componentes del plasma. En el capitulo 5
analizamos la propagacién de ondas y fluctuaciones electromagnéticas en plasmas
supratérmicos, modelados por funciones de distribucién de velocidades tipo ley de

potencias. En el capitulo 6 analizaremos los efectos de introducir especies de protones
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y partfculas pesadas con velocidades de deriva respecto a la componente principal.

Finalmente, en la seccién 7 se resumen y discuten los resultados principales de esta

investigacion.




Capitulo 2

Propagacién de ondas
electromagnéticas en plasmas
magnetizados

Cuando las sondas Voyager 1 y 2 fueron lanzadas en 1977, su objetivo era explo-
rar los planetas Jipiter y Saturno. Durante su viaje, la Voyager 1 detecté muchos
tipos de ondas electromagnéticas, entre ellas ondas de whistler similares a las gene-
radas por relémpagos, sugiriendo la existencia de relémpagos en Juipiter [48]. Otros
tipos de ondas han sido detectadas, dando informacién valiosa sobre la fisica de la
magnetosfera de Jupiter y la composicién de sus lunas y anillos.

Luego de sobrevolar Jipiter, a mediados de los 80, las Voyager fueron aceleradas
por el campo gravitatorio de este planeta hasta alcanzar la velocidad suficiente para
escapar del campo gravitacional del planeta. La Voyager 1 comenzaria, entonces, un
viaje sin retorno hacia el espacio interestelar. La Voyager 2 harfa lo mismo unos afios
més tarde, luego de visitar Urano y Neptuno. Aunque la energia proporcionada por
sus generadores de radioisétopos ha decaido en el tiempo, atin se reciben datos por
parte de los instrumentos de medicién de ondas y campo magnético.

En los afios 2004 y 2007, las sondas Voyager 1 y 2 detectarian flujos intensos de

16
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campo magnético a 94 AU y 83.4 AU, respectivamente [49-52], indicando que estas
sondas podrian haber cruzado el frente de choque (termination shock en inglés)
donde el viento solar supersénico es desacelerado a velocidades subsénicas debido a
la presién interestelar.

La sonda Voyager 1, la cual se encontraba a 124 AU en abril de 2013, detecté on-
das de Langmuir con frecuencias cercanas a 2.6 kHz, correspondientes a una densidad
de electrones de unos 0.08 em™3, valor muy cercano al esperado para el medio inter-
estelar [53], sugiriendo que esta sonda podria estar cerca de la heliopausa, es decir,
la regién fronteriza entre el viento solar y el medio interestelar.

El viaje de las Voyager son prueba de que el andlisis de ondas electromagnéticas
puede entregar informacién valiosa acerca de los sistemas en el Universo, tanto de
sil composicién como de los procesos fisicos que ocurren en ella.

Cuando una particula cargada se mueve a través del plasma se produce emisién de
ondas electromagnéticas. Este movimiento puede generar separaciones microscdpicas
de carga y corriente y, por lo tanto, fluctuaciones en los campos electromagnéticos,
convirtiendo la energia térmica de las particulas en energia de modos colectivos. A
su vez, la emisién de estas ondas electromagnéticas es balanceada en un proceso de
disipacién de energia, en donde las particulas resonantes del plasma son calentadas
hasta alcanzar un estado cercano al equilibrio termodindmico [54, 55].

Segtin el teorema de fluctuacién-disipacion, el balance entre emisién y absorcién
de las fluctuaciones, caracterizado por correlaciones de flucfuaciones que ocurren en
diferentes instantes de un sistema en equilibrio termodindmico, puede ser analizado
como la respuesta lineal ante perturbaciones externas a través de una funcién de
respuesta que depende de las propiedades macroscépicas del plasma, en particular

de su temperatura [14,15,17].
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En este capitulo discutiremos la teorfa cinética para la existencia de fluctuacio-
nes electromagnéticas en plasmas de miltiples especies. Para ello, en la seccion 2.1
analizaremos la respuesta lineal de plasmas magnetizados de miiltiples especies ante
perturbaciones pequefias, con lo cual derivaremos la funcién de respuesta o tensor
dieléctrico del plasma. Aunque el andlisis incluye efectos relativistas, al final del
capftulo discutiremos el limite no relativista, que corresponde al caso de plasmas
tipo viento solar.

Las propiedades del tensor dieléctrico definen la relacién de dispersién de los
modos normales del plasma [56-60]. Estos modos pueden ser observables sdlo si sus
amplitudes exceden el nivel de las fluctuaciones térmicas presentes en el plasma. En
la seccién 2.2 derivaremos expresiones generales para el espectro de las fluctuaciones
electromagnéticas en plasmas, generalizando estudios encontrados en la literatura [15,
47,61,62] a plasmas descritos por funciones de distribucién de velocidades que no
son, necesariamente, Maxwellianas.

El anslisis de fluctuaciones electromagnéticas presentado en este capitulo es vali-
do para plasmas fuera del equilibrio termodindmico, pero que no presentan grandes
inestabilidades. Esta descripcién resultard 1til para estudiar sistemas estacionarios
con. anisotropias térmicas y haces de particulas. La derivacién presentada en la sec-
cién 2.2 es el principal objetivo de este capitulo, cuyo desarrollo y aplicacién hemos
publicado en las referencias [27] y [63].

Finalmente, en la seccién 2.3, presentaremos la forma de la funcién de distribucién

de velocidades de particulas en plasmas tipo viento solar que se encuentran en estado

estacionario; y la forma del tensor dieléctrico para este tipo de sistemas.
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2.1. Relacién de dispersion

Consideremos un plasma compuesto de multiples especies inmerso en un campo
magnético de fondo By. Los campos electromagnéticos evolucionan de acuerdo a las

ecuaciones de Maxwell

V-E=dmp, (2.1)
V.B=0, (2.2)
10B
16E  4r,
VXB—E_B?_I__C.J’ (2.4)

donde p y j son la densidad de carga y de corriente, respectivamente, dadas por

PF= Z quity / dap fvs (2-5)
i=> e f &p vy, (2.6)

donde g, y ., son la carga y densidad de particulas de la especie v, y f, = fi(r, P, 1) es
la funcién de distribucion de cada especie, la cual satisface la ecuacioén de Boltzmann

no colisional o ecuacién de Vlasov,

8fu 1 8_f,,_
—6?+V'ny+qy(E+cVXB)FI)—-—O. (27)

El sistema de ecuaciones (2.1)—(2.7) es conocido como ecuaciones de Viasou-
Mazwell Este sistema es invariante ante inversién temporal (f -+ —, v = =V y
B — —B), por Io que la dindmica del sistema es un proceso reversible. Esto es
posible porque no existe un término debido a las colisiones entre particulas en el

lado derecho de la ecuacién (2.7). Por otro lado, como los campos electromagnéticos

dependen de f,, entonces la ecuacién (2.7) es no lineal respecto a f,.
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F sistema de ecuaciones (2.1)—(2.4) es consistente con la conservacitn de cargas,

por lo que la dindmica de p est4 definida por la dindmica de la densidad de corriente,

j. Asf, el sistema quedard completamente determinado por las ecuaciones (2.3), (2.4),

(2.6) y (2.7).
2.1.1. Condiciones de equilibrio

Las funciones de respuesta del medio se pueden estudiar por medio de perturba-
ciones lineales a partir del equilibrio, por lo que es necesario definir las condiciones
de equilibrio del sistema.

Supongamos que el plasma es uniforme y estacionario, de modo que las funciones
de distribucién f, = F,(p) no dependen del tiempo ni del espacio. Ademas, supon-
gamos que E = 0 y B = By son constantes. Entonces, segin la ecuacién para las

fuentes (2.5) y (2.6), el sistema debe ser neutro y libre de corrientes,

ZQUﬂvdeP F,=0, (29)
> g f d*p vF, =0, (2.10)

mientras que por la ecuacién de Vlasov (2.7), se tiene que

dF, _

=0 (2.11)

%’(v X B[)) .

Orientando el sistema de coordenadas de tal forma que By = BpZ, entonces

podemos parametrizar el momentum p como

Pz =PLCOSG, py =pasing, Py =D|: (2.12)
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donde p,. y pj son el momentum perpendicular y paralelo respecto a B, y p =
ypmy,v, con yg = (1 —v? /02)_1/ % el factor de Lorentz. Entonces, la ecuacién (2.11)
se reduce a

— =0, (2.13)
donde hemos definido Q, = g, Bg/m,c como la girofrecuencia o frecuencia ciclotréni-
ca de la especie v. Es decir, las funciones de distribucién para cada especie en el

equilibrio son girotrdpicas F,(p) = F.(p1,py), dependiendo sélo de p. y pj.
2.1.2. Perturbacién lineal

Consideremos pequeiias perturbaciones 5X desde el equilibrio en ¢ = 0 para el

campo electromagnético y las funciones de distribucién, de modo que
E=6E, B =B+ 6B, fo=F,+6f,. (2.14)

Escribiendo las ecuaciones (2.3), (2.4), (2.6) y (2.7) a primer orden en las pertur-

baciones 56X y usando las condiciones de equilibrio (2.10)~(2.12), se obtiene

1988
186E 4w _,
V x8oB = E—at—' + —CZ‘—SJ’ (216)
5j = Zq,,n,, / d3p v 5f,, (2.17)
0 fy Q,05f, 1 oF,
ot +v-Vofy 96 Qv (6E+ SV BB) 2 (2.18)

El término 8j en (2.16) y (2.17) indica que podria existir separacion de cargas
debido a las perturbaciones en los campos.
Para resolver el sistema de ecuaciones (2.15)-(2.18), aplicaremos una transforma-

da integral de la forma

. 1 = .
5 X (k,w) = ol fn di f d*r 8X (r,t) e~itler—wt) (2.19)
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Figura 2.1: (a) En azul, camino de integracién para la transformada inversa de
Fourier-Laplace, ecuacién (2.20), para ¥ > 7. Los puntos negros representan sin-
gularidades de §X (k,w) en el plano w complejo, y la linea punteada representa a
la singularidad con mayor parte imaginaria de la frecuencia, vo. (b) Continuacion
analitica para v < 7o mediante deformacién del camino de integracion.

]a cual corresponde a una transformada de Fourier en el espacio y a una de Laplace
en el tiempo. Notemos que si 8X(r.t) crece exponencialmente en el tiempo como
et con o un niimero real, entonces la integral definida en (2.19) convergera sélo si
Im (w) > 7o-

La transformada inversa de Fourier-Laplace es
il iy+00
8X(r.t)= W/dj f dw 8 X (k,w)e Hler—ui] Y > Yo, (2.20)

donde v es un ntimero real, arbitrario y mayor que 7. Esto quiere decir que el
camino de integracién para evaluar (2.20) debe pasar por encima de 7, en el plano
w complejo, como es ilustrado en la figura 2.1(a).

Podemos construir una solucion de 8X (k,w) para v < 7o mediante continuacion
analitica [64-66]. De este modo, 85X (k,w) quedara definida en todo el plano w com-
plejo salvo en puntos singulares, incluido . donde esta funcién tiene polos. Luego,
si v < 70, el camino de integracién debe deformarse de modo que mantenga todas
las singularidades por debajo de él, como se muestra en la figura 2.1(b).

Notemos que si 5X (r.t) es una cantidad real, entonces a partir de (2.19) se obtiene
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la, condicién

5X*(-k, —w") = X (k,w). (2.21)

Usando (2.19), entonces las ecuaciones (2.15)(2.18) pueden ser escritas como

ick x 8B = iw 6B + 8B(0), (2.22)
ick x 8B = —iw 5K 4 4787 — SE(0), (2.23)
55=" am f &Bpvbf, (2.24)
_ . 0,051, .1 .\ OF,
—k-v)8f, +— =g, [SE+= L2~ 51,00, 2
ilw—k-v)8f, +7L 2 g ( —:—CVXSB) op 1+(0) (2.25)

donde las cantidades de la forma 5X(0) representan condiciones iniciales en ¢ = 0%.

Combinando las ecuaciones (2.22) y (2.23), se obtiene

- A _ | 1 ic
Ayl = 5535 — —bF;(0) — u?[k x 8B(0)]: , (2.26)

it
donde hemos usado la notacién de Einstein para los subindices repetidos, y donde

\i; son las componentes del tensor de dispersién en el vacio

62k2 k‘ik‘
)\,ﬁj = 5,-- + _LUT. (LT;L — 555;) . (2.27)

Sin pérdida de generalidad, podemos elegir k = k1 + k2. Notemos que (2.25)
es una ecuacién diferencial de primer grado no homogénea para f, en funcién de ¢,

cuya solucién es

. - ¢ . .
7.0 = 0+ 22 [* ay ) (sB+ Lvx e oB)) - ¥ 229

QV oo

donde hemos despejado 5B a partir de (2.22), y G(¢,¢') es la funcién de Green

asociada a la ecuacién (2.25), dada por

06, = oxp [~ - )+ e ing—sing)| , (229
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do’nde hemos usado la parametrizacién (2.12) para las velocidades. El signo en el
liqlw.ite inferior de (2.28), correspondiente al signo de £, se elige de modo que la
int;egral converja [56].

! También hemos definido

- ¢
RO =2 [ d 66,6 [p10)+ ST PRy

v J oo

e = -

Notemos que v, = \/ﬁ (p% + pﬁ) /m2c? no depende de ¢, por lo que podemos
escribir G(¢, ') en términos de las funciones de Bessel, mediante la identidad (ver

apéndice A)

[+ o]
| gizsind — z Jn(2)e™ (2.31)

n=—00
por lo que la ecuacién (2.28) se puede integrar explicitamente como funcién de @,

rejsultando

I
| I cim—m)é
£,(0) + g M., 2.32
dc:)nde Jn = Jo(2,) en (2.32), con 2, = yrkiv/Q, ¥
I
2, .« . 7 z .
i l: !’n BE:an - SEyJ:;] Qu + [ﬂ" (apy - Qu) + ZBFV] SEan ?
| Yrkivy Yokl \Opy dp|
1 (2.33)
k”v") 8F, kuv_]_ oF,
Q= ( + : 2.34
I dpL  w Op (2:34)

Reemplazando §f, de (2.32) en (2.24), se puede integrar nuevamente respecto a

¢/ lo cual nos da una relacién lineal entre la corriente 53 y el campo eléctrico 5K,

3 = 57:(0) — zwz X8 E;, (2.35)

——
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donde el segundo término corresponde a la corriente inducida en el plasma debido al

campo electromagnético, y donde & 4:(0) son las componentes de
53(0) = > _ / d*p v£.,(0). (2.36)
14

Bl término xg-’) = Xg,-’) (k,w) en (2.35) corresponde a las componentes del tensor

de susceptibilidad de la especie v, dado por [15,56-59,67]

2 g2 % (m)
('.’)=_°_uﬂjd_p _Pu_(@z_g)a,a, N Q,p, 11
Xj 2w ) vz [k”m Opy. i R n;w kjoj —w =+ nQy /v |’
(2.37)

donde d’p = p, dps dpy, Wpy = (4mg2n,/m,)"? es la frecuencia de plasma de la

especie v y Hg") es una matriz hermitica de la forma

2
7 N n |
—Jj2 - / ko Ny ¢
5 i Indy, J:
i

v ZpP1L
n ISR e P
ng): zvaan (Jr) zp_LJﬂJn ) (2.38)
2
B By g
2y Py, P yal

Finalmente, reemplazando la expresién para la corriente (2.35) en (2.26), encon-

framos

. 4w
AijﬁEj = Eji ) (239)

donde A;; = A;j(k,w) son las componentes del tensor de dispersién del plasma,
y % = 7i(k,w) son las componentes de un vector que contiene informacién de las

condiciones iniciales, ambos definidos como

Ay =g +any 12, (2.40)
v

1 c
3= &(0) — —& —_— . )
7= 6j(0) : E{0) + k x 8B(0) (2.41)
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En principio, 7 es una corriente fluctuante debido a una fuente externa, o una
perturbacién esponténea en el plasma debido al movimiento de las particulas, repre-
sentando una fuente de excitacién de ondas en el medio.

Si multiplicamos la ecuacién (2.39) por &; y sumamos sobre el indice i, obtenemos

el equivalente a la ley de Gauss (2.1)
]CiE,;ijEj = 4.7Tﬁ, (2.42)

donde j = k- j/iw es la densidad de carga fluctuante, que es consistente con la

ecuacién de conservacién de cargas (2.8), y &i; es el tensor dieléctrico
E45 = 55_-; + 411'2 Xg) . (243)
4

Una solucién formal para 5K requiere invertir el tensor A;; en la ecuacién (2.39).
Sin embargo, existen singularidades para las cuales no podemos hacer esta inversion
y, por lo tanto, la ecuacién (2.39) presenta soluciones no triviales para 8I. Esto se

cumple cuando

det [Aij(k, w)] = 0, (244)

condicién que es llamada relacion de dispersion para el plasma, la cual determina

las frecuencias w = w(k) de los modos normales (o autovalores) del sistema.

2.2. Fluctuaciones electromagnéticas

Consideremos el promedio estadistico de una cantidad X(£), el cual viene dado

por

iy = B I, (.49
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donde el simbolo Tr{A) representa la traza de A la cual, en el limite cldsico, es

proporcional a una integral sobre el espacio de fase del sistema,
Tr(A) o ] P dp A, (2.46)

En la ecuacién (2.45) se ha incluido la contribucién de todas las especies v del
sistema mediante sus funciones de distribucién f, (ver seccién 2.1). El teorema de
Jeans [54] asegura que las soluciones de la ecuacién de Vlasov (2.7) pueden ser escritas
como funcién de las constantes de movimiento del sistema 7, es decir f, = fi.(H).
En particular, # puede ser el Hamiltoniano del sistema.

Supongamos que el sistema es uniforme y estacionario, tal que # = Hoy F, =
Fo(Ho) para t < 0. Luego, en ¢ == 0 agregamos una perturbacién pequena 81(0)

asociada a cada direccién £ = {z,y, z}, de modo que
H="Ho+ Y 5he(0), (2.47)
2

Si suponemos que no hay correlaciones entre las distintas especies, entonces po-

demos escribir f, a primer orden en las perturbaciones como

oF,
fo=F,+ ; 5he(0) (2.48)
Reemplazando (2.48) en (2.45) y manteniendo términos a primer orden en 8h,(0),
obtenemos
X@) =Y [(X®), + D (she(0) XE) ~ (X D), ) ((She(ﬂ)))ff)] , (2.49)
v £ Lo
donde hemos definido
_ mEX)
(X}, = S T (R (2.50)

oF,
Tr '
© _ (a'Hg )

RS VTN

(2.51)
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Los términos de la forma (X)), representan promedios respecto a la especie v
en el equilibrio, mientras que {X ))Ef') requiere derivar la funcién de distribucién F,
respecto a la parte del Hamiltoniano asociada a la direccién £, He. Mas adelante
veremos que para algunas distribuciones F,,, podemos escribir {X )),(f ) en términos de
(X),.

