Aceleracién y Calentamiento de lones en
el Viento Solar

Tesis
entregada a la
Universidad de Chile
en cumplimiento parcial de los requisitos
para optar al grado de
Doctor en Ciencias con mencion en Fisica
Facultad de Ciencias

por
Pablo Sebastidan Moya Fuentes

Octubre, 2011

Directores de Tesis: Dr. J. Alejandro Valdivia
Dr. Victor Munoz




FACULTAD DE CIENCIAS
UNIVERSIDAD DE CHILE

INFORME DE APROBACION
TESIS DE DOCTORADO

Se informa a la Escuela de Postgrado de la Facultad de Ciencias que la Tesis de

Doctorado presentada por el candidato
Pablo Sebastian Moya Fuentes

ha sido aprobada por la Comisién de Evaluacién de la Tesis como requisito para optar
al grado de Doctor en Ciencias con mencién en Fisica, en el examen de Defensa de

Tesis rendido el dia 14 de Octubre de 2011.

Directores de Tesis m ]/W/z/m
/

Dr. J. Alejandro Valdivia

Dr. Victor Munoz

Comisién de Evaluacién de la Tesis

Dra. Marina Stepanova

Dr. Jaime Araneda

Dr. Adolfo Figueroa-Vinas

Dr. Rodrigo Soto




A mis padres
y especialmente a mis abuelos.
Sin su historia y ejemplo

esta tesis jamds se hubiese escrito.

\J




111
BIOGRAFIA

Naci a las 16:57 del sdbado 8 de octubre de 1983. Mis
padres, Maria Inés y Victor, acordaron llamarme Pa-
blo Sebastidn. 2 afios después nacié mi hermano Javier
y hasta que cumpli 5 afios vivimos en la comuna de
Maipi. Mi ingreso al Colegio Francisco de Miranda de
Penalolén, nos obligé a cambiarnos de casa. Cuando
pasé a primero basico nos cambiamos a La Reina. En
el colegio transcurrié gran parte de mi vida. Nunca
fui a otro colegio. Desde kinder hasta cuarto medio,

13 afios completos, nunca me puse un uniforme. A la

distancia agradezco profundamente ese hecho.

En ese ambiente, y con el mas absoluto apoyo de mi familia, creci, conoci a mis
mejores amigos y a mi amada Pia. En el intertanto mis padres se separaron y pasamos
tiempos dificiles. Lo bueno es que la vida siempre me ha dado recompensas. Ahora
mi familia es mas grande y tengo dos hermanos mas. José Manuel y Alvaro.

El ano 2001 sali del colegio y tuve que elegir una carrera. Digo carrera porque
nunca hubo opeién a la Universidad de Chile. No podria haber estudiado en otro
lugar. Después de un ano de dudas en Ingenieria el ano 2003 ingresé a Ciencias a
estudiar Fisica. Aqui he pasado algunos de mis mejores afios y también me he hecho
de grandes amigos. El 2007 ingresé al programa de Doctorado y aqui estoy, feliz de

haber elegido ser cientifico.




v

AGRADECIMIENTOS

Para comenzar quisiera darle las gracias a mi familia. Yo no serfa quien soy si
no fuese por su ejemplo, su amor incondicional y todo lo quel me han ensefiado. A
mis padres Maria Inés y Victor, a mis hermanos Javier, José Manuel y Alvaro, y a
especialmente a mis abuelos maternos Marfa y Raiil, y a mis abuelos paternos Rosario
y Victor. Gracias a ellos mis padres me han entregado mucho més que educacién y
gracias a su ejemplo es que he llegado donde estoy. Agradezco también a quienes con
el tiempo se han vuelto familia. Gracias a Claudia, a Achim, a Natalia y a Benjamin
por aceptarme y quererme como lo hacen.

Quiero agradecer de manera especial a Pia Vallejo. Faltan las palabras para ex-
presar lo que siento por ella, pero me quedo tranquilo porque estoy seguro’ que ella
sabe, tan bien como yo, que esa falta es sobrepasada enormemente por el profundo
amor que compartimos. Le agradezco por todo. Yo no serfa el hombre que ;;oy si no
fuese por ella. Aprovecho el espacio para agradecerle por su esfuerzo sobrehumano,
y de disculparme por mi comportamiento de los dltimos meses. De no ser por ella ya
no tendriamos casa. El hecho de que esta tesis pueda leerse en gran parte es gracias
a ella. Agradezco también a su familia por haberme aceptado como uno mis, con
todo lo que eso pueda significar.

Agradezco a los amigos que he conocido a lo largo de mi vida. A Camilo Jara,
Andrés Kramarenco, Juan Pablo Soto y Nicolds Séez, mis compaiieros de la infancia y
adolescencia; a Cristian Farfas, Patricio L'Huissier, Max Ramirez y Victor Pinto, mis
més grandes amigos de la Universidad, y a Felipe Asenjo, Der.ﬁsse Pastén, Roberto
Navarro, Macarena Muiioz y Rodrigo Lépez, mis compaiieros de oficina. Todos ellos
han sido importantes durante mi vida. Les agradezco por su amistad, paciencia y

apoyo. En particular, 2 Macarena Dominguez y a Sebastidn Godoy. Gracids a ellos




esta, tesis pudo ser terminada e impresa. Les estaré siempre agradecido.

Agradezco también a quienes han marcado mi formacién cientifica. A los pro-
fesores y funcionarios del departamente de Fisica dela Facultad de Ciencias y es-
pecialmente a Alejandro Valdivia, Victor Mufioz y J?sé Rogan. Al profesoér Rogan
por haber sido el primer académico en recibirme cuando por pé'imera vez viﬁe a esta
Facultad, y a los profesores Valdivia y Mufioz, los directores de este trabajo de tesis,
por todo lo que significa estar casi 5 aflos a cargo de un proyecto de tesis doctoral.
A los tres, en particular, les agradezco por su confianza en mi trabajo. Aigra.dezco
también a los integrantes de la comisién. Cada comentario y ‘correccién han hecho
que este trabajo sea mucho ms de lo que escrib{ inicialmente.

De mi estadfa Estados Unidos, agradezco al Dr. Adolfo Vifas por todo lo que
aprendi durante mi pasantia en NASA. A a él, su sefiora Lourdes, y su, familia,
as{ como a Roberto, Carolina, Joel, David, Yoli, Manuel y Carol, les agradezco la
hospitalidad, la compafifa y la calidez humana tanto conmigo como con Pia.

Para finalizar agradezco a todos quienes hicieron posible mi solvencia econémica
durante mis afios en el doctorado. A CONICyT por la Beca Nacional de Doctorado
D-21070397 (2007) que me fue adjudicada, al sistema Becas-Chile por la beca que
me permitio realizar una pasantia en Estados Unidos duranté el afio 2010, y a los
proyectos de investigacion de mis directores de tesis que hicieron posible mi asisten-
cia a congresos y mi sustento durante los iltimos meses. A todos quienes deberfan
estar en estas péginas y, por alglin mofivo no éstan presentes, mis més sinceros

agradecimientos.




Indice

3.2
3.3.

Resumen X

Abstract X1

1. Introduccién 1

2. El Sol, la corona solar y el viento solar 8

2.1, ElSol . ... e e e 9

2.1.1. Elpardmetro S . . . . . .« o . . e e 10

22, Elvientosolar . . . . . . . . . .. e e 12

2.2.1. ModelodeParker . . . . . . ... ... ... ... . ..., 14

2.3. Aceleracion y calentamiento deiones . .. ... oL oL L. L. 17

3. Teoria lineal 21
3.1. Relacién de dispersién en un plasma de Vlasov en presencia de un

campo magnéticodefondo . . . . ... o Lo o oo 22

Relacién de dispersién en un plasma tipo viento solar . . . . . . .. 27

Aproximacidn semifrfa . . . . . . .. L L e 30

3.3.1. Parte real de la relacién de diépersién .............. 31

3.3.2. Parte imaginaria: Tasas de crecimiento y amortiguamiento . . 35
VI




VII

3.4, DISCUSIOIL  » o o v v e e e e e e e e e e e e e e e e e e e 38
. Modelo cuasilineal 41
4.1. Beuaciones basicas . . . . . . o e e e e e e e e e e e 42

4.2. Evolucién temporal de los pardmetros macroscépicos para funciones

de distribucién bi-Maxwellianas . . . . ... ... ... ... ... .. 46
4.2.1. Fcuacionesnormalizadas . . . .. ... ... ... .. ..... 50
4.3. Aplicacién para plasmas semifrios . . . . .. ... ... . .00 52
4.3.1. Aproximacién semifria de las funciones K}, , K%, ,y K%, . . . . 53
4.4, DIscusifn . . . . o o i e e e e e e e e e 56

. .Evolucién cuasilineal de un plasma compuesto de electrones

y protones 59
5.1. Solucién numérica del sistema cuasilineal . . . . . .. ... ... ... 63
5.1.1. Caso 1: Espectro inicial gaussiano . . . . ... ... ... ... 64

5.1.2. Caso 2: Espectro inicial tipo lorentziano . . . .. .. ... .. 69

5.2. Resumeny discusién . . . . . . . . . v vt v it ittt 74

. Evolucidén cuasilineal para un plasma tipo viento solar 77
6.1, Relacibndedispersién . . .. . ... .. ... ..o L 78
6.2. Efectos tipo cascada para un espectro magnético gaussiano . . . . . . 84
6.3. Resumen y discusion . . . . . .« v v v v v v v b e e e e 90

. Modelos hibridos 97
7.1. Ecunaciones para un plasma hibrido . . ... ... ... ... ... .. 98

7.1.1. Plasmas hibridos con electrones no inerciales y presién escalar 101

7.2. Modelosde cajaenexpansion . . . . . . . . .. v i i e 102




7.2.1. Transformacién de las derivadas en tiempo y espacio . . . . . 105
7.2.2. TFeuaciones para el campo electromagnético: Formulacién de
campo magnético . . . . . .. ..o e 107

7.2.3. Ecuaciones para el campo electromagnético: Formulacién de

potencial vector . . . . . . .. L L o 109

7.3, RESUIMICIL . -« & v v e e e e e e e e e e et e e e e e e e e e e 111

. Consideraciones sobre simulaciones hibridas 113
8.1. Consideraciones sobre el sistema de referencia . . . ... .. .. ... 115
8.2. El método Particle in Cell (PIC) .. ... ... ... ... ... ... 117
8.3. Simulaciones hibridas para un plasma en expansién . . . . ... ... 123

. Simulaciones hibridas 127

9,1. Simulaciones hibridas de un plasma compuesto de electrones y protones128

9.2. Simulaciones hibridas de un plasma tipo viento solar . . . . .. ... 133
9.3. Resumen, discusién y comparacidon con resultados cuasilineales . . . . 142
10.Conclusiones =150

A. Derivacién general de la relacién de dispersion en un plasma

no colisional en preséncia de un campo magnético de fondo 158
B. Propiedades de la funcién de dispersién de plasmas 165
B.1. Integralesrelacionadas . . .. .. .. ... .. o 166
B.2. Expresiones asintdticas . . . . . . ... L L oL 166
C. Leyes de conservacién en la teoria cuasilineal 168

C.1. Conservacidn de particulas . . . . ... ... .. ... .. .. ..... 168




C.2. Conservacién de energia

.........................

C.3. Counservacién de momenturm . . . . . . . . . ... .. .. e e e e

Referencias




Resumen

Respecto al problema de la aceleracién y calentamiento de iones en el viento solar,
observaciones recientes y resultados tedricos parecen indicar que la mayor parte de
los procesos de aceleracidn y calentamiento del plasma ocurre a unos pocos radios
solares de distancia respecto del Sol, y que el mecanismo principal corresponde a
la absorcién resonante de ondas electromagnéticas tipo ién-ciclotrén por parte de
las particulas. Para estudiar este problema, en este trabajo de tesis se considera la
interaccién onda particula y la evolucién de ondas electromagnéticas propagédndose
a través de un plasma compuesto de electrones, protones y una porcién minoritaria
de particulas . El andlisis presentado ha sido hecho a partir de dos enfoques: (1)
una teoria cinética cuasilineal para estudiar la transferencia de energfa entre ondas
y particulas, y la posterior aceleracién y calentamiento de los iones; (2) la realiza-
cién de simulaciones numéricas hibridas en una dimensién espacial, con y sin incluir
un modelo de caja en expansién que emula la expansién esférica del viento solar,
para investigar la interaccién completamente no lineal entre ondas y particulas. Los
resultados numéricos de ambos enfoques indican una evolucién anisotrépica de las
temperaturas de ambas especies a expensas de la energia del espectro inicial de on-
das; en un efecto tipo cascada se observa la aparicién de modos de frecuencias méas
altas que las consideradas inicialmente. Tanto el calentamiento del plasma como la

cascada de energfa fueron més eficientes en el anlisis no lineal que en el cuasilineal.




Abstract

On the problem of acceleration and heating of ions in the wind solar, recent
observations and theoretical results seem to indicate that most of the processes of
acceleration and heating of solar wind plasma occur within a few solar radii from
the Sun, and that the main mechanism corresponds to the resonant absorption of
ion-cyclotron waves by particles. To address these issues, in this thesis we study
the wave-particle interaction, and the evolution of electromagnetic waves propaga-
ting through a plasma composed of electrons, protons and a small concentration
of a-particles. The analysis presented has been made using two approaches: (1) a
quasilinear kinetic theory has been developed to study the energy transfer between
waves and particles, with the subsequent acceleration and heating of ions; (2) one-
dimensional hybrid numerical simulations have been performed, with and without
including an expanding-box model that emulates the spherical expansion of the solar
wind, to investigate the fully nonlinear wave-particle interaction. Numerical results
of both approaches show that there is an anisotropic evolution of both species tem-
peratures, at the expense of the initial wave-spectrum energy; in a cascade effect, we
observe the emergence of modes at frequencies higher than those initially conside-
red. Both the heating of the plasma as the energy cascade were more efficient in the

nonlinear analysis than in the quasilinear.
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Research Highlights

Quasilinear theory and fully nonlinear hybrid simulations for the transfer of

energy between particles and waves in plasmas.

Energy cascade effect in the electromagnetic energy spectrum. Appearance of

modes at frequencies higher that the initial modes.

Perpendicular and parallel heating of drifting protons and ¢ particles.

« Nonlinear heating and energy cascade more efficient than in the quasilinear.




Capitulo 1

Introduccion

Al presentar una gran riqueza de fenémenos colectivos mediados por fuerzas elec-
tromagnéticas de largo alcance, los plasmas representan un objeto de estudio muy
interesante para la investigacion desde escalas subatdémicas hasta dimensiones as-
trofisicas. Es por esto que durante muchos afios, desde el articulo de Langmuir que
define el concepto de plasma en 1928 [1], y principalmente a partir de la segunda
mitad del siglo XX, los plasmas han sido un tema activo y creciente en fisica tanto
tedrica como experimental.

Debido a que representan més del 99 % de la materia visible en el Universo, la
investigacién de plasmas ha sido de gran importancia en el estudio y comprensién de
sistemas astroffsicos [2-7] (pilsares, ndcleos galdcticos activos, universo primordial,
plasmas de pares electrén-positrén, ete.), en fisica espacial [8-24] (magnetésferas pla-
netarias, helidsfera, viento solar, espacio interplanetario) y en plasmas de laborato-
rio [25-29)] (fabricacién de dispositivos semiconductores, ldseres de potencia pulsada,
dispositivos tipo pinch, plasmas de pares, tokamaks, etc). Ademds, investigaciones
recientes muestran que muchos de los sistemas anteriores presentan caracteristicas

de sistemas complejos, por lo que en su estudio también se consideran fendmenos

tales como criticalidad auto-organizada, fractalidad, distribuciones de velocidad tipo




leyes de potencia, difusién anémala, etc. [30-33]. __ _

En lo que respecta a la fisica de plasmas espaciales, uno de los campos més
desarrollados ha sido la compleja dindmica Tierra-Sol. Esto, no sdlo por su interés
cientifico, sino también tecnoldgico, ya que el viento solar, al transportar campo
magnético y transmitir ondas electromagnéticas, puede tener efectos importantes
en satélites y sondas de exploracion espacial. En particular la interaccién entre las
particulas emitidas por el Sol (viento solar) y la magnetésfera terrestre correspon-
de a uno de los temas méds activos y con mads interés en las tltimas décadas. En
las Refs. [34-36] se puede encontrar literatura tanto tedrica como observacional al
respecto.

Ahora bien, observaciones muestran que las particulas que conforman el viento
solar se aceleran en su viaje desde el Sol para conformar lo que se conoce como viento
solar répido [37,38]. Generalmente se supone que la aceleracién y calentamiento de
iones pesados ocurre a unos pocos radios solares de distancia del Sol y se debe a la
absoreién resonante de ondas de Alfvén [39-46]. Ademsds, es ampliamente aceptado
que el mecanismo maés importante en esta aceleracién y calentamiento es la absorcién
resonante de ondas tipo i6nicas-ciclotrénicas [46-48].

Sin embargo, mediciones satelitales in situ, a distancias mayores que 0.3 UA del
Sol, muestran un espectro de frecuencias de las fluctuaciones electromagnéticas entre
10~% y 10™! Hz, rango de frecuencias en que no es posible acelerar a los iones a las
velocidades observadas. Por otro lado, inestabilidades entre 10 y 10* Hz, frecuencias
capaces de calentar y acelerar a los iones, no han sido observadas ni en el viento ni en
la corona solar [40,41], por lo que se han propuesto variados modelos para explicar
la generacidn de estas ondas de alta frecuencia, y su disipacién antes de alcanzar las

0.3 UA [37,38,49,50]. Entre los modelos propuestos entdn la disipacién cinética de
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ondas de Alfvén [51], interaccién no resonante con ondas de Alfvén [52,53], cascadas

inversas de energia en turbulencia MHD [54-57|, aceleracién a grandes distancias
del viento solar [58,59] y cascadas de energia inducidas por los iones [60-62], entre
otros. El problema hasta el dia de hoy continda abierto y corresponde a uno de los
grandes desafios de la fisica de plasmas espaciales en la actualidad. Respecto a los
mecanismos propuestos en los modelos nombrados, es importante mencionar que el

estudio en profundidad de cada uno de ellos ha contribuido a un mejor entendimiento

de la fisica que gobierna los procesos de aceleracién y calentamiento de iones en el
viento solar. En el presente trabajo, es precisamente eso lo que se ha intentado hacer,
considerando especificamente el dltimo mecanismo mencionado: la transferencia de
energia entre ondas y partfculas a través de una cascada de frecuencias inducida por
los iones.

En ese sentido, recientemente se ha mosirado que el efecto combinado de la
presencia de iones pesados (por ejemplo 0%5 y Mg+?) [42,63-65], con gran anisotropia,
térmica y velocidad de deriva respecto a los protones, puede provocar inestabilidades
tipo ion-ciclotrén més alld de sus correspondientes frecuencias ciclotrénicas [60-62,
66,67). En un efecto tipo cascada [68,69), estas inestabilidades de mayor frecuencia
pueden ser capaces de calentar y acelerar iones menos masivos, que a su vez generan
inestabilidades de més alta frecuencia, y asf llegar hasta ondas que resuenen con
los protones y les cedan energfa. Con este fin, los modelos lineales [60-62, 66, 67],
para el caso de ondas circularmente polarizadas propagindose en la direccién de
un campo magnético de fondo, sugieren que debe existir algin tipo de mecanismo
de transferencia de energia entre ondas, desde los modos con longitud de onda maés

grande hacia los modos con menor longitud de onda, con la subsiguiente- aceleracién

de iones, de especie a especie, a medida que aumenta la razén carga sobre mass.

o



Sin_embargo, los trabajos anteriormente citados corresponden a una teoria lineal y

por tanto no dan informacién acerca de los mecanismos de transferencia de energia
entre ondas y las diferentes especies de particulas. Entender estos mecanismos podria
ser relevante para entender los procesos de calentamiento de iones observados en el
viento solar rapido.

El objetivo de este trabajo de tesis es contribuir al estudio y entendimiento de
la aceleracién y calentamiento de iones en el viento solar, considerando efectos no
lineales, no considerados en las Refs. [60-62,66,67]. Con este propésito, se considera
un modelo cinético no lineal, que da cuenta de la interaccién entre ondas electro-
magnéticas circularmente polarizadas y particulas, en un plasma no colisional en
presencia. de un campo magnético de fondo. Como se dijo anteriormente, los tra-
bajos previos acerca del mecanismo de cascada de energia propuesto corresponden |
a teorfa lineal [60-62,66,67]. Sin embargo, dado el cardcter no lineal del sistema
estudiado, se espera que la teoria lineal, aun cuando es 1itil para obtener intuiciones
acerca de los procesos fisicos involucrados, sea insuficiente para modelar el sistema
en detalle.

En efecto, la aparicién de amortiguamiento o crecimiento de ondas produce cam-
bios en las funciones de distribucién de velocidad. Estos cambios, a su vez, pueden
alterar las propiedades macroscépicas del plasma como son la temperatura y las ve-
locidades de deriva, lo cual, a su vez induce cambios en la propagacién de ondas a
través de la relacién de dispersién. Por lo tanto, es relevante considerar un modelo
no lineal para el sistema en cuestién. En este sentido, la teorfa cuasilineal [70,71] ha
tenido amplio uso en el pasado, aplicAndose al estudio del viento solar [72-74], en
particular, por ejemplo, para analizar la evolucién macroscépica del plasma, en el

caso de la propagacién de ondas tanto paralela [75] como oblicua [76] respecto a un
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campo de fondo. Siguiendo esta linea de investigacién en esta tesis consideramos un

modelo cinético cuasilineal donde las particulas estdn dadas por funciones de distri-
bucién de velocidad bi-Maxwellianas [34,70]. Este modelo corresponde al primer paso
de este trabajo en el estudio de estas interacciones onda-plasma inherentemente no
lineales que ocurren durante el proceso de cascada de energia ya mencionado [68,69].

Sin embargo, aun cuando un modelo cuasilineal es un avance respecto a un modelo
estrictamente lineal, es claro que no da cuenta de toda la no linealidad presente en
el sistema. Por ello, en esta tesis se complementa el estudio analitico anterior con la
realizacién de simulaciones computacionales que, en principio, permiten considerar
todos los efectos no lineales. Para el caso de un plasma tipo viento solar, en que
la dindmica de los electrones es mucho més répida que la de los iones, lo usual es
trabajar modelos hibridos, en los cuales los iones son considerados como particulas,
mientras que los electrones son tratados como un fluido. En las dltimas décadas se han
desarrollado una gran cantidad de cdigos computacionales y en la literatura se puede
encontrar una gran cantidad de referencias al respecto. En particular, las simulaciones
basadas en un modelo hibrido para electrones no masivos (ver Refs. [77-81] entre
muchas otras) resultan ser las mds utilizadas y presentan una maners estdndar y
muy estudiada de complementar trabajos tanto teéricos como observacionales.

Por lo tanto, al realizar las simulaciones hibridas, se incorporan a este trabajo
efectos no lineales, no presentes en la teoria cuasilineal, que enriquecen el estudio y
presentan una via de comparacién interesante del modelo tedrico propuesto, Usual-
mente, las simulaciones computacionales consideran particulas contenidas en una,
caja de paredes fijas. Sin embargo, en el viento solar, las particulas, al alejarse ra-
dialmente del Sol, ocupan un volumen cada vez mayor por el hecho de propagarse de

modo isotrépico. Para considerar los efectos de este cambio en la geometria recien-




temente se ha desarrollado_el modelo de “caja en expansién” [82]. Fn este trabajo se
estudiardn tanto simulaciones hibridas con la geometria usual, como con el modelo
de caja en expansidn.

Para desarrollar todas las ideas mencionadas, esta tesis estd organizada como
sigue: primero, en el Cap. 2 se presentan las propiedades fisicas bésicas del Sol y el
viento solar, asi como también una introduccién histérica de la investigacién respecto
al problema de la aceleracién y calentamiento de la corona y del viento solar rdpido.
En el Cap. 3 se presenta el estudio lineal de la propagacién de ondas ion-ciclotrénicas
en un plasma no colisional, basado en una teoria cinética, y enfatizando en particular
los métodos de obtencién de las frecuencias complejas en la relacién de dispersién
para plasmas tipo viento solar, asi como la discusién de las Refs. [60-62,66,67], que
son los trabajos que proponen el efecto tipo cascada mencionado anteriormente, y
cuya extensién al régimen no lineal es presentada en esta tesis. Luego, en el Cap. 4
se presenta la teoria cuasilineal propuesta para el estudio de la aceleracién y calenta-
miento de plasmas debido a la interaccién con ondas electromagnéticas, para luego
aplicar dicha teoria a plasmas semifrios [60-62, 66,67, 83] compuestos de electrones
y protones (Cap. 5), y plasmas semifrios compuestos de electrones, protones y una
fraccién minoritaria de particulas « (Cap. 6).

Los capitulos siguientes corresponden al estudio completamente no lineal del pro-
blema a través de simulaciones computacionales hibridas. En el Cap. 7 se describen
los conceptos basicos de los modelos hibridos de plasmas, y ademds se obtienen
detalladamente las expresiones modificadas correspondientes al modelo de caja en
expansién [82]. En el Cap. 8 se discuten algunos aspectos técnicos necesarios para la
implementacién y aplicacidén de un cédigo hibrido: eleccién de sistema de referencia,

normalizacién de las variables fisicas, algunos detalles sobre el algoritmo utilizado,
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ete. A continuacidn, en el Cap. 9 se muestran los resultados de simulaciones compu-

tacionales a partir de los modelos hibridos, con y sin efectos de expansién, en el caso
de plasmas compuestos de electrones y protones, as{ como también compuestos de
electrones, protones y particulas a, para luego comparar los resultados con los obte-
nidos a partir del estudio cuasilineal (Caps. 5 y 6, respectivamente). Para finalizar,
en el Cap. 10 se resumen los principales resultados, discutiéndolos, elaborando las
conclusiones de este trabajo de tesis y mencionando la posible continuacién y las

proyecciones de este estudio,
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Capitulo 2

El Sol, la corona solar y el viento
solar

En este capitulo se describirdn algunas caracteristicas del Sol, la corona solar y
el viento solar, haciendo énfasis en los aspectos mds relevantes para el presente estu-
dio. Se explicard a grandes rasgos la estructura solar, su composicién, densidades y
rangos de temperatura, estableciendo los valores t{picos del pardmetro 3 en la super-
ficie y atmésfera del Sol en base a las observaciones disponibles y algunos modelos
propuestos. Este pardmetro serd de gran importancia para el andlisis tedrico que se
desarrollard en los capitulos siguientes. Luego, en relacidén a la corona y el viento so-
lar, se describird la composicién, rangos de temperatura, velocidad y densidad de la
corona solar y en particular los llamados agujeros coronales. Ademads, se expondré el
modelo de Parker [84], que corresponde al primer modelo que explicé la existencia del
viento solar. Finalmente se presentard una introduccién histérica del problema de la
aceleracién y calentamiento de iones en el viento solar, motivada en las observaciones
tanto en la supetficie terrestre como las obtenidas con el uso de sondas y satélites de
exploracién espacial, para as{ mostrar algunos de los modelos propuestos y revisar

las ideas fundamentales que son el punto de partida de este trabajo.

8




2.1. EI Sol

El Sol es una estrella tipo G2V ?, de unos 4500 millones de afios de edad, con una
magnitud absoluta de 4.8 y que se encuentra a unos 1.5x 108 m de la, Tierra, distancia,
definida como Unidad Astronémica (UA), equivalente a unos ocho minutos luz. Es
una bola de plasma compuesta principalmente por un 90% de hidrégeno, menos de
un 10 % de helio y una gran cantidad de otros elementos en abundancias minoritarias.
Tiene un radio de Bs =~ 7x 10° km y una masa de Mg =~ 2x 10%° kg, Rg es unas 109
veces el radio terrestre y M es unas 330 mil veces la masa de nuestro planeta [34].
A grandes rasgos, el Sol estd compuesto de un ndcleo con una temperatura de unos
15 x 108 K, en el cual se producen reacciones de fusién, transformando hidrégeno en
helio. Alejéndose radialmente hacia la superficie, existe uria zona radiativa en la cnal
se transmite el calor del nicleo hacia la superficie y una zona convectiva, en la cual

la densidad y la temperatura son més bajas, llegando a unos 5000 K en la superficie

del Sol. Ademss, esta zona convectiva posee una rotacién diferencial que depende de ;
la latitud. Hacia el ecuador el periodo es de unos 26 dias, mientras que cerca de los
polos ese periodo crece hasta 37 dias [35].
Inmediatamente sobre la zona convectiva se encuentran la fotdsfera (capa en la
cual se emite la luz solar), la cromdsfera (llamada asi debido a que durante los
eclipses solares se observa como una capa delgada que emite flashes de luz) y la
corona solar, que corresponde a la atmdsfera externa del Sol y se extiende hacia el
espacio interplanetario como un flujo de particulas cargadas conocido como wviento
solar. La corona solar tiene una estructura bastante compleja v, sin entrar en detalles,
|

cornienza en una regién donde la densidad es de unas 109 particulas por cm? llamada

ficial es'cercana a los 5800 K. La clase de luminosidad V corresponde a las estrellas enanas, de la
secuencia principal del diagrama de Hertzsprung-Russell [85]

.

Las estrellas tipo G2 corresponden a las llamadas enanas amarillas, cuya temperatura super-
|
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corona baja, hasta la corona ezsterior, aunos 20 Rg,-en.donde la densidad promedio

es de 107 em™® [36]. En general, la temperatura 7T, de la corona es unas mil veces
mayor que la temperatura en la superficie del Sol (T, ~ 2 x 10° K), alcanzando en
las regiones més calientes unos 20 x 10% K debido a procesos actualmente no del todo
claros [86], siendo el problema de la aceleracién y calentamiento de vientos estelares
una de las preguntas més estudiadas en la astrofisica de plasmas en la actualidad [87].

El Sol es una estrella magnetizada y debido a su compleja estructura su cam-
po magnético es altamente fluctuante, exhibiendo una dindmica rica en una gran
variedad de fenémenos que han sido estudiados a lo largo de la historia [35]. Actual-
mente se sabe que fenémenos como manchas solares, eyecciones de masa coronal,
fluctuaciones del viento solar, dindmicas turbulentas, etc., dependen fuertemente de
la. compleja dindmica magnética y se agrupan en lo que se conoce como actividad
solar [88,89]. La corona solar exhibe una estructura bastante compleja. Existen regio-
nes tanto de lineas de campo magnético cerradas, como lineas abiertas, estas dltimas
denominadas agujeros coronales (llamadas asi debido a que aparecen como zonas
oscuras en las imigenes de rayos X). En estas regiones de latitudes més altas las
lineas de campo son del orden de 1 6 10 G y se generan flujos de viento solar a altas

velocidades [36,37,43,46].

2.1.1. El parametro

La dindmica solar estd influenciada por fuerzas de cardcter electromagnético. En
particular, las particulas cargadas tienden a exhibir trayectorias ciclotrénicas siguien-
do las lineas de campo magnético. Solamente cuando la energfa cinética es mayor
que la energia magnética las particulas pueden escapar de sus giro-6rbitas y difundir

a través de las lineas de campo. La manera vsual de cuantificar esta diferenciacién
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entre las posibles trayectorias de las particulas, es decir, qué tan confinado _por el

campo magnético se encuentra el plasma, estd dada por el llamado pardmetro 3,
definido como la razén entre la presién térmica y la presién magnética, que en el
caso de considerar el plasma como un gas ideal es, en el sistema CGS,

. 87T11]€3T
B= & (2.1)

donde n y T son la densidad y temperatura del plasma, respectivamente, By es el
campo magnético y kg es la constante de Boltzmann [90]. En el caso del So, en la

corona generalmente § < 1, existiendo algunas regiones intermedias con 8 > 1.
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Figura 2.1: Promedio espacial y temporal del pardmetro 8 en la atmésfera solar
(regién oscurecida en la figura) como funcién de la distancia radial a la. superficie del
Sol, correspondiente al modelo propuesto en la Ref. [91].

La Fig. 2.1 presenta un gréfico de los valores de  en funcién de la distancia a la,
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superficie solar, a partir de los resultados de un modelo propuesto en la Ref. [91]. Se_ _

observa que § < 1 en la corona y en las regiones de aceleracién del viento solar, en
donde la intensidad de campo magnético es mds baja, como es el caso de los agujeros
coronales.

A modo de ejemplo, en la tabla 2.1 (extraida de la Ref. [36]) se muestran los
pardmetros necesarios para estimar los valores tipicos de 8 en distintas regiones de
la atmdésfera solar (o helidsfera). Como puede observarse en la tabla, salvo en las
regiones en que las temperaturas o densidades son tales que la presién del plasma es
muy alta con respecto a la presién magnética, en la atmdsfera solar el plasma. suele es-
tar confinado por los campos mégneticos y § < 1. Con respecto al valor de 5, en este
trabajo se considerard f < 1, lo cual permite obtener expresiones analiticas sencillas,

y es consistente con la mayoria de los trabajos tedricos y simulaciones en este campo.

Regién Densidad Temperatura Presién Campo Plasma
n (em™3) T (K) (dina By (G) B
cm™?)
Fotésfera 2 x 107 5 x 10° 1.4x 10% 500 14
Corona, fria 10° 108 0.3 10 0.07
Corona caliente 109 3 x 108 0.9 10 0.2
Corona exterior 107 108 0.02 0.1 7

Tabla 2.1: El pardmetro § tipico en algunas regiones de la heliésfera.

2.2. El viento solar

El viento solar corresponde a la expansién hidrodindmica de la helidsfera debido

al gradiente de presién entre la corona solar y el espacio interplanetario. Corres-
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ponde a un flujo de particulas cargadas, principalmente electrones y protones, un__

4% de particulas a y una gran variedad de especies iénicas minoritarias con diver-
sas concentraciones, que se alejan casi radialmente de la influencia gravitatoria del
Sol [35-38]. Debido a esto, a partir de ciertas distancias {dependiendo de la latitud
y otros pardmetros) el viento solar se vuelve un flujo supersénico o superalfvénico.
Gracias a la alta conductividad de plasma, el viento solar es capaz de transportar
el campo magnético solar en todas las direcciones para asf llenar el espacio en todo
el sistema. solar. Por esta razén las caracterfsticas del viento solar estdn fuertemente
relacionadas con la actividad solar, produciéndose esporddicamente fendmenos como
erupciones solares, eyecciones de masa coronal y ondas de choque [34,35].

A grandes rasgos existen dos tipos de viento solar: el llamado wiento solar lento
y el viento solar rdpido. El viento solar lento tiene una velocidad promedio Vgyr de
entre 200 km/s y 400 km/s, y en general se produce a bajas latitudes y regiones
de lineas de campo magnético cerradas, en una compleja dependencia del llamado
ciclo solar. Por su parte, el viento solar rdpido se produce en las regiones de lfneas
abiertas (agujeros coronales) y su velocidad promedio Vew flucttia entre unos 400
y 1000 km/s [35]. Por su parte, las velocidades del sonido Cs y de Alfvén de los

protones Vy, estdn dadas por

1/2
Cs = ( ekt +7’”kBT”) : (2.2)

ity

donde, T, ¥e, Tp ¥ 1 son las temperaturas y constantes adiabéticas de electrones y

protones respectivamente y m, es la masa del protén, y

B2 1/2
VA,,=( . ) : (2.3)

drnym,

siendo By y n, la intensidad del campo magnético de fondo y la densidad de protones

respectivamente. En el caso del viento solar, estas velocidades fluctiian aproximada-
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mente entre 10% y 10° km/s. Luego, se tiene que, en algunas regiones (dependiendo

de la latitud y otros pardmetros) el flujo es superéénico v/o superalfvénico.

A medida que se aleja del Sol, el viento solar puede encontrarse en su camino,
e interactuar con estructuras como las magnetésferas planetarias y cometas, siendo
la interaccién con la magnetdsfera terrestre uno de los temas mds estudiados en el
campo de los plasmas espaciales. Eventualmente, el viento solar alcanza los limites
del sistema solar, donde se forma un arco de choque debido a la interaccién de
vientos interestelares y la helidsfera (variada literatura al respecto se puede encontrar

en [8-23,34-36], entre otros).

2.2.1. Modelo de Parker

Histdricamente el estudio y comprensién del viento solar estdn ligados a la carrera
espacial. Si bien existen trabajos que datan incluso del siglo XIX, recién en los afios
50, y a partir de la observacién de las colas de los cometas, L. Biermann [92] propuso
formalmente la existencia del viento solar aproximadamente como se entiende hoy
en dia. Luego, en 1957 Alfvén propuso un modelo para la formacién de las colas
de los cometas [93], basado en la interaccién entre el campo magnético del viento
solar y la materia que despide el cometa al moverse a través de éste. Un afio més
tarde, Parker demostré que la helidsfera no puede estar en un estado de equilibrio
estatico, sino que se encuentra en constante expansién. De esta manera, se tuvo el
primer modelo que explicaba la existencia del viento solar [84], heche comprobado
por primera vez por K. I. Gringauz en 1959, al estudiar los datos obtenidos por la
sonda Luna 1, y posteriormente estudiado en mayor detalle por una gran cantidad de
misiones espaciales tales como Luna 2, Luna 3 en 1959, Pioneer 5 en 1960, Venera 1

en 1961 y Mariner 2 en 1962, entre otras muchas misiones [35,94] como SOHO, Wind
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y ACE, lanzadas en los afios 90 [46,95,96], o SDO, recientemente lanzada [97].

~ Uno de los postulados mas importantes de Parker fue el hecho de relacionar la
existencia de las colas de cometas con el flujo de plasma desde el Sol, considerado
como un gas a cierta temperatura, llamandole viento solar. Parker propuso que este
flujo de “radiacién” era suficientemente répido como para superar la atraccién gra-
vitatoria del Sol, y, debido a que la gravedad disminuye con la distancia, a cierta
distancia critica R, la velocidad del viento solar debia superar una velocidad critica V,,
y volverse supersénico. A grandes rasgos, el procedimiento es el signiente [35,98,99]:

Para un flujo de particulas de masa m en expansién radial desde el Sol, en el cual
la temperatura T = T'(r), la densidad n = n(r) y la velocidad v = v(r) dependen

solamente de la coordenada radial, se tiene que las ecuacién de movimiento estd dada

por
dv dp nmGMs

oy — 4 _ nmGMs 24)
donde G es la constante de gravitacién universal y Mg la masa del Sol. Por su parte,

la. presién p estd dada por

p(r) = n(r)mU*(r), (2.5)

U(r) = (2ksT(r)/m)'/* (2.6)

la velocidad térmica del plasma. Asi, (2.4) se puede expresar como

U% T ndr dr r2

dv Uldn dU? GMs 27)

Ahora bien, considerando un flujo constante, la ecuacién de continuidad se reduce

a d(nv)/Or = 0, y por lo tanto

1dn 2 1ldv
ndr 7 vdr (28)
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— . Asi, utilizando_(2.8) en (2.7)-se.obtiene la ecuacién para las velocidades.

(2.9)

) UN\Ndv 20 GM, dU?
v(l——])—= - - .
v2 / dr 7 72 dr

Las soluciones que se buscan corresponden a soluciones en las cuales, a la distancia
critica R,, el flujo pasa de ser subsénico a supersénico. Luego, para r = R., v(R.) =

U(R.) y el lado izquierdo de (2.9} se anula. Asi, a esa distancia radial se tiene

GM,

RC == Q_W 4 (2'10)
donde se ha considerado que la temperatura es uniforme (d7'/dr = 0).
Asi, se tiene que (2.9) se puede expresar como
U\ dv 207 ‘
’U(l—g) i Gl OF (2.11)

lo cual se puede integrar, dando la ecuacién trascendente

v2 22 r 4y
= _ — ) = — — 2.
i In (Uz) 4In (Rc) -l-Rc 3-1-C, (2.12)

donde C es una constante de integracion. Es importante notar que si la temperatura
es variable, debido a la dependencia de la presién con la distancia, el procedimiento es
un poco mas complicado pero las ecuaciones son las mismas y las soluciones similares.

Esta dltima ecuacién (2.12) posee una familia de soluciones, dependiendo del valor
de C. En la Fig. 2.2, cada una de las curvas corresponde a un tipo de solucién, de las
cuales solamente dos curmplen el requisito de pasar por el punto critico R., U(R,).
Una de ellas (la més delgada) corresponde a un flujo que diverge para r — 0 y se
anula cuando r — oo. Claramente esta solucidn es no fisica y se puede descartar. La,
otra solucién (representada por la curva més gruesa en la figura) corresponde a C' = ()

y es justamente el tipo de soluciones buscado. Describe el viento solar como un flujo

que comienza a distancias cercanas al Sol con velocidades bajas, sufre un proceso de
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>

le 3

Figura 2.2: Familia de soluciones v(r) de la ecuacién (2.12) del modelo de Parker.
La curva mds gruesa corresponde al tipo de soluciones de interés y corresponde a
C' =0, tal como aparece en la Ref. [35).

aceleracién en la llamada regidn de aceleracidn, pasa por el punto critico en el cual
se vuelve supersénico y finalmente alcanza una velocidad aproximadamente estable

para distancias suficientemente grandes. Esta solucién corresponde a la propuesta

por Parker en la Ref. [84].

2.3. Aceleracién y calentamiento de iones

Aunque el modelo de Parker que se acaba de describir predice la existencia de
un viento solar de altas velocidades, dicho modelo no da cuenta de los procesos de
aceleracién preferencial de las especies minoritarias ni del calentamiento del plasma,

siendo el estudio de las causas de estos fendmenos un campo bastante antiguo en la

fisica.
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La-evidencia-observacional-de la existencia-de_gases.altamente ionizados_en las -

cercanfas del Sol data de 1869, cuando Harkness y Young, al observar el espectro

solar, observaron una lines verde de 530 nin durante un eclipse total de Sol, observa-

cién que produjo una gran controversia en la época. Solamente después de 70 afios,
y gracias a la tecnologia disponible en la época, Grotrian y Edlén mostraron que
dichas lineas de emisién eran producto de elementos como el hierro, calcio y niquel
en estados altamente ionizados [46,95]. Desde ese momento los esfuerzos han ido en
la direccién de entender qué tipo de mecanismo fisico es capaz de llevar el plasma que
circunda al Sol a temperaturas tan altas (ver tabla 2.1) que permitan la existencia
de materia en dichos estados de ionizacién. La pregunta sigue abierta.