Debido a las ecuaciones de Vlasov-Maxwell (2.1)-(2.7), las fluctuaciones en plas-
mas quedan completamente determinadas por las fluctuaciones de campo eléctrico,
por lo que consideraremos X (£) como una de las componentes de SE(i) (ver sec-
ci6n 2.1.2). Para tiempos t < 0 no existen perturbaciones, por lo que el promedio de
8E tiene que ser mulo, >, (8E), = 0. Luego,

(BE;(1)) = Y (8he(0) 8B5(1))} - (2.52)

784

El lado izquierdo de esta expresién corresponde al promedio del campo eléctrico
para tiempos £ > 0, mientras que el lado derecho tiene informacién del estado de
equilibrio del sistema a través de Ja funcién de distribucién . Es decir, podemos
obtener informacién acerca de la respuesta del sistema ante una perturbacién externa
a través de las fluctuaciones, o correlaciones, en ausencia de perturbaciones.

Por otro lado, notemos que las fluctuaciones esponténeas en ¢ = 0, representa-
das por el vector 7 [ver (2.41)], suministran energia a las ondas electromagnéticas
por efecto Joule inverso [68]. Es decir, la energia térmica o mecénica del plasma
que se convierte en energia electromagnética por unidad de tiempo y volumen es
proporcional a j(r,t) - 8E(r, t). Luego, tenemos que

Obhy _ f dr Go(r, )0 Fy(x, 1) . (2.53)
ot v

Las componentes de (§E(t)) pueden encontrarse como solucién de las ecuaciones

de Maxwell, las cuales fueron escritas en un sistema transformado al espacio de
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Fourier-Laplace en la ecuacién (2.39). Como las fluctuaciones no son modos normales

de un sistema estadfstico, significa que podemos invertir (2.39) directamente,

- A _ . '
5B (k,w) = ?LJAjz‘l (k,w) Fi(k,w), (2.54)

o bien, si usamos el teorema de convolucion,

(S Fi(r, 1) f & f g this(r — 't — VG0, E), (2.55)

donde 1;;(r,t) es la transformada inversa de Fourier-Laplace de (4r /iw)A; (k,w).
Notemos que la respuesta lineal del medio, representada por la funcién ¥;;(r, 1),
es independiente de las perturbaciones o condiciones iniciales. Por lo tanto, podemos
elegir Jibremente las condiciones iniciales de modo que j(r,t) no dependa explici-
tamente del tiempo. Luego, transformando las ecuaciones (2.52), (2.53) y (2.55) al

espacio de Fourier-Laplace [ver (2.19)], se obtiene

(5 Ei{k,w)) = Z (She(k,w) 857 (k,w) ) ,' (2.56)

5hg(k w) —-—5Eg(k w) (2.57)

(8B(k,w)y = flj—ffAigl (k,w). (2.58)
£

Notemos que 7 es una constante en las ecuaciones (2.56)—(2.58), mientras que,
por claridad, hemos sumado explicitamentie sobre el indice £. Combinando estas tres

ecuaciones, obtenemos

v 8
g |2 (8BS, + oA =0 (2.59)
£ v

Como hemos dicho antes, 7 es completamente arbitrario, dado que representa

a las fluctuaciones esponténeas o perturbaciones externas del sistema. Entonces el
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término entre paréntesis en (2.59) se debe anular para cada £, es decir
S (ESETY, = —%A;j . (2.60)
v

. < Cer s e (i
Conjugando esta expresion, encontramos una condicién similar para ((5Eg SEF ))]())
como funcién de A;™, con lo que se obtiene

S [ (5: 855 )] +ie” (8E: 857 D =sr a5 -7 (2.61)

1 44

Como veremos més adelante, esta expresion es 0til sélo para los casos en que
la distribucién de velocidades de todas las especies v sean isotrépicas e iguales,
F, = F(p), lo cual suele no ser cierto en plasmas como el viento solar.

Notemos que se puede escribir AJTil = A;:'Angl\;il. Usando (2.40) para despejar

Ane como funcién de Ape y X,(;), obtenemos

A;;l = Jn I:Ang — 411‘2 X(y)il Aal

= —4rz ., X(")A“ . (2.62)
De la misma forma, para A;jl* se puede encontrar que
A =t — 4w ZA"“ D W (2.63)

Finalmente, reemplazando (2.62) y (2.63) en (2.61), y usando que ,\131 = A::_z

un tensor simétrico [ver (2.27}], se obtiene
ico (8555 ) D +aw (85, 557) P = 3m® [N x0T — NS g |- @6

Con esta ecuacion, hemos escrito las correlaciones por especie explicitamente co-
mo funcién de sus propias susceptibilidades. Si conocemos F,, entonces se puede

obtener <<5E5 5E}‘>>£e) como funcién de (EE',- (SE;)V ficilmente y, por lo tanto, las
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fluctuaciones de campo eléctrico en el medio estdn dadas por el tensor de correlacio-
nes
(8B 8E;) = (8E;8E}), . (2.65)
v
Los términos a la derecha de (2.64) pueden ser evaluados para valores dewyk
tales que det{Ay;) # 0. Recordemos que det{A;;) = 0 corresponde a la relacién de
dispersién, introducida en la ecuacion (2.44), que determina los valores w = w(k) para
los modos normales del sistema. FEl espectro de fluctuaciones presenta crecimientos
abruptos cerca de estos modos debido a que Az-_jl es singular para esas ondas.
Las fluctuaciones de campo magnético, de densidad de corriente y de carga pue- )
den ser evaluados usando las ecuaciones de Faraday (2.3), de Ampere (2.4) y de

Gauss (2.1), respectivamente, de donde

<6EBB;>—C]’"‘}§ Eitrm (B Fom 8E) €on » (2.66)
(85:8%;) = (I4 I)2 Mie (BE¢ 8ED) Mg s (2.67)
k; (5}3 SET) k;

(18pf*) = et (2.68)

Notemos que las expresiones (2.67) y (2.68) son consistentes con la ley de con-
servacién de cargas (2.8), cuya transformada de Fourier-Laplace se puede escribir
COMO

lwl? {|851%) = ki (87 87;) &5 - (2.69)

Las ecuaciones (2.64) y (2.65) son expresiones generales que dependen de la forma
de la funcién de distribucién F,. En particular, son validas para funciones tipo ley
de potencias, relativistas, con anisotropia térmica o con velocidades de deriva entre
especies. Sin embargo, debemos notar que la forma de la distribucién y el valor de

los pardmetros macrosedpicos deben ser tales que el plasma sea estacionario por un
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perfodo de tiempo suficiente, de modo que las perturbaciones no crezcan demasiado
y las correlaciones en (2.52) existan en ese lapso de tiempo.

Finalmente, notemos que si el plasma se encuentra en equilibrio termodinamico,
es decir, todas las especies se encuentran a la misma temperatura T, no existen
anisotropias térmicas y el sistema puede ser descrito por funciones de distribucion

Maxwellianas. Entonces las ecuaciones (2.61), (2.64) y (2.65) se reducen a

(A5 — A5 (2.70)

1Y)

La ecuacién (2.70), que es un caso particular de (2.65), se puede encontrar en el
célebre libro de Sitenko [15], quien estudia a fondo las fluctuaciones electromagnéticas

en plasmas Maxwellianos.

2.3. Plasmas tipo viento solar

2.3.1. Funcidén de distribucién de velocidades

Fl viento solar esté conformado mayoritariamente por electrones y protones, una
proporcién cercana al 5% de particulas alfa (Het?) y un 1% de otras componen-
tes mas pesadas. Todas estas especies presentan velocidades mucho menores que la
velocidad de la luz, por lo que se justifica trabajar en el limite no relativista vz, =2 1.

Tas distribuciones de particulas de iones y electrones en el viento solar son usual-
mente girotrépicas, es decir, transversalmente simétricas respecto al campo magnéti-
co de fondo By; o débilmente no girotrépicas durante tiempos muy cortos comparados
con un giroperiodo 27/€, lo que es consistente con las condiciones (2.11) y (2.13).

Por otro lado, el viento solar, como un plasma magnetizado, presenta procesos en
que la energia cinética promedio de cada especie aumenta o disminuye en la direccién

paralela o perpendicular respecto al campo magnético de fondo Bg. Esto corresponde
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a una anisotropfa en la energia de cada especie v que puede ser cuantificada como la

Tazdn

_ ),
- T @.71)

Para los casos en que R, # 1, se interpreta que cada especie v presenta temperaturas

Ry

distintas en la direccién perpendicular (T'y,) y paralela (7)) respecto al campo
magnético de fondo.
En el limite no relativista, el integrando de la ecuacién (2.37) tiene polos para

las particulas cuyas velocidades cumplen
By —w+ nf), = 0. (2.72)

Estas particulas contribuyen a la parfe imaginaria de xg) y, por lo tanto, al amor-
tiguamiento o excitacién de las ondas que cumplen la relacién de dispersién (2.44).
Fl caso particular n = 0 corresponde a la condicion de resonancia de Landau [69]
en presencia de un campo magnético de fondo, es decir, son las particulas que se
mueven en la direccién del campo magnético con velocidad v = w/ky. Similarmen-
te, el caso n # 0 corresponde a una resonancia ciclotrénica [59]. En cualquiera de
estos casos, la forma en que la distribucién F, (v _]_,'U!I) depende de v|, determina la
cantidad de particulas que resuenan con una onda de {recuencia w(k) propagéndose
en el plasma. Notemos que no existen particulas resonantes si kj = 0 (propagacin
perpendicular), puesto que las partfculas no se pueden mover libremente a lo largo
del campo magnético de fondo.

Finalmente, en muchos sistemas fisicos desde sistemas de laboratorios hasta as-
trofisicos, las distribuciones de velocidad de particulas no son Maxwellianas, ya que
choques, campos turbulentos y otros procesos pueden llevar al sistema hacia un es-

tado fuera del equilibrio termodinédmico. En particular, mediciones in situ del viento
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solar muestran que la distribucién de velocidad de protones [41-45, 70] y electro-
nes [38, 39,71, 72] puede ser muy bien representada por distribuciones tipo ley de
potencias, usualmente llamadas distribuciones kappa.

Aungue no es usualmente aplicado para analizar datos del viento solar, en esta
tesis supondremos que la distribucién de velocidades puede ser representada por la
multiplicacién de una Maxwelliana en direccion de v, y una distribucién kappa en
la direccién de vy, es decir,

Ax, vi @-wPl
F,(vi,v) = W: exp (—uT_Lu) [1 + W} , (2.73)
expresion que nos permitird simplificar las integrales respecto a vy en la ecua-
cién (2.37).

En (2.73), tgy = (ZkBTa,,/m,,)I/ 2 o5 1a velocidad térmica en la direccién o = {L

.||} respecto a Bg; U, es la velocidad de deriva de la especie v & lo largo de Bg; y

A, es una constante de normalizacién tal que [fd*v F, =1, dada por

(T(-s)
Tt ©<
A, =4 ) (2.74)
(k)
k—_—\/ﬁr(fi—%) k>3/2

En la figura 2.2 mostramos F,(0,v)) como funcién de (v — Uy)/ ). para distintos

valores de k,. Notemos que el limite x, — 0o corresponde a una bi-Maxwelliana

, 1 2 = 2
lim F,(ve,v)) = —5——3— €XP (— U;“ - @y v) ) . (2.75)

3/2 2
Kp—+00 Fin / u]lyuly 'u:_Lv 'L&“v

Que los plasmas sean neutros y libres de corrientes, correspondientes a las ecua-

ciones (2.9) y (2.10), impone restricciones en los dos primeros momentos de F,,, dadas
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7r3/2u2iyu H,,FV(O, UH)

(v — Un) /v

Figura 2.2: Funcién de distribucién F,(0,v)), ecuacion (2.73), para K, = {—2,00,2}.
por

> qn, =0, (2.76)

Z;unqu = 0. (2.77)

Los segundos momentos de la distribucién F,, es decir, los promedios smy (V1 )y
y mp(u”),,, representan temperaturas efectivas TJ_V y T rcspectivamcntc, defi-

nidas como

) TR = _2Kv g 2.78
T 57 [lv 2’{1}_3 [l - ( . )

2.3.2. Susceptibilidad

Usando la funcién de distribucién (2.73), la susceptibilidad de la especie v, defi-

nida en (2.37), puede ser escrita como

s‘”} K () e(n) n__ o) e
9 55 QJ} : QV 2 ! Qy \Y4 Ry ! 4
() — lwﬂ. M 5(n) K g K(n) _ i g(n) K(ﬂ) 279
S SR A

—B_spm _—_ghiglHd P
v
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donde
g — Hn( o), (2.80)
s = L= ), : (2.81)
2
S("’) - 02 "‘n(QV) -2 n(0v) (2.82)
KM = y,g 1+ C‘")ZK,H(C("")] + (0 - Mz, () -1, (288)
K =0 + (f(") L )K(") (2.84)
Yy
K — [(5(0) Uy ) U, (gtn) LU ) K(")] (2.85)
Ry U/ U Ui
En las ecuaciones (2.80)—(2.85) hemos usado la anisotropia térmica, definida por
R, = ul = L
uﬁv THV
los factores
_kun
=g (2.86)
) _ @~ kyU, —nl,
( o (2.87)
y+1
() _ gm, [t (2.88)
Ky
y las funciones E,(g) y Z:(£), dadas por ’
Z.(p) = f dz ze® [J(px)]? , (2.89)

o-hLEP e

La funcién Z, es conocida como la funcién de dispersion de plasmas modifica-

da [73]. Las funciones E, y 2, se pueden escribir explicitamente en términos de las
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funciones de Bessel modificadas de primer tipo I, y la funcién hipergeométrica o F1,
respectivamente (ver apéndices A y B).

Notemos que Z, v, por lo tanto, las funciones en (2.83)-(2.85), son en general
funciones complejas, por lo que xg) definida en (2.79) no es un tensor hermitico.
Esto quiere decir que las frecuencias w = w(k) también son niimeros complejos.

Por otro lado, notemos que si la condicién de resonancia (2.72) se cumple, enton-
ces el factor £V, definido en (2.87), se puede escribir de forma equivalente como

W — k"Uy - nQu . 'U[] — U,,
kg up

£ = (2.91)

Llamaremos a £ el factor de resonancia. Si |§;(,")| > 1, entonces las partfcu-
las que resuenan con una onda de frecuencia w y nimero de onda kj deben tener
velocidades muy altas comparadas con la velocidad térmica, loy — Uy| > - Esto
corresponde a una porcién muy pequefa de la funcién de distribucién, por lo que se
dice que la especie v no es resonante con la onda. Por otro lado, el caso ]5,(,“)| <1
equivale a velocidades |vy — Uy| menores o comparables con s, esto es, una gran
porcién de particulas en la especie v es resonante con la onda.

Finalmente, para evaluar xg') en (2.79), es necesario conocer los valores de Jos
pardmetros macrosedpicos (temperatura, masa y densidad de cada especie) y el cam-
po magnético de fondo. La femperatura paralela respecto a By serd cuantificada en
funcién del pardmetro beta de la especie v, Bl = 81rn,,kBTI|,,/B3, el cual ecorres-
ponde a la razén entre la presién (paralela respecto a By) de las particulas y la
presién magnética. La anisotropia térmica es cuantificada mediante R, = Tvp/Tjo-
La densidad, masa y carga de las particulas serd normalizada respecto a la densidad,
masa v carga de los protones, respectivamente. Cuando corresponda, la deriva de

las especies sera escrita en términos de la velocidad de Alfvén, vg = Bo//Amngm,.
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Ademas, podemos escribir la razén Q,/wy, como funcién de los parametros antes

mencionados,

= . 2.02
Wow c \ myny, (2:92)

La velocidad de Alfvén fluctia tipicamente entre 10 km/s y 200 km/s, con un
promedio de unos 40 km/s, en el viento solar a 1 AU [74]. En esta tesis, a menos que
se diga lo contrario, usaremos va/c = 107%, donde c es la velocidad de la luz, y la

razén de masa real entre el protén y el electrén, my/m. = 1836.




Capitulo 3

Fluctuaciones electromagnéticas en
plasmas de protones y electrones

En este capitulo examinaremos las propiedades de propagacion de ondag y fluc-
tuaciones electromagnéticas en plasmas, segin el formalismo descrito en el capitulo 2.
Para introducir algunos conceptos, consideraremos el caso mas simple, en el cual las
ondas se propagan a lo largo de un campo magnético de fondo By en plasmas isotrépi-
cos de protones y electrones, cuya distribucién de velocidades puede ser representada
por una Maxwelliana. Al final del capitulo, discutiremos las propiedades de ondas
propagandose en direcciones arbitrarias respecto a Bo.

Si bien las propiedades de ondas de Alfvén [75-80], whistler [81] y Langmuir [82,
83] han sido estudiadas con gran detalle en la literatura, también existe un grupo
de soluciones de la relacién de dispersién que representan ondas altamente amorti-
guadas, pero que son usualmente ignoradas porque se cree que no son fisicamente
realizables y que no afectan a las propiedades dispersivas del plasma. En este capitulo
prestaremos especial atencién a las propiedades de estos jmodos y a su relacién con
el espectro de fluctuaciones electromagnéticas.

Parte de este capftulo ha sido publicado en las referencias [26,27].

39




40

3.1. Propagacién paralela

Consideremos un plasma compuesto por dos especies, protones (v =p) y electro-
nes (v = €), cuyas distribuciones de velocidad son descritas por (2.73). Para cumplir
con las condiciones de neutralidad (2.76) y corriente nula (2.77), debemos imponer
que n, = 1. y Uy, = Ue. En el sistema de referencia de los protones, tenemos que
U, = U, = 0. Para ofros sistemas de referencia, debemos considerar un corrimiento
Doppler en las frecuencias, w' = w — kyU,.

Consideremos ondas electromagnéticas propagandose a lo largo del campo magnéti-
co de fondo, lo cual corresponde al limite k1 = 0. Como se detalla en el apéndice C.1,
tanto el tensor de susceptibilidad de cada especie como el tensor de dispersién adop-
tan una estructura que es facil de diagonalizar cuando ki = 0, y la relacién de

dispersién toma la forma

A+A—Azz = 0: (31)
donde
c*k?
Aiml——wT—leZxE{_’), (3.2)
Ap=1+41) _ x¥. (3.3)
} 4
Las susceptibilidades {7 y x estan dadas por
2
@ _ 1 Y ()
X = Eﬁfﬂ ) (3.4)
1 ky—2 { w 2
(wy _ - 2 7w (0) {0)
oo ok (kuuuu) 1+ G Ze (@] (33)

donde K. f&) est4 definido en la ecuacién (2.83).
El caso Ay = 0 corresponde a ondas transversales de polarizacién circular iz-

quierda o negativa (—) y derecha o positiva (+), ¥ Az = 0 a ondas longitudinales.
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Notemos que la componente longitudinal del tensor dieléctrico coincide con la del
tensor de dispersién, €., = A, [ver ecuacién (2.43)].