Desde la década de 1970, junto con el gran desarrollo tecnoldgico producido a
partir de la llamada carrera espacial, el lanzamiento y utilizacidn de satélites y sondas
no tripuladas ha permitido tener cada vez més informacién y hoy en dfa existe
cierto consenso en que los fenémenos de aceleracién y calentamiento del viento solar
rapido [37,38] ocurren a unos pocos radios solares y se debe a procesos de interaccién
onda-particula, principalmente con ondas de Alfvén [39-46]. Lamentablemente no
existe a la fecha una sonda o satélite capaz de acercarse a menos de 0.3 UA del Sol,
por lo que actualmente gran parte del entendimiento de la corona solar es gracias a
observaciones a distancia, tales como estudios de absorcién y emisién de rayos X y
radiacién ultravioleta de naves como SOHQ [39,46,63,95] y SDO [97], entre otras.

Tal como se mencioné en el Cap. 1, es generalmente aceptado que el mecanismo
m4s relevante en los procesos de interaccién entre iones y ondas corresponderia a la

interaccién resonante de ondas tipo i6nicas-ciclotrénicas [46-48] con las particulas.

Sin embargo, las observaciones in situ disponibles muestran espectros de fluctuacio-

nes electromagnéticas con frecuencias entre 1073 y 0.1 Hz, por lo cual estas ondas

I
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no serian capaces de resonar con las particulas. Ademds ni en el viento solar ni en

la corona se han encontrado ondas con las frecuencias necesarias, que van entre 10
y 10* Hz [40,41]. Por lo tanto, se han propuesto variados modelos para explicar la
posible generacidén de estas ondas de frecuencias més altas y su disipacién antes de
alcanzar las 0.3 UA [37,38,49,50, 72].

Més recientemente, observaciones a distancia han mostrado que las distintas es-
pecies i6nicas presentes en el viento solar pueden llegar a presentar grandes aniso-
tropfas térmicas en los agujeros coronales. Siendo las temperaturas tipicas del orden
de 10° K, para especies como protones, He*? y O*® entre otras, el sobrecalentamiento
perpendicular permite observar anisotropfas tales que A, ~ 2 — 3, Ay.+2 ~ 5 — 10 y
Ag+s =2 10 — 100 aproximadamente [34-36,42,46,65,95), entre otras muchas referen-

cias. Aquf la anisotropia térmica A, de la especie u ésima estd dada por:

Ty
A, =21 (2.13)
Ty

donde Ty, T}, corresponde a la temperatura paralela y perpendicular al campo de

fondo, respectivamente. En términos del pardmetro 3, se puede expresar A, como

= Pur
A= G-, (2.14)

Respecto a la aceleracién, las observaciones muestran que el viento solar se acelera
en su viaje desde el Sol, llegando en las regiones de viento solar rdpido a ser su-
persénico [37,38], tal como se mostré a través de la discusién del modelo de Parker,
Sec. 2.2.1. Ademds, las observaciones han mostrado que, a unos 510 radios solares de
distancia del Sol, los iones pesados pueden superar en velocidad a los protones, sien-

do esa velocidad de deriva relativa del orden de 0.2 para los iones He+? y del mismo

orden (en unidades de la velocidad de Alfvén) para jones més pesados [37, 38,41,45].
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En la actualidad, el t6pico de la aceleracién y calentamiento de iones en el viento

solar es uno de los més activos y ha suscitado un grén interés [87]. Se han propuesto

variados modelos que cubren un gran abanico de posibilidades. Entre otros, se ha
considerado la disipacién cinética de ondas de Alfvén [51], estudio de magnetohi-
drodindmica turbulenta [54-57], procesos de aceleracién del viento solar a grandes
distancias del Sol [58,59] y cascadas de energfa [68,69], en las cuales, mediante la in-
teraccién onda-particula se genera un proceso de crecimiento de inestabilidades desde
las frecuencias més bajas hacia las més altas [60-62], con la subsiguiente aceleracién
de iones a medida que aumenta la razén carga-masa.

En relacién al Gltimo modelo propuesto; los trabajos citados corresponden a un
andlisis lineal de las ecuaciones [60-62,66,67]. Si bien es cierto, el estudio del régimen
lineal no describe la dindmica en toda su complejidad, pero permite tener una intui-
cién sobre los mecanismo posibles, y es un punto de partide adecuado para estudiar
el problema de interés en este trabajo. Por ello, en el préximo capftulo se expondrin

los principales elementos de dicho anélisis lineal.




Capitulo 3

Teoria lineal

En fisica de plasmas es sabido que al modelar la interaccién entre ondas y particu-
las, considerar una descripcién de fluido puede llevar a resultados significativamente
distintos que al desarrollar el problema desde una descripcién cinética. Fenémenos
como amortiguamiento de Landau [100], modos de Bernstein [101], amortiguamien-
to ciclotrénico y generacién de arménicos ciclotrénicos entre otros, solo pueden ser
descritos correctamente a partir de una teoria cinética, en la cual la velocidad y la
posicién de las particulas son consideradas como variables independientes.

En el caso del estudio de la aceleracién y calentamiento de un plasma tipo viento
solar, como ya ha sido comentado en el Cap. 2, el mecanismo de interaccién y la
consiguiente transferencia de energia entre ondas y particulas més aceptado en la
literatura es la resonancia tipo ion-ciclotrénica. De esta manera, para tratar esta
interaccién onda-particula microscépica resulta adecuado utilizar una descripcién

" cinética del plasma.

Tn este capitulo se presentan las ecuaciones bésicas de la teorfa cinética lineal para
encontrar la relacién de dispersién, en un plasma tipo Vlasov no colisional, de ondas
circularmente polarizadas propagéndose en la direccién de un campo magnético de

fondo constante. Luego se discuten los resultados obtenidos en los trabajos a partir

21
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——— - -de- modelos- de fluidos—y-modelos-—cinéticos semifrios en las Refs. [60-62,66,67]en
relacién con la aceleracién y calentamiento de iones en el viento solar para un plasma
compuesto de electrones, protones y un 4% de particulas . Una derivacién més

< general de la relacién de dispersién en un plasma cinético no colisional se encuentra

en el Apéndice A.

3.1. Relacion de dispersién en un plasma de Vla-
sov en presencia de un campo magnético de
fondo

En un plasma no colisional, la relacién entre la funcién de distribucién f,(x,v,¢)

de la p-ésima especie y los campos electromagnéticos viene dada por la ecuacién de

Vlasov [102]
Ofu Ofu u v 2
TR (B+ZxB)- Sk =0, (3.1)

con g, m, la carga y masa de cada particula, x el indice de especie y ¢ la velocidad
de la luz. A su vez, la dindmica de los campos viene dada por las ecuaciones de

Maxwell

V.E=4np, V.B=0, (3.2)
16B 4r 10E
VxE=--22 VxB= Ly 2& .
X c Ot X cJ+c6t’ (3.3)

donde las densidades de carga y corriente vienen dadas por

P:ZQF”uffpdV Y JZZQ#”#]prdV, (3.4)
H 3

respectivamente, donde se ha escogido la normalizacién

f fudv=1, (3.5)
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n, es la densidad de la especie p y las sumatorias incluyen todas_las especiesque

constituyen el plasma. Es importante notar que las ecuaciones (3.1) y (3.5) son
compatibles solamente cuando las densidades n, son constantes, situacién que es
considerada en el presente estudio.

Considérese un plasma inicialmente en equilibrio, en el cual las funciones de
distribucién no dependen ni del tiempo ni del espacio, con un campo magnéti-
co de fondo By = BpZ, en el cual se propagan ondas electromagnéticas circu-
larmente polarizadas en la direccién 2, con vector de onda k = k2 y frecuencia
wp = w(k) = w(k) + iw®(k) dada por una relacién de dispersién a determinar.
Aqui, W (k) y w@(k) son las partes real e imaginaria de la frecuencia, respecti-
vamente. De esta manera, usando la teoria de perturbaciones, se pueden expandir
las cantidades involucradas en las ecuaciones (3.1), (3.2) y (3.3), y asf encontrar la
relacién de dispersién.

Dado cierto e pequefio, utilizando teoria de perturbaciones, para cada especie se

expande

oo

1 )
fl-'-(x) 'V,t) = f;(LG) (v.L:'Uz) +e— dk fp,kez(kz_wkt) +eee, (36)

27 J_ o

donde las funciones fﬁo) satisfacen las relaciones de neutralidad
p=0, (3.7)

y de cuasineutralidad

J, =0, (3.8)

a través de las expresiones para las densidades de carga y corriente (3.4). Para los

N 1 ... s AR
campos, sean éx = E (# £ 47) los vectores unitarios de polarizacién circular iz-
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quierda y derecha [103]. Asf se tiene que

E(X, t) — 6_2_]’;; dk (Ekei(kz-wkt) + E_ke—i(kz+w~kt)) N , (39)
0

B(x,t) = Bof—]—e% /D dke (ByeiF==t) 4 B_ye~ilkste-i) ... (3.10)

donde se ha considerado que la dependencia espacial de todas las cantidades es
solamente en la coordenada z. Ademds, en las ecuaciones (3.9) y (3.10), los campos

complejos E.x y Biy vienen dados por

Es importante notar que, debido a que los campos son cantidades reales, y a

partir de las ecuaciones (3.9), (3.10) y (3.11), se cumplen las relaciones
(Be) =FB% » (By) =B, (3.12)

ademds para la [recuencia, w} = —w_i. Asi, la parte real e imaginaria de la fre-
y tlad b

cuencia tienen paridad definida [70]
W (—k) = - (k) , wOD(-k) =wO(k) (3.13)

para un mismo modo o rama de propagacidn.

Esta dltimas relaciones indican que mientras la parte real de la frecuencia comple-
ja es una funcién impar de k, la parte imaginaria es una funcién par. Estas relaciones
de paridad se obtienen al hacer el cambio de ¥ a —k y al mismo tiempo cambiar la
polarizacién de la onda, de acuerdo a (3.12). Esto es esperable, ya que observar una
onda que se propaga en la direccién z positiva con polarizacién circular derecha, es

lo mismo que observar una onda con polarizacién circular izquierda propagéndose

en la direccién 2 negativa. En otras palabras, en el plano w-k la continuacién de la
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curva w = w(k) para k& < 0 corresponde a la solucién con la polarizacién opuesta en

el tercer cuadrante y no en el segundo. Se ha hecho especial énfasis en este punto
debido a que més adelante estas relaciones serdn de mucha utilidad.

Reemplazando ahora las ecuaciones (3.6), (3.9) y (8.10) en la ecuacién de Vla-
sov (3.1), y considerando solamente los términos de orden ¢, se obtiene para cada

especie la ecuacién diferencial lineal no homogénea en el espacio de Fourier

. Ofui _ 4 ko, 21
z(wk - kvz)fp,k + Q“ a; = ﬁ; (Ek + w——kV X 2ZX Ek) . 5:/ ) (314)

donde las velocidades se han expresado en representacién cilindrica [v = (vy, ¢, )]

y

q, = LD (3.15)
mpc

es la frecuencia ciclotrénica o girofrecuencia de cada especie. Ademds, combinando

las ecuaciones de Maxwell dependientes del tiempo, también a orden ¢, se obtiene la

ecuacién de ondas

(Pk* — wi) By = dmidy, (3.16)

donde la densidad de corriente compleja viene dada por

=Y qm, / Vpdv. (3.17)
u

De este modo, para resolver (3.16) es necesario calcular la corriente dada por (3.17),
que a su vez depende de la solucidn de (3.14).

La solucién de (3.14) est4 dada por

¢ ) o, o
Juk = Q,Li:;w/k /;oo (wrByx — v/ x k x Ey) - gv, } G(g,¢') do', (3.18)
con
G(¢,¢') = exp (Qip[(wk + kv )(d — ¢’)]) : (3.19)
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Luego, usando (3.11) y llevando a cabo la mtegramon en ¢ se obtiene ﬁnalmente

Tk = v, kv du,

Elei Eg e %
we — kv, +Q, " wp— kv, —Q,

i, 8 f(U) _ 5 f(ﬂ)
T (( — k)

) . (3.20)

De esta manera, a partir de (3.20), la ecuacién de ondas (3.16) puede expresarse

como

R;Ei=0, con 4,j=+,—, (3.21)

donde E corresponde a una matriz diagonal (por este motivo se eligié una expansién

en ondas circularmente polarizadas) dada por

Rep=ckK—wi—n Z / dv, f — kv)—— O/
1 " 8 J_

(0) 2
ey, 2 ) L duy, (3.22)

w — kv, £Q,

donde w?, = 4wqZn,/m, corresponde al cuadrado de la frecuencia de plasma de cada
especie.,

Asi, la relacién de dispersién viene dada por Ry 4+ =0, o bien

_wk+7r2wpp/ dvz/ (wk—-kv

af“” vi
M o, 20, 32)

afs {0)

donde el signo =+ corresponde a cada una de las polarizaciones circulares permitidas
de las ondas (ver Apéndice A). La ecuacién (3.23) es precisamente la relacién de
dispersién para ondas de Alfvén (ion-ciclotrén) propagdndose en la direccién de un
campo magnético constante de fondo con polarizacién circular tanto derecha como

izquierda (helicidad negativa y positiva) [104]. Nétese que existe una resonancia (polo
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en el plano complejo) para Refwy] — kv, = +Q,. Mientras més pequeia sea la razén

carga sobre masa q,./m,, del ion, més cerca del origen se ubica el polo. Fisicamente,
esto quiere decir que para particulas méds masivas, las ondas de Alfvén resonaran con

ellas a frecuencias més bajas.

3.2. Relacién de dispersién en un plasma tipo vien-
to solar

Como se discutié en el Cap. 2, las distintas especies que conforman el vien-
to solar presentan considerables anisotropfas térmicas A, [77,78]. En vista de este
hecho, en este contexto es posible considerar las funciones de distribucién como
bi-Maxwellianas (ver las Refs. [60-62,66,67] entre otras). Esto es, modelar las fun-
ciones de distribucién como una distribucién normal gaussiana, pero en las cuales la
temperatura de las particulas en la direccién del campo de fondo es distinta de la
temperatura en el plano perpendicular a éste. Ademds, para incluir en el analisis las
distintas velocidades de deriva observadas para las distintas especies, escribimos las

funciones de distribucién de orden cero como

1 (v, — V)2 %
o (vp,v,) = exp | — £ _ (3.24)
g ’ Ll 2vt;2h,pJ_Uth|P" U?h,p" U?h,,u.L ’

donde V), es la velocidad de deriva de la especie j respecto a un sistema de refe-
rencia. fijo (que serd llamado sistema del laboratorio); V3, i = 2ksTui/m, (5 =1,
son fos cuadrados de las velocidades térmicas perpendiculares y paralelas, respecti-
vamente, T),; las respectivas temperaturas, y kg es la constante de Boltzmann. La,
eleccién del sistema de referencia es un tema que se discutird en detalle a partir del
Cap. 4. Distintos autores han establecido distintas elecciones de sistemas de refe-

rencia dependiendo del énfasis que se le quiera dar al anslisis. Por ejemplo, en las
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Refs. [60-62], para ilustrar el efecto de una deriva relativa entre la parte minoritaria

de iones He*2 y el grueso del viento solar compuesto de protones, los autores han
escogido un sistema de referencia solidario a los protones. Por otro lado, en trabajos ‘
basados en simulaciones hibridas (como por ejemplo en las Refs. [78,79]), y al igual
que en el Cap. 7 de esta tesis, el sistema de referencia natural a elegir es un sistema
de referencia solidario a los electrones.
Al momento de trabajar numéricamente los resultados, es conveniente normalizar
las cantidades involucradas a los pardmetros caracteristicos del sistema de estudio.
En este caso, debido a que los protones corresponden a més del 95 % de la totalidad
de particulas con carga positiva del viento solar, las longitudes, velocidades, frecuen-
cias, nimeros de onda y densidades seran normalizadas a partir de la velocidad de
Alfvén, la densidad y las frecuencias de ciclotrén y plasma de los protones. De esta
manera, si la especie p-ésima tiene velocidad de deriva normalizada U, = V,,/Vy,.
De esta manera, la relacién de dispersién (3.23), para ondas electromagnéticas con

polarizacién izquierda, se escribe, en términos de cantidades normalizadas, como

Vi \ 2
¥+ (%) 333 = Z 2 MM, (AF
1
[Au(zy — M, — gUu) + zy — yU,]
YBul

" Z(m) . (325)

donde la suma es sobre todas las especies, V4, = By/+\/4wn,m, es la velocidad de

Alfvén de los protones, con n, la densidad de protones y m, la masa del protén.

(3.26)

(3.27)
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son la frecuencia y niimero de onda normalizados, My = T /Mpy My = zymyfmy, y 2z,

es el grado de jonizacién de cada particula, y para protones 2z, = 1 y para electrones
Ze = —1. Ademds, Z es la llamada funcién de dispersién de plasmas (ver Apéndice B)

con argumento
Ty — Mr_u —yUy
YBu

que corresponde al cuociente entre la frecuencia compleja modificada por efecto Dop-

Pu = (3.28)

pler y el producto del pardmetro 8 y el nimero de onda. Ademés, Bu; = v i/ Vitp
con j =1, ||. En esta ecuacién se ha dividido a los electrones en tantas subespecies co-
mo distintas especies de iones positivos (iones pesados y protones) haya, tal que, dada,
una especie iénica de densidad n;, grado de ionizacién z; y velocidad de deriva en la
direccién del campo magnético de fondo U;, la subespecie electrénica correspondiente
tenga densidad 7., = zm; (neutralidad) y deriva U,, = U; (cuasineutralidad) [104).
De este modo, el sistema presenta neutralidad y cuasineutralidad.

En el caso de ondas de Alfvén, u ondas con suficiente baja frecuencia para con-
siderar |wi|?* < ¢®k? (o en términos de las variables normalizadas Vilz,? < 97,

la relacién de dispersién se reduce a

y’ = Z 2 My (A;c + (Auley = M, ;g;p) 2y 40 Z(‘P.u)) . (3.29)

Es importante notar que las fluctuaciones electromagnéticas, y los distintos plasmas
que se considerardn a lo largo de este estudio corresponden precisamente al caso
de frecuencias o velocidades de Alfvén bajas. Luego, a lo largo de esta tesis, todos
los términos proporcionales a V3,/¢® no serdn considerados. Es importante notar
que la aproximacion |wy| < ck es vélida para todo el rango de interés ya que para k

pequefio la relacién de dispersién normalizada. se reduce a zy = ¥y, lo que corresponde

awy = kVy, y, como se mostrd en el Cap. 2, en el viento solar efectivamente Viap < .
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_ 3.3.__ Aproximacion semifria

Como se discutié en el Cap. 2, en varias regiones de la corona solar, y del viento
solar, el parametro beta del plasma es pequeiio. Esto permite utilizar la llamada
aproximacién semifria para la relacién de dispersién [60-62, 66, 67, 104]. En esta
aproximacion, Bﬁ" « 1 y por lo tanto los argumentos ¢, (3.28) de las funciones
Z son suficientemente grandes para expandir

Z(,) ~ _L + smeReleud® (3.30)
Pu
para todos los iones positivos, donde se ha considerado Im|p,] despreciable. Ademds,

debido a su masa tan pequefia,

1
Z(pe) ~ o (3.31)

e

para los electrones. Estas aproximaciones y otras propiedades de la funcién Z se
pueden ver en el Apéndice B.

Tal como se discute en la Ref. [62], en la cual se realiza el andlisis de la relacién
de dispersién con y sin hacer la aproximacién semifria, es importante mencionar
que los resultados numéricos muestran que la aproximacién semifria resulta ser una
muy buena aproximacién de las soluciones de la relacién de dispersidn, salvo que
la solucién exacta de las ecuaciones permite estudiar escenarios para los cuales el
pardmetro f3 es mayor, como por ejemplo en la base de la corona. De este modo, a lo
largo de esta tesis se trabajara con las funciones Z completas en la derivacién general
de las ecuaciones, pero al momento de aplicar los resultados a casos especificos se

utilizard la aproximacién semifria tanto en el trabajo algebraico como numérico de

las ecuaciones.




31

3.3.1 Parte real de la relacién de dlspersmn

A partir de la relacién de dispersién (3.29) y las aproximaciones (3.31) y (3.30),
considerando que [w' (k)| < |w{?(k)], la relacién de dispersién se puede separar -
algebraicamente en su parte real y parte imaginaria. Definiendo las cantidades nor-

malizadas z = w™ /Q, v v = w(® /€, para la parte real se obtiene

(z — yUy)?
Z W T, 1 57 (3.32)

donde la suma considera protones, todas las especies de iones y no incluye a los
electrones.

La relacién (3.32) ha sido estudiada en profundidad en las Refs. [60-62,66,67,104]
en relacién con la aceleracién y calentamiento de iones en el viento solar répido
para un plasma de electrones, iones He*? y protones [66, 67, 104], asf como también
incluyendo en el anélisis iones O*® [60-62]. En el caso de un plasma con electrones,
protones y un 4 % de iones He*? (1, = 0.04), la relacién de dispersién (3.32) obtenida

es
2 _(2—ylp)? | Ana(z—yU,)
1—(z—-yU,)  1-2(x—yU,)’

donde U, y U, son las derivas de protones y particulas «, respectivamente. Para ol

(3.33)

caso en que no hay velocidad de deriva relativa entre las especies (U, = U, = 0),
existe una banda prohibida entre la girofrecuencia de las particulas « (z = 0.5) y una
frecuencia de corte z. = (1 +41,)/(2+ 47.). En cambio, al considerar una velocidad
de deriva relativa entre los protones y los iones He*?, tal que U, — U, # 0, aparece
una nueva rama en la relacién de dispersién y se inhibe la brecha entre las ramas.
En la Fig. 3.1 se puede ver la rama de Alfvén, para y > 0, de la relacién de disper-
sién para U, = U, = 0, en donde se aprecia la banda prohibida antes mencionada.

En cambio, para el caso U, = 0,U, = 0.2, en la Fig. 3.2 se observa la existencia
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Figura 3.1: Relacién de dispersién en el cuadrante y > 0 para ondas circularmente
polarizadas propagdndose en la direccién de un campo de fondo a través de un plasma
de electrones, protones y unt 4 % de particulas cv. Aqui, z = Relwy] /2, e y = kV4,/ 8,
son la parte real de la frecuencia y el niimero de onda normalizados, respectivamente.
de un continuo de soluciones de la relacion de dispersién en el rango 0 < 2z < 1,
(curva sélida en la figura). Ademss, el hecho de que exista una deriva relativa entre
protones y particulas « eleva a 3 el orden la ecuacién (3.33), y por lo tanto existe
una segunda solucién para el cuadrante y > 0, que nace en la [recuencia de corte z.
y esté representada por una linea segmentada en la Fig. 3.2.

En relacion a la aceleracion preferencial de iones minoritarios en el viento solar,
otro punto interesante al analizar la relacién de dispersién (3.32), es que existe una

velocidad para la cual una particula de la especie u resuena con las ondas circular-

mente polarizadas. En efecto, para frecuencias tales que

gr=2 [1 - %] , (3.34)

B y T

donde Uy es la velocidad de la particula que entra en resonancia, la particula de la
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Figura 3.2: Mismo caso que en Fig. 3.1, pero considerando a los iones He'2 con una,
deriva normalizada U, = 0.2 respecto a los protones. Las curvas sélidas ¥ segmenta-
das corresponden a distintas soluciones de la relacién de dispersién.
p-ésima, especie resonar4 con las ondas.

En la Fig. 3.3 se observan las velocidades de resonancia de una particula o para
el caso (a) Uy, = 0, y el caso (b) con U, # 0. En la Fig. 3.3(b), las curvas sélidas y
segmentadas corresponden a las ramas de la relacién de dispersién mostradas en la,
Fig. 3.2, respectivamente. En la Fig. 3.3(a), se puede apreciar que la banda prohibida,
de la relacién de dispersién sin derivas relativas no permite que una particula « con
velocidad inicial negativa respecto a los protones, pueda acelerarse hasta velocidades
mayores que la velocidad del grueso de protones. En cambio, para el caso U, # 0
[Fig. 3.3(b)], la existencia de la deriva relativa U, # 0 entre protones y particulas
@ genera un continuo entre U/; < 0 y U] > 0 para una particula o que entre en
resonancia con las ondas de la rama sélida de la Fig. 3.2. En base a este hecho, una

particula a con velocidad inicial menor a U, puede ser acelerada hasta velocidades
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iguales a la deriva U,. Por otro lado, en la Fig. 3.3 se aprecia que las velocidades de

deriva de particulas que resuenan con ondas de la rama superior (curva segmentada),
pueden llegar a ser considerablemente altas respecto a los protones. Ademds, para
z ~ 0.9 se aprecia un pequefio salto AUT ~ 0.05 entre las velocidades de resonancia
de las particulas que resuenan con la rama inferior con las que resuenan con la rama
superior. En el caso de que este salto pudiese anularse, al entrar en resonancia con
este tipo de ondas, particulas « con velocidades iniciales negativas podrian llegar a
acelerarse continuamente hasta altas velocidades. En el caso de estudio de plasmas
generados en las vecindades de cometas [105-107], en la Ref. [105] se plantea que,
debido a efectos térmicos, esta brecha entre las dos ramas puede llegar a anularse,
permitiendo asf la aceleracién de iones minoritarios (en este caso iones Het?) en este

tipo de plasmas.

03 ——— — -
(a) _ 0.4[(b) \
02F ; i U.=0.2 s
[ =u. “l-.____-_
01} 02—
W8 U =0 b I
5 00—2 5 0.0
-0.1‘ 7 _0.2;
-0af
-0.4f
__0.3 — 1 1 T 1 1 N it N F L
0.0 0.2 04 0.6 0.8 1.0 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
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Figura 3.3: Velocidad de resonancia normalizada de iones He*? como funcién de la
frecuencia normalizada z. (a) U, = 0. (b) Uy = 0.2. La curva sélida (segmentada)
corresponde a la rama de la relacién de dispersién representada por la curva sélida
(segmentada) de la Fig. 3.2.
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3.3.2. Parte imaginaria: Tasas de crecimiento y amortigua-
___miento_ . _ _. .

La parte imaginaria de las frecuencias corresponde a una medida de qué tan
inestable €s un plasma a pequefias perturbaciones. Si y es negativo entonces la energfa
de la onda serd absorbida por el plasma, definiendo v como la tasa de decaimiento
o amortiguamiento de la onda en cuestién. Por otro lado, si 7 es positivo, entonces
la amplitud inicialmente pequeiia de la perturbacién crecersd exponencialmente vy
corresponde a la tasa de crecimiento de dicha onda. En una descripeién cinética
de plasmas, es sabido que existe.una inestabilidad debido a la anisotropfa térmica
llamada anisotropfa iénica ciclotrénica [70,71], en la cual el pardmetro A, =-1+
Ty [T,y es el factor relevante.

En relacién con el estudio de aceleracién y calentamiento de un plasma a partir
de la interaccién con ondas, caracterizar la tasa de crecimiento o amortiguamiento de
las ondas entrega informacién acerca de la factibilidad y eficiencia de un proceso de
aceleracidn y/o calentamiento, asf como las regiones del espectro de frecuencias en las
cuales se presentan inestabilidades. En el caso de las ondas circularmente polarizadas
estudiadas & lo largo de este capitulo, la aproximacién semifria permite obtener una
expresién analitica para la tasa de crecimiento (o amortiguamiento) de las ondas.
De este modo, a partir de (3.29), en el regimen semifrio la parte imaginaria de las

frecuencias normalizadas - viene dada por

71‘1/2 2
7= F(z,y)™ Z 2T M, l:m[AH(M” —z+yU,)—z+ yUp]e‘R“’[‘P#] , (3.35)
I # '
donde
(= — yU,)2M,, — (z ~ yU,)]
Flz,y) =) zu7 =5 3.36
( ) ; HiH (.’U— Mp, _yU‘u)g ( )

y, al igual que en la ecuacién (3.32), en estas titimas dos ecuaciones la suma es
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- - -golamente sobre-todas-las-particulas positivas. De-la expresién- para—y{Ee—(83:35)}--— - -
se observa que el signo del término A,(z — M, — yU,) + © — yU,, y por tanto el
valor de A,, son preponderantes en el aporte de cada especie iénica a una regién de
inestabilidad o amortiguamiento. Para el caso del plasma compuesto de electrones,
protones y un 4% de iones He*?, estudiado en la subseccién 3.3.1, en la Fig. 3.4 se
muestra la parte imaginaria de la frecuencia considerando g = 1074, B2 =4x 1073
y sin anisotropias térmicas para ninguna especie. La Fig. 3.4(c) corresponde al caso
de la tasa de amortiguamiento de la rama de Alfvén mostrada en la Fig. 3.4(a)
cuando no hay deriva entre protones y particulas «. Se puede observar que existen
regiones de amortiguamiento correspondientes a la absorcién resonante de ondas para
frecuencias por debajo de la girofrecuencia de particulas a y protones, para z = 0.5
y & = 1, respectivamente. Se aprecia ademds otra regién de absorcién en la banda
prohibida entre la girofrecuencia de las particulas « y la frecuencia de corte . ~ 0.54
en este caso. La existencia de una velocidad de deriva entre las dos especies, adem4s
de eliminar la banda prohibida [Fig. 3.4(b)] produce un corrimiento en las regiones
de absorcién de las particulas o como puede observarse en la Fig. 3.4(d). Debido a
la deriva entre las especies, la zona de amortignamiento producida por las particulas
« corresponde a frecuencias mds altas que su girofrecuencia.

Por otro lado, en la Iig. 3.5 se observa el caso en el cual las particulas & presen-
tan una anisotropia térmica A, = 6. A diferencia del caso sin deriva relativa entre
los protones y particulas c, se puede apreciar que la existencia de una anisotropfa.
térmica en el caso de los iones Het? genera zonas de inestabilidad tal como se men-
ciond previamente en esta seccién. Al comparar las Figs. 3.5(a) y 3.5(b), destaca el

hecho de que, ademds de mover las regiones «y # 0, la existencia de una deriva entre

las especies genera regiones de inestabilidad més amplias y con méximos més eleva-




37

1 4F B
A S— (b)
12 12f
10 10
. 8f . 8
6h ' 4]
4f 4
2F J 2
0 = L 1 . 0 —— L
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 L0 0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0
X X
0.01 r T - T 0.01
(c) (d)
0.00 0.00
&~ =001+ { & =001}
~0.02} 1 -0z}
-0.03 : — e ~0.03L— . - - :
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 10 0.0 02 04 0.6 0.8 1.0
X X

Figura 3.4: (a) Relacién de dispersién 3.33, en el cuadrante z, y > 0, para Up=U,=
0. (b) Lo mismo que en (a), pero considerando U,, = 0.2. (c) Tasa de amortignamiento
normalizada a la girofrecuencia de los protones para la rama mostrada en (a), con
Bi, = 1074, Bj, = 4x107* y Ay = A, = 0. (d) Lo mismo que en (c), pero para

x — Wed

dos. Considerando solamente los valores positivos de , en las Figs. 3.5(c) y 3.5(d)
se muestran en escala logaritmica los rangos de frecuencias para los cuales existen
inestabilidades de las Figs. 3.5(a) y 3.5(b). Asi, mientras en la Fig. 3.5(c) existe so-
lamente una regién de inestabilidad muy estrecha en torno a z = 0.4, y con valor
MAXIMO Yimax ~ 9 X 104, en la Fig. 3.5(d) se observan dos regiones de inestabilidad
més anchas y con méximo Ypma, ~ 3.7 % 1072 debido a la deriva entre las dos especies.
Tanto el rango de las regiones de inestabilidad como las frecuencias para las cuales el
valor de v es méximo son de importancia significativa en el estudio de la aceleracién
y calentamiento de iones en plasmas debido a absorcién resonante de ondas iénicas-

ciclotrénicas. En el caso de la aceleracién resonante anteriormente mencionada, el
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Figura 3.5: Parte imaginaria normalizada de las frecuencias en la rama de Alfvén
con B =107, Bj, =4 x 107%, A, =0y An = 6. (a) Caso sin deriva relativa entre
protones y particulas «, U, = U, = 0. (b) Caso con deriva relativa U, = 0, U, = 0.2.
(c) Tasas de crecimiento v > 0 en escala logaritmica para el caso (a). (d) Lo mismo
que en (c), pero para el caso (b) con deriva relativa U, — U, = 0.2 entre las especies.

mecanismo de aceleracién depende de cudnta energia pueda ser intercambiada entre
ondas y particulas, y los rangos de inestabilidad dan una medida de qué tan eficiente

pueda llegar a ser este intercambio de energfa. El mismo tipo de anlisis se puede

llevar a cabo para el calentamiento del plasma.

3.4. Discusion

Variados estudios en detalle para plasmas de caracteristicas similares, tanto de
la parte real como de la parte imaginaria de las frecuencias, en relacién a la ace-

leracién y calentamiento de iones han sido publicados en los 1ltimos afios. En las
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Refs. [66,67,104] se analiza la aceleracién preferencial de iones Het2 en el viento

solar cuando existe una pequefia velocidad de deriva entre los protones v los iones
pesados, para el caso de iones isotrépicos y protones con distintos niveles de aniso~
tropia térmica A,. Los autores estudian las distintas regiones de inestabilidad de
la rama de Alfvén como funcién de A,, concluyendo que para A, > 2 la tasa de
crecimiento se incrementa fuertemente para frecuencias normalizadas en la regién
0.5 < z < x, y por ende el proceso de aceleracién de particulas o mediante ace-
leracién resonante tiene posibilidades de ocurrir para ese rango de frecuencias. De
esta manera, los autores postulan que, para el rango de frecuencias estudiado, el
efecto combinado de una pequefia velocidad relativa entre las dos especies, mas la
anisotropfa térmica de los protones, puede generar un posible mecanismo para la
aceleracién preferencial de particulas « en el viento solar, en regiones de viento solar
rapido, a distancias heliocéntricas no mayores a 0.3 UA.

Por otro lado, en relacién al calentamiento del plasma en agujeros coronales, en
las Refs. [60-62] se realizan estudios similares, pero considerando protones isotrépicos
¥ especies iénicas con distintos grados de anisotropfa térrhica, como fuente de energia
libre para la generacién de ondas circularmente polarizadas de frecuencias cercanas
a la girofrecuencia de los protones a partir de ondas que resuenan con las especies
masivas. En la Ref. [60] los autores postulan distintos escenarios para los cuales una
fraccién muy minoritaria de iones 0% (ng+s = 2 x 10™4), con anisotropfa térmica
Ag+e = 100 y derivas Ug+s entre 0 y 0.3, puede generar ondas de frecuencias muy
cercanas a la frecuencia ciclotrénica de los protones, y mediante absorcién resonante
éstos pueden ser calentados.

A su vez, en las Refs. [61,62], los mismos autores incluyen en el anélisis la presen-

cia de iones Het? (con ny.+2 = 5 x 107%) para mostrar que una anisotropfa térmica
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Age+z = 6, mucho menor que la necesaria en el caso del estudios con iones 076, es
capaz—de-generar-inestabilidades y ondas proténicas-ciclotrénicas:- hos—autores de-
muestran asi que la combinacién de iones de oxigeno y particulas ¢, con anisotropia
térmica y deriva relativa respecto a los protones, da lugar a un complejo espectro
de ondas idnicas ciclotrénicas inestables, asi como también a un crecimiento de las
inestabilidades proténicas-ciclotrénicas. De esta manera, en un efecto tipo cascada,
ondas de frecuencias mas bajas pueden resonar con jones con girofrecuencia menor,
para asi acelerarlos y calentarlos anisotrépicamente tal que se generen ondas e ines-
tabilidades de frecuencias méds altas y capaces de resonar con particulas en las cuales
la razén carga sobre masa es mds grande, hasta asi llegar a los protones.

Todos estos resultados indican que la absorcién resonante de ondas circularmente
polarizadas podria llegar a ser uno de los procesos importantes tanto en la aceleracién
como en el calentamiento de iones en el viento solar. Sin embargo, al ser un analisis
basado en una teoria lineal, los mecanismos de transferencia de energia entre ondas
y particulas no estdn considerados. En un plasma las particulas se mueven bajo la
influencia de los campos electromagnéticos, y por lo tanto un cambio en los campos
puede modificar los pardmetros macroscdpicos de las funciones de distribucién. Pero,
si el plasma se calienta o acelera significa que ff,o) cambia y, por lo tanto, los campos
también deben cambiar ya que las funciones de distribucién determinan las densi-
dades y corrientes. Luego, el calentamiento y la aceleracién deberfan aparecer en un
anélisis no lineal. En resumen, esto indica que modelar estos sistemas mediante una
teoria lineal, alin cuando se puedan sacar interesantes y ttiles conclusiones, puede.

ser insuficiente y se hace necesario considerar teorias no lineales. Este serd el objetivo

en el siguiente capftulo.




Capitulo 4

Modelo cuasilineal |

Como se expuso en el capitulo anterior, los resultados a partir del anélisis lineal
indican que estudiar la interaccién resonante entre ondas circularmente polarizadas-
y las distintas especies de particulas en un plasma, podria ser de gran utilidad para
comprender los procesos de aceleracién y calentamiento del viento solar. Ademés,
debido a que las funciones de distribucién determinan las densidades de carga y
corriente, y estas cantidades a su vez determinan la dindmica de los campos, un
cambio en los pardmetros macroscépicos de las funciones de distribucién debe generar
cambios en los campos, por lo que se hace necesario considerar teorias y modelos no
lineales en el estudio de la aceleracién y calentamiento del plasma.

Para incorporar caracteristicas y efectos no lineales, probablemente la manera
més simple de incorporar la no linealidad en una teorfa cinética de plasmas corres-
ponde a la teorfa cuasilineal de plasmas o teoria de plasmas débilmente turbulentos.
Desde la década de 1960, la teorfa cuasilineal ha sido ampliamente utilizada para in-

vestigar la evolucion de los pardmetros macroscopicos en variados tipos de plasmas de

tGran parte de este capftulo corresponde a la parte teérica del articulo “Study of the cascading
effect during the acceleration and heating of ions in the solar wind”, P. S. Moya, V. Mufioz, J.
Rogan and J. A. Valdivia, Journal of Atmospheric and Solar-Terrestrial Physics T3, 13901397
(2011). [108]
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manera teérica [109-112] y ha sido utilizada, en diversos contextos de plasmas para
- el estirdio tarito de electrones [113-116], como iones masivos y protones [62,76,117],"~ ~ -
entre otros muchos articulos publicados.

En el estudio de la aceleracién y calentamiento del viento solar, bajo diversas
aproximaciones, la teoria cuasilineal ha sido de gran interés. En la literatura existe
un gran nimero de referencias disponibles, destacando por su reciente publicaciéon
las Refs. (72,74]. (Més referencias pueden ser encontradas en las bibliografias de los
articulos mencionados.)

Con esta premisa, en este capitulo se desarrollard un modelo para estudiar la
variacién temporal de los pardmetros macroscépicos de las funciones de distribucién
(velocidad de deriva y velocidades térmicas) al interactuar un plasma no colisional
con ondas circularmente polarizadas en presencia de un campo magnético de fondo,
y en particular para funciones de distribucién bi-Maxwellianas. Ademés, al presen-

tarse variaciones macroscépicas en los parametros de las funciones de distribucién

(aceleracién y/o calentamiento), debe haber un balance de energia y momentum, a

partir de las interacciones resonantes, entre ondas y particulas. Las leyes de conserva-
cién respectivas serdn también derivadas y analizadas (ver Apéndice C). Todo esto,
a partir de la solucién de las ecuaciones de Vlasov y Maxwell en el primer orden no

lineal o cuasilineal.

4.1. Ecuaciones basicas

Consideremos entonces un plasma en el cual para la especie p-ésima se cumple
la ecuacién de Vlasov (3.1) y consideremos las ecuaciones de Maxwell (3.2) y (3.3),

donde las densidades de carga y corriente estdn relacionadas con las funciones de

distribucién a través de (3.4). De manera similiar a lo expuesto en la Sec. 3.1, utili-
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zando coordenadas cilindricas para las velocidades v = (v, ¢, v,), para cada especie

i+, la-funcién-dedistribucidnylos campos se expanden como

fp(X,V, t) = f;&o)('v.!.vvz:At) +€f,¢_(¢1)(xﬁvat) +eery (41)
E(X, t) = E’EI(X,t) Teeey, (42)
B(x,t) = Boz+eBa(x,t)+---, (4.3)

donde € es un pardmetro pequefio y A indica que la funcién de distribucién de orden
CEro ﬁo) no corresponde & una funcién de equilibrio independiente del tiempo como
en el caso lineal, sino que corresponde a una funcién que evoluciona lentamente en el
tiempo. Asf, esta restriccién de funcion lenta del tiempo significa que en la escala del
periodo de oscilacién de las ondas (desde ahora escala rdpida) ﬁo) puede ser consi-
derada como independiente del tiempo, con lo cual se pueden usar de forma usual las
relaciones de dispersion, ya derivadas en el Cap. 3, tal como se verd més adelante.
En ese sentido, lento significa que fﬁo) no depende explicitamente del tiempo, pero
sus parémetros macroscopicos (velocidad promedio, temperaturas) si lo son. De esta
manera, si por ejemplo f,£°) es una Gaussiana, a medida que transcurra el tiempo,
;50) seguiréd siendo una Gaussiana, pero su media y su desviacién estdndar habrin
cambiado.
Utilizando (4.1), (4.2) y (4.3) en la ecuacién de Vlasov (3.1), se obtiene una

aproximacién cuasilineal para dicha ecuacién dada por

8,90 g Y (B R O
{6t+v ax m—ﬂ[ﬁEl—!—CX(Boz—{-eBl)jI 5‘;} (fF‘ "I‘E_]iu )——O. (4.4)

En el presente anélisis, suponemos que todas las cantidades dependen espacialmente

sdlo de la coordenada z (a lo largo de la direccién del campo magnético de fondo).