Definiendo las variables polarizadas Ey = (B, £4E,)/v?2 y reemplazando (3.2)-
(3.5) en las expresiones para las fluctuaciones eléctricas (2.64)-(2.65), encontramos

que

y 3272w iy
a __ _veh . +
(I8EL[*) = P EV:LBTM Im (A:l: : (3.6)

5 3972 o
(8B = -wiZkBTn,, Im (’f\ ) . (3.7)

De la misma forma, a partir de las ecuaciones (2.66) y (2.68) se demuestra que

(18B.1*) =0, (3.8)
- c%ﬁ L

(18B:P) = —HIsELl), (3.9)
2 k.2 |2

(15712 = (4_73)2(|5Ez| ). (3.10)

Las fluctuaciones magnéticas transversales pueden ser escritas como
(1B P) = (5B.I) + (83,18 = (18B4) + (8B_P). (3.11)

Asi, para propagacién paralela respecto a By, las fluctuaciones magnéticas y
de densidad de carga son debidas a perturbaciones transversales y longitudinales,
respectivamente, respecto a la direccién de propagacién de las ondas.

En lo sucesivo, consideraremos B, = 1y &, —+ 0o para protones y electrones, es
decir, consideraremos distribuciones de velocidad Maxwellianas isotrépicas. Aungue
se puede tomar formalmente el limite x, — oo en las ecuaciones (3.2) y (3.3), evalua-

remos la funcién Zw(€) = Z(£) con un cédigo numérico distinto al de las funciones

Z,(€) (ver detalles en el apéndice B).
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3.1.1. Solucién numérica

La relacién de dispersién A(k,w) = det (A4 (k,w)) = 0, y en particular los casos
Ax{k,w) = 0y A,,(k,w) = 0, generalmente corresponden a ecuaciones trascenden-
tales para w = w(k) que no tienen solucién analitica exacta, por lo que debemos
recurtir a métodos numéricos para resolverlas. Para ello, notemos primero que en-
contrar las soluciones de A(k,w) = 0 es equivalente a resolver, simultaneamente, las

ecuaciones
Re[Alk,w)] =0, Im[A(k,w)] =0. (3.12)

Por ejemplo, en la figura 3.1 mostramos las curvas de nivel de las partes real
e imaginaria de Ay (ko,w)A_(ko,w) = 0y An.{ko,w) = 0 como funcién de Re (w)
e Im (w) para un valor de kg = koZ fijo. Ambas figuras son simétricas respecto al
eje vertical Re (w) = 0. De acuerdo a lo dicho anteriormente, la interseccién de una
curva roja y una negra es una solucién de A(ky,w) = 0.

Los cruces marcados con las letras O~ y X corresponden a ondas de frecuencia
puramente real [Im (w) = 0], es decir, son ondas cuya amplitud no crece ni decae
en el tiempo, por lo que corresponden a ondas estables o marginales. El resto de los
cruces corresponde a frecuencias tales que Im (w) < 0, por lo que representan ondas
que son amortiguadas en el tiempo. Para los casos en que Im (w) > 0, diremos que
la onda es excitada o bien el plasma es inestable a estas ondas.

En el caso Maxwelliano, mostrado en la figura 3.1, existe un conjunto infinito
de soluciones de las relaciones de dispersién A = 0 y A,, = 0, representando
modos mucho més amortiguados que los mostrados en la figura 3.1, Mas adelante

discutiremos el caso &, # oo y otras caracteristicas de los modos marcados (letras

A-, Wt LyS) en la figura 3.1.
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Figura 3.1: Diagrama de las curvas de nivel para la parte real (negro) e imaginaria
(rojo) de (a) ondas transversales A_Ay = 0y (b) ondas longitudinales A.. = 0
para un valor de k = koZ fijo en plasmas de protones y electrones Maxwellianos. Las
soluciones de la relacién de dispersion corresponden a los puntos donde ambas curvas
se cruzan. Los cruces marcados son modos de polarizacién circular negativa (A~ y
O-), positiva (W' y X*) y modos electrostéticos (L y S), los cuales son, también,
modos de oscilacién en plasmas tipo fluidos. Los cruces no marcados seran rotulados
como modos secundarios en la seccién 3.1.2.

Para encontrar una solucién numérica w = w(kg) de la relacién de dispersion,
usamos el método de Muller [84-86], el cual es un algoritmo para encontrar los ceros
de una funcién no lineal, compleja, mediante una interpolacion cuadratica.

Supongamos que queremos encontrar los ceros de una funcién f(z) = 0. Para
ello, escogemos tres semillas x;_2, Ti—1 Y T, y aproximamos la funcién por medio de

una pardbola g(z) = a(x — x;) + b(z — x;)* + ¢, cuyos ceros son conocidos

2c
Z; =i+ y
T B — e

donde debemos escoger uno de los signos en el denominador requiriendo que |21 —;|

(3.13)

sca minimo. El valor de 74, corresponde a una aproximacion a la solucién de f(z) =
0, y el método se puede repetir iterativamente hasta que converja, como se ilustra

en la figura 3.2.
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(a) f(z) ] (b) \ f(z)

Ii-2Ti—1 T

Figura 3.2: Representacién grafica del método de Muller para encontrar una solucién
de f(z) = 0. (a) Se eligen tres semillas: z;_o, x;—1 ¥ x;. Luego, la funcién f(z) es
interpolada en los tres puntos anteriores mediante una parébola. Los ceros de la
funcién f(z) son aproximados por los ceros de la pardbola (punto blanco). (b) Se
clige la semilla ;,; como el cero de la parabola que estd mas cerca del cero de [ (x)
y se repite el método explicado en (a) hasta que converja.

Debemos mencionar que el método de Muller converge mds répido que el método
de la secante, pero es un poco mas lento que el método de Newton-Raphson (86].
Sin embargo, el método de Muller no requiere conocer la derivada de la funcién a
analizar, sino que realiza una evaluacion directa de esta funcién en las tres semillas
Ti_o, Ti—1 ¥ ;. Por lo tanto, se recomienda el uso de este método para encontrar las
raices de funciones que son usualmente complicadas de derivar analiticamente, que
es lo que sucede con la relacién de dispersién en muchos casos.

Siguiendo esta idea, para resolver la relacién de dispersion A(kg,w) = 0 con kg
fijo, elegimos tres semillas cerca de uno de los cruces en la figura 3.1 y usamos el
método de Muller para encontrar una solucién w = w(kg). Podemos repetir este pro-

ceso para otros valores de k y para otros cruces, y asi encontrar todas las soluciones

de la relacién de dispersién para todo valor de k.
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3.1.2. Modos electromagnéticos transversales

En la figura 3.3 mostramos las soluciones de la relacién de dispersién, ArA_. =10,
de ondas transversales propagéndose a lo largo de By en plasmas de electrones y
protones isotrépicos (R, = 1) y Maxwellianos (x, — 00), con fjp = Bjje = 0.3. En la
figura, mostramos la frecuencia normalizada Re (w/Sp) [paneles (a) y (b)] v la tasa
de crecimiento/amortiguamiento Im (w/€) [paneles (c) y (d)] como funcién de la
magnitud del vector de onda normalizado (ck/wpp = vak/Sp).

En las figuras 3.1(a) y 3.3(a) identificamos los modos de Alfvén-ciclotrén (A7)
y ordinario (O~), los enales son soluciones de A— = 0, es decir, son modos de pola-
rizacién negativa (izquierda). En el mismo panel, identificamos los modos whistler-
ciclotron (W) y extraordinario (X*) como las soluciones de A, = 0, correspon-
dientes a ondas de polarizacién circular positiva. Estos modos se pueden encontrar
como los modos de oscilacién en plasmas modelados como fluidos frics, por lo que
de aqui en adelante nos referiremos a ellos como ramas o modos principales.

En la figura 3.3(b) mostramos un grupo de modos que convergen a w = {2, para
ckfwyp — 0, marcados como H™, que son soluciones de A_ = 0, por lo que corres-
ponden a ondas de polarizacién circular negativa. Aquellos modos que convergen a
w = |[Q| (grupo HT) son modos de polarizacién circular positiva, los que son so-
luciones de Ay = 0. Notemos que existe un conjunto infinito de modos similares a
los mostrados en la fipura 3.3(b), donde mostramos sélo los cuatro modos menos
amortiguados de cada grupo, HE. Estos modos no se encuentran como solucién de
la relacién de dispersién en plasmas tipo fluido, puesto que son consecuencia de los
efectos cinéticos en plasmas. Por lo tanto, nos referiremos a estos modos como modos
secundarios o modos de orden superior.

En la figuras 3.3(c) y (d) mostramos la tasa de amortiguamiento/crecimiento de
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Figura 3.3: Relacién de dispersion Ay = 0, ecuacién (3.2), para ondas transversa-
les propagandose a lo largo de By (k = kj2), en un plasma de protones y elec-
trones isotrépicos (R, = R, = 1), isotérmicos (Bj, = Bje = 0.3) y Maxwellianos
(kp = ke — 00). (a) Frecuencia Re (w/€,) como funcién de ck /), para los modos or-
dinario (O™), extraordinario (X*). Alfvén-ciclotron (A™) y whistler-ciclotrén (WH).
(b) Parte real de w/Q, en funcién de ck/€, para los modos secundarios. (c) y (d)
tasa de crecimiento/amortiguacién, Im (w/€2,), como funcién de ck/2, de los modos
antes mencionados. Los modos ordinario y extraordinario tienen frecuencias pura-
mente reales [Im (w) = 0]. Las lineas punteadas indican el valor de las frecuencias de
ciclotrén (Q, y Q) v de plasma (wy, ¥ Wpe). La escala del eje vertical en los paneles
(¢) v (d) es logaritmica entre —10* y —0.01, y lineal entre —0.01 y 0.005.
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los modos primarios y secundarios, respectivamente. Notemos que los modos ordina-
rio y extraordinario estdn muy cerca uno del otro en el panel (a), y sus frecuencias
son puramente reales [Im (w) = 0], como se ve en el panel (c) de la misma figu-
ra. Los modos Alfvén-ciclotrén y whistler-ciclotrén son estables para ck/wy < 1y
ck/wyp < 25, respectivamente, y son altamente amortiguados para grandes valores
de k. Los modos secundarios HE son altamente amortiguados para todo valor del
niimero de onda.

Para valores pequefios del niimero de onda, el modo Alfvén-ciclotrén cumple con
Ia relacién de dispersién w = wvak, siendo vy la velocidad de Alfvén; mientras que
para k > 1y para 8, < 1, la frecuencia de estos modos tiende a {2, [ver curva
A~ en la figura 3.3(a)]. Estas dos caracteristicas le dan su nombre. Estas ondas
podrian ser responsables de las altas temperaturas de la corona solar —en relacién
a la temperatura de la superficie del Sol (fotésfera)— y de las altas velocidades de
las particulas en el viento solar [87-93].

El modo whistler-ciclotrén aparece frecuentemente en la magnetosfera terrestre,
siendo excitado usualmente por reldmpagos. Estas ondas generalmente se propagan &
1o largo de las lineas de campo magnético entre el hemisferio sur y norte de la Tierra.
También han sido detectadas por la sonda Voyager 1 cerca de Jupiter [48], sugiriendo
la existencia de reldmpagos en ese planeta. Estas ondas podrian ser responsables de
la aceleracién de electrones en el cinturén de radiacién de la Tierra [94,95].

Las ondas whistler-ciclotrén son percibidas como un silbido (whistle en inglés)
que se mantiene por varios segundos, con frecuencias entre 1 kHz y 30 kHz. Para
longitudes de onda pequefias y para f, < 1, la frecuencia de estos modos se acerca

a la girofrecuencia de los electrones (w ~ €1}, aunque esta caracteristica suele no

aplicarse si B, = 1, como se aprecia en la curva W+ de la figura 3.3(a).
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Figura 3.4: Soluciones de la relacién de dispersién A+ = 0 mostradas en la figura 3.3
para frecuencias w < |Q2|. Las lineas sélidas corresponden a los modos principales:
Alfvén-ciclotrén (A~) y whistler-ciclotrén (W*); Las lineas segmentadas son los mo-
dos secundarios HE de menor amortiguacion. Las lineas punteadas corresponden a las
frecuencias donde los modos principales son amortiguados con Im (w/€,) < —107%,

que coinciden con la regién de frecuencias delimitada por los modos H* (region
coloreada).

En la figura 3.4 mostramos las ramas principales de frecuencias bajas w < (€]
y los modos secundarios de la figura 3.3. Los modos de Alfvén-ciclotrén y whistler-
ciclotrén son estables para bajas frecuencias y niimeros de onda pequerios, pero estan
altamente amortiguados cerca de las frecuencias de resonancia w = €, y w =[S/,
como ya hemos visto en la figura 3.3(c).

Notemos que los modos principales son amortiguados, de hecho, para frecuencias
delimitadas por los modos secundarios H* de menor amortiguacién (regién coloreada
en la figura 3.4). Dentro de la regién coloreada en la figura 3.4, no ezisten modos
secundarios, en cambio, fuera de ella los modos secundarios llenan completamente
el espacio de frecuencias. Notemos, también, que los modos principales son amor-

tiguados en la regién definida por los modos secundarios de la misma polarizacion
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circular (W+ dentro de la regién definida por H¥, y A~ dentro de la definida por II7),
indicando que los modos de polarizacién circular distinta no estan correlacionados.
A estas regiones les llamaremos region de amortiguacion.

En la figura 3.5 mostramos las soluciones de Ax = 0, manteniendo los valores de
%y — 00 ¥ R, =1, con v = p, e, pero variando el valor de S, = fj entre 0.01 y 10.

Los modos principales para B, = 0.01 y 0.1 son muy similares entre si en la
figura 3.5(2). De hecho, se sabe que estos modos, para plasmas con f), <1, pueden
ser aproximados por las soluciones de la relacién de dispersién de plasmas tipo flui-
do [76,96]. Sin embargo, debido a los efectos cinéticos cuando S, # 0, estos modos
presentan una gran amortiguacién para longitudes de onda pequefia (o bien, niimeros
de onda grande}, lo cual no puede ser descrito por la aproximacion fria.

Para valores de B, > 1, los modos normales presentan grandes diferencias res-
pecto de las soluciones de la aproximacién fria [ver figura 3.5(a)]. En particular, para
B = 10, la rama correspondiente al modo Alfvén-ciclotrén (A~) pierde varias de
sus propiedades: por ejemplo, para ck/wpy < 1 ya no cumple con la relacién de
dispersién w = vak, y su frecuencia no converge a {2, para ck/wpy > 1.

Notemos que, por la definicién del pardmetro beta, B, < 1 significa que la presién
de las particulas es menor que la presidn magnética, por lo que la dinamica de las
ondas y particulas se debe principalmente a la presencia del campo magnético de
fondo, Io cual podria explicar por qué la aproximacién fria funciona para estos casos.
Por otro lado, By, > 1 indica que la presién de las particulas predomina por sobre
Ja magnética, indicando que la presencia del campo magnético de fondo es menos
relevante, lo cual podria explicar por qué el modo A~ no se propaga con velocidad

v, para ckfug, < L.

Por otro lado, la regién delimitada por los modos secundarios, discutida en la
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Figura 3.5: Soluciones de la relacién de dispersion AL = 0 en plasmas de protones
(v = p) y electrones (v = e) isotérmicos, isotrépicos (R, = 1), v Maxwellianos
(K, — 00), para valores de 3, = f3j entre 0.01 y 10. Los paneles (a) y (c) muestran
los modos de Alfvén-ciclotrén (A~ lineas sélidas) y whistler-ciclotrén (W™, lineas
punteadas) para frecuencias w < [Q|. Los paneles (b) y (d) muestran los modos
secundarios H™ (lineas s¢lidas) y H* (lincas punteadas) de menor amortiguacion para
cada valor de B),. La escala del eje vertical en los paneles (¢) v (d) es logaritmica
entre —10* y —0.01, y lineal entre —0.01 y 0.005.

figura 3.4, cubre nimeros de onda mas pequenos a medida que B, crece, como se
aprecia en la figura 3.5(b), lo cual es consistente con que la amortiguacion de los
modos principales sea mayor a longitudes de onda mas grande cuando f3), crece,

como se observa al comparar con la figura 3.5(c). De la misma forma, los modos

secundarios son mas amortiguados para mayores valores de g, [ver figura 3.5(d)].
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Figura 3.6: Soluciones de la relacion de dispersion Ay = 0 mostradas en la figura 3.3
para frecuencias altas (w > |€|), correspondientes a los modos ordinario (O7) y
extraordinario (X*). La frecuencia estd normalizada respecto a wpe y su escala es
lineal. Las lineas segmentadas corresponden a la frecuencia de corte de estos dos
modos. calculadas para plasmas tipo fluido.

En la figura 3.6 mostramos los modos ordinario y extraordinario de la figura 3.3.
Esta vez, debido a sus altas frecuencias, mostramos la frecuencia normalizada res-
pecto a wy en escala lineal. Por el mismo motivo, su relacién de dispersién puede ser
aproximada por la de ondas propagéandose en plasmas frios, como se puede ver en el
apéndice C.4. Sin embargo, en la figura 3.6 mostramos las soluciones de la relacion
de dispersién para plasmas con efectos cinéticos, ecuacion (3.2). Para frecuencias
mucho més altas, w > wpe. estos modos se comportan como ondas propagandose
a la velocidad de la luz en el vacio, por lo que estos modos no muestran cambios
importantes cuando la temperatura (o bien B)») cambia [97].

En la figura 3.6 identificamos una frecuencia de corte w_ y w, para los mo-
dos ordinario v extraordinario, respectivamente, bajo el cual éstos no se propagan.

Usando teorfa fria para plasmas de protones y electrones, podemos determinar estas
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frecuencias como [98]

s = % [t 0P 4y + ) £ (2= )] (3.14)

mostrando que estos modos pueden ser descritos, con una muy buena aproximacion,
usando teoria de plasmas tipo fluido.

Por tiltimo, en la figura 3.7 mostramos la velocidad de fase (vy = w /k) y de grupo
(v, = Bw/Bk) de los modos normales para los pardmetros de la figura 3.3. Como
referencia, las lineas segmentadas indican las velocidades de Alfvén (v,), térmicas
de electrones (uye) y protones (u,), ¥ la velocidad de la luz (e).

Los modos ordinario (O~) y extraordinario (X¥) presentan velocidades de fase
que son mayores que la velocidad de la luz, vy > ¢, las cuales se aproximan asintdti-
camente a ¢ para grandes valores de & [ver figura 3.7(a)]. Segiin esto, clisicamente
no existen particulas que resuenen con estas ondas, por lo que se espera que estos
modos no contribuyan a la generacién de inestabilidades debido a resonancias. Por
otro lado, su velocidad de grupo es menor que la velocidad de la luz [ver paxel (c)],
y tienen velocidad vy = 0 cuando k£ = 0.

Por otro lado, los modos de Alfvén (A~) y whistler-ciclotrén (W¥) muestran
velocidades de grupo y fase que tienden a la velocidad de Alfvén para valores pe-
quefios de k, como se muestra en los paneles (a) y {(c), lo cual es consistente con la
relacién de dispersién w = vak para estas ondas con k < 1. Para el caso mostrado
en el panel (a), se tiene que la velocidad de fase de ambos modos es menor que
la velocidad térmica de los electrones (uy), indicando que una gran fraccién de la
distribucién de electrones podrfa resonar con estas dos ondas para toda frecuencia o
ntimero de onda. En cambio, el modo de whistler-ciclotrén muestra velocidades de

fase que son mayores que la velocidad térmica de los protones, por lo que hay una
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Figura 3.7: (a) Velocidad de fase (v, = w/k), normalizada respecto a v4 y como
funcién de ck/wyy, de los modos principales en un plasma de protones y electrones
isotrépicos (R, = R, = 1), isotérmicos (B, = Bl = 0.3) y Maxwellianos (k, =
ke — ). (b) vs/va para los modos secundarios. (c) Velocidad de grupo (v, =
Ow/0k), normalizada respecto a v4, de los modos principales. (d) vy/va para los
modos secundarios.

porcién pequena de la distribucién de protones que puede resonar con las ondas de
whastler.

En la figura 3.7(b) vemos que hay un grupo de modos secundarios, rotulados
como ut y u~, cuya velocidad de fase es siempre mayor que uy, para todo valor de
ck Jwyp. Por otro lado, la velocidad de fase de los modos d* y d~ cambia de signo
cerca de ck/wy, = 1y ck/wy = 60, respectivamente, indicando que estas ondas
cambian su direccién de propagacién. En cambio, la velocidad de grupo de todos

estos modos. HE, se mantiene aproximadamente constante, segin se observa en el
?
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Figura 3.8: Espectro de las fluctuaciones magnéticas, ecuacion (3.11), para ondas
transversales propagandose a lo largo de Bq (k = &) 2), en un plasma de protones y
electrones isotrépicos (R, = Re = 1), isotérmicos (Bip = Blle = 0.3) y Maxwellianos
(kp = Ke —+ 00). Las lineas segmentadas corresponden a los modos secundarios menos
amortiguados que son solucién de la relacion de dispersion Ay = 0 (ver figura 3.3).
Las lineas continuas corresponden a los modos principales cuyas frecuencias cumplen
Im (w/9,) > —10~% La escala de los ejes y el codigo de colores es logaritmica.

panel (d). En general, el resto de los modos secundarios, que son més amortiguados

que los considerados acé, presentan velocidades de grupo que también son constantes,

pero son mayores que las mostradas en el panel (d).

3.1.3. Fluctuaciones electromagnéticas transversales

En la figura 3.8 mostramos la intensidad de las fluctuaciones magnéticas trans-
versales, ecuacién (3.11), para los mismos parametros de la figura 3.3. Para efectos
numéricos, evaluamos la cantidad adimensional n,$,(|Br|?)/Bj. Las curvas blancas
(sélidas y segmentadas) corresponden a los modos de la relacién de dispersion AL =0
mostrados en la figura 3.3.

Como se puede observar en la figura 3.8, el espectro de las fluctuaciones magnéti-
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cas es acotado por los modos secundarios menos amortiguados {curvas H*). Esta
zona ha sido identificada como una regién de amortiguacion en la figura 3.4. Las
fluctuaciones decrecen alrededor de dos 6rdenes de magnitud fuera de esta regién.

Los modos secundarios H¥ son usualmente ignorados en el andlisis de dispersion
de ondas debido a que su tasa de amortiguacién es mucho més grande que un giro-
periodo, como se muestra en la figura 3.3(d), por lo que podrian no ser observables
en un experimento si las escalas temporales son mayores. Debido a esto, usualmente
se argumenta que estos modos no son importantes en procesos fisicos. Sin embar-
go, como veremos més adelante, estos modos secundarios H* podrian convertirse en
modos principales si se consideran haces de iones o electrones [99--101]. También se
ha propuesto que estos modos podrian ofrecer un mecanismo para el calentamiento
de electrones en tokamaks [97], y para el desarrollo de inestabilidades paramétricas
en plasmas de electrones y positrones [102-104]. Ademds, el hecho de que los modos
secundarios acoten el espectro de las fluctuaciones (ver figura 3.8) y las frecuencias
donde los modos principales son amortiguados (ver figura 3.4), sugiere que estos
modos podrian desempefiar un papel importante en la emisién y absorcion de fluc-
tuaciones en plasmas, tanto a frecuencias en la escala de €2, [25,27] como en la escala
de Q. [26).

Segiin las ecuaciones (3.6)—(3.9), las fluctuaciones magnéticas divergen cuando
Ay =0, que corresponde a la relacién de dispersién de los modos normales del siste-
ma, por lo que se espera que los efectos colectivos del plasma se vuelven importantes
y que las fluctuaciones aumenten. De hecho, en la figura 3.4 vemos que las fluctuacio-
nes magnéticas son intensas cerca de las frecuencias donde los modos principales A~
y W+ son amortiguados. Notemos que no se observan fluctuaciones cerca, de los mo-

dos ordinario (O™) y extraordinario (X*), puesto que existen muy pocas particulas
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Figura 3.9: Espectro de las fluctuaciones magnéticas, ecuacién (3.11), para los

pardmetros de la figura 3.8, pero para: (a) B, = Bj. = 0.01, (b) 0.10, (c) 1.00
y (d) 10.00. Las lineas segmentadas son los modos secundarios. Las lineas sélidas

corresponden a los modos principales cuando Im (w/€Y,) > —107%.

resonantes con estas ondas, como discutimos en la figura 3.7.

Ahora estudiaremos el efecto de la temperatura sobre las fluctuaciones. En la
figura 3.9 mostramos las fluctuaciones magnéticas transversales, (|Br|®), para los
mismos pardmetros de la figura 3.8, pero para valores de S, = ). entre 0.01 y 10.
El espectro de las fluctuaciones ocupa longitudes de onda mayores (menores valores
de k) y mayores valores de las frecuencias a medida que fjj, crece. Independiente
del valor de S, o fje, los modos secundarios restringen el espectro de las fluctua-
ciones electromagnéticas. Notemos, ademas, que la intensidad de las fluctuaciones
magnéticas también aumenta a medida que ), crece.

Al igual que en la figura 3.8, las fluctuaciones magnéticas aumentan fuertemente
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para frecuencias cercanas a las de los modos de Alfvén y whistler-ciclotrén, para
todos los casos mostrados en la figura 3.9. Notemos que, a medida que fj, crece, la
amortiguacién del modo whistler-ciclotrén ocurre para nimeros de onda k mucho
m3s chicos, y las fluctuaciones para esas frecuencias se vuelven mucho més intensas
también para k pequeio.

Procedemos a cuantificar la dependencia de las fluctuaciones magnéticas respecto

a By = Bje, Por medio de la integral de {| Br|*) respecto a k, dada por

bof) = [ dk (B2l (3.15)

—co
la cual evaluaremos usando un método adaptativo de Gauss-Kronrod de 21 pun-
tos [105]. Notemos que by tiene unidades de energiax tiempo/distancia.

En la figura 3.10 graficamos la cantidad adimensional n,v4br/ B2 como funcién de
w/SY, para los pardmetros de la figura 3.9. Como era de esperarse, segiin la discusion
anterior, by aumenta a medida que 8, crece. Para f),, = 0.01, vemos que by presenta
picos cerca de las frecuencias Q, y €2.. De hecho, estos picos corresponden al aumento
de las fluctuaciones cerca de los modos normales [ver figura 3.9(a)]. A medida que 5y,
aumenta, los picos en la gréfica de by se trasladan a frecuencias cada vez més bajas,
lo cual es consistente con el hecho de que el espectro de las fluctuaciones ocupa una
region mas amplia del espacio de frecuencias cuando la temperatura crece.

De la misma forma, consideremos la densidad de energia promedio de las fluctua-

ciones magnéticas, dada por
1 [ o .
We= o / d f dk {|8Br(k,w)) . (3.16)

Notemos que la expresién para Wr es equivalente a calcular la integral de br,
definida en (3.15), respecto a w. Las unidades de W7 son de energfa/distancia. Al

igual que con by, evaluaremos Wr usando el método de Gauss-Kronrod.
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Figura 3.10: Integral de (|B_|?) respecto a k, ecuacién (3.15), para plasmas de pro-
tones vy electrones isotrépicos (R, = 1), isotérmicos (B = Bp) v Maxwellianos
(k, — 00), para distintos valores de f3), entre 0.01 y 10. Las lineas segmentadas
indican las frecuencias de ciclotrén y de plasmas para protones y electrones.

En la figura 3.11 mostramos la cantidad adimensional nyvaWr /Q,B3 como fun-
cién de 3, para plasmas Maxwellianos e isotropicos. De acuerdo a valores tipicos de
las temperaturas observadas en el viento solar lento y rdpido a 1 AU [106], analizamos
Wr para distintos valores de . entre 1 y 5 veces ;. La energia de las fluctuacio-
nes magnéticas crece monoténicamente respecto a 3, lo cual es consistente con los
resultados de la figura 3.10.

La energia de las fluctuaciones para 3, > 0.1 es mayor a medida que la tempera-
tura de los electrones aumenta. En efecto, la diferencia de Wy entre 3. /Bip=1¥5
para ), = 100 es del orden de 10%. Esto indica que las fluctuaciones electromagnéti-
cas en el plasma son influenciadas, en mayor parte, por el movimiento térmico de los
electrones, el cual es mucho mayor que el de los protones debido a su gran diferencia
de masas.

Como referencia, hemos superpuesto la curva nuaWr/Q,B3 = Bjp. La encrgia
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Figura 3.11: Gréfico de nuaWr/Q,B3, ecuacién (3.16), como funcién de [, para
R, = R. = 1, ke = K, — 00 y distintos valores de Bj/B|p entre 1 y 5. La linea
discontinua corresponde a n,vaWr/QpB5 = Bjp-

de las fluctuaciones crece de forma exponencial a medida que S, aumenta. También
se observa que las fluctuaciones disminuyen rapidamente cuando Byp baja. Para el
caso Bj./Byp = 1 y para altas temperaturas 3, > 10, W crece de forma lineal con
la temperatura, indicando que el movimiento térmico de las particulas es dominante
por sobre la dindmica de los campos electromagnéticos.

Notemos que ¢l eje vertical en la figura 3.10 alcanza valores del orden de 102, lo
cual podria parecer contradictorio, puesto que las fluctuaciones magnéticas debieran
ser pequefias en comparaciéon con By. Sin embargo, como nyva /B3 = c/4meByua
y ¢/vq = 10%, entonces la energia de las fluctuaciones magnéticas en la figura 3.10
cumple Wr/eBy < 0.1 (recordemos que ambos, Wr y eBp, tienen unidades de
energia/distancia). Para temperaturas bajas, por ejemplo B, = 1073, esta energia
es del orden de Wr/eBy ~ 107°.

Lo discutido hasta ahora sugiere que, si el plasma se encuentra fuera del equilibrio

a bajas temperaturas, entonces los procesos que lo lleven a un estado estacionario
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ocurrirdn en ausencia de dispersion (scattering) por fluctuaciones electromagnéticas.
Por otro lado, para valores grandes de Sy, la dispersién no coherente producida por
las fluctuaciones esponténeas no es despreciable, por lo que puede competir con la
energia de los modos normales [27]. Si la amplitud de los modos normales no excede
el nivel de las fluctuaciones esponténeas, entonces estas ondas no serdn observables.

Cabe destacar que los resultados de las figuras 3.10 y 3.11 son consistentes con
simulaciones hibridas unidimensionales [28,29,107,108], donde se demuestra que las
fluctuaciones magnéticas escalan como f),%, con 0.5 < a < 1 para 0.1 < B < 1.
Esta tendencia también ha sido observada en experimentos del Large Ezperiment on

Instabilities and Anisotropies (LEIA) para plasmas con grandes valores de Sy, [109].

3.1.4. Modos electromagnéticos longitudinales

En esta seceidn nos concentraremos en estudiar la propagacién de ondas longitu-
dinales, las cuales corresponden a oscilaciones electrostaticas propagandose a lo largo
del campo magnético de fondo. Por las ecuaciones de Maxwell, se demuestra que las
fluctuaciones magnéticas longitudinales son nulas ({[6B;]?) = 0}, mientras que la
ecuacién (3.10) demuestra que las fluctuaciones en densidad pueden ser descritas
como perturbaciones en la direccién de k.

En la figura 3.12 se muestran las soluciones de la relacién de dispersion para
ondas longitudinales A,. = 0, propagéndose en plasmas de protones (v =py
electrones (¢ = ¢) isotrépicos (R, == 1), isotérmicos (B, = Bje = 0.3) y Maxwellianos
(%, — 00). Al igual que en la figura 3.3, mostramos los modos principales en el panel
los paneles (a) y (c), ¥ los modos secundarios en los paneles (b) y (d).

En la figura 3.12(a) identificamos los modos de Langmuir (L) y protdn-acistico

(S). Estos modos son también soluciones de la relacién de dispersién en plasmas
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Figura 3.12: Relacién de dispersion A.. = 0, ecuacién (3.3), para ondas longitudinales
propagandose a lo largo de By en plasmas de protones y electrones isotrépicos (R, =
R, = 1), isotérmicos (B, = Bje = 0.3) y Maxwellianos (kp = Ke — 00). (a) Parte
real de la frecuencia normalizada, Re(w/€,), como funcién del niimero de onda
normalizado, ck/w,y, para los modos protén-acistico (S) y de Langmuir (L). (b)
Parte real de las frecuencias para los modos secundarios (H* y H%). (¢) y (d) tasa
de crecimiento/amortiguacién, Im (w/€,), para los modos antes mencionados.

tipo fluidos, razén por la que los catalogamos como “principales”, al igual que como
lo hicimos para los modos transversales (seccién 3.1.2). Sin embargo, estos modos
son altamente amortiguados si consideramos efectos cinéticos, como se observa en la
figura 3.12(c).

Para valores pequeiios del nimero de onda, el modo protén-actistico (S) cumple

con la relacion de dispersion w = ¢k, donde




62

es la velocidad del sonido en el plasma. Es decir, estas ondas tienen las mismas
propiedades que las ondas de sonido. Por otro lado, para grandes valores de k y en
plasmas semifrios, la frecuencia de estas ondas tiende a wy,. Estas dos caracteristicas
les dan el nombre “protén-aciistico”. Sin embargo, notemos que para plasmas calien-
tes, este modo suele no cumplir con la condicién w — wy, para ck/Qp > 1, como se
puede observar en la figura 3.12(a).

Fl modo de Langmuir (L) corresponde a oscilaciones de alta frecuencia, de forma
similar a los modos ordinario y extraordinario discutidos en la seccién 3.1.2, y su
relacién de dispersién puede ser aproximada por w? = 33, 07, + k2.

En Jas figuras 3.12(b) y (d) mostramos un grupo de modos que convergen a
w = 0 para ck/wy, — 0, marcados como HZ y HY, que también son solucién de
A,, = 0 pero que existen s6lo en plasmas cinéticos, por 1o cual también seran llamados
«gecundarios”. Al igual que para los modos transversales, existe un conjunto infinito
de modos altamente amortiguados similares a los mostrados en la figura 3.12(b),
donde mostramos sélo los dos modos menos amortignados de cada grapo, HE y H5,

Coomo en el caso de los modos transversales, los modos longitudinales secundarios
también definen una regién de amortiguacién en el espectro de frecuencias. En la
figura 3.13 mostramos las soluciones de la relacién de dispersién consideradas en la
figura 3.12. Los modos principales L y S son amortiguados para frecuencias delimi-
tadas por los modos secundarios HZ y HS (regién coloreada en la figura 3.13). Por
lo tanto, siguiendo la discusién de capitulos anteriores, esperamos que el espectro

de 1as fluctuaciones de densidad esté también acotado por los modos longitudinales

secundarios.
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Figura 3.13: Soluciones de la relacion de dispersién A,, = 0, mostradas en la fi-
gura 3.12. Las lineas s6lidas corresponden a los modos principales: Langmuir (L)
y protén-actstico (S); las lineas segmentadas son los modos secundarios HE y HS
de menor amortiguacién. Las lineas punteadas corresponden a las frecuencias pa-
ra las cuales los modos principales son amortiguados con Im (w/Q,) < —1073, que

coinciden con la regién de frecuencias delimitada por los modos secundarios (region
coloreada).

3.1.5. Fluctuaciones de densidad

En la figura 3.14 mostramos la intensidad de las fluctuaciones de densidad de
carga, ecuacién (3.10), para los mismos pardmetros de la figura 3.12. Al igual que
para las fluctuaciones magnéticas, los modos secundarios parecen acotar el espectro
de frecuencias de las fluctuaciones longitudinales. Notemos que estas fluctuaciones
son intensas dentro de la regién definida por los modos secundarios H* y H, lo cual es
consistente con que el modo protén-acistico (S) sea altamente amortiguado para esas
frecuencias. Las fuctuaciones espontdneas se intensifican para frecuencias para los
cuales el modo de Langmuir es amortiguado, lo cual es consistente con observaciones

del ISEE3 [20] y STEREO [110] en el viento solar y resultados teéricos [21,30,111,
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Figura 3.14: Fluctuaciones de densidad de carga, ecuacién (3.10), para plasmas de
protones y electrones isotrépicos (Re = R, = 1), isotérmicos (Bjp = Bje = 0.3) y
Maxwellianos (k, = ke — 00).

112].

3.2. Propagacién oblicua

Por lo general, las nueve componentes del tensor de susceptibilidad XE;) (2.37) y
el tensor de dispersién A;; (2.40) son distintas de cero cuando la direccion de propa-
gacion de la onda no es paralela al campo magnético de fondo By. Esto hace dificil. al
menos numéricamente, distinguir las ondas longitudinales de las transversales (res-
pecto a k), lo cual requiere diagnésticos de polarizacion, helicidad. entre otros, para
su identificacién [60,113].