- Asi;-se-define shora-el-promedio-espacial de una. cantidad A(z) como.
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(Ay=1 / dz Az), (45)

donde L es una longitud de referencia del plasma.
De esta manera, para las expansiones en términos de ondas circularmente po-

larizadas de los campos (3.9), (3.10), y la funcién de distribucién (3.6), se obtiene

que
(FP)=0, (B1)=(B1)=0, (4.6)
y por lo tanto
Fu) =N =50, (®)=0, (B)=Doz. (47)

Luego, aplicando la definicién de promedio espacial en (4.4), se obtiene a segundo

orden
ord 8 | g, 1 o7 o O
e< T +v. youe +m—# El—l—cval 5y + Qv x 2) By
of® o OION | o/ 4 v aff\ _
+<a/\t+ﬂp(vxz)- e ) e m#(E1+ExBl)- ) =0, (49

donde 2, estd dada por (3.15).
A partir de (4.8), y utilizando (4.6), (4.7), dado que el término de orden € se
anula, el uso del promedio espacial permite separar la ecuacién de Vlasov en las dos

escalas de tiempo mencionadas; la escala répida,

o1 o g, 1 058 o 050
B + v x +El; E]_-I-CVXBl Ay -!-QP(VXZ)' v —0, (49)

que corresponde a la ecuacién lineal de Vlasov, y es la misma ecuacién que fue
analizada en el capitulo anterior. A partir de (4.9), expresando la ecuacién en el

espacio de Fourier, se obtiene

: Ofuk _ Gu koo af
z(wk — k?)z)fy‘k + Qp 6¢ = m, Ek -+ w—kV XzX Ek . av (410)
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cuya solucién viene dada por (ver Sec. 3.1): - i _ i, .

. {0) (0)
_ tqu _ 0fu _ 3f
Juse= ((wk k.) vy ko, 5?Jz

\/Qmpwk
+ g - —igh
Eie Fie . (411)
we — kv, +8,  wp— kv, —Q,

De esta manera, en la escala rdpida, a partir de (4.11) y de las ecuaciones de Max-
well tiempo-dependientes, se puede escribir una ecuacién de ondas y encontrar asi la
correspondiente relacion de dispersidn (derivacién hecha en el Cap. 3). Es impor-
tante notar que a través de todo anélisis de la ecuacién lineal de Vlasov (4.9), la
funcién de distribucién de orden cero f,S"), as{ como también todos sus pardmetros
macroscépicos, han sido considerados como independientes del tiempo debido a que

. + .
su evolucién temporal es lenta respecto a la escala temporal de las perturbaciones.

En otras palabras, fﬁo) es suficientemente lenta para.que, al cabo de varios periodos

de las ondas involucradas, su evolucién temporal sea irrelevante.

Por otro lado, también a partir de (4.8), se obtiene

@ (1)
af + 0 (VXZ) f <;—P (E1+%XB1) afv >:0, (412)

axt

donde el pardmetro A < 1 es un factor que indica la escala temporal lenta. Pero,

comovX2=—v.d,y f,i") no depende de ¢, redefiniendo ¢E; = E;,eB; = B; y

€ fﬁl) = ﬁl) se obtiene
8 f(U) QW v ) f(l)
N == m—F (El -+ —c" x Bl) Ay . (4.13)

Esta tltima expresién muestra que, en la aproximacién cuasilineal, si fﬁo) cambia
con el tiempo, su tasa de cambio corresponde al primer orden no lineal (cuasilineal)
en las perturbaciones de la ecuacién de Vlasov. Por lo tanto, al ser de orden €2, de

manera consistente con la aproximacién utilizada, su evolucién temporal es lenta en
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comparacién con la dindmica de las perturbaciones. Ahora, utilizando (3.9), (3.10)

y (3.6), y calculando de manera explicita el promedio espacial definido en (4.5), la

derivada temporal de fﬁﬂ) corresponde a

af(ﬂ) g 1 o0 FOO s [t s L
aAt ——m—me L dk dk [Ek;e.g.‘]'Ek;e_

v +5 —5 ,afu,ki/w )z
+- . X(Bk,e++Bk,e_)] v 27 ). dze . (4.14)

Y asi, calculando primero la integral en z para luego calcular la integral en &', se
obtiene una expresién integral para la derivada temporal de la funcién de distribucién

de orden cero

8 f(U) B

_ k. f Ofuk

4.2. Evolucién temporal de los parametros ma-
croscépicos para funciones de distribucién bi-
Maxwellianas

Al igual que en el Cap. 3, el andlisis se basa en funciones de distribucién bi-

Maxwellianas para cada especie p,

1 —ex (v — Vu(A))? B v3
73/ gvtzh,p 1 (A8 vep  (A) Ugh,p” (At)) vfh,p_L(At)) :

(0)(’UJ_,'UZ, At) =

, (4.16)

con la salvedad de que en este caso, las velocidades térmicas vy ), Vin L ¥ la
velocidad de deriva en la direccién del campo de fondo (V,) son ahora funciones
lentas del tiempo At. Al igual que en Cap. 3, las velocidades V), son las velocidades

de deriva respecto al sistema del laboratorio. De esta manera, al elegir un sistema
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de referencia en reposo respecto a cualquier especie, en caso de que las particulas

aceleren (y por lo tanto V), cambie), el sistema de referencia seguirs siendo inercial,
De la definicién (4.16), los momentos v,, v y v? de la distribucién corresponden

a los pardmetros macroscdpicos de la funcién de distribucién:

/ 0 fOL, v, M) dv = V), (4.17)
1

/Ugflgo)('l}l,?)z, /\t) dv = ‘5‘ [2Vﬁ(/\i) ‘]"Ufh’“"(/\t)] y (418)

/ BfOwr,v, ) dv = 0,1 (M), (4.19)

Por lo tanto, derivando estas tres ecuaciones respecto al tiempo, y definiendo las

funciones

3 f(o)
6)\1&
(0)

KL (M) = 5 /‘\‘t dv, (4.21)

KEO) dv, (4.20)

8f(0)
KE (M) = / 2L g, (4.22)

se obtiene un sistema de ecuaciones acoplado para la evolucién temporal de los

pardmetros macroscépicos de la funcién de distribucién de cada especie. Esto es,

av,
e = KL(W, (4.23)
d Ven 1 Vu(AY)
R KE (M) ~2— 80 ok (3 4.24
d At Veh o (M)~ () ~ Vg, (AL) K539, (1.24)
dvth,u.l. 1 ”
sl £). .
Dt~ oo o) e (4.25)

Ahora bien, dada la expresién integral (4.15), la derivada de f© depende de la
funcién de distribucién f,x (4.11) de primer orden, que es funcién de los campos

perturbativos. Asi, reemplazando explicitamente f,x, realizando las integrales en v,
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~—3-considerande-que Jos pardmetros macroscépicos-de-cada-funecién- de-distribucién

son cantidades reales, las funciones K se pueden expresar como

[B|*
K= m2 TTLf dk 2k

Z(‘Pﬁk)
Im<{ Ay + [Au(wy £ 2, — kV,) +w — KV, ]-——F— 5, (4.26)

Ken )

B
Kt = f dklczzlz {A#(wk +Q,) +wp — £V,

4
+ewr £ Q) Ap(wr £ Qu — kV,) -+ wp — kV,] k(:#, ”) } , (427)
£

@21 B
Ko = - mﬂz TFL/ dkl 2;;]2 Im{AP(wkjtw_kiQF)_I_wk_k%

Z(‘Pfk)
ok + wop = Q) [Ap(wp £ 2y — V) +wi - k%]m , {(4.28)
"

con
Pk = kv
thyp|

(4.29)

donde el signo -+ {—) corresponde a la polarizacién derecha (izquierda).

De esta manera, el sistema (4.23), (4.24), (4.25) depende explicitamente de |By|? y
es necesaria una ecuacion dindmica para los campos que sea distinta de las ecuaciones
de Maxwell, para asi cerrar el sistema. Para esto, como para los campos ondulato-

(r)

rios (3.9), (3.10) con frecuencia compleja wr = w;’ + zw() se tiene en general para

cada modo
Eyx = B(k)es teilt=—i) By — B(k)ewt teite—wt) (4.30)

entonces,

Eu? = [E(R)%e4 ), [Byf? = [B(k)Pett, (4.31)
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y_por_lo tanto_se satisfacen las ecuaciones diferenciales .

OBy

ot W B, “2E =20 [Byf?, (4.32)

O|Bwf’
ot
que son las ecuaciones que se necesitan para los campos.

Asi, a partir de la teorfa cuasilineal [70,71], y en base a funciones de distribucién
de orden cero bi-Maxwellianas, es posible escribir un sistema de ecuaciones integro-
diferencial en el espacio de Fourier y asf obtener la evolucién temporal lenta de los
pardmetros macroscépicos de cada una de las especies en un plasma. Es importante
notar que las ecuaciones (4.23), (4.24), (4.25), junto con (4.32), dependen explicita-
mente tanto de la frecuencia como de la tasa de crecimiento o amortiguamiento. Por
lo tanto, para resolver el sistema es necesario resolver explicitamente la relacién de
dispersién wy, = w(k) = W (k) + iw®@ (k) a partir de la ecuacién lineal de Vlasov o
escala rdpida en este contexto (ver Cap. 3). En resumen, para funciones de orden

cero bi-Maxwellianas, el sistema de ecuaciones a resolver corresponde a

av,

dt = Kfz(t) H (4'33)
dvih ] 1 i Vi(t)
1 - . ty =2 K’J’z t s 4.34
dt Ve, () ) Vel (8) © (434
AV g1 _ 1 ”
i = T KE (D), (4.35)
2 .
WL _ B, (4.36)
2:2 2 2 Z (‘Pffk)
Ak = Wi+ wl, | Aut [Ap(we £ Q) — kV,) + wg — V] o ;u , (4.37)
1 : !

donde las funciones K7’ vienen dadas por (4.26), (4.27), (4.28). Es importante notar
que el factor A se ha omitido debido a que la escala lenta es la escala temporal de

interés. De este modo, todas las derivadas temporales corresponden a variaciones

temporales en dicha escala y por lo tanto se subentiende que \ est4 incorporado.
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4.2.1. Ecuaciones normalizadas

Ahora, para realizar la integracién y el célculo de las derivadas numéricas de
las ecuaciones que conforman el sistema de estudio, es conveniente escribir estas ex-
presiones de forma adimensional. Con este fin se debe encontrar una normalizacién
adecuada que, ademés de adimensionalizar las ecuaciones, haga referencia a las es-
calas propias y a las cantidades intrinsecas del sistema de estudio. Asi, de la misma
manera en que fue elegida la normalizacién en la Sec. 3.2, debido a que la especie
predominante en los plasmas de estudio son los protones, las longitudes, densida-
des, frecuencias y velocidades se normalizardn con respecto a la longitud inercial
Ap = Vip/Qy, densidad promedio m,, la frecuencia de ciclotrén 2, = eBy/myc y
la velocidad de Alfvén Vg, = By/+/4dwn,m, de dicha especie. En otras palabras, la
magnitud del campo magnético de fondo By, junto con la densidad promedio =,
masa m, y carga e de los protones son las cantidades adecuadas para elegir la nor-
malizacién. Ademds, con el fin de forzar § > 0 para todo tiempo en las ecuaciones
numéricas, a lo largo de este trabajo al momento de referirse a 3, ; se utlizard Bﬁ,j,

tal que

Bui = Bijs (4.38)

con j =1,]

De esta manera, para la u-ésima especie se definen la velocidad normalizada
Up=Vu/Vap, (4.39)

la concentraci6n 7, respecto a los protones y la cantidad adimensional M, como

M = N/ Tip My =Q,/Q = zymy/my,, (4.40)
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y las temperaturas normalizadas (pardémetros j3)

_iJ- = vfh,.u,l/ V-Ep ¥ Eﬁll - ”tzh..u.ll/ VAQP ’ (4.41)
cumpliéndose que
62y Bu1 Tu1
A== —1=F=—-1=E= 1, (4.42)
2l Bul T

tal como se definié en la Sec. 2.3. En el caso del tiempo ¢ y la frecuencia W, la norma-

lizacién serd respecto a la girofrecuencia £2,. Luego, se definen el tiempo normalizado

T =t, (4.43)
la frecuencia compleja normalizada
zy=x+%y, donde z=w"/Q,, v=0w®/Q,, (4.44)
y el nimero de onda normalizado
Y= Ak. (4.45)

Por lo tanto, el cuociente tp;fk [Ec. (4.29)] en términos de las variables normalizadas

se puede expresar como

cpi _ xy M, —-yU,
k - ~ .
“ ¥Buy

Finalmente, con respecto al campo magnético de fondo, se define la densidad espec-

(4.46)

tral de energia magnética como

1 1 +2
E:I: _]Bkl

R WA I (4.47)

donde el signo & indica la polarizacién de las ondas.

De esta manera, en términos de las variables adimensionales el sistema cuasili-

neal (4.33)—(4.37) se puede expresar como
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[~ T T T T T T dUL T “oy T -
= = 4,48
dr K:IZ(T) ) ( )
By o Uu(T) ik
— (1), 4.49)
dr ﬁ,m ) =25 =) ‘
dB}l.L _ f1 4
dT - 2Bpl(T)K2J'(T), ( .50)
g L
—E- = 2'7Ey ’ (4.51)
Z(#x)
¥ = Z zZ Mym, [A” + [Au(zy £ M, — yUy) + 2y — yU,] ﬁ“’k (4.52)
i Y il
donde las funciones KY vienen dadas por
:E
K = M2 dy —-Im { Ay + [Ap(zy £ My — yU,) + 2y — yUy) (Z“I’I") } , (4.53)
I

K, = M,E[ ay y—%Im {An(my = My) + 2y —yU,
—C0

Z—(‘Pik)
+(zy &= My)[Ap(zy £ My, — yUy) + 3y — yU,| v 0 , (4.59)
i

oo ex
Ky =-M; dy ?%Im {Au(my + 2oy £ M)+ 3y —yU,
—00

Hazy + 2oy & M) Ap(zy + My, — yU,) + 2y — yUp]—— (c’;ﬂ’k) } . (4.55)

YPpulj

4.3. Aplicaciéon para plasmas semifrios

Las ecuaciones cuasilineales encontradas en la seccidén anterior conforman un
sistema acoplado general para el estudio de la evolucién temporal de los pardmetros

macroscépicos, para un plasma bi-Maxwelliano no colisional interactuando con ondas

circularmente polarizadas. En las regiones de interés consideradas en este trabajo
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se puede considerar # < 1,loque corresponde a la llamada “aproximacién semifri{a”

amplismenté afilizada en esté contexto [60—62,66,104]. Asi, al igual que en la Sec. 3.3
para el andlisis lineal, se introduce aquf la aproximacién semifrfa para estudiar el

régimen cuasilineal.

4.3.1. Aproximacién semifria de las funciones K%, , K}, ,y K},

En la aproximacidn semifria, la funcién Z(¢) de dispersién de plasmas [ver Ec. (B.18)

en apéndice B] se puede expandir como:

1
Z(gofk) s —so_*k + ime—Reloil? , (4.56)
H

donde se ha aproximado Im[goffk] ~ 0 (més detalles en el apéndice B), para la especie

idnica p-ésima, y ademds

1
Z(p) ~ - (4.57)
ek

para electrones. Ademds, tanto para electrones como para todas las especies de iones,

w0, —kV,
K Veh

Relyi] = (4.58)

Como en el Cap. 3, se obtiene para ondas con frecuencia baja |wi|? <« k2,
wy, = w -+ iw”, en el régimen semifrio, que el sistema cuasilineal (4.33)-(4.37) se

puede expresar como
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P Ki.(1), (4.59)
dﬂ;hép“ _ %‘i" )~ #("t()t) KL (), (4.60)
dvzihfl - 2vthi T e ®, (4.61)
81?: E - s, (4.62)

= =Yg “ip )‘T’ KV, o

Qp wk +0 —kV;L

F1/2

- + 12
@ _ :FE# ﬁ‘”‘r—% " [Ap(w £ Q- kV,) +wl) kV.u] o Relv]

> _,52(w(”ukvu)(w("iznu_kvu)
Wop (@M £Q, ~kV,)2

, (4.64)

donde la suma en el indice o excluye a los electrones, y las funciones K f vienen

dadas por

2 oo X2
gt =+ % L[ g Bl o Bl W
mg L Jy ctk (w riﬂp—kV)z

(4.65)

+ )]
Kf, = / ax; Bl W — KV
m2 x L o2k2 “’I(cr) £Q, —kV,

" £0,)0 ;
(T)k L7 w,(c) , (4.66)
(i’ £y — kV,)?

KE, = e 2 [ BEP [, _ 26 —kV)
2 0 c2k? Wi £Q, — kV,

A ) @
:F . w’: M (4.-67)
() £y — kV,)2

y el signo indica polarizacién derecha () o izquierda ().
Asi, a partir del uso de la aproximacién semifrfa, se ha obtenido un sistema de

ecuaciones en el cual destacan dos hechos principales. Primero, debido a la aproxima-

cién de las funciones Z, en todas las expresiones se han podido separar explicitamente
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——las partes reales_e imaginarias. Y segundo, las integrales-corresponden-ahora a-ex— -—-
presiones sencillas de manejar algebraicamente. Es importante notar que gracias a
la paridad definida de la parte real e imaginaria de la frecuencia [Ec. (3.13)], a di-
ferencia de las expresiones en términos de las funciones Z [Ecs. (4.26)—(4.28)] que
fueron encontradas en el Cap. 3, la versién semifria de las funciones K- ' correponde
a integrales para k > 0. Este hecho es razonable, debido a que, dentro del presente
estudio, el objeto de andlisis es un plasma interactuando con ondas para las cuales
tanto la polarizacién como la direccién y sentido de propagacién, estén definidos.

Ahora bien, de la misma manera en que fueron normalizadas las Ecs (4.33)-
(4.37) del sistema sin el uso de la aproximacién semifrfa, es conveniente expresar las
ecuaciones en términos de las variables normalizadas [Ecs. (4.39)—(4.47)] introducidas
en la seccién 4.2.1. Asf, en términos de las variables normalizadas, el sistema. (4.59)—

(4.64) se puede escribir como

du,

_ m
CET it ]Clz(T) ) (4'68)
4By I Up(7) =
— — Ko, (1) — 2=—=K3, (1) 4,69
N IO R MOt ()
dﬁ_,u_]_ 1 =
—— K5 (1), 4.70
dr Qﬁpl(’l—) 2_L( ) ( )
det N
= 2vey (4.71)
2 z#np(a: - yUp)Z
' 4.72
Y Zp: My £ (2 —yU,) (472)
Relo® 12
S 2 M [0 (Ao & My — yU,) + 2 — g e~ Relviad } (4.73)
v T o—gUp (&0, — » (&
E,u 2Ty : %x;)ﬁ‘fyyipyuu)

donde las funciones —K—Ij-‘ estdn dadas por
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- T K (ry="=M>" = d; E:': M, X ~ (4714)
T = —— ’ .
12 # 0 Y y (miMp_yUp)27
— o gk z—yU (£ M,)M,
i . 2 Sy |1 _ H p iy .
K:QZ(T) — My./[; dy yz [1 2+ M‘_‘ _ yUp F (.'L' 4 Mp, _ 'yU“)Z] oK (4 75)
— ® gk 2(z — yU,) M?
Kb = —MQ/ dy 2 |1— B — = . (4.78
. 21 (T) 1 0 y y2 T :E M‘u . yUp, (.'L' :E Mp _ yUF)Q ’Y ( )

Esta versién normalizada del sistema cuasilineal, Ecs. (4.68)-(4.76), seré, la utili-

zada a partir de la seccidn siguiente, salvo cuando sea explicitamente indicado.

4.4. Discusion

En este capitulo, a partir de funciones bi-Maxwellianas y una expansién cua-
silineal de la ecuacién de Vlasov, se ha desarrollado un método para describir la
transferencia dindmica de energia entre ondas y particulas en un plasma [108]. Den-
tro del formalismo, ha sido posible plantear un sistema de ecuaciones, acoplado e
integro-diferencial, para seguir la evolucién temporal de las funciones de distribu-
cién de velocidades de las especies idnicas, y también de la densidad espectral de
energia magnética. Todo esto, en el caso de ondas circularmente polarizadas pro-
pagéndose a través de un plasma con funciones de distribucién bi-Maxwellianas en
la direccién de un campo magnético de fondo. El método propuesto corresponde
a una aproximacién cuasilineal (no lineal) de las ecuaciones de Maxwell y Vlasov.
Luego, las derivadas temporales [Ecs. (4.68)—(4.76)] obtenidas para los pardmetros
macroscépicos del plasma corresponden a funciones que varfan en la escala temporal
lenta.