Por otro lado, el tensor de susceptibilidad en (2.37) esta escrito en términos de su-
mas infinitas, cuya convergencia esta asegurada sélo para valores de g, = ki1t s
tales que |o,| < 2. De hecho, las funciones Z.(0), definidas en la ecuacién (A.22),

convergen rapidamente a cero paran > 1y lo| < 2, como se puede ver en la figu-
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ra A.2(a). Esto indica que es suficiente evaluar los términos con n = {—1,0,1} en
la ecuacién (2.37) cuando el 4ngulo de propagacién respecto a By es pequeiio. Sin
embargo debemos mencionar que, como discutimos en la seccién 2.3, las particu-
Jas resonantes [aquellas con velocidades que cumplen (2.72)] contribuyen a la parte
imaginaria del tensor de susceptibilidad y, por lo tanto, a la parte imaginaria de las
frecuencias, por lo que el argumento anterior, donde nos restringimos a |n| < 1, es
cierto sélo para la parte real de las frecuencias.

En la figura 3.15 mostramos un diagrama tipico de la relacién de dispersién mas
general det(A;;) = 0 cuando el 4ngulo de propagacién es & = 10°, donde tanf =
k. /ky. Aun con lo dicho anteriormente, reconocemos varios de los modos discutidos
en secciones anteriores, aunque no podemos decir, de los graficos, que signen siendo
transversales, longitudinales o de alguna polarizacién. Si hubiéramos considerado
sumas con 1 mayores, habrfamos encontrado modos secundarios que convergen en
los distintos arménicos w = nfly.

Ya que las partfculas en el medio se mueven aleatoriamente, entonces no deberian
existir direcciones privilegiadas para la propagacién de estas ondas. Es por esto, que
es necesario estudiar el caso més general.

Sabemos que las fluctuaciones de densidad son debidas a ondas longitudinales en
el plasma. En la figura 3.16 mostramos las fluctuaciones magnéticas (|8B[*) y las de
densidad {|53|2) para los mismos pardmetros de la figura 3.15. También en este caso,
las fluctuaciones son més intensas cerca de los modos principales. Las fluctuaciones

parecen ser acotadas, en este caso, por los distintos modos secundarios del sistema.
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Figura 3.16: Fluctuaciones magnéticas nplp <|6f3’1}2> /B2 (a) y de densidad
nyc® (|8p|%) /B3 (b), para los mismos parametros que la figura 3.15.




Capitulo 4

Analisis de estabilidad para
plasmas con anisotropia térmica

Se puede demostrar que las soluciones al sistema (3.2) y (3.3) para plasmas
isotrépicos, como en los considerados en el capitulo 3, son siempre estables [114]
en el sentido que para toda frecuencia se tiene Im (w) < 0. Sin embargo, los plasmas
espaciales suelen presentar distribuciones de velocidades que no son Maxwellianas.
Esto puede observarse en términos de una anisotropia térmica (R, # 1), de especies
de iones o electrones con velocidades de deriva U, # 0, o bien plasmas con una gran
porcién de particulas con velocidades mayores que la velocidad térmica (cuantificado
por |&,| < c0). Estas caracteristicas representan fuentes de energia libre, que pueden
hacer que una onda de frecuencia w se excite, de modo que Im (w) > 0, y la amplitud
de esta onda crecerd exponencialmente en el tiempo.

La clasificacion de las inestabilidades en plasmas ante ondas electromagnéticas
depende de las propiedades dispersivas del medio y el tipo de energia libre presente
en él [60]. La naturaleza de estas inestabilidades puede ser clasificada segin la esca-
la: Macroscdpicas cuando las longitudes de onda son grandes y las propiedades del
sistema pueden ser bien descritas por ecuaciones tipo fluido; y microscépicas cuando

las longitudes de onda son cortas y si son debidas a desviaciones de las distribucio-

67




68

nes de velocidad respecto al equilibrio termodinidmico. En general, las colisiones en
el viento solar son despreciables y no son capaces de mantener al sistema en equili-
brio termodindmico [13,115], por lo que asualmente existe energia libre para excifar
inestabilidades.

Mediciones en el viento solar sugieren que existen lfmites para la anisotropia
térmica tanto de protones [13,31], de electrones [116] como de particulas alfa [117],
Jos cuales parecen ser compatibles con la aparicién de inestabilidades segin la teoria
cinética lineal [31,32,116). La teorfa de fluctuaciones discutida en la seccién 2.2 es
valida si las inestabilidades en el plasma no son demasiado grandes, de modo que el
sistema se pueda considerar estacionario por un tiempo suficientemente grande para
que existan correlaciones en ese lapso de tiempo.

En este capitulo, nos centraremos en analizar las inestabilidades provocadas por
anisotropias térmicas en plasmas de protones y electrones Maxwellianos y defini-
remos los umbrales de anisotropfa para los cuales el plasma puede ser considerado
estacionario. Entonces, analizaremos las fluctuaciones electromagnéticas para aniso-
tropias bajo este umbral de estabilidad. Finalmente, compararemos estos resultados

con observaciones del viento solar [13].

4.1. Tasas de crecimiento de ondas electromagnéti-
cas

Notemos que la componente longitudinal del tensor de dispersién, ecuacién (3.3),
no depende de la anisotropfa, por lo menos para propagacién paralela. Hsto significa
que la descripeién de los modos en la figura 3.12 no cambia para R, # 1.

Los modos transversales, segin la ecuacién (3.2), dependen explicitamente de

R,. Aunque la estructura de los modos secundarios presentes en la figura 3.3(b) no
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cambia, cualitativamente, para valores de R, # 1, los modos normales se vuelven
inestables en la regién de amortiguacion definida por Jos modos secundarios HE

En la figura 4.1 mostramos la parte real e imaginaria de los modos principales,
Alfvén (A™) y whistler-ciclobron (W), a frecuencias bajas w ~ {1 para plasmas de
protones y electrones Maxwellianos (5, — ©0), isotérmicos (B, = 3) y electrones
isotrépicos (Re = 1), para distintos valores de la anisotropfa de los protones R,. Las
curvas son simétricas respecto al eje vertical en k=0

Como se muestra en la figura 4.1, la rama de Alfvén-ciclotrén adquiere fre-
cuencias con parte imaginaria positiva para valores de R, > 1. Diremos, en este
caso, que hay una inestabilidad proton-ciclotrén. Similarmente, el modo whistler-
ciclotrén es inestable cuando R, < 1, sifuacién que corresponde a una inestabilidad
protén-firehose [32]. El méximo de estas inestabilidades, cuantificado por Im (w) g
est4 marcado con circulos blancos en la figura 4.1. En ambos casos, la parte real
de la frecuencia, Re (w), y el mimero de onda & correspondiente al méximo de la
inestabilidad, crecen a medida que R, se aleja de la unidad.

La inestabilidad tipo protén-firehose es andloga al movimiento violento de las
mangueras {(hose en inglés) cuando un flujo répido de agua pasa a través de ellas.
Cuando ¢l plasma se mueve a lo largo de tubos de campo magnético, ejerce una
fuerza centrifuga en las zonas donde este tubo se encuentra curvado, lo que hard que
su curvatura aumente. A su vez, existen dos fuerzas que se oponen a esta fuerza
centrifuga: la presién térmica en el plano perpendicular al tubo de flujo magnético, y
el estrés magnético del tubo. Si estas dos fuerzas no son suficientes para contrarrestar
los efectos de la fuerza centrifuga, entonces el plasma se vuelve inestable.

Notemos que ambos tipos de inestabilidad dependen de la anisotropia de los

protones, R,. Cambios en K, no afectan a las caracteristicas de estos modos, debido
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Figura 4.1: Soluciones de la relacion de dispersion Ax = 0 para plasmas de protones
(v = p) y electrones (v =€) con Kk, = o0, By, =3, R, = 1, y distintos valores de
R, entre 0.5 y 1.8. (a) y (c) Parte real e imaginaria de la frecuencia normalizada,
w/Qp, como funcién del mimero de onda normalizado, ck/Q,,, para cl modo Alfvén-
ciclotrén (A~) y valores de R, entre 1.0y 1.8. (b) y (d) Modo whistler-ciclotrén
(W) para valores de R, entre 0.5y 1.0. Las figuras son simétricas respecto al eje
vertical en k& = 0. Los circulos blancos indican las frecuencias y niimeros de onda
donde ocurre el méximo de la tasa de crecimiento Im (w),,4-
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a que es muy poco probable que los electrones resuenen con estas ondas de baja
frecuencia. Por otro lado, una gran porcién de la distribucién de protones resuena con
estas ondas, y por eso el comportamiento respecto a R,. Esto puede ser cuantificado
usando la condicién de resonancia (2.72) o equivalentemente, mediante el factor de
resonancia |£0] definido en (2.91). Recordemos que |§,(,n)[ > 1 corresponde a una
porcién muy pequefia de la funcion de distribucién de la especie ¥ que resuena con
una onda de frecuencia w y nimero de onda &y (por lo que hablaremos de particulas
no resonantes), mientras que |£;(,”)| < 1 equivale a una gran porcién de particulas
resonantes con esa onda.

En la figura 4.2 graficamos |£1(,+)[ Ng ]§£,+)| para los modos de la figura 4.1. Segiin
el criterio antes mencionado, los electrones no son resonantes con las ondas que
presentan inestabilidades, al contrario de los protones que sf lo son. Esto indica que
las propiedades dispersivas de las ondas a frecuencias bajas w ~ (2, dependen més
de los pardmetros microscdpicos de los protones que de los electrones. Asi, cambios
en R, o en f. no afectan a la discusién anterior. Notemos que el factor de resonancia
[§,(,+)| disminuye a medida que k y Im () 5, aumentan, lo que sugiere que el plasma
es mas inestable mientras més particulas resuenen con estas ondas.

Para frecuencias altas w ~ €, el modo whistler-ciclotrén presenta propiedades
similares a las mostradas para el modo Alfvén-ciclotrén. Las inestabilidades rela-
cionadas con el modo whistler-ciclotrén se deben a cambios de R, > 1, en cuyo
caso hablaremos de inestabilidad electrén-ciclotron. Los electrones son resonantes
(|&F] S 1) con las ondas whistler-ciclotr6n, mientras que los protones son no reso-
nantes (|£+] > 1), as{ que cambios en 12, no afectan a los modos de altas frecuencias
w ~ §,. La inestabilidad electron-firehose se debe al modo ordinario, pero como se

mencioné en la seceién 3.1.2, estas ondas resuenan con electrones a altas velocidades
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Figura 4.2: Factor de resonancia |£,(,+)l de protones (v = p) y electrones (v = e)
respecto a los modos inestables mostrados en la figura 4.1. (a) Modo Alfvén-ciclotron,
y (b) modo whistler-ciclotron. Los cireulos blancos corresponden a los puntos donde
ocurre el maximo de la tasa de crecimiento Im (w) 4y

(|&F] > 1), por lo que son necesarias anisotropias extremas Re < 1 (T < Tje)
para excitar estas ondas. Esta \iltima condicién se relaja para plasmas fuertemente
magnetizados, por ejemplo, en la magnetésfera terrestre, donde Qe ~ wpe [118].

El hecho de que los electrones no sean resonantes con ondas de baja frecuencia
(|££+)| > 1) y los protones no lo sean con ondas de alta frecuencia (|£,(,+)\ > 1),
nos permite usar la aproximacion de electrones frios y protones masivos, respecti-
vamente. Con esto, podemos estimar para qué valores de k podemos encontrar una
onda estable Im (w) = 0. En efecto, notemos que el factor de resonancia ££”), definido
en (2.91), aparece como argumento de la funcion Z (€M) [ver ecuacién (2.83)], por

lo que podemos usar la aproximacion para argumentos grandes (ver apéndice B)
Z(€) ~ — E>1. (4.1)

Reemplazando en la ecuacién (3.2) para plasmas bi-Maxwellianos x, — o0, se

tiene que la relacion de dispersién para ondas transversales de frecuencia baja w ~ €2,
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(donde |¢{™| > 1), se puede escribir como
(0)
“’355_55 = — AR+ wl, [By— 14 (€ + (R, — 1)EF) 2(eH)] . (4.2)
Para ondas de frecuencias altas w ~ £, simplemente cambiamos los indices e <+ p
en la ecuacién anterior.
Si exigimos que w sea puramente real [Im (w) = 0], entonces las partes real e
imaginaria de la ecuacién anterior se pueden separar sin dificultad (ver apéndice B),

de donde, respectivamente,

2 &(:U) 2 27.2 2
wPGEE =w” — k" +wy, (R, — 1), (4.3)
0=&0 + (R, — 1)&f™. (44)

Resolviendo este sistema de ecuaciones, se encuentra

k2 Q2 (R, —1\° m, R,—1
wgp—ag';('—Rp—) +(Rp—1)—;eRp_l+%E s (4.6)

donde el signo (+) corresponde a helicidad negativa y (—) a helicidad positiva, segiin
nuestra notacién. Las ecuaciones {4.5) y (4.6) indican que, siempre que R, # I,
existir4 una onda de frecuencia w, # 0 y k. # 0 que es estable Im (w,) = 0. Por
continuidad de las soluciones, entonces tiene que existir una onda que es inestable,

por lo menos, en el intervalo 0 < & < k..

4.2. TUmbrales de inestabilidad

Como vimos en la discusién de las ecuaciones (4.5) y (4.6), siempre existirdn
inestabilidades cuando R, # 1 o R, # 1. En este caso, el inverso de Im (w), ..

puede ser interpretado como la cantidad de tiempo 7 que le toma a la inestabilidad
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Figura 4.3: Méaximo de la tasa de crecimiento, Im (w/Q) 40> como funcién de [y,
y R, = T1,/T},, para un plasma de protones y electrones isotérmicos (B = Byp)
y Maxwellianos (k. = #, — 00). (a) ¥ = p, con electrones isotrépicos, R = 1. (b)
v = e, con protones isotrépicos, R, = 1.

desarrollarse en el plasma. Si Im (w), ., es pequenio comparado con {2, esto representa
un tiempo suficientemente largo para que el plasma sea considerado estacionario y,
por lo tanto, el teorema de fluctuacién-disipaciéon puede ser aplicado en estos casos.

En la figura 4.3(a) mostramos la tasa de crecimiento Im (w/€,), . como funcién

max
de By, ¥ Rp. calculada a partir de curvas similares a las de la figura 4.1 para propaga-
cién paralela (k; = 0). Por simplicidad, consideramos electrones isotropicos (R. = 1)
y con la misma temperatura que la de los protones (3. = Bj). Similarmente, en

la figura 4.3(b) graficamos Im (w/€),, s como funcién de 3. y R., suponiendo pro-

max
tones isotropicos R, = 1 y con temperatura Tj, = Tj.. El rango de los valores de
R, v B, en el panel (a) corresponde a valores tipicos para los protones en el viento
solar [13,32]. Lo mismo para los electrones en el panel (b) [116].

En la figura 4.3(a) reconocemos dos regiones de anisotropia donde aparecen dis-

tintas inestabilidades: R, < 1, donde surgen inestabilidades protén-firchose, en que
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la rama de whistler (que es no resonante) adquiere valores de Im (w) > 0; y para
R, > 1, donde surgen inestabilidades protén-ciclotrén, asociadas al modo resonante
de Alfvén-ciclotréon

Similarmente, en la figura 4.3(b) identificamos como una inestabilidad electron-
ciclotrén para valores de R, > 1. Existen indicios, para R, < 1, de una inestabilidad
electrén-firehose con Im (w/Qe), 5. < 107* en el rango de temperaturas de la figura.

Para efectos préacticos, utilizaremos como umbral de inestabilidad las tasas de
crecimiento Im (w/,) ;. = 107, es decir, consideraremos estable a una onda que
crece exponencialmente en una escala de tiempo mayor que 10* giroperfodos, el cual
es marcado con linea continua en ambos paneles de la figura 4.3. Para el viento solar a
1 AU, la condicién Im (w/Q,) = 10~* corresponde & tiempos del orden de horas, una
escala de tiempo suficientemente larga para que el plasma sea considerado estable.

Cabe destacar que mediciones de la anisotropia de los protones en el viento so-
lar [13,32] parecen estar restringidas por umbrales de inestabilidad como los discu-

tidos en la figura 4.3(a).

4.3. Energia de las fluctuaciones magnéticas

En la figura 4.4 analizamos la energia de las fluctuaciones magnéticas, dada
por (3.16), como funcién de 8, y R, (con v = p,e). En la figura 4.4, nos hemos
restringido a anisotropias para las cuales el plasma puede ser considerado estable,
en el sentido que los modos de la relacién de dispersién cumplen Im (w/Q,) < 1074
(ver figura 4.3). Tanto protones como electrones producen una cantidad finita de
fluctuaciones magnéticas incluso si el plasma es estable, R, ~ 1, lo cual ya habia
sido discutido en la figura 3.11. La energia de las fluctuaciones tiende a aumentar

junto con By, 0 Bje, consistentemente con los resultados de la figura 3.11. También se

]
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Figura 4.4: Energia de las fluctuaciones magnéticas, Wy definida en (3.16). La escala
de colores es logaritmica, correspondiendo a la cantidad adimensional n,vsWr/ Q,B2.
Las curvas representan los umbrales para los que Im (w/€Q,),z = 107 (curva sdli-
da), 10® (curva segmentada) y 1072 (curva punteada). (a) v = p, con electrones
isotrépicos, Re = 1. (b) ¥ = e, con protones isotrépicos, R, = 1.

observa un incremento en las fluctuaciones magnéticas a medida que la anisotropia
se acerca a los limites de inestabilidad en ambos casos de la figura 4.3.

Si bien existen inestabilidades para 5. > 1 y R. < 1, como muestra la figu-
ra 4.3(b), estas tienen tasas de crecimiento menores que Im (w/€,) = 10~*. Aun asi,
las fluctuaciones magnéticas en estas escalas de temperaturas parecen ser influencia-
das por estas inestabilidades, como se ve en la figura 4.4(b).

Las fluctuaciones magnéticas escalan esencialmente con 7, «< R,f3,, como se
puede ver de (3.9), y la densidad de energia de las fluctuaciones, Wr, es del orden
de 10719 en unidades de e, para valores de 3, < 0.01. En esas regiones. podrian
ocurrir procesos de relajacion en ausencia de dispersién térmica. Por otro lado, para

valores grandes de fj,, la dispersién no coherente producida por las fluctuaciones

espontaneas no es despreciable, por lo que puede competir con la energia de los
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modos normales. Si la amplitud de uno de los modos normales no excede el nivel de
las fluctuaciones esponténeas, entonces estas ondas no serdn observables.

El nivel de fluctuaciones mostrado en la figura 4.4{a) parece ser consistente con
reportes recientes sobre fluctuaciones en el viento solar [13]. También es consistente
con simulaciones hibridas de protones y electrones {27]. Con esto, sugerimos que
gran parte de las mediciones podrian deberse a fluctuaciones espontaneas que ocurren
localmente en el plasma [27]. Notemos que el formalismo usado supone que el plasma
se encuentra en estado estacionario y que no existen inestabilidades microscépicas en
el medio, por lo que estas fluctuaciones aparecen como una propiedad natural de los
plasmas y de sistemas estadisticos en general. Por supuesto, puede haber otras fuentes
de fluctuaciones en plasmas, como se ha sugerido con simulaciones hibridas [28,
29], modelos cuasilineales [119] y simulaciones de Vlasov [120], sin embargo, todas
ellas exigen plasmas inicialmente inestables a ondas electromagnéticas, por lo que no
pueden explicar los procesos que ocurren para valores pequefios de 3, e incluso cerca
de B, = 1.

Hasta el momento no existen mediciones de la dependencia de las fluctuaciones
magnéticas respecto a S ¥ Re, como en la figura 4.4(b). Sin embargo, esperamos
que un comportamiento similar al de la figura 4.4(b) se pueda encontrar en plasmas

espaciales, de laboratorio y en el viento solar, entre otros [118].




Capitulo 5

Fluctuaciones electromagnéticas
en plasmas supratérmicos

Muchas distribuciones de particulas estudiadas en fisica espacial muestran des-
viaciones respecto a distribuciones Maxwellianas, que pueden ser modeladas por
distribuciones tipo ley de potencias. En particular, existe una familia de funciones
usualmente conocidas como funciones kappa, originalmente propuesta por Olbert, [38]
y Vasyliunas [39] en 1968, las cuales suelen describir con mucha precisién la parte de
la. distribucién de bajas energias {comparada con la energia cinética promedio) y la
parte de altas energias que cae como ley de potencias.

Las funciones kappa surgen naturalmente desde una entropia generalizada pro-
puesta por Constantino Tsallis en 1988 [121], quien ofrece una base tedrica para
describir sistemas fuera del equilibrio termodinamico como si se trataran de sistemas
en equilibrio termodindmico. Por otro lado, Collier [122] sugiere que las funciones
kappa también podrian maximizar la entropia de Boltzmann-Gibbs si se elige otra
restriccion donde la energfa no sea necesariamente constante.

En este capftulo, analizaremos la propagacién de ondas y fluctuaciones electro-
magnéticas en plasmas cuyas funciones de distribucién estdn dadas por (2.73), con

Ky > 1/2 finito. Estas funciones indican que hay una mayor porcién de particulas,
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comparadas con una distribucién Maxwelliana, que se mueven con velocidades ma-
yores a la velocidad térmica, |vy| > u),. Esto es, una mayor porcién de particulas
puede resonar con ondas que cumplan Ja relacién (2.72), y por lo tanto, el plasma
podria ser inestable a esas ondas.

Parte de este capitulo ha sido publicado en las referencias [26,118,123].

5.1. Relacién de dispersién

Es ilustrativo mostrar las curvas de nivel para A. = 0 y A,, = 0, las cuales se
muestran en la figura 5.1. En este caso, consideramos un plasma no Maxwelliano
de protones y electrones con x, = 5. Al igual que en la figura 3.1, identificamos las
soluciones correspondientes a las ondas de helicidad positiva: modo Alfvén-ciclotrén
(A™), y ordinario (O~); modos de helicidad positiva: whistler-ciclotrén (W) y ex-
traordinario (O7); los modos longitudinales: Langmuir (L) y protén-acistico (S); y
el resto de las soluciones que consideramos como los modos secundarios.

A diferencia de los plasmas Maxwellianos, el niimero de modos secundarios es
finito para funciones kappa. De hecho, se puede demostrar [26,123] que el niimero de
‘modos secundarios aumenta en N, = [k, — 1] por cada especie v, donde el simbolo
N = [&] corresponde al nimero entero més pequefio que cumple N > x. Cuando
K, — 00, se tiene que N, es infinito, indicando que la relacién de dispersién admite
infinitas soluciones para distribuciones Maxwellianas. Fn el apéndice B mostramos
una derivacién de N, usando las propiedades de las funciones Z,,.

En la figura 5.2 mostramos todas las soluciones de la relacién de dispersién para
plasmas de protones y electrones isotropicos (R, = R, = 1}, isotérmicos (Bjp = Bl =
0.3) y con indice &, = k. = 5. La relacién de dispersién es simétrica respecto a k, ya

que la distribucién de velocidades es simétrica respecto a vy = 0.
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Figura 5.1: Diagrama de las curvas de nivel para la parte real (negro) e imaginaria
(rojo) de (a) ondas transversales AL = 0 y (b) ondas longitudinales A., = 0 para
un valor de k = kp? fijo en plasmas de protones y electrones supratérmicos. Las
soluciones de la relacién de dispersion corresponden a los puntos donde ambas curvas
se cruzan. Las soluciones de la relacién de dispersion corresponden a los puntos donde
ambas curvas se cruzan. Los cruces marcados son modos principales de polarizacion
circular negativa (A~ y O7), positiva (W" y X*) y modos electrostaticos (L y S).
Los cruces no marcados son modos secundarios.

Comparando las soluciones de la relacion de dispersion mostradas en las figu-
ras 3.3 y 5.2, vemos que la parte real de las frecuencias de los modos principales
[panel (a)] no cambia cualitativamente. En particular, los modos ordinario y ex-
traordinario son muy similares en ambos casos, puesto que estos modos dependen
débilmente de la temperatura, o bien, de la forma de la distribucién de velocidades.

En la figura 5.2(b) mostramos los modos secundarios de polarizacién circular ne-

ativa v positiva (H™ y H"), que son solucién de las relaciones de dispersion A_ =0
! q P Y
A, = 0, respectivamente. Vemos que uno de los modos secundarios H™ tiene frecuen-
cias w ~ , para todo valor de k, correspondiente al modo de polarizacién circular
negativa de menor amortiguacién. Similarmente, el modo con menor amortiguacion

del grupo H* es el modo con frecuencia w ~ || para todo valor de k. Notemos que

esto difiere del caso de plasmas Maxwellianos [figura 3.3(b)], donde no existen modos



81

104 e et - gim,
B S S et 1 2] F

Re(w/qyp)

100 (T np

~ 0.005

1 0.000

>
+
T

3 -0.005

-0.010

B = -~

Im(w/Sp)

0 i
-10°F R ]
-10° .
-10% F

a s al 1 el " 1 sl aaal aal il 1 2l M
102 10t 10° 10" 102 10® 10* 102 w0t 10® 10! 102 10* 10t

ck/wpy ck/wpp

Figura 5.2: Relacion de dispersién Ay = 0, ecuacién (3.2), para ondas electromagnéti-
cas propagandose a lo largo de By en plasmas de protones y electrones isotropicos
(R, = R, = 1), isotérmicos (B, = Bje = 0.3) y con indice &, = k. = 5. (a) Modos
principales. (b) Modos secundarios. (¢) y (d) tasa de crecimiento/amortignacion de
los modos en los paneles (a) y (b), respectivamente.

secundarios con frecuencias dentro de la regién de amortiguamiento (ver figura 3.4).

Por otro lado, la tasa de amortiguacién de los modos principales [figura 5.2(c)]
se mueve a menores valores del niimero de onda, en comparacién con 3.3(c). Esto
rompe con la intuicién ganada para plasmas Maxwellianos, pues esperdbamos que los
modos principales fueran amortiguados para frecuencias delimitadas por los modos
secundarios.

Vemos, ademds, que el modo whistler-ciclotrén presenta una pequena inestabili-

dad con Im (w/Q,), .. ~ 5x10~%. De hecho, se esperaba que este modo en particular

max

fuese inestable, puesto que &, < oo representa un exceso de particulas con velocida-
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des a lo largo de By. Si definimos una anisotropia efectiva Reg como la razén entre
el ancho de la distribucién en la direccién de vy y el ancho en la direccién de vy,
tendriamos que R < 1, que es consistente con una inestabilidad tipo firehose (ver
capitulo 4).

En la figura 5.3 mostramos la tasa de crecimiento del modo whistler-ciclotron
para distintos valores de kp, = k¢ ¥ Bjp = Bje- Notamos que la inestabilidad crece
con By [figura 5.3(c)], y decrece con &, [figura 5.3(d)]. Esto se puede entender en
términos de la anisotropia efectiva R.g puesto que, en el primer caso, R.g decrece
debido al aumento de particulas con velocidades en la direccién de v, mientras que
en el segundo caso, el ancho de la distribucidén de velocidades decrece cuando &,
aumenta, por lo que Fqr aumenta.

En la figura 5.4 mostramos las fluctuaciones electromagnéticas para &, = &, = 5,
Bp = Pe = 0.3y Ry = R, = 1. Los pardmetros son los mismos que en la figura 5.2.
Las fluctuaciones magnéticas se concentran alrededor de los modos principales, al
igual que en los casos discutidos en el capitulo 3. Sin embargo, la estructura de estas
fluctuaciones no esté limitada por la de los modos secundarios. Notemos que en la
figura 5.4 no mostramos los modos secundarios mas amortiguados, sino los que tienen
frecuencias més lejanas respecto a £, y {2.. A medida que x, aumenta, también lo
hace el niimero de soluciones de la relacién de dispersién y las fluctuaciones tienden a
ser acotadas cuando k, > 1. En general, esta propiedad para plasmas supratérmicos
es vilida para diferentes valores de 3,,.

Existen dos interpretaciones al hecho de que los modos secundarios no acoten las
fluctuaciones. La primera es que la funcién de distribucién con k, < 0o es efectiva-
mente més caliente que una Maxwelliana por el exceso de particulas supratérmicas

y, por lo tanto, las fluctuaciones pueden crecer para frecuencias fuera de la regién
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Figura 5.3: (a)—(b) Parte real de la frecuencia, y (¢)—(d) tasa de crecimiento para el
modo whistler-ciclotron como funcién del nimero de onda, en un plasma de protones
y electrones isotrépico (R, = R, = 1) e isotérmico (B, = Bjc). (a) ¥ (¢) kp = ke =5
y distintos valores de By, entre 0.2 y 0.6. (b) y (d) By, = 0.3 y distintos valores de
Kp = K. entre 3 y 7.

definida por los modos secundarios (26,118, 123|. Este caso sugiere un método de
diagnostico para observaciones remotas. De hecho, conociendo el espectro de las
fluctuaciones electromagnéticas, se puede obtener informacion del tensor dieléctri-
co por inversién del teorema de fluctuacion-disipacién [15], y por lo tanto, inferir

propiedades de las funciones de distribucién [26,124].

La segunda interpretacion puede indicar que el promedio estadistico, definido en
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Figura 5.4: Fluctuaciones magnéticas, ecuacion (3.9), para los mismos pardametros
que la figura 5.2.
la ecuacion (2.45), no es el adecuado. De hecho, algunos estudios sugieren que este
promedio podria no conservar la forma del primer principio de la termodinamica a
distintas escalas, ademds de que la funcion de distribucion podria no ser invarian-
te ante traslaciones de la energia [125]. Esto sugiere una limitacién que debe ser
examinada, pero que escapa del tema de esta investigacion.

Finalmente, la energia magnética debida a plasmas supratérmicos no cambia,
cualitativamente, respecto al caso presentado en la figura 4.4. En cambio, el mayor
efecto de estas distribuciones en ese diagrama es la modificacion de los limites de

inestabilidad descritos en la seceion 4.2.




Capitulo 6

Fluctuaciones electromagnéticas
en plasmas con haces de particulas

En capitulos anteriores, nos hemos concentrado en las propiedades de las flue-
tuaciones electromagnéticas en plasmas de protones y electrones. Sin embargo, en
el viento solar se observan poblaciones secundarias de haces de protones [33-35,40],
particulas alfa [37,126,127] y otras particulas pesadas [12,128].

Las particulas alfa (*He*?) son la especie iénica mds abundante en el viento solar,
con una proporcién entre el 2 v el 6% respecto a la poblacién total de protones,
mientras que otras especies (carbono, nitrégeno, oxigeno, entre otros) no superan el
1% en total respecto a la poblacién de protones. Por esta misma razén, la distribucién
de velocidades de especies mds pesadas que las particulas aifa no han sido medidas
en el viento solar.

En este capitulo analizaremos las propiedades de las fluctuaciones electromagnéti-
cas propagandose a lo largo de un campo magnético de fondo en plasmas compuestos
por protones, electrones y particulas alfa (iones He™?).

Parte de este capitulo ha sido publicado en la referencia [63].
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6.1. Haces de particulas alfa

Consideremos un plasma compuesto por electrones (¢ = ¢), protones (v = p) y
particulas alfa (v = o) de densidad ny/n, = 0.05, masa m,/m, = 4, carga g./e = 2
y velocidad de deriva U/, respecto al centro de masas de los protones.

La densidad y deriva de los electrones pueden ser elegidos de modo que se cumplan
las condiciones de neutralidad (2.76) y corriente nula en el plasma (2.77). En el

sistema, de referencia de los protones (U, = 0), se tiene que

4 1% 1)
’I’le p=—r ﬂp + fna ¥ Ue = 'mp:_——qt%‘Ua . (6.1)

En la figura 6.1 mostramos las soluciones de la relacién de dispersion para plasmas
isotrépicos (R, = 1) y Maxwellianos (%, — ©0). De acuerdo a datos del viento
solar, las particulas alfa se mueven con deriva de hasta U,/vs = 0.6 respecto a los
protones cuando hay baja colisionalidad [90]; los electrones y los protones suelen
tener la misma temperatura (T, = Tje); ¥ la temperatura de las particulas alfa y
otras especies més pesadas suelen escalar con la razén de masas, Tjo = (Mq/m)Tjp,
cuando el plasma. es no colisional [46,90]. Notemos que el pardmetro beta depende
de la densidad y temperatura de la especie, por lo tanto By, = (n./1p) (L /Lijp) Bp-
Luego, si B, = 0.3, entonces By = 0.33 y Sjj = 0.06.

Comparando las figuras 3.3 y 6.1, notamos que las soluciones de la relacién de
dispersién no cambian cualitativamente para {recuencias altas w > ||, es decir,
para los modos O~, X+, W¥ y H*. Por otro lado, a diferencia del caso en que
no hay particulas alfa, en la figura 6.1 existen modos cuya frecuencia converge a
la girofrecuencia de las particulas alfa, Q,, cuando & — 0. En particular, en la
figura 6.1(a) mostramos dos modos rotulados como at y a™, los cuales son solucién

de A; =0y A_ =0, respectivamente, y que también son solucién de la relacién de




87

Re(w/,)

T T T T T 7] ~— 0.005
(c) = 1 ]
ey D ] 1 0.000
. L - 1 -0.005
C:R
‘-_é._ —1072 |mmmme) =0.010
E B Tl s S -
-10% | .
7l I8 .
—10 1 1 " | PRI | " " | i aal aaal ol aaal P
102 10" 10° 10" 102 10 10* 10?7 0t 10 10" 102 10 10t
eki/wpy ek /wpp
Figura 6.1: Soluciones de la relacion de dispersion A A_ = 0 para ondas transversales

propagandose en un plasma de protones (v = p), electrones (v = e) y particulas alfa
(v = a) con densidad n,/n, = 0.05 y deriva U,/va = 0.6. El plasma es isotrépico
(R, = 1), isotérmico (Tj,/Tjp, = 1) y Maxwelliano (k, — o0), con 3, = 0.3. (a)
y (c¢) Parte real e imaginaria de la frecuencia para los modos principales. (b) v (d)
Parte real e imaginaria de la frecuencia para los modos secundarios.

dispersion en plasmas tipo fluido. Como estos modos aparecen por la presencia de
las particulas alfa, nos referiremos a ellos como modos alfa-ciclotron.

Para grandes longitudes de onda (ck/wy, < 1), la relacién de dispersion puede
ser aproximado por la de plasmas tipo fluido. Para un plasma de tres especies, como
en el caso considerado en la figura 6.1, se puede encontrar la frecuencia @, de los
modos alfa-ciclotrén a® y a~ cuando k — 0 [76,96]:

QoM + Qo

w em en

20 e g PP 6.2

Q, ¥ & Qulle (6.2)
eny
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donde el signo + corresponde al signo de la polarizacién del modo a¥. En particular,
para el caso de la figura 6.1, &, ~ 0.545.

Notamos, en la figura 6.1(c), que los modos a* y a~ tienen la misma amortigua-
cién que el modo de Alfvén-ciclotrén (A™) para grandes valores del ndmero de onda
ck/uwp, > 1, y son estables para valores de ck/wy, < 0.05. Por otro lado, el modo a~
es més amortiguado que el modo at para valores de ck/wp, entre 0.01 y 10. Esto se
debe a que las soluciones de la relacién de dispersion son asimétricas con respecto al
eje k = 0 cuando existe una especie con deriva U, # 0.

En la figura 6.1(b) mostramos los modos secundarios del sistema. Aunque el
amortiguamiento de estos modos no cambia cuando existe una tercera especie, como
se observa al comparar el panel (d) de las figuras figura 3.3 y 6.1, los modos rotulados
como h™ convergen a la frecuencia 2, cuando k es pequetio. Notemos también que el
modo principal a~ es altamente amortiguado en la regién de frecuencias delimitada
por los modos h™ y H™, lo cual es consistente con la discusién del capitulo 3.

Ahora analizaremos, en la figura 6.2, las fluctuaciones magnéticas para los mis-
mos pardametros de la figura 6.1. Por claridad de la figura, no hemos superpuesto
los modos normales de oscilacién. Ademés, como hemos discutido anteriormente, no
hay fluctuaciones electromagnéticas cerca de los modos ordinario y extraordinario.
Vemos que el espectro de las fluctuaciones magnéticas es acotado para frecuencias
delimitadas por los modos secundarios HY, H~ y h™, lo cual resulta en que la in-
tensidad de las fluctuaciones magnéticas sea mayor alrededor de la girofrecuencia de
cada especie (€, 2y ¥ [€2]). Por otro lado, el nivel de las fluctuaciones magnéticas
también aumenta cerca de las frecuencias donde los modos A=, W' y a~ no son
amortiguados (ver rotulacién en la figura 6.2).