Es importante notar que, debido a que el fenémeno en estudio es la transferen-

cia de energia entre ondas y particulas, cualquier cambio en los parémetros de las
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funciones de distribucién debe verse reflejado en la energfa electromagnética. Esto

es, la aceleracién o calentamiento del plasma debe ser a expensas de la_energia libre_ _  _

disponible en el campo electromagnético y viceversa. Por lo tanto, debido a que no
hay més energfa en el sistema que la de ondas y particulas, debe cumplirse alguna
relacién de conservacién de energfa. Esta ley de conservacién de energfa se cumple
en el marco de la teorfa cuasilineal y en el Apéndice C se deduce y analiza en de-
talle. En el mismo Apéndice, ademés, se muestra que la teorfa cuasilineal garantiza
también la conservacién del niimero de particulas de cada especie, asi como también
el momentum total del sistema. De esta manera, las ecuaciones que han sido encon-
tradas para la evolucién temporal de las derivas y las velocidades térmicas de las
funciones de distribucién son consistentes con la conservacién de particulas, energia
y momentum en el plasma. Ademds, es importante notar que, debido a que las va-
riaciones de las densidades de energia y momentum que guardan las particulas no se
anulan (ver apéndice C) como en el caso de perturbaciones electrostéticas [70,71], se
deben incluir las densidades de energia y momentum, a fin de conservar estas canti-
dades. En otras palabras, dado que las ondas circularmente polarizadas transmiten
tanto energia como momentum, las densidades respectivas deben ser consideradas al
momento de escribir las leyes de conservacidn.

Por otro lado, tal como se discutié en el Cap. 3, la motivacién principal de este
trabajo corresponde a la posible aplicacién de la teorfa en el estudio del fenédmeno
de aceleracién y calentamiento de iones en ciertas regiones de] viento solar, como
pueden ser los llamados agujeros coronales [60-62]. Por este motivo, las ecuacio-
nes (4.33)-(4.37) obtenidas en las primeras secciones de este capftulo, fueron reesecri-
tas en la aproximacién semifria. Asi, el conjunto de ecnaciones se pudo expresar de

una manera més manejable tanto algebraica como numéricamente y, aprovechando
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— - las relaciones de paridad-definida-de-la frecuencia-compleja; se-obtuve-entonces-el————
sistema normalizado (4.68)—(4.76), que seré la base para obtener resultados numéri-

cos en lo sucesivo. Es importante notar que en dichas ecuaciones todas las derivadas

temporales son proporcionales a la funcién . Luego, esta aproximacién cuasilineal
semifria, en la cual las variaciones temporales son lentas, resulta ser consistente con
los valores de -, con Ymax del orden de 10723, que fueron encontrados en el Cap. 3 a
partir de la misma aproximacién semifria en el régimen lineal.

En los dos capitulos siguientes se mostraran los resultados y el andlisis cuasilineal
de la aceleracién y calentamiento de iones a través de la interaccién resonante entre
ondas y particulas. Primero, en el Cap. 5, para un plasma compuesto solamente de
electrones y protones, y después en un caso como el analizado en el Cap. 3, esto
es, un plasma compuesto de electrones, protones y una fraceién minoritaria de iones

He*?, més cercano a la situacién del viento solar y donde se pueden estudiar los

efectos tipo cascada propuestos en las Refs. [60-62].




Capitulo 5

Evolucién cuasilineal de un plasma
compuesto de electrones
Yy protones f

El plasma més sencillo de modelar usando el método cuasilineal que ha sido pre-
sentado en el Cap. 4 corresponde a un plasma de dos especies, electrones y protones,
y en el cual las ecuaciones cuasilineales contienen solamente la especie proténica. Si .
bien existen dos polarizaciones posibles de las ondas, tal como se discutié en el Cap. 3,
debido a que corresponden a la rama de Alfvén resonante, en el pres;ente trabajo se
consideran solamente las ondas con polerizacién circular izquierda [signo negativo
en las Ees.(4.68)—(4.76)]. Ademds, tal como se discutié en los capftulos anteriores, el
sistema de estudio serd el conjunto de ecuaciones normalizadas (4.68)(4.76) para el
régimen semifrio.

En este caso, la parte real de la relacién de dispersién {4.72) se reduce a

z — yU,)?
yz_( yUy)

1 (z—yl)’ (1)

ecuacién que tiene dos rafces reales z{y) . En la Fig. 5.1 se muestran las dos soluciones

tGran parte de este capftulo corresponde a parte del artfculo “Computational and theoretical
study of the acceleration and heating of protons”, P. S. Moya, A. F. Vifias, V. Mufioz and J. A.
Valdivia, en preparacién. [118]

o9
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Figura 5.1: (a) Rama de Alfvén de la relacién de dispersién para ondas circularmen-
te polarizadas propagandose en la direccién z de un campo de fondo a través de un
plasma compuesto de electrones y protones con velocidad de deriva U, = 0. La curva
sélida representa las ondas que se propagan en la direccién z > 0 y la curva segmen-
tada a las ondas que se propagan en la direccién contraria. (b) Segunda solucién, y
su prolongacién impar (curvas sélida y segmentada, respectivamente) de la relacién
de dispersién para U, = 0. (c) Misma situacién que en (a), pero con U, = 0.3. (d)
Lo mismo que en (b), pero con U, = 0.3.

de la relacién de dispersién (5.1), tanto para ondas que se propagan hacia z > 0
(curvas s6lidas) como para z < 0 (curvas segmentadas), para U, = 0 [(2) y (b)] y U, =
0.3 [(c) y (d)]. Se observa en todas las figuras que la relacién de paridad discutida en
la seccién 3.1 [Ec. (3.13)] se cumple cabalmente. Se observa ademés que la existencia

de una velocidad de deriva de los protones distinta de cero y el correspondiente

corrimiento Doppler de las frecuencias £ — 2z’ = z — yU, se manifiesta en una

pérdida de simetria respecto al eje y = 0. Luego, mientras que para el caso (a)
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la rama de Alfvén, representada por la curva sélida_en el primer cuadrante y > O,

tiende asint6ticamente a & = 1, en el panel (c) la misma rama tiende asintéticamente
a la recta x = yU, + 1. Asi, para modos con nimero de onda grande, la existencia
de una deriva U, # 0 transforma considerablemente las soluciones de la relacién
de dispersién. De todas maneras, en el rango de ndmeros de onda de interés, para
modos tipo protén-ciclotrén o de Alfvén, las diferencias entre las ramas, al considerar
o no U, # 0, no son considerables. Como fue visto en el Cap. 3 y serd visto en el
capitulo siguiente, cuando se considera una especie iénica adicional a los protones, la,
existencia o no de velocidades de deriva produce cambios considerables incluso para
los modos en el rango de frecuencias de estudio.

Por su parte, la parte imaginaria de la frecuencia, relacionada con la tasa de
crecimiento o amortiguamiento dada por (4.73), para este caso simple de electrones

¥ protones se escribe como:

_ i/? [Ap(l ~ (z— 'yUp)) —-z+ yUp]
T VB @) 2 — (z— )

(z — 1 — yU,)%e Relem]” (5.2)

A partir de (5.2) se observa que, para las ondas que se propagan en la direccién z
positiva, la generacidn de inestabilidades (y > 0) es posible solamente para A, >
0 y en una regién acotada del espacio de Fourier debido al término exponencial
dominante para y suficientemente grande. En el caso A, = 0, independiente del valor
de U,, v siempre es negativo.

En la Fig. 5.2(a) se muestra la tasa de amortiguamiento (y), en la regién ¥ >
0 para la rama de Alfvén de la relacién de dispersién mostrada en la Fig. 5.1{c)
para Bgli = 0.01, sin anisotropfa térmica. Tal como se puede obtener & partir del
andlisis de la ecuacidn (5.2), en este caso de A, = 0, v < 0 para todo y > 0. Dada

la ecuacién (4.71), en este caso la respuesta del plasma al paso de las ondas que
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Figura 5.2: (a) Parte imaginaria de las frecuencias para la rama de Alfvén de la
relacién de dispersién (5.1) para U, = 0.3, B2, = 0.01 y 4, = 0. (b) Misma situacién
que en el panel (a) pero para A, = 4.

satisfacen la relacién de dispersidn corresponderd a un ripido amortiguamiento de
las mismas en la regién 1 < y < 7, en donde v alcanza un valor minimo considerable
Ymin ~ —0.1.

Por otro lado, en la Fig. 5.2(b) se observa la parte imaginaria v(y) de las frecuen-
cias que son solucién de la relacién de dispersién mostrada en la curva sélida de la
Fig. 5.1(c), para los pardmetros U, = 0.3, 82, = 0.05 = 582> con lo cual se tiene
A, = 4. En la figura se aprecia que la combinacién de pardmetros, al contrario que
en el caso A, = 0, produce regiones tanto de absorcién resonante (y < 0), como re-
giones de instabilidad (y > 0). Se observa que existe una tasa de crecimiento positiva
solamente en una estrecha zona alrededor de i ~ 1.5 (con Yax ~ 0.01), mientras que
para y > 2 la tasa de crecimiento se vuelve negativa (con min ~ —0.03) y por lo tan-
to aparece una regién de absorcién resonante. A partir de (4.68)—(4.71), dependiendo
del perfil inicial de la densidad esl'aectral de energia magnética &, se puede observar

que ambos efectos competirdn para dar como resultado cambios macroscdpicos en la

funcién de distribucién de los protones.
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9.1. Solucién numeérica del sistema_cuasilineal

Una vez conocidas y analizadas las partes real e imaginaria de la relacién de
dispersién para este caso simple de electrones y protones, lo que queda es resolver
el sistema cuasilineal [Ecs. (4.68)—(4.71)] numéricamente a partir de una situacién
inicial dada. Con este fin, se ha discretizado el espacio y en N, = 700 puntos para
0 <y < 7. Por lo tanto, la separacién entre puntos de la grilla corresponde a dy =
0.01. El rango en el espacio y fue elegido debido a que en los casos de interés, para,
y > 7, la parte imaginaria de las frecuencias es practicamente nula y se espera que
nimeros de onda superiores no aportaren apreciablemente a la dindmica [ver Fig. 5.2].
Ademds, el paso de tiempo se ha elegido en dr = 0.025. De esta manera, conociendo
la densidad de energfa espectral ,(7), més los pardmetros Uy(r), BoL(7) ¥ Bop(7)
en cierfo instante de tiempo 7, se puede resolver la relacién de dispersién [Ecs (4.72)
y (4.73)] para conocer = y y como funcién de y en el tiempo 7. Luego, calculando
explicitamente las integrales Kg dadas por (4.74)—(4.76), se obtienen explicitamente
las derivadas temporales de cada uno de los pardmetros de la funcién de distribucién.
Para integrar numéricamente las ecuaciones se ha utilizado un método Runge-Kutta
de cuarto orden [119].

Se realizd la integracién numérica para una gran variedad de elecciones tanto en
los pardmetros iniciales del sistema como en la rama de la relacién de dispersién ele-
gida, as{ como también en la longitud del intervalo de tiempo a considerar. El codigo
fue realizado en el lenguaje de programacién G++. En esta seccién se muestran los re-
sultados a partir de las dos elecciones que entregaron los resultados més interesantes

de analizar, Ambos casos corresponden a los pardmetros de plasma iniciales

UP(T = 0) = 0.3 , —,ﬁ" (‘T == 0) == O-O]. y AP(T - 0) == 4 3 (5.3)
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y la diferencia radica en la eleccién de la densidad espectral de energfa magnética.

Los-casos-elegidos-fueron:

Casol:  g(r=0) = 0.35exp(-5¢°), (5.4)
.062
Caso2:  ey(r=0) = — 0062 (55)

1+ (0.5¢)27°

ambos para la rama de Alfvén en la relacién de dispersién. Esto es, las frecuencias
correspondientes a las curvas sélidas en el primer cuadrante y > 0 en las Figs. 5.1(b)
y 5.2(b). Con esta eleccién, en ambos casos la situacién inicial corresponde a una
equiparticidn de la energfa (ver Apéndice C), donde las particulas y las ondas tienen
la misma cantidad de energfa libre disponible para el intercambio. Asf se evitan Sesgos
al respecto y los traspasos de energfa por las interacciones onda-particula no estardn
determinados por este factor de antemano. Es importante mencionar que, debido a
que las derivadas temporales de los pardmetros del plasma, asf como también la deri-
vada de la densidad especiral de energia dependen de y(z,y) [ver Ecs. (4.68)(4.76)],
y con los pardmetros escogidos |y| ~ 1072, para obtener resultados considerabies se
requiere una integracién numérica hasta al menos 7 ~ ¢~ ~ 102. Luego, considerar
un intervalo de integracién hasta 7 = 103 parece ser razonable, y es la eleccién que

se tomd para los dos casos estudiados.

5.1.1. Caso 1: Espectro inicial gaussiano

El primer caso de estudio interesante una vez fijados los pardmetros del plasma
[Ec. (5.8)] corresponde a perturbaciones electromagnéticas con un perfil gaussiano
[Ec. (5.4)]. Al considerar un espectro gaussiano que decae rapidamente, se tiene una
situacién en la cual la mayor cantidad de la energfa del campo electromagnético
corresponde a nimeros de onda pequefios ¢ < 1, y la energfa disponible paray > 2

es practicamente nula. Luego, dada la forma de +(z,y) para la rama de Alfvén
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[Fig. 5.2(b)], solamente una porcién minoritaria de las ondas correspondientes al

--—— espectro inicial-interactuard-efectivamente eon las-particulas. —-
Como primer resultado interesante, se observa que la derivada temporal de U,
[correspondiente a Ky ,(7) en (4.74)] es prcticamente nula. Asf, la deriva de los proto-

nes no presenta ningan cambio apreciable hasta 7 = 1000, permaneciendo constante.

Por otro lado, la evolucién de las temperaturas de los protones se muestra en la
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Figura 5.3: Temperaturas de los los protones en funcién del tiempo. Curva sélida:
temperatura perpendicular. Curva segmentada: temperatura paralela. (a) Pardme-

tros B2, y Bﬁl[' (b) Temperaturas T}, y T, normalizadas respecto a sus respectivos

valores iniciales.

Fig. 5.3(a). Se observa evidencia de un leve enfriamiento perpendicular (curva sélida
en la figura) y al mismo tiempo un calentamiento del plasma. en la direccién paralela
al campo de fondo {curva segmentada en la misma figura). Se observa ademés en la
figura que la mayor parte de los procesos de interaccién onda-particula se dan du-
rante la primera mitad del intervalo considerado. Para tiempos superiores, 7 > 400,
tanto el calentamiento como el enfriamiento se saturan y el sistema aparentemen-
te se acerca lentamente a un estado de equilibrio. En la Fig. 5.3(b) se muestra la
evolucién de ambas temperaturas con respecto a su valor inicial. Se observa con cla-
ridad que la temperatura paralela (curva segmentada) sufre cambios a medida que

las ondas se propagan a través del plasma y su valor final es aproximadamente 1.4
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veces-mayor-que -el-inicial.-En-el-caso-perpendicular (curva sélida) el-enfriamiento
es mucho menor y alcanza alrededor de un 5% para el final de intervalo estudiado.
Se nota también con mayor detalle la saturacién para tiempos grandes mayores que
t ~ 400. Ademss, en la Fig. 5.4 se muestra la anisotropia térmica como funcién del
tiempo. Debido a que la temperatura perpendicular (inicialmente mayor) disminuye
a medida que el tiempo transcurre, y la temperatura paralela (inicialmente menor)
aumenta, se observa que la distribucién de velocidades de los protones, inicialmente
con una anisotropia A, = 4, disminuye mondtonamente hasta un valor aproximado

de A, ~ 2.5 para 7 ~ 1000.
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Figura 5.4: Anisotropfa térmica de la distribucién de protones como funcién del
tiempo.

Finalmente, y a partir de la ecuacién para densidad espectral de energia magnéti-
ca [Ec. (4.71)] que cierra el sistera de ecuaciones, la energfa libre disponible debido

a la anisotropia térmica de la funcién de distribucién de protones es absorbida por el

campo electromagnético para satisfacer la conservacién de energfa [ver apéndice Cj
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__total del_sistema._FEn_la Fig. 5.5_se muestra ¢, en.torno a y.~ 1.4 para el inicio——
(7 = 0 correspondiente a la curva punteada), la mitad (7 = 500 correspondiente a la
curva sélida) y para el final (+ = 1000 correspondiente a la curva segmentada) del.
intervalo de integracién numérica. Se observa que el espectro, inicialmente gaussiano
cambia debido a la presencia de zonas de absorcién resonante e inestabilidades [ver
Fig. 5.2(b)). Aun cuando las regiones de absorcién son més extensas que las zonas
inestables, debido al perfil gaussiano inicial répidamente decreciente, como se dijo
anteriormente, para y > 2 los modos electromagnéticos tienen muy poca energfa dis-
ponible para el intercambio y solamente una porcién minoritaria de las ondas iniciales
interactiian con los protones. Por lo tanto, el efecto neto para este caso corresponde
a la generacién de inestabilidades para el rango 1 < y < 1.6, aproximadamente.,
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Figura 5.5: Densidad espectral de energfa magnética normalizada para 7 = 0 (curva
punteada), 7 = 500 (curva sélida) y 7 = 1000 (curva segmentada).

La Fig. 5.5 muestra que la relajacién de la anisotropia térmica de las particulas

observada en la Fig. 5.4 se traduce en una transferencia de energfa desde el plas-
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ma al campo electromagnético. Luego, el espectro inicialmente gaussiano cambia y

aparecen ondas con nimeros de onda mayores que los iniciales. De esta manera, en
respuesta al paso de las ondas el plasma evoluciona transfiriendo parte de su energia
hacia las ondas, y al mismo tiempo, debido a la relajacién de la anisotropfa térmi-

ca, se aproxima lentamente al equilibrio. Es importante notar que, si bien debido al
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Figura 5.6: Energias del sistema como funcién del tiempo normalizadas a sus valo-
res iniciales. La curvas segmentada, punteada y sélida representan las energfas del
plasma, del campo y energia total, respectivamente.

calentamiento paralelo del plasma y al leve enfriamiento perpendicular del mismo,
pudiese parecer que el plasma estd ganando energia, absorbiéndola a expensas las on-
das, el hecho de que surjan modos més altos, en regiones de ndmero de ondas donde
inicialmente existi{a una baja energfa disponible, es una sefial clara de que el traspaso
de energia es desde las particulas hacia las ondas y no en el sentido contrario. Para

remarcar este hecho, en la Fig. 5.6 se muestran las energfas de las particulas y de las

ondas, como también la energfa total (curva segmentada, punteada y sélida, respecti-

vamente) como funcién de sus valores iniciales. Si bien los nfimeros son pequeflos, se
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observa claramente que la energfa total del sistema se mantiene constante, mientras

que la energia del campo crece a expensas de la energfa disponible en el plasma.

3.1.2. Caso 2: Espectro inicial tipo lorentziano
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Figura 5.7: Temperaturas de los los protones en funcién del tiempo. Curva sélida:
temperatura perpendicular. Curva segmentada: temperatura paralela. (a) Pardme-
tros 32, y E]f”. (b) Temperaturas T}, y T}y normalizadas respecto a sus respectivos
valores iniciales.

>

‘Teniendo en cuenta los resultados de la integracién numérica cussilineal a partir
de la eleccién gaussiana, resulta interesante notar que debido a que el espectro es
acotado y rdpidamente decreciente, la interaccién entre ondas y particulas es bastante
reducida. Para estudiar una situacién en que las regiones efectivas de interaccién no
sean tan reducidas, y al mismo tiempo no aumentar la energia disponible en el
campo electromagnético, como segundo caso se ha revisado un espectro magnético
de menor amplitud pero que decae lentamente. Para esto se ha escogido una funcién
tipo lorentziana (5.5), que para y < 1 tiende a su valor méximo en y = 0, y para -
¥ > 1 se comporta como una ley de potencias £, ~ 3™ (y en este caso particular
@ = 2.75). De esta manera, con el espectro escogido se tiene la misma. energia que en

el caso gaussiano, se tiene que la mayor cantidad de energia magnética corresponde

a ndmeros de onda de orden y ~ 1, pero en este caso ademds los modos con niimero
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- -de-onda-mayor-tienen-una-cantidad de energia: razonable-para-el-intercambio. Asf,— - - -
ambas regiones de y(z,y) # 0, correspondientes a inestabilidades 1 < y < 2 y
absorcién y > 2 [ver Fig. 5.2(b})], tendrdn suficiente energia disponible como para
que se observen al mismo tiempo ambos efectos, de crecimiento y amortiguamiento

de las ondas, debido a la interaccién resonante con las particulas.

Dado que los pardmetros del plasma son los mismos que en el caso anterior,
en la presente solucién numérica del sistema cuasilineal la derivada temporal de
Up(t) (4.74) sigue siendo nula y por lo tanto, para este caso, U, = 0.3 también
permarnece constante durante todo el intervalo hasta + = 1000. En este punto es
importante sefialar que, ademds de la dependencia en los pardmetros iniciales del
plasma, la conservacion de momentum [ver apéndice C, seccién C.3] juega un rol
importante. Este tema se abordard més en detalle hacia el final de este capftulo.