Como vemos en las figuras 6.1 y 6.2, la presencia de particulas alfa no modifica el
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Figura 6.2: Espectro de frecuencias de las fluctuaciones magnéticas transversales
(|6Br[*) en un plasma de protones (v = p), electrones (v = e) y particulas alfa
(v = a) con densidad ny/n, = 0.05 y deriva U,/v4 = 0.6. El plasma es isotropico
(R, = 1), isotérmico (T}, /T), = 1) y Maxwelliano (k, — o0), con S, = 0.3. El
nivel de las fluctuaciones magnéticas aumenta cerca de los modos primarios a=, A™,
y W+,

espectro de los modos normales y de las fluctuaciones a frecuencias altas w > [€2,|. Por
lo tanto, de ahora en adelante, continuaremos con nuestro andlisis para frecuencias
del orden de w ~ (2,

En la figura 6.3 mostramos las soluciones de la relacién de dispersién A_ = 0
para un plasma de protones, electrones y particulas alfa isotropico, isotérmico y
Maxwelliano, con ), = 0.3 y distintos valores de U, /va entre 0.0 y 0.3. Dada la
relacién de simetria (2.21), tenemos que Ay (k,w) = A_(—k,—w*), por lo que las
soluciones de A, = 0 se pueden obtener de las soluciones de A_ = 0 usando que
w(—k) = —w*(k).

En la figura 6.3 identificamos los modos principales y secundarios en la figura 6.1,
correspondientes al modo de Alfvén-ciclotrén de polarizacién derecha (o negativa,

A7) en los cuadrantes I y II; el modo whistler-ciclotrén de polarizacion izquierda
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Figura 6.3: Soluciones de la relacion de dispersion A_ = 0 para los mismos parametros

de la figura 6.3, pero para (a) U,/va = 0.0, (b) 0.1, (c) 0.2 y (d) 0.3. Las soluciones
de la relacién de dispersion son asimétricas cuando U, # 0. Entre U, /va = 0.2y 0.3
ocurre una transicion donde los modos a~ y A~ se cruzan y cambian de identidad.
(o positiva, W) en los cuadrantes III y IV; el modo alfa-ciclotrén de polarizacion
izquierda (a~); y los modos secundarios H™ y h™.

Notemos que en el caso U,/vs = 0, figura 6.3(a), las soluciones de la relacién
de dispersién son simétricas: w(—k) = w(k). Esta simetria se rompe para los casos
en que U, # 0. Sin embargo, los modos secundarios H™ con frecuencias w > €, y
el modo whistler-ciclotrén (W™) no cambian, cualitativamente, a medida que U, /v4
crece.

La parte imaginaria de la frecuencia para los modos mostrados en la figura 6.3

también cambia para valores de U, # 0, como se muestra en la figura 6.4. Notemos
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Figura 6.4: Parte imaginaria de las soluciones de la relacién de dispersion A_ = 0

mostrados en la figura 6.3.

que existe un valor entre U, /v4 = 0.2 y 0.3 donde los modos Alfvén-ciclotrén (A~)
y alfa-ciclotrén (a~) se cruzan y cambian de identidad cerca de ck/wy, ~ —0.5 [ver
paneles (c) y (d) de las figuras 6.3 y 6.4].

Finalmente, en la figura 6.5 comparamos la relacién de dispersién para plasmas
de protones y electrones con la de plasmas que contienen particulas alfa. Los modos
secundarios coinciden para ambos casos cuando las densidades relativas son menores
que na/n, < 0.027 [panel (a)]. Sin embargo, en la misma figura, uno de los modos
que corresponde a un modo secundario H™ en plasmas de protones y electrones se
convierte en el modo alfa-ciclotrén (a~) cuando hay particulas alfa.

Entre nq/n, = 0.027 y 0.068, uno de los modos secundarios H™, que converge a




2.0
15 k
1.0

=

= 05

2

= 00
-0.5
-10 L
2.0
15 F
1.0

=

= 05

RES

£ 00F
-0.5

92

| [ v O [ T VY

,\\
|,

T T T T ]
N @ ]
] 1 1 1 1
N T T | Q{_\’s\l T T T T
N\ ©] R\ @
L —
F .

1 R .

-050 -0.25 0.00 025 050 0.75

ck [wpp

1.00 -0.50 -0.25 0.00

ck /wpp

0.25 0.50

0.75

1.00

Figura 6.5: Relacién de dispersién para ondas transversales en plasmas de protones,
electrones y particulas alfa isotrépicos, isotérmicos y Maxwellianos, donde 3, = 0.3
y Us/va = 0. En naranjo se muestran los modos secundarios H™ para n,/n, = 0.
En azul, se muestran los modos secundarios H™ y el modo alfa-ciclotrén cuando la
densidad de particulas alfa es (a) na/n, = 0.027, (b) 0.068, (c¢) 0.104 y (d) 0.113.

Q, en k = 0, se convierte en un modo secundario h™. Una transicién similar ocurre

entre n,/n, = 0.068 y 0.104 [panel (c)], y entre ny/n, = 0.104 y 0.113 [panel (d)].

En todos los casos presentados en la figura 6.5, las ramas de la relacién de disper-

sién en plasmas de protones y electrones coinciden con las de plasmas con particulas

alfa cuando ck/w,, > 1.7.
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Figura 6.6: Relacién de dispersion y fluctuaciones magnéticas transversales en plas-
mas compuestos por electrones (¥ = e) y dos especies de protones: la componente
principal (v = p), v la componente secundaria (v = b). El plasma es isotérmico,
isotrépico y Maxwelliano, con 8y, = 0.3, np/n, = 0.3 y Up/va = 1.5.

6.2. Haces de protones

Si bien en la seccién 6.1 nos concentramos en analizar fluctuaciones magnéticas y
propagacién de ondas en plasmas con una poblacién de particulas alfa, la discusion
no cambia si el haz de particulas corresponde a otra componente. Por ejemplo, en
la figura 6.6 mostramos las soluciones de la relacién de dispersion A_ = 0 y las
fluctuaciones magnéticas transversales <|6]3’T|2> cuando en el plasma existen haces
de protones.

Comparando con la figura 6.3, vemos que la tnica diferencia es que los modos
secundarios h™ se trasladan, cruzando el eje k = 0 en w = (1, lo cual es consistente

con la ecuacién (6.2) si cambiamos el indice a por b.




Capitulo 7

Resumen y conclusiones

En este trabajo, hemos derivado expresiones analiticas para las fluctuaciones
electromagnéticas en plasmas en estado estacionario, por medio del teorema de fluc-
tuacién-disipacién. La teoria considera plasmas compuestos por miiltiples especies
y distribuciones de velocidad generalizadas. Esta teoria puede ser aplicada a plas-
mas magnetizados y cuyas especies presenten temperaturas distintas, anisotropias
térmicas, velocidades de deriva o velocidades supratérmicas. Sin embargo, estas ca-
racteristicas deben asegurar que el plasma pueda ser considerado estacionario para
que las correlaciones entre fluctuaciones en tiempos distintos existan.

Para el caso especial en que las ondas se propagan a lo largo del campo magnéti-
co de fondo en plasmas Maxwellianos (isotrépicos), las expresiones generales para el
espectro de las fluctuaciones electromagnéticas se reducen a expresiones considera-
das en la literatura [15,25-27]. Aunque existen trabajos similares sobre fluctuaciones
electromagnéticas en plasmas [30,47, 112, 129-133], estos sélo consideran plasmas
no magnetizados o fluctuaciones electrostaticas. En esta tesis y publicaciones pre-
vias [25-27,63], nos hemos concentrado en estudiar la propagacién de fluctuaciones
electromagnéticas en plasmas inmersos en un campo magnético de fondo.

En el capitulo 3, analizamos la propagaciéon de ondas y fluctuaciones electro-
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magnéticas en plasmas magnetizados de protones y electrones isotrépicos y Maxwe-
llianos. Primero consideramos el caso mds simple, en que las ondas se propagan a lo
largo del campo magnético de fondo, por lo que las fluctuaciones magnéticas quedan
completamente caracterizadas por ondas transversales respecto a la direccién de pro-
pagacién de las ondas, mientras que las fluctuaciones de densidad son caracterizadas
por ondas longitudinales.

El nivel de las fluctuaciones magnéticas aumenta para frecuencias cercanas a la de
los modos de Alfvén-ciclotrén y whistler-ciclotrén, mientras que las fluctuaciones de
densidad aumentan cerca del modo de Langmuir. Para estas frecuencias, los modos
colectivos son dominantes y el plasma es transparente a la propagacién de ondas.
Sin embargo, cerca de los modos ordinario y extraordinario no aparecen fluctuacio-
nes magnéticas, puesto que estos modos corresponden a ondas con velocidades de
fase muy altas comparadas con las velocidades térmicas, por lo que hay muy pocas
particulas que resuenen con ellas,

La teorfa cinética lineal predice un ndimero infinito de modos que son altamen-
te amortignados cuando las distribuciones de velocidad son Maxwellianas. Hemos
llamado a estos modos como “secundarios”, puesto que no aparecen si el plasma
es modelado como un fluido. Estos modos son normalmente ignorados debido a su
gran amortiguacion, sin embargo ellos parecen acotar el espectro de las fluctuacio-
nes magnéticas y de densidad. Es més, los modos principales son amortiguados para
las frecuencias en donde las fluctuaciones son intensas, indicando que los modos
secundarios podrian jugar un papel importante en la generacion de fluctuaciones es-
ponténeas, amortignamiento de ondas y en procesos de calentamiento de particulas
en plasmas.

Para plasmas isotérmicos, es decir, cuando protones y electrones tienen la misma




96

temperatura, observamos que la intensidad de las fluctuaciones magnéticas aumenta
a medida que la temperatura aumenta. Ademés, el espectro de estas fluctuaciones
ocupa nimeros de onda més pequeiios (longitudes de onda mas grande). Consistente-
mente, las Iongitudes de onda para las cuales los modos principales son amortiguados
también aumentan con la temperatura. Independiente del valor de la temperatura,
el espectro de las fluctuaciones estd siempre acotado por los modos secundarios.

Notamos que, para valores de ), < 1, es decir, temperatura pequefia o presién de
particulas menor que la presién magnética, las fluctuaciones magnéticas presentan
un aumento pronunciado cerca de las frecuencias ciclotrénicas. Para grandes valores
de fjp, tales que la dindmica de las ondas electromagnéticas es dominada por la
temperatura del sistema, los modos de Alfvén y whistler-ciclotrén ya no se propagan
a la velocidad de Alfvén cuando el niimero de onda es pequeno, y el peak de las
fluctuaciones se mueve a frecuencias més bajas.

Consistentemente con lo anterior, la energia de las fluctuaciones magnéticas au-
menta cuando By, aumenta. De hecho, esta energfa escala como f),%, con o un
ntimero real, para un rango de valores del pardmetro beta, lo cual es consistente con
simulaciones hibridas [28,29,107,108] y experimentos de laboratorio [109].

En el capitulo 4 hemos analizado el efecto de incluir anisotropia térmica. En ge-
neral, la parte real de la frecuencia de los modos principales no cambia, cualitativa-
mente, con la anisofropfa. Sin embargo, las distribuciones de velocidad anisotrépicas
introducen una fuente de energia libre para la excitacién de ondas, por lo que el
plasma puede ser inestable.

Para anisotropias R, < 1, vemos que el modo whistler-ciclotron presenta frecuen-
cias tales que Im (w) > 0, lo que corresponde a una inestabilidad protén-firehose.

Para R, > 1, ocurre lo mismo con el modo Alfvén-ciclotrén, lo que identificamos
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como una inestabilidad protén-ciclotrén. Observaciones en el viento solar [13,31,32]
y experimentos en plasmas de laboratorio [109], sugieren que estas inestabilidades
estan presentes, puesto que la anisotropia parece estar regulada por ellas. Los l{mi-
tes de esta anisotropia corresponden a umbrales bajo los cuales el plasma puede ser
considerado estable.

Num-éricamente, establecemos como el umbral de inestabilidad aquellas aniso-
tropias para las que las soluciones de la relacién de dispersién cumplen Im (w/€,) =
1074, Para anisotropfas tales que Im (w/€2,) < 107, entonces el plasma es conside-
rado estable.

La energia de las fluctuaciones magnéticas es estimada en funcién de la aniso-
tropia para plasmas estables. Encontramos que las fluctuaciones magnéticas aumen-
tan con la anisotropia, especialmente cerca de los limites de estabilidad, y decrecen
rapidamente a medida que fj, o By, disminuyen. Estos resultados son consistentes
con varios afios de observaciones en el viento solar [13]. Esto parece indicar que las
fluctuaciones observadas en el viento solar podrian ser debidas, en gran parte, a
fluctuaciones espontdneas que ocurren localmente en el plasma [27].

Debemos notar que la presencia de inestabilidades puede ser una fuente de fluc-
tuaciones electromagnéticas en plasmas, lo cual ha sido propuesto por medio de
simulaciones hibridas [28,29] y cuasilineales [119]. Sin embargo, estos modelos no ex-
plican la existencia de fluctuaciones' para valores de B, pequefios. Por otro lado, las
fluctuaciones también pueden deberse a turbulencias MHD que se propagan desde el
Sol, lo cual puede ser-relevante si los tiempos de expansién de estas turbulencias son
mucho menores que los tiempos caracteristicos de las fluctuaciones.

En el capftulo 5 estudiamos la propagacién de ondas y fluctuaciones electro-

magnéticas cuando las distribuciones de velocidad tienen colas supratérmicas, mo-




98

deladas como el producto de una Maxwelliana y una funcién kappa. Analfticamente,
todos los resultados para plasmas Maxwellianos pueden ser recobrados en el limite
K — 00.

El nimerc de modos secundarios es proporcional a x. En el limite ¥ — o0,
recobramos el resultado para plasmas Maxwellianos, donde el nimero de modos se-
cundarios es infinito. Ademds, se encuentra que estos modos no acotan el espectro de
las fluctuaciones magnéticas, puesto que hay un exceso de particulas con velocidades
mayores que la velocidad térmica, es decir, las distribuciones kappa representan una
distribucién que es efectivamente mas ealiente que una Maxwelliana. Este resultado
sugiere un método de diagndstico para determinar si el plasma es supratérmico, por
medio del espectro de las fluctuaciones.

Estas distribuciones introducen un nuevo tipo de energia libre, por lo que el
plasma puede ser inestable para valores de & < oo. En efecto, notamos que las
inestabilidades son més grandes a medida que & decrece. Esto implica que los limites
de inestabilidad cambian respecto al caso Maxwelliano. Aun asi, no se observan
cambios cualitativos en la energia magnética.

En el capitulo 6, analizamos plasmas Maxwellianos donde hay especies de particu-
las con velocidades de deriva. Notamos que las soluciones de la relacidén de dispersién
y el espectro de las fluctuaciones pierden su simetria respecto a cambios del niimero
de onda k& — —k. Aun asi, los modos secundarios siguen acotando el espectro de las
fluctuaciones.

Para el caso de haces de particulas de helio ionizado, existe un grupo de modos
secundarios con frecuencias cercanas a la frecuencia de ciclotrén de estas particulas.
Ademsés, observamos que uno de los modos secundarios se convierte en uno prineipal

(en el sentido que también es solucién de la relacién de dispersién en plasmas tipo
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fluido) cuando existen mds especies en el plasma. El espectro de las fluctuaciones
magnéticas presenta bandas cerca de cada una de las frecuencias de ciclotrén.

Aunque las fluctuaciones electromagnéticas que se propagan a lo largo del campo
magnético de fondo By parecen ser relevantes en la contribucién de fluctuaciones
electromagnéticas en el viento solar, también es clerto que el movimiento aleatorio
de las particulas deberia dar origen a fluctuaciones con ky 0, es decir, que se
propagan en direcciones arbitrarias, no privilegiadas, respecto a By. Analizamos las
fluctuaciones espontaneas {capitulo 3) cuando el dngulo de propagacién, definido por
tanf = kJ_/.’C", es de 8 = 30°,

En general, no es ficil separar analiticamente la relacién de dispersién para ondas
longitudinales y transversales respecto a By. Aun asi, los modos secundarios acotan
las fluctuaciones electromagnéticas, los cuales aumentan cerca de las regiones de
transparencia (cerca de los modos normales), al igual que el caso de propagacién de

ondas en la direccién de By,




Apéndice A

Funciones de Bessel

Las relaciones de dispersién para ondas electromagnéticas propagéndose en un
dngulo # respecto a un campo magnético de fondo, como las discutidas en la sec-
cién 2.1, pueden ser escritas en términos de sumas infinitas de productos de funcio-
nes de Bessel. En este capitulo discutiremos algunas propiedades de las funciones de
Bessel de primer tipo de orden n, J,, y las funciones de Bessel modificadas de primer

tipo de orden n, I,.

A.1l. Definicion

Las funciones de Bessel corresponden a una solucién de la ecuacién diferencial de

segundo orden [134,135]
2y'(2) + 29/ (2) + (2" — o) y(2) = 0, (A2)

la cual aparece en muchos problemas con simetria cilindrica, donde @ = n es un
ntimero entero, o en problemas que involucran coordenadas esféricas, donde o =
n + 1/2 es un ndimero semientero. En particular, estas funciones surgen al calcular
los efectos de ondas planas en el movimiento de particulas cargadas alrededor de un

campo magnético de fondo (ver apéndice C).
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Figura A.1: Gréficos de J,(z) (a) y de I,(z) (b) como funcién de z para n =

La solucién que es regular en el origen —y por tanto, la que tiene especial interés
en este trabajo— es y(z) = J,(2), conocida como la funcién de Bessel de primer tipo

de orden a, cuya expansion en serie de potencias es

Re(a) 2 0. (A.2)

)

Jalz) = 2
a(2) n;vn,lr(vn-l-ﬂf"‘l) (2)

Mediante el cambio de variables = — iz en la (A.1), se obtiene una ecuacién

diferencial cuyas soluciones son las funciones modificadas de Bessel, definidas como
La(2) =12 002). (A.3)

En la figura A.1 mostramos las funciones J,(z) e I,(z) como funcién de z para
distintos valores de n. Vemos que las funciones .J,, son oscilatorias, mientras que I,
son funciones exponencialmente crecientes.