La evolucién de las temperaturas se muestra en la Fig. 5.7, donde las curvas seg-
mentada y sélida representan las temperaturas paralela y perpendicular, respectiva-
mente. Se observa en la Fig. 5.7(a) un proceso de aumento de ambas temperaturas,
en donde la gran parte del fenémeno ocurre para tiempos menores que 7 ~ 250. Para
tiempos mayores, el sistema comienza a saturarse. En la Fig. 5.7(b) se observa que es-
te calenfamiento es mucho més efectivo en el caso de la temperatura paralela Tp (7).
Mientras la temperatura perpendicular se eleva hasta T, (7 = 1000) ~ 1.45T,, (0),
el calentamiento paralelo del plasma alcanza hasta casi 3 veces la temperatura inicial
T1(0). De la misma forma que en el caso gaussiano, este calentamiento anisotrépi-
co preferencialmente paralelo va acompafiado de una relajacién de la anisotropia
térmica inicial de la distribucién de protones. En la Fig. 5.8(a) se observa que la

anisotropia Ap, inicialmente igual a 4, disminuye hasta llegar a un valor ligeramente

superior a A, ~ 2 hacia el final del intervalo de integracién. Sin embargo, aunque
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cl sistema pierde anisotropfa-a medida que el tiempo transcurre,-inicialemnte;-para— —-
0 <7 <5 el calentamiento perpendicular es mayor que el paralelo y se produce un
aumento de la anisotropfa hasta un valor A, ~ 5 en 7 ~ 2, tal como aparece en la
Fig. 5.8(b), para luego dar paso al proceso de relajacién ya mencionado. Ademés,
tal como ocurre para las temperaturas, se observa en la figura que la mayor parte
de los procesos de interaccién onda-particula ocurren antes de 7 = 250, y que en el
resto del intervalo los procesos de absorcién resonante saturan, llevando el sistema

a un estado de equilibrio metaestable, en el cual pareciera que A, = 2 es el valor
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Figura 5.8: (a)Anisotropia térmica de protones A,(+) como funcién del tiempo nor-
malizado para la solucién con espectro inicial lorentziano. (b} La misma situacién
que en (a), pero hasta 7 = 25, Con este nivel de detalle se observa que en los primeros
instantes de tiempo la anisotropfa crece antes de comenzar a decrecer monétonamen-
te.

Debido a la conservacién de energia, el calentamiento del plasma debe ser a
expensas de la energia electromagnética disponible y verse reflejado en una evolucién
del espectro lorentziano inicialmente considerado. La Fig. 5.9 muestra. que el espectro
de energia magnética, representado por la curva punteada en la figura, yaen 7 = 10

(curva sélida) ha disminuido su amplitud para y > 2 y ademés se han genersado

inestabilidades alrededor de y ~ 1.5. El proceso continda y en 7 = 100 (curva
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segmentada) practicamente toda la energfa disponible para los modos con y > 1.6

“hasido absorbida por el plasma’y la regién de inestabilidad s ha movido hacia 1&

izquierda del espectro. Finalmente, la curva punteada y segmentada representa el
espectro para 7 = 1000. Se observa que en la zona y(z,y) # 0 [ver Fig. 5.2(b)] la
densidad de energfa magnética ha sido reducida a un estrecho rango de ondas con
¥ ~ 1, en los cuales se concentra la mayor parte de la energfa restante, y ondas con

ntimeros de onda mayores para las cuales las energfas son practicamente nulas.
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Figura 5.9: Densidad espectral de energfa magnética normalizada para 7 = 0 (curva
punteada), 7 = 1 (curva sélida), 7 = 100 (curva segmentada) y 7 = 1000 (curva
punteada y segmentada).

Es importante notar que, al igual que en el caso g&uSSLano de la seccién 5.1.1,
estos cambios en las temperaturas, la anisotropfa y la densidad espectral magnética

satisfacen la ley de conservacién de energfa. En la Fig. 5.10 se muestran las energias

correspondientes al campo, el plasma y la energia total, normalizadas a sus respecti-

vos valores iniciales, como funciones del tiempo normalizado. Se observa que a medida,
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que la energfa contenida en el campo electromagnético disminuye (curva punteada),

elplasma-se-calienta ygana-errergfa(curva segmentada); manteniéndose” laenergfa

total (curva sdlida) constante. Ahora bien, como la mayor parte de la energfa del
espectro corresponde a y < 1, y en la regién de intercambio la energia disponible es
reducida, el calentamiento del plasma y su respectivo aumento de energfa no supera
el 11%. De la misma forma, la energfa final del campo magnético no es inferior al
89 % del total inicial. Asf, hasta al menos el 0.01% la energia del plasma numéri-

camente se conserva consistentemente a lo largo de todo el intervalo de integracién

numeérica.
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Figura 5.10: Energfas del sistema como funcién del tiempo normalizadas a sus valo-
res iniciales. La.curvas segmentada, punteada y sélida representan las energfas del
plasma, del campo y energia total, respectivamente.
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-5.2. - Resumen y diseusién- - - - - -

Para un plasma de electrones y protones bi-Maxwelliano, se ha integrado numéri-
camente el sistema de ecuaciones cuasilineales obtenidas en el Cap. 4 hasta 7 = 1000,
para dos casos que comparten los pardmetros iniciales del plasma, pero poseen dis-
tintos espectros magnéticos (uno gaussiano y otro lorentziano) iniciales. Para ~ pe-
quefio (Ymax ~ 1072) la evolucidn temporal del sistema, es lenta para ambos casos.
Sin embargo, como en el caso lorentziano las regiones de interaccién efectiva son més
extensas, entonces los efectos de calentamiento del plasma son més eficientes y més
rédpidos que en el caso gaussiano.

Debido a que todas las expresiones que conforman el sistema de ecuaciones
dindmicas (4.68)—(4.71) dependen del producto 7Y€y, mis que el valor negativo o
‘positivo de la parte imaginaria de las frecuencias, la cantidad importante resulta ser
la derivada temporal de &, igual a 2ye,. En cualquier regién en que esta cantidad
sea cercana a cero, aun cuando pudiese existir una inestabilidad, no ocurrird ningu-
na interaccién onda-particula. Asi, para el caso gaussiano, en que «y > 0 es la regién
efectiva de interaccién, entonces el resultado neto fue un crecimiento de los modos
electromagnéticos a costa de un enfriamiento perpendicular del plasma. Por otro la-
do, para el caso lorentziano, como la regién mds extensa del espectro se traslapa con
la regién y < 0, entonces el efecto neto es un calentamiento anisotrépico del plasma
a expensas de la energia libre disponible en las ondas. En ambos casos quedé demos-
trado, tanto anélitica como tedricamente, que las leyes de conservﬁcién de energia
se satisfacen dentro del marco de la teoria cuasilineal y por lo tanto el sistema es
autoconsistente.

Con respecto a la anisotropfa, debido a que una de las fuentes de energia libre
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corresponde a la_anisotropia térmica de la _funcién de distribucién de velocidades de.
los protones, al evolucionar el sistema se evidencié que tanto para el caso gaussiano de
enfriamiento perpendicular, como para el segundo caso que presenté calentamiento
en ambas temperaturas, el sistema se movié lentamente hacia un estado de equilibrio
¥ la anisotropia térmica disminuyé considerablemente respecto a su valor inicial.

Finalmente, en ambos casos la velocidad de deriva U, se mantuvo constante a lo
largo de todo el intervalo de integracién. Numéricamente, y como ya fue mencionado,
la razén de este comportamiento es que la funcién K&, () es précticamente nula
para cualquier valor de U,. Fisicamente este hecho se explica a través de la ley de
conservacién de momentum [ver apéndice C, seccién C.3]. Como en la aproximacién
actual se consideran ondas tales que Vjp /& < 1, entonces.el campo electromagnético
no transmite momentum y, para satisfacer la ley de conservacién de momentum, el
momentum total del plasma debe permanecer constante. Luego, como en este caso
existe solamente una especie iénica (los protones), la velocidad de deriva de esa
especie no experimenta ningin cambio. Salvo errores numéricos menores al 1 %, ésta
fue la situacién para los dos casos estudiados.

Este dltimo hecho sobre la conservacién de momentum abre la siguiente inte-
rrogante: Al momento de incluir otras especies iénicas en el sistema, con el fin de
satisfacer la conservacién de momentum, jse mantendrén todas las velocidades de
deriva constantes o existirdn procesos de aceleracién preferencial de alguna especie
particular? Como se puede concluir a partir del presente andlisis de un plasma com-
puesto de clectrones y protones, al no haber otra especie que aporte con sus propias
regiones de absorcién o emisién de energfa electromagnética, los procesos de cascada
propuestos y discutidos en el Cap. 3 no tienen cabida y se hace necesario continuar el

estudio incluyendo al menos una especie iénica distinta a los protones. En ese caso,
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{qué pasard con las temperaturas de las distintas especies si las regiones de absorcién
- - ———einestabilidades-corresponden-alas estudiadas-en-ese-capitulo?;Se-podrin encontrar-

as{ evidencias de la cascada de energfa? Estas preguntas se intentardn responder en

el siguiente capitulo.




Capitulo 6

Evolucion cuasilineal para un
plasma tipo viento solar T

Tal como se discutié al final del capitulo anterior, ¢l andlisis cuasilineal de la
interaccién entre protones y ondas circularmente polarizadas resulta ser insuficiente
para encontrar y estudiar el efecto tipo cascada propuesto en las Refs. [60-62] v
discutido a lo largo de este trabajo. Ademas, el hecho de tener solamente una, especie
iénica también restringe el estudio que se pueda hacer respecto a la aceleracién de
iones masivos. Luego, se hace necesario incluir al menos una segunda especie idnica
en el anélisis. En este capftulo, se considerar4 entonces un plasma de electrones,
protones y particulas o (iones He?), considerando que son la segunda especie idnica
de mayor concentracién en el viento solar, En estas condiciones, se realizars el mismo
estudio cuasilineal desarrollado en el capftulo anterior. El estudio en detalle de la
relacién de dispersién para este plasma en particular ya fue hecho en el Cap. 3, de

modo que este capitulo se concentrard en anilisis del modelo cuasilineal.

TLos resultados numéricos de este capftulo fueron publicados en el artfculo “Study of the casca-
ding effect during the acceleration and heating of ions in the solar wind”, P. 8, Moya, V. Mufioz,
J. Rogan and J. A. Valdivia, Journal of Atmospheric and Solar-Terrestrial Physics 73, 1390-1397
(2011). [108]

7
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6.1. Relacién de dispersién

Utilizando la normalizacién introducida en la seccién 4.2.1, la relacién de disper-

sién para ondas circularmente polarizadas, con polarizacién izquierda y propagéndo-
se en la direccién del campo magnético de fondo dada por (4.72), en el caso de un

plasma de electrones, protones y perticulas o semifrfos se expresa como

_ _(@—yl)® | dna(m—yl.)?
Y Ty T T- 2wyt (61

donde U, ,U, corresponden a las derivas paralelas de protones y iones Het?, res-
pectivamente, y 7, es la concentracién de las particulas o respecto a los protones.
Dado que para las zonas de interés en el viento solar la concentracién de particulas o
corresponde a un 4 % aproximado, a lo largo de este capitulo siempre se utilizars el
valor de 7, = 0.04.

A diferencia del Cap. 3, debido a que las ecuaciones cuasilineales [Ecs. (4.68)—
(4.71)] corresponden a integrales en y, en vez de resolver la relacién de dispersi6n
como numero de onda en funcién de la frecuencia y(z), ahora se resuelve la relacién
de dispersién para z(y). En la Fig. 6.1 se muestran las tres ramas de la relacién
de dispersién para distintos valores de U, y U,. En la Fig. 6.1(a) se observan las
tres soluciones de la relacién de dispersién, tanto para y positivo como ¥ < 0, para
Up=0.1y U, =0.3. A diferencia de lo ocurrido en el caso de electrones y protones
mostrado en la Fig. 5.1, al incluir una segunda especie idnica aparece una tercera,
solucién que en la figura se representa por la curva punteada. Dependiendo de las
velocidades de deriva de las especies, esta nueva rama se acerca o se aleja de la rama
de Alfvén (curva sélida) generando o eliminando bandas de frecuencias prohibidas,

La situacién de la rama de Alfvén en funcién de las velocidades de deriva se

muestra en las figuras 6.1(b), (c) y (d). En el panel (b) se observa que la ausencia de
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Figura 6.1: (a) Soluciones de la relacién de dispersién para ondas con polarizacién
circular izquierde propagdndose a través de un plasma compuesto de electrones,
protones y particulas o con derivas normalizadas U, = 0.1 y U, = 0.3, (b) Misma
relacién de dispersién en el cuadrante z,y > 0 pero sin derivas paralelas U, = U, = 0.
(c) Misma relacién de dispersién en el cuadrante z,y > 0, considerando derivas
iguales respecto a un sistema fijo U, = U, = 0.1. (d) Misma relacién de dispersién
en el cuadrante z,y > 0, para U, = 0.1, 0, = (0.3, considerando velocidades de deriva,
respecto al laboratorio y ademds velocidades de deriva relativas entre las especies.

deriva en ambas especies iénicas causa que ambas ramas (la sélida y la segmentada)
tiendan asint6ticamente a las frecuencias de ciclotrén de particulas @ y protones,
respectivamente. Ademés, tal como se discutié en el Cap. 3, este mismo hecho genera
la aparicién de una banda prohibida entre z = 0.5 (la girofrecuencia de los iones
Het?) y una frecuencia de corte z, ~ 0.54, para el valor de 7,, que separa ambas

ramas. Ahora, si se incluyen derivas, iguales para ambas especies, respecto a un

sistema de referencia fijo, el correspondiente corrimiento Doppler elimina la banda
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prohibida tal como se ve en el panel (c), donde U, = U, = 0.1. Finalmente, en el
~ ~panel-(d),-con Uy =055 =037 se-muestra que, cuando ademés-existeuma-deriva— -
relativa entre las especies, ademds de eliminarse la banda prohibida, el hecho de que
se cumpla Uy — Uy, > 0 acerca la rama de Alfvén a la rama de frecuencias més altas,
Luego, para el mismo valor del niimero de onda y se tienen frecuencias de Alfvén
més altas. Los alcances de este hecho fueron analizados en el Cap. 3.
Por otro lado, para la relacién de dispersién (6.1), la parte imaginaria de las

frecuencias (x, y) viene dada por (4.73), y en este caso es

v = Folz,y)™ Lj;;: [Ap(z — 1 — yU,) + = — yU,Je Relesl®
F T o1 2T 42— yUa)]e—RelwaFJ . (62)
298
donde
Pl = B Sl U gt
y
Refio,] = 1—(z—yU,) Ref,] = 12z —yla) (6.4

Y0, 2yBa|

Al igual que en el caso de electrones ¥ protones del Cap. 3, debido a los factores
exponenciales dominantes para nimero de onda grande, en la zona 7 > 0 existe una
regién acotada en la cual se tiene y(z,y) # 0. El detalle de la existencia de regiones
con tasa de crecimiento {(y > 0) o amortiguamiento (v < 0) dependerd entonces
del valor particular de los pardmetros del plasma. A diferencia de lo que ocurre al
considerar solamente protones, al tener al menos dos especies i6nicas (con velocida-
des de deriva, temperaturas y anisotropias térmicas diferentes) se obtiene una gran
variedad de combinaciones de pardmetros con los cuales pueden generarse y coexistir

regiones tanto de inestabilidad como de absorcién resonante. En particular, como




81

cada especie posee su propia girofrecuencia, ondas en distintos rangos de ndmeros

s - _ _de-onda-{ypor lo-tanto-de-freeuencias)-son-capaces-de interactuar efectivamente eon-
una u otra especie. Ademds, dada la dependencia explicita de v como funcién de
z, el hecho de que la existencia de velocidades de deriva relativa enftre las especies
transforme las ramas de la relacién de dispersién (y por lo tanto el valor de z), la
existencia de derivas también influye en el resultado final para la parte imaginaria
de las frecuencias.

En la Fig. 6.2 se muestra la parte imaginaria de las frecuencias para cada una de
las ramas de la relacién de dispersién que se observan en.la Fig. 6.1, para los valores
3% = 1074, B2, = 4 x 107°, valores particulares que han sido escogidos siguiendo
las referencias [60-62,66, 104], y cuatro elecciones para A, A, U; y Up en el rango
de los valores discutidos en la Sec. 2.3. Si bien hay tres soluciones de la relacién de
dispersién, en el presente trabajo el andlisis es solamente en relacion a la rama de
Alfvén (representada por la curva sélida en las figuras), ya que ésta es la rama que
aquf se utiliza en la solucién de las ecuaciones cuasilineales. En el panel (a) se muestra
el caso sin anisotropias térmicas ni derivas en ninguna de las dos especies i6nicas.
En este caso, la rama de Alfvén posee una gran regién de absorcién resonante, con
un minimo  ~ —0.025 en y ~ 0.85, y no se presentan inestabilidades para ningin
niimero de onda y > 0. Una situacién similar se observa cuando no hay anisotropia
térmica para ninguna especie, pero si existe una deriva relativa U, — U, = 0.2 entre
las especies [panel (b)]. En ese caso, la rama de Alfvén también tiene solamente una
regién de absorcién pero, debido a la modificacién de las ramas y a la eliminacién
de la banda prohibida presente en el caso U, = Uy, ahora el minimo es v ~ —0.013
para y ~ 1.3.

Como es sabido, la aparicién de inestabilidades i6n-ciclotrén en este tipo de plas-
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Figura 6.2: Parte imaginaria de las frecuencias para las soluciones de la relacién

de dispersién (6.1). Las curvas sélidas, punteadas y segmentadas representan las

soluciones correspondientes mostradas en la Fig. 6.1. Los parametros del plasma
escogidos son: (a) Caso sin derwa ni anisotropias: U,

Ua—Oﬁa”—zlxlO“SA

" = 10"4, 4,
anisotropias: U, = 0.1,

0. (b) Caso con deriva entre las especies pero sin
l_ 10“4,APHGYU —OS,ﬂQI[—-4X1O_3 A = 0. (C)
Caso sin deriva pero con particulas o anisotrépicas: U, = 0, B2 = =10744,=0y

=0, ﬁiu = 4 x 1073, Ay = 7. (d) Caso con deriva relativa entre las especies y

ademas particulas « anisotrépicas: U, = 0.1 ‘Bpl] = 10744, =0y U,=03 ﬁa" =
4% 1073, A, = 5.

mas se debe a la anisotropia térmica de alguna de las especies. En la Fig. 6.2(c)
se muestra que, con una anisotropia A, = 7 pars los jones Het?, existe una regién
de inestabilidad en ausencia de velocidades de deriva relativa entre las especies. A
diferencia de lo que se muestra en el panel (a), el hecho de que las particulas o sean
anisotrépicas, produce una separacién de la regién de absorcién mostrada en (a) en

a) e
dos zonas. Una regién pequefia de inestabilidades aparece centrada.en y ~ 0.7, y una
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regién de absoreién_con_un_minimo vy ~ =0.01 para. gy ~ 1. Esto_se debe a que, si

bien las particulas a son anisotrépicos y por tanto esa fuente de energfa libre genera
una regién de inestabilidades, los protones con A, aportan a y(z,y) solamente con
absorcién. Luego, el resultado final de la parte imaginaria de las frecuencias corres-
ponde a dos regiones bien marcadas. Una regién de inestabilidades en los rangos de
frecuencia relativos a las particulas e, y otra de absorcién resonante debida a los
protones. Finalmente, en el panel (d) se muestra el caso en que se tiene el efecto
combinado de una anisotropia térmica A, = § y una deriva relativa Uy — U, = 0.2
entre las especies. Se observa en el gréfico que la anisotropfa genera una regién de
inestabilidad para y ~ 1 (debido a los iones Het? anisotrépicos) y ademsés se tiene
una regién de absorcién mayor centrada en y ~ 1.5 (debido a los protones).

A partir del andlisis de los cuatro casos escogidos en la Fig. 6.2, es importante
notar que la existencia de una velocidad de deriva relativa entre las especies, genera
una regién de inestabilidad con un méximo comparable al caso (c) de la Fig. 6.2,
en el cual la anisotropia térmica de las particulas a es igual a 7, pero con un valor
de A, = 5 que es menor. Luego, al considerar distribuciones de velocidad tales que
U, # U,, para poder generar regiones de inestabilidad tipo iénica-ciclotrénica no es
necesario considerar distribuciones con anisotropias térmicas tan elevadas, sino que
el efecto combinado de derivas entre especies y anisotropias térmicas relativamen-
te pequefias, puede llegar a producir inestabilidades considerables. Por otro lado,
al igual que en el caso de electrones y protones del Cap. 5, debido a la dependen-
cia explicita del producto e, en las ecuaciones cuasilineales (4.68)—(4.71), cuando
coexistan regiones de inestabilidades y absorcién, dependiendo del perfil inicial de
energfa espectral magnética &,(t = 0), ambos efectos competirdn para asi generar

cambios macroscépicos en el plasma.
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6.2. Efectos tipo cascada para un espectro magnéti-
co_gaussiano_ I

Como ya se ha discutido alo largo de este trabajo, la existencia de derivas entre las

especies iénicas produce cambios relevantes en las ramas de la relacién de dispersién,
en particular la eliminacién de la banda prohibida de frecuencias que en el caso sin
derivas aparece como una cota superior a la rama de Alfvén. Luego, como la rama
de Alfvén es la que presenta las frecuencias més bajas para un mismo mimero de
onda, es justamente esa rama la mds interesante para usar en el estudio cuasilineal
del plasma. De esta manera, en esta seccién se trata el caso (d) de las Figs. 6.1y 6.2,
en el cual existe una deriva relativa U, — U, = 0.2 entre las especies, y los iones He*?
poseen una anisotropia térmica A, = 5.
' "Dado que en el presente modelo el mecanismo principal de transferencia de
energia, entre los campos y el plasma, es la interaccién resonante entre las ondas
con polarizacién circular izquierda y las particulas, el rango de frecuencias relevante
corresponde a frecuencias del orden de las girofrecuencias Q,, (1 = p, ). Asi, con la
normalizacién z = w,(:) /€2, el rango 0 < z < 1 resulta ser razonable. Pero como el
presente anélisis se hace en términos del ndmero de onda y, es necesario encontrar
un rango de estudio en ese espacio. Asi, para la rama de Alfvén, a partir de los
parédmetros escogidos de las velocidades de deriva, a partir de (6.1) se obtiene que
z = 0.5y & = 1, valores normalizados de la frecuencia de ciclotrén de iones He?? y
protones, respectivamente, corresponden a los nimeros de onda y & 0.62 e y = 1.91,
respectivamente. Por lo tanto, en el presente anélisis se consideran ondas en el rango
0 €y <2, y en esa regién se integra el sistema cuasilineal dado por (4.68)-(4.71).

Para realizar los cdlculos numéricos, el rango de integracion 0 < y < 2 se ha
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discretizado el espacio en NV, = 200 puntos equidistantes separados por dy = 0.01.
El_paso_de tiempo-elegido_es.dr = 0.025 y dado que-la-dindmica-lenta-es-del-orden
de v, la integracién numérica se hizo hasta 7 = 6250, lo que corresponde a 250.000
pasos de tiempo. Considerando los valores de los pardmetros en las regiones de interés
(ver Cap. 2), la frecuencia de ciclotrén de los protones resulta ser 2, ~ 103,10% Hz, y
Vip ~ 10%,10% km/s. Luego, dada la normalizacién 7 = £, ¢, integrar hasta 7 ~ 10*
corresponde a fenémenos del orden de ¢ = 1 s, y las distancias involucradas estén en
el rango de los cientos de kildmetros, lo que parece ser razonable en relacién a los
fenémenos que motivan este estudio.

De. esta manera, con la misma metodologia utilizada en. el estudio del capitu-
lo anterior, se resolvié numéricamente el sistema a partir de los valores iniciales
Uy(r = 0),B2(r = 0),Au(r = 0) para cada especie, la frecuencia z(y) y la tasa
de crecimiento/amortiguamiento y(z,¥) para esos parametros, y el espectro inicial
e,(T = 0), a través de un método Runge-Kutta de cuarto orden [119], programado
en C++. Al igual que en el caso de electrones y protones, con este método se realizé la
integracién numérica para distintas elecciones en los pardmetros y el espectro inicial,
como también en la rama utilizada. Tal como fue mencionado en el Cap. 5, en este
trabajo se muestran los mejores resultados, en los cuales resulta evidente la cascada
de energia propuesta. Otras soluciones numéricas para otras elecciones de pardmetros
aqui no son analizadas. As{, considerando la rama de Alfvén en presencia de velo-
cidades de deriva relativas entre las especies y un espectro que contenga la mayor
cantidad de energia para frecuencias menores a la girofrecuencia de las particulas e,

en el sistema de referencia del laboratorio, se han elegido

Ur=0)=01, BL(r=0)=10"", A(r=0)=0, (6.5)
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~ - —- — para-los-protones; - —_——
Un(r =0) =03, F(r=0)=4x107, Ay(r=0)=5 (6.6)

para las particulas a, y
£,(r = 0) = 0.8 exp (—10¢?) (6.7)

para. el espectro.

Con los pardmetros escogidos, el producto ey, proporcional a la derivada tempo-
ral del espectro &, Tesulta ser positivo en un pequefio rango alrededor de y =1 [ver
Fig. 6.2(d)]. Luego, para el rango de modos de resonancia de las particulas « seria
esperable que el campo ganase energia a expensas de esa especie idnica. Ademsés,
para. valores cercanos a y = 1.5 aparece una regién de absorcién resonante corres-
pondientes a los protones. En la Fig. 6.3 se muestra £, como funcién de y, en la
zona 0.65 < y < 0.95 para el inicio (7 = 0, curva sélida), la mitad (7 = 3125, curva
punteada) y el final (7 = 6250, curva segmentada) del intervalo de integracién. Se
observa en la figura la aparicién de modos con frecuencias (ndmeros de onda) ma-
yores que los existentes en el espectro inicial, para y ~ 0.75, lo que se expresa en un
aumento en la energfa ,(y) para los modos mencionados. Este hecho es la principal
manifestacién de la cascada de energia, desde los ndmeros de ondas (y por lo tanto
frecuencias) més bajos a los més altos, a la que se ha hecho relacién en todos:los
capitulos anteriores.

Con el fin de satisfacer las relaciones de conservacién de energia (ver apéndices,
Sec. C.2) la evolucién del espectro de energia magnética debe ser acompanada por
cambios en los pardmetros macroscépicos en las funciones de distribucién de velo-
cidades de las especies iénicas. Para los protones, en la Fig. 6.4(a) se muestra la

evolucién temporal de las temperaturas, donde la temperatura perpendiculer a la
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Figura 6.3: Regién 0.65 < y < 0.95 de la densidad espectral de energia normalizada
como funcién del nimero de ondas y para 7 = 0 (curva sélida), + = 3125 (curva
punteada) y 7 = 6250 (curva segmentada). Los valores de 7 mostrados corresponden
al inicio, & la mitad y al final del intervalo de integracién.

direccién del campo de fondo corresponde a la curva sélida y la temperatura paralela
a la curva segmentada. Se observa en el grafico que ambas temperaturas aumentan a
medida que avanza el tiempo, siendo este calentamiento no isotrépico. Luego, el pa-
so de las ondas provoca la emergencia de una anisotropia térmica para esta especie,
ya que inicialmente las temperaturas son iguales, pero el calentamiento paralelo es
més répido que el perpendicular. En la figura también se observa que este proceso
de calentamiento anisotrépico ocurre para tiempos menores que 7 ~ 1000, y para
tiempos mayores el sistema pareciera acercarse a un equilibrio metaestable, con una
leve anisotropfa A, < 0. Ademés, como puede verse en la Fig. 6.4(b), los procesos
de interaccidén resonante onda-protén son tales que producen un calentamiento de,

al menos, el doble de las temperaturas inicialmente consideradas y al final de la

integracién numérica se tiene que Ty ~ 2751 (0) y Toyp ~ 2.5 T (0).
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Figura 6.4: (a) Evolucién temporal de las temperaturas normalizadas de protones.
Las curvas sélidas y segmentadas corresponden & las temperaturas perpendiculares
y paralelas, respectivamente. (b) Temperaturas de protones normalizadas a su valor
inicial como funcién del tiempo 7. La curva sdlida (segmentada) corresponde a la
temperatura perpendicular (paralela). (c) Mismo gréfico que en el panel {(a) pero
para la evolucién de las particulas a. (d) Lo mismo que en el panel (b), pero para
las particulas a.

Para las particulas o, la evolucién a partir de la interaccidn con las ondas es
bastante distinta. En la Fig. 6.4(c) se observa que para esta especie el resultado
principal en la funcién de distribucién es una disminucién considerable de la aniso-
tropfa inicial, que se ve reflejada en un calentamiento paralelo {curva segmentada),
mientras que la temperatura perpendicular (curva sélida} se mantiene constante.
En la Fig. 6.4(d) se observa que este calentamiento paralelo de los iones He*? es

considerablemente més lento que para los protones, llegando a un valor de aproxi-

madamente Ty ~ 1.7 T (0). Al igual que en el caso de los protones, la mayor parte
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del calentamiento ocurre en el intervalo inicial menor a 7 ~ 1000.

5F h
s} :
— 3:_ N

b C

2 i
<< 2l .
1f .
0 1000 2000 3000 4000 5000 6000

T

Figura 6.5: Anisotropias térmicas como funcién del tiempo normalizado. Las curvas
sélida y segmentada corresponden a particulas o y protones, respectivamente.

Si bien las temperaturas de ambas especies evolucionan-de manera distinta, seria
esperable que ambas temperaturas (paralela y perpendicular) convergieran a un mis-
mo valor en una especie de equilibrio, en el cual no haya energfa libre disponible para
transferirse entre ondas y particulas. En la Fig. 6.5 se muestra que en el caso de las
particulas ¢, representada por la curva sélida, la anisotropia A,(7) decrece a la mis-
ma tasa en que evolucionan las temperaturas. Antes de 7 = 1000, esta anisotropia
inicialmente de A, = 5, ya diminuye hasta un valor de 3, y pareciera que tiende
asintéticamente a A, ~ 2.4. En el caso de los protones, representado .por la curva
segmentada en la figura, debido a las condiciones iniciales y la subsiguiente absorcién
resonante se observa la emergencia de una pequefia anisotropia térmica negativa, en

la cual la temperatura paralela es mayor que la temperatura perpendicular. En caso
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de que la temperatura paralela fuese muy alta respecto a la perpendicular, se podria

Hegar-a-produciruna inestabilidad tipo firehose [120-124]. De todas manéras, debi-
do a la aparente saturacidén de los efectos cuasilineales observados hacia = 1000,
y para tiempos mayores la evolucién resulta ser mucho més lenta, el intervalo de

integracién en el tiempo considerado parece ser razonable.

6.3. Resumen y discusién

A partir del formalismo descrito en el Cap. 4, y a través de una solucién numérica
con el uso de un cddigo computacional, se ha realizado un andlisis cinético para
la evolucién cuasilineal de la interaccién entre un espectro de ondas circularmente
polarizadas y un plasma compuesto de electrones, protones y un 4 % de particulas c.
Para las condiciones iniciales elegidas (6.5)—(6.7), los resultados numéricos muestran
un calentamiento paralelo de los iones He*2 y un calentamiento anisotrépico, paralelo
y perpendicular, de los protones. Ademds, debido a la conservacién de energfa (ver
apéndice C.2), que numéricamente se cumplié con un error menor al 0.1%, esta
evolucién de los pardmetros macroscépicos de las funciones de distribucién idénicas
estd acompafiada de cambios en el espectro de energia magnética inicial. Asi, para
esta eleccién particular en las condiciones iniciales, se observa una cascada de energia
desde las ondas con nimero de onda més bajos (y por lo tanto frecuencias més bajas)
hacia las frecuencias més altas, generdndose un nuevo méximo (en y ~ 0.75) cerca
de la frecuencia de resonancia de los iones minoritarios (en este caso iones He*?). Por
lo tanto, estos resultados parecen sugerir que este mecanismo de cascada de energia
puede ser relevante en la aceleracién y calentamiento de iones en el viento solar, en
regiones cercanas al Sol.

En relacién a la aceleracidn, al menos para el conjunto de pardmetros elegidos, no
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hubo cambios considerables en la velocidad. Salvo errores numéricos menores, hasta el
final-de-los-intervalos-de integracién considerados;las-velocidades-de-deriva-de-ambas—--
especies se mantuvieron constantes. Luego, si bien o es posible afirmarlo con total
certeza, a partir de este analisis no es posible estudiar el traspaso de momentum entre
ondas y particulas. Debido a que el momentum de las ondas es de orden V}3,/c?, para
velocidades de Alfvén bajas respecto a ¢, el campo electromagnético no transmite
momentum {ver apéndice C.3) y por lo tanto, ni en el caso simple de protones ni
en el caso con més especies iénicas hay aceleracién del plasma. Por ende, tampoco
se observé evidencia de aceleracién preferencial de alguna especie en particular. Es
posible que, con aproximaciones diferentes a las utilizadas en este trabajo, el modelo
cuasilineal sea capaz de describir aceleracién del plasma (o de alguna especie en
particular). Por ejemplo, no eliminando los términos de orden V%,/c?, no utilizar
la. aproximacién semifria, o incluir otro tipo de términos en las ecuaciones, como
interacciones no lineales de més alto orden o términos de acoplamiento entre ondas.
Ahora bien, aunqgue no se hayan podido observar variaciones en las velocidades de
deriva de las especies iénicas, de todas maneras es importante notar que la existencia
de derivas tales que U, — U, # 0 para 7 = 0, permite la existencia de crecimiento
o amortiguamiento de ondas, debido a la modificacién de las ramas de la relacién
de dispersién a causa del corrimiento Doppler. Si bien las velocidades paralelas de
deriva no experimentaron cambios a lo largo de la integracién numérica, el hecho de
que existan implica cambios notables en las temperaturas, tanto de protones como
de jones, incluso en el caso en que la anisotropia térmica de estos iltimos no es
tan pronunciada. Fn ese sentido, aunque era esperable que el calentamiento fuese
més intenso para el caso de los iones més masivos, el comportamiento observado se

debe a los valores iniciales de las anisotropias de ambas especies. Asi, mientras los
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____ protones contribuyen a la parte imaginaria de las frecuencias y(z,y) solamente con _

absorcién, la anisotropfa inicial de los iones He*? genera inestabilidades para y ~ 1,
y asi se produce la cascada de energfa ya mencionada. Por esta razén las particulas o
presentan esta dindmica més lenta, y por lo tanto un calentamiento més suave para
el intervalo de tiempo aquf considerado.

Al igual que en el andlisis del capitulo anterior, es importante mencionar que,
debido & que la dindmica depende fuertemente del factor 4e,, cualquier cambio apre-
ciable en las funciones de distribucién aparecera solamente después de un tiempo del
orden de y~1. Més ain, debido a que en la aproximacién semifria se debe cumplir
que || < |z|, y adem&s el factor v, < |y| hace que las derivadas temporales de
los pardmetros macroscépicos [funciones E;‘(T) en (4.74)—(4.76)] sean todavia més
pequefias que -, tal como se muestra en los resultados, se hace necesario integrar
hasta tiempos grandes para apreciar efectos significativos. Como se observa en las
Figs. 6.4 y 6.5, la integracién hasta T ~ 6000 resulté ser més que suficiente, tomando
en que cuenta que los efectos cuasilineales saturaron aproximadamente al cabo de
T ~ 1000.

Por otro lado, es bien sabido que en el viento solar hay méds especies iénicas que
solamente H* y He'2. En ese sentido, ;Qué sucederia si se considerasen méas especies
en este andlisis? Como se ha visto a lo largo de este estudio, a partir del sistema de
ecuaciones en el regimen semifrio, la parte imaginaria de las frecuencias y(w,y) ha
resultado ser una de las cantidades fisicas més relevantes en la evolucién cuasilineal
de los sistemas estudiados. De esta manera, incluso sin llevar a cabo las integraciones
numeéricas de las ecuaciones, la sola caracterizacién de v puede dar indicios cualita-
tivos de la dependencia temporal de las cantidades macroscdpicas de los plasmas en

el caso de tres o més especies iénicas. A modo de ejemplo, considérese un plasma
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compuesto de electrones, protones, particulas o y una tercera especie iénica, por

ejemplo 076 o Mg*? [42,63-65]. En el caso de la propagacién de ondas con polari-
zacién circular izquierda, las partes real e imaginaria de las frecuencias permitidas
por la relacién de dispersién vienen dadas por (4.72) y (4.73), respectivamente (signo
negativo en las ecuaciones), donde las sumas corresponden a it = p,a y ademés una
tercera especie u = 0" o bien u = Mg*®.

Para los jones O*%, dados el grado de ionizacién 2g+s = 6 y la masa mqg+e ~
16 my, se tiene Qg+e & 0.375 2, cumpliéndose Qg+6 < 2, < p. En la Fig. 6.6, se
muestran las partes real e imaginaria de las frecuencias [soluciones de (4.72) y (4.73),
respectivamente] considerando una concentracién de fg+s = 2 x 10~ {61,62], y dos
elecciones distintas en los pardmetros macroscépicos de las funciones de distribucién
de cada especie: En este caso, al incluir una tercera especie iénica, la relacién de
dispersién tiene cuatro soluciones z = z(y). En el panel (a) de la figura se observan
las tres soluciones que tienen ramas en el primer cuadrante del plano z-y en el caso
en que ninguna especie tiene deriva en la direccién paralela al campo de fondo.
De la misma forma que en el caso de protones y particulas a, al no haber derivas
relativas entre las especies, existen bandas de frecuencias prohibidas, donde cada una
de las ramas tiende asintéticamente a los valores normalizados de las frecuencias de
ciclotrén de cada una de las especies. Asi, la curva sélida en la Fig. 6.6(a) (rama de
Alfvén) tiende asintdticamente a z = zp+s = 0.375 (o bien w,(:) = Qg+s), la curva
segmentada tiende asintéticamente a £ = z, = 0.5 (o bien w,(:) = ) v la curva
punteada tiende asintéticamente a z =z, =1 (o bien w,(:) = 2,). Por otro lado, en el
caso en que existen derivas relativas entre las especies la situacién es diferente, Debido

al corrimiento Doppler en las frecuencias, asintéticamente las ramas tienden a rectas

oblicuas y se climinan las bandas prohibidas, como se muestra en la Fig. 6.6(b) para
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Figura 6.6: (a) Soluciones de la relacién de dispersién & = z(y) para ondas con pola-
rizacion circular izquierda, propagandose en la direccién de un campo magnético de
fondo, en un plasma compuesto de electrones, protones, iones He*? e jones O+8, donde
Up = Uy =Ug+s =0,7ma = 4x1072 y g+s = 2x 107 Las curvas sélida, segmentada
y punteada corresponden a las 3 soluciones (de un total de 4) que aparecen en el pri-
mer cuadrante del plano 2-y. (b) La misma relacién de dispersién que en (a), pero con
derivas U, =0, Uy = 0.1 y Ug+s = 0.3. (c) Partes imaginarias de las ramas de la re-
lacién de dispersién mostradas en (a). Para cada especie se tiene 33" =10"%,4,=0,
Bill =4x 107 A, =5y 3(2)+5” =4 x 107*, Ag+s = 80. (d) Partes imaginarias de
las ramas de la relacién de dispersién mostradas en (b). Para cada especie se tiene
B4 =1074, A4, =0, B2 =4x 1073, 4, =5y Bg+5" =4 x 107%, Ag+s = 50.

|

U, =0, U, =0.1y Uy+s = 0.3. Luego, para un mismo ndmero de onda se tienen, en

general, frecuencias permitidas més altas, lo que, como ya se ha visto a lo largo de

esta tesis, puede dar origen a la aceleracién resonante y calentamiento de los iones.
Con respecto a las tasas de crecimiento o amortiguamiento, la existencia de deriva

entre especies, y la correspondiente eliminacién de las bandas prohibidas, juega un
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papel muy importante. Centrando el anélisis en la rama de Alfvén, representada

“por las curvas sélidas en la Fig. 6.6, el hecho de que haya bandas de frecuencias

no permitidas repercute directamente en la estabilidad de la rama. En el caso sin
derivas [ver Fig. 6.6(c)[, para el rango de mimeros de onda estudiado 0 <y < 2 (0 <
T < Zg+s en este caso), la rama de Alfvén presenta una parte imaginaria nula y las
inestabilidades corresponden a la rama representada por la curva segmentada. Dicha
inestabilidad se debe a la anisotropia térmica presente en las funciones de distribucién
de iones O® y particulas a, con valores Ag+s = 80, A, = 5, respectivamente. Ahora
bien, cuando se consideran derivas entre las especies (U, = 0, U, = 0.1y Ug+s = 0.3),
incluso con una anisotropia térmica Ag+s = 50, menor que en el caso mostrado en
(c), la situacién cambia considerablemente. En el mismo rango 0 <y < 2 (0 en
este caso 0 < z < 0.7), la rama de Alfvén tiene frecuencias con parte imaginaria
no nula entre y ~ 0.7 ey = 2, con v > O para 0.7 < y < 0.9, y v < 0 para
0.9 < y < 2, aproximadamente [ver Fig. 6.6(d)]. Es decir, la existencia de deriva
entre las especies condiciona la inestabilidad de las ramas y ademés permite valores
considerables de -y cuando las anisotropfas térmicas son menores, con la salvedad de
que el corrimiento Doppler en las frecuencias causa un desplazamiento de los valores
mdximos y minimos de -y en el eje %. Asi, mientras en la Fig. 6.6(c) el méximo de
7 corresponde a y ~ 0.75 (o bien x ~ 0.43 en términos de las frecuencias), en la
Fig. 6.6(d) el méximo aparece en y ~ 0.8 (o bien z ~ 0.5 = z,,).

A partir de este anélisis de la relacién de dispersién, con tres especies iénicas, se
desprende una diferencia importante con el caso estudiado de electrones, protones
y particulas . Al considerar derivas entre las especies, mientras en el caso de dos
especies idnicas el méximo de las inestabilidades de la rama de Alfvén se presenta

para y ~ 1 [ver Fig. 6.2(d})], o = ~ 0.7 en ese caso, cuando se incluyen iones Q7 ese
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méximo aparece en y ~ 0.8 (o bien z ~ 0.5). As{, para un mismo espectro de ondas

electromagéticas la evolucidn del sistema puede ser considerablemente distinta, tal
como fue estudiado en el Cap. 3. Al generarse inestabilidades para nimeros de onda
(frecuencias) menores, dado un valor fijo de y, el producto ~z, resulta ser mayor,
cuando hay tres especies