Para indice n entero, las funciones de Bessel .J,,(x) corresponden a los coeficientes

en la expansién en series de Laurent en torno a s = 0 de una funcidn generatriz (134,
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135], dada por

w4§G~3}=fi¢@w. (A4)

n=-—o00 R
Usando el cambio de variables s = €', se obtiene una forma alternativa a la

ecuacion (A.4):

20 = N " Jo(2)e™. (A.5)

n=—00
A.2. Relaciones de recurrencia
Usando (A.2) para o = n un niimero entero positivo, se encuentra que

Joal2) = (-1 Ju(2), (A.6)
I_n(2) = In(2). (A7)

Derivando (A.4) respecto a s 6 z, y comparando potencias en s, se encuentra

respectivamente las relaciones de recurrencia

2 () = Jaa(8) + a2 (A-8)

2Ju(2) = Jn-a(2) = Jua(2), (A.9)

con las cuales podemos determinar J,(z) y su derivada para n > 1 a partir de Jy(2)

y Ji(z). Luego, usando (A.3), se tiene

%%@=%4@*%M@: (A.10)
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A.3. Reglas de adicién de producto de funciones
de Bessel

Fl producto de la expresién (A.5) con su complejo conjugada, es

1= i i Jn(2) I (2)el "™ (A.12)

n=—00 TM=—00

Integrando (A.12) respecto a ¢ entre 0 y 2z, se obtiene

o0

> [P =1. (A.13)

n=—0oc

De la misma forma, multiplicando por cos ¢ 6 cos? ¢ e integrando respecto a ¢ se

obtiene, respectivamente,

oo

3 nlh)] =0, (A.14)
> P a2)] = ”2—2 (A.15)

Derivando (A.5) respecto a z y multiplicindola con su complejo conjugada, para
Iuego integrar respecto a ¢, se encuentra
= 1
> @ = 5 (A.16)
n=—o0

Derivando las expresiones (A.13)- {A.15) respecto a z, se encuentra

> Tu2)dn(z) =0, (A.17)
i nd,{(2)Jn(2) =0, (A.18)
S RIAE) = £ (A19)

n=—00
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Se puede demostrar, usando técnicas de integracién en el plano complejo, la regla

de adicién de Lerche-Newberger [136,137]

Z: (—l)ﬂja_?::fjt]ﬁ+7n(z) _ Sinz;’?r) Jotyu(2) T—yu(2) (A.20)

relacién que puede ser usada para encontrar una forma alternativa al temsor de

susceptibilidad definida en (2.37) y (2.38) {58,67].

A.4. Integrales que involucran funciones de Bessel

Como se verd en el apéndice C, la relacién de dispersién se puede escribir en

términos de integrales de la forma

2 1 ﬂ‘? -+ b2 ab
PPz = —_—— -
/0 de xe Jnlaz)Jp(bx) 52 exp [ = } I, (2 2) ) (A.21)

las cuales son llamadas integrales exponenciales de Weber de segundo tipo [135]. En
la figura A.2 graficamos la funcién

1 _-» 0°
= — — P2 Ll
Enlp) = 5¢ In( 2) , (A.22)

y su derivada, Z,(p), para distintos valores de n.

Usando (A.21) y (A.22), se puede demostrar que

|tz ae e =2400), (A.23)
| o st (o) o) = 250, (A.22)
| w st ool = T550) - 5200 (A.25)

0 p

Usando las relaciones de recurrencia {(A.7), (A.10) y (A.11), se encuentra las
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Figura A.2: Grifico de Z,(p) (a) y su derivada (b) como funcién de p para n =

{0.....5}.

relaciones de recurrencia para la funcion =,,

£ (5] = Eals)- (A.26)
%En(p) i)~ Bl (A.27)

2= (1- L)z + (1 L) mal). ()



Apéndice B

Funcién de dispersion de plasmas
modificada

Si las distribuciones de velocidad estdn dadas por {2.73), entonces las integrales

en (2.37) respecto a la velocidad paralela pueden ser escritas en términos de la funcién

Im (&) > 0, (B.1)

A.-c T 27 —F
Z.(8) dz [ m] ’

VTS =€ K
donde z,, es un limite de integracién que asegura que el término entre paréntesis sea

positivo en ese intervalo,

- {\/——n k<0 (B2)

o k>1/27

y A, es una constante de normalizacién dada por

M K2<0
Ay = Vciml“@ : (B.3)
() K> 1/2

VN CED)

Llamaremos a la funcién Z,, definida en (B.1), como funcién de dispersion de
plasmas modificada. El nombre de esta funcién fue propuesto por Summers y Thor-
ne [73], sin embargo, la forma que usamos en esta tesis es ligeramente distinta y se

acerca més a la usada por Hellberg y Mace [77].
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En el Hmite & — d-00, se tiene que Aio =1y Zio(8) = Z(£), donde

Z(€) = —-\/1? f_ ” dm;_—_zg, Im () > 0, (B.4)

es la funcidn de dispersion de plasma estdndar definida por Fried y Conte [138], la

cual puede ser escrita en términos de la funcion error
Z(€) = iv/me ¥ [1 4 erf(i)] . (B.5)
No es dificil ver, a partir de (B.4), que

Zn(_g*) = —Z}:(E) ’ (BG)

Z(6) + Zy (=€) = 2iVTA, [1 + %:| - . (BT)

Una extensién de (B.1} y (B.4) para Im (§) < 0 requiere una continuacién analiti-
ca del integrando para z complejo y un anélisis cuidadoso de los contornos de integra-
cién segiin la descripcién de Landau [69,73,77,139,140]. En las siguientes secciones
discutiremos una derivacién analitica para Z,; con la cual no es necesario elegir un

contorno de integracion.

B.1. Relacién de recurrencia

Derivando (B.1) respecto a &, € integrando por partes, obtenemos

Py [ & 24,
Zn(&) - K1 Aﬁ—%—l [1 + CZK‘{'I(C)I H (BS)
donde ¢ = £+/1 + 1/&. Se puede comprobar facilmente que
24, 1 K41
={2— - .
— ( R) i (B.9)

por lo que, finalmente, se tiene

AGE (é - 2) [1+£ 1+ (gﬂ)] , (B.10)
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Esta tltima ecuacién puede ser usada recursivamente para encontrar derivadas
superiores de Z,.. Notemos que debemos imponer la restriccién adicional & < —1

para valores de x negativos. Para los limites x — %, Kk — —1y & — too, se tiene

1/2(6) =0, (B.11)
Z14(8) = -3, (B.12)
Z'(6) = —2[1+£2(8)] - (B.13)

La ecuacién (B.13) corresponde a la relacién de Fried y Conte para la funcién

Z [138].
B.2. Ecuacion diferencial para Z,

La primera y segunda derivadas de (B.1) respecto a £, pueden ser escritas como

gz;(§)+zn(§)=% _z tor e [1+"’—2]_ , (B.14)
Z,(&) = ij— _;.: @ ix G [H%z]_ : (B.15)

Derivando (B.14) respecto a &, se tiene

24, [ 215
E2Z(6) + 262, (€) = 75 ) ds:-(mf—i)B [1+%] : (B.16)

Sumando (B.16) y dos veces (B.14), obtenemos

E°Z,(8) +4£Z,(6) +22.(8) = 2\}47_7 Brevas _2) [1+ 2]_';. (B.17)

Ahora, multiplicamos (B.17) por 1/ y sumamos esta expresién a (B.15). En la

expresién resultante, se resuelve la signiente integral mediante integracién por partes,

e [ s [1+?ﬂ“”“—z(1—1) €29+ 200 @)
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Finalmente, la ecuacién diferencial para Z,(§) es
&N u 1N fo _
1+ ™ Zpe)+21+ - EZ)(E) +2Z.(6)=0. (B.19)

B.3. Expresion analitica para Z,

La ecuacién (B.19) tiene puntos singulares regulares en &x = /=K ¥ £oo =+ 0.
Cuando x < —1 {(x > 1/2), £+ se encuentra sobre el eje real (imaginario). Para
Kk — %00, 1 se acerca a Eeo-

Podemos encontrar una solucién a {B.19) en torno a uno de los puntos regulares
£... Notemos que, a partir de (B.1), podemos encontrar un valor exacto para Zy y su

derivada en £ = £;, de donde

Zuen = 5= (5 -2) (B.20)
2460 = 55Ty (é - 2) - (B.21)

Considere el cambio de variables £ = $(1—£/€4) ¥ lafuncidn ®(t) = Z.(£)/Z (&),

de modo que ®(0) = 1. Reemplazando en (B.19)—(B.21) obtenemos, equivalentemen-

te,
Ht — 1)8" (1) + (s + 1)(26 — 1)@'(£) + 26B(t) =0, (B.22)
B(0) =1, (B.23)
&'(0) = %2_’: - (B.24)

La ecuacién (B.22) y las condiciones en £ = 0, (B.23) y (B.24), puede ser compa-

rada con la ecuacién hipergeométrica confluente, con solucién

B(t) = o F1 [1,2k; 6 + 11 (B.25)
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o0 bien,
1, 1 ¢
Zx(&) = :\/_—K 2F1 [1,2f~s;m+1;§ (1 — \/__K)] . (B.26)
Usando la definicién de las funciones hipergeométricas, vemos que para x entero
se tiene
N & -1 _ 1 —s+L
Zx(8) = 53/2 (.‘;; 2)! Z - _;-zfﬁl e (2z\/_ 1) ’ (B.27)

es decir, Z, se puede escribir como la razén entre un polinomio de grado x —1y un
polinomio de grado . Por lo tanto, Ia funcién Z, tiene un polo simple £ = —iy/k de
multiplicidad & y & — 1 ceros.

Notemos que las funciones hipergeométricas y, por lo tanto, la funcién Z, en la
ecuacién (B.26), son multivaluadas para valores reales (no enteros) de x. Para tener
una funcién univaluada de Z,, elegimos —7 < arg(¢) < #. Esto introduce un corte de
rama desde & = 4./ hasta £ = ico a lo largo del eje Im (£), y restringe el nimero
de ceros de Z a [k — 1], donde n = [&] es el nlimero entero més chico que cumple
n > k. Esta propiedad hara que el nimero de soluciones de la relacién de dispersién,
ecuacién (2.44), sea finito si £ es un nimero finito.

La evaluacién numérica de la funcién Z(£), ecuacién (B.5), ha sido hecha con un
cédigo C++ que implementa un algoritmo escrito por Poppe y Wijers [141,142]. De
Ia misma forma, la funcién Z.(£), ecuacién (B.26), ha sido evaluada numéricamente

mediante un algoritmo en C++ escrito por Michel y Stoitsov {143].
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B.4. Expresiones asintéticas

Usando la definicién (B.1) y expandiendo (1 — ¢/€)~" en torno a cero, se puede

demostrar facilmente que

([ (—k)T (g— — hc)

, k<-—1
= P(e+}) I‘(E—n—{—%)
Z T : (B.28)
VT K,EI‘(H—E—%) 172
S CEE

Notamos que para ambos casos & < —1 y & > 1/2, los primeros términos en la

gerie B.28 son

1 IR 1 32 1
Z ()= —=— o 1 .
@ £ 2k—36 4k?—16K+15¢5 (B.29)




Apéndice C

Casos especiales de propagacién de
ondas

Las propiedades macroscépicas del plasma estdn descritas completamente por la

forma. del tensor de susceptibilidad xz(-;) = xE}-’)

[k, w] de cada especie v, introducido en
la ecuacién (2.37). Para algunos casos limite, la forma de xg’) se reduce considerable-
mente, por ejemplo para propagacién paralela (k = kj2) o perpendicular (k = &, £)
respecto al campo magnético de fondo By, o para plasmas frios. En el limite no re-
lativista y cuando la funcién de distribucién se comporta como una Maxwelliana en
la direccién perpendicular y como ley de potencias en la direccién paralela respecto

®)

a By [ver ecuacitn (2.73)], el tensor x;;’ se puede escribir como

2 -
L) ST O R I ¢
e & i Cv Oy fy
o) . 1% _¥ on) pr(m) (n) __t o m
X‘.',_') 7rw2 I QUSZ I(l -SgKl \/ESZ K2 y (C]_)
1 n T 2 k¢ k1] te?
_P_gmpm _t gt S

oy Ry

VR, ?
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donde
Sl(ﬂ) = Za(oy), (C.2)
ny _ 1o
Sz( ) = 55;(9:/)5 (03)
2
m _ N Ov -
Sg = Q_Eun(é’u) - "2_‘—‘;1(90) ’ (C.4)
1
n Ky — 3 i n mn n
K" = = 2R, [14 ¢ Ze, n ()] + (€ — )20, (67) -1, (CH)
KM = O 4 (5.@ . uﬁz_ ) K™, (C.6)
llv
@_ 1 [0, O\ (i, U
K3 RU [( v + 'I'.L",, ’U,"p + éy -+ 'U:"y K2 . (07)

donde las funciones especiales =, y Z, estdn definidas en las ecuaciones (A.22) y

(B.26), respectivamente, y donde R, = u3,/ uﬁ,,; ov = kiua,/Q; f,gn) = (w—kl, —

n&) [kpug; y ng"') = &(;”)\/ 1+ 1/kp.

C.1. Propagacion paralela: £, =0
Para este caso pi, = 0. De acuerdo con (A.2), (A.3) y (A.22),

lim Z,(p) = — (3)2” F 2y O(a:“)] , (C.8)

p—0 T al\2) |2 4
y las relaciones de recurrencia (A.26)—(A.28), entonces se encuentra ficilmente que

KV kD kY gDy o

@ _, 1%

oo i kP KTPaR{? 0 [, (C9)

0 0 AK®

donde Kén) se rechice a

(0 _ fw 3 w 2 (0) (0)
K37 = - 1+ ¢ Z,,+1(™)] - (C.10)

Eyuyy
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Bl tensor de dispersién en el vacio es diagonal en este lfmite,
Ai; — diag(l — R fw?, 1 — K w?, 1), (C.12)

mientras que el tensor de dispersién A;; tiene una estructura en blogues similar

a (C.9). La relacién de dispersién se reduce a
det(A,‘j) = A+A_Azz = 0, (012)

donde Ay = A, iAg, corresponde a la parte transversal de ondas circularmente po-
larizadas derecha (+) e izquierda (—), y A, es la parte longitudinal. Explicitamente,

tenemos
2
Ar=1-— 323 + P”K(*” , (C.13)
v
A=1+2% %ng . (C.14)

La forma del tensor de correlaciones del campo eléctrico (6]3',— 6.5';), definido segiin
(2.64) y (2.65), también adquiere una forma en bloques similar a (C.9), cuyas com-

ponentes son

(8E) = (|55,P) = 2 7 kT

Arox %l + Awyxé'é’] (C.15)

w? — K ALA_
SELSH = — (55, 552) = — 2T NN g | A = Assxey
{ 3y = — (88 8E7) = __chzZB_LuE e ,
(C.16)
32m? X(V)
P A
(]817 [ > ; Ky — kBﬂIUIm [Azz] e (0‘17)

Se debe evaluar la expresién (C.17) con cuidado. Debido a la forma de la funcion

de distribucién para velocidades v, es necesario evaluar XS:;’ y A, en k, — 1 en vez

de k, para la especie v, pero dejando los valores de otras especies fijas.
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Si definimos las cantidades polarizadas 8 Ex. = (8B, & z'SE'y) /2, entonces obtene-
mos la representacién diagonal

. 3212w )
2 — ——— lod -
<|5E:|:] ) = w2 — C2kﬁ Ey LBTJ_,,III]. I:A:E . (0.18)

Las fluctuaciones de campo magnético longitudinales son nulas en este limite,

mientras que

(I5B) = L (8l (©19)
~12N k2 12
(I8pl*) = @E)—z(lwzl ) - (C.20)

C.2. Propagacién perpendicular: k=0

En este caso, el argumento de Z,(£) es § > 1, por lo que usaremos al expan-
sién (B.28). Notar que estas expresiones son vélidas para Im(£) > 1, mientras que
para Im(¢) < 0 deberfamos agregar la contribucién de las resonancias segun. el for-
malismo de Landau. Aun asi, esta contribucién es pequefla para £ > 1, por lo
que podemos despreciarla. Si consideramos sélo los dos primeros términos de la se-
rie (B.29),

1 1
Zu(E) =~ — '%L_sg—s (C.21)

en las expresiones (C.5)—(C.7), y usando el limite £ — oo, obtenemos

my @

K = o (C.22)
w_ w U

K2 - W — TLQV u][u ) (0.23)
w_ 1 (U, K n \ 1

Ka" = R, (uﬁv + sy — 3) (w — 82, 2° (C.29)

No se puede obtener una forma simple para el tensor de correlaciones (8E;8E7).

Sin embargo, debemos tener cuidado al evaluar (2.64), de la misma forma que
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en (C.17), puesto que

(8E;5E;), L2
(s5:55,)" = B‘ly (C.25)
S kBTu . (8F;8E;),

Si w es una cantidad puramente real, enfonces X y A;; también lo serén, por lo

que las fluctuaciones electromagnéticas en este caso serdn idénticamente nulas.

C.3. Plasmas bi-Maxwellianos: || > 1

En este limite, tenemos que (y () — ¢y Z(€) = Z(€) [ver apéndice B]. Luego,

podemos simplificar la expresién para K- %") de modo que
K = R, — 1+ [67 + (B, — DEP] Z(E). (C.26)

Ademés, para propagacién paralela podemos escribir (C.17) y (C.18) en forma

compacta como

3202 — kT @
ap = ] ogs, o)

donde My =1y A =1- Czkﬁ/wg.

Para propagacién perpendicular, la ecuacién (C.25) se reduce a
(55,5)0 = ——— (515 8157) .28
t Ty T kBT'ﬂu : Jiu ( . )
C.4. Plasmas frios: T — 0

Para plasmas frios, asumimos que Ty, — 0, Tjp =+ 0y T_L,,/fl"", — 1. Este limite

es equivalente al de las secciones C.1 y C.2, donde la susceptibilidad toma la forma

rd
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de la ecuacién (C.9), con

(:;:) —_ W — k"Uy
K1 w—-kilUy:FQ,,’
2
© _ by +1 W
K 2Ky (w — kﬂU,,) '

Las fluctuaciones electromagnéticas son despreciables en este limite, como se pue-

de ver en las ecuaciones (C.15)—(C.17T) para temperatura cero.




Apéndice

D

Lista de notaciones

By

va = Bo/+/4mnpmy

— 2 a2
R, =i, /uj,

By = 8rn kTl BY

dv
h
Ty
p

C2k2 kzkj
)\ij = d;; — -ST ?2—
Ay =rg+4r 5, x5
F, = Fu(‘”..h”[])
Uy
X(k,w)

Q= QVBD/mvC

5)

Campo magnético de fondo

Velocidad de Alfvén

Anisotropia térmica (equivale a Ty, /T )
Parametro beta de la especie v
Carga eléctrica de la especie v

Densidad de corriente

Densidad de particulas de la especie v
Densidad de carga

Tensor de dispersién en el vacio, Ec. (2.27)
Tensor de dispersién para el plasma, Ec. (2.40)
Funcién distribucién de velocidades, Ec. (2.73)

Velocidad de deriva de la especie v
Transformada de Fourier-Laplace de X (r, t)

Frecuencia ciclotrénica de la especie #
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Ky Indice para distribuciones no Maxwellianas

My Masa de la especie v

Wpy = \/W Frecuencia de plasma de la especie v

xg’) Tensor de susceptibilidad de Ia especie v, Ec. (2.37)

Ugy = +/2ksTon /M0 Rapidez térmica, o = {1, ||}

= Funcién escalada de Bessel modificada, Ec. (A.22)

—n

5,(,”) = (w — byl — nll)/ kg Factor de resonancia, Ee. (2.91)

Z, Funcién de dispersién de plasmas, Ec. (B.26)
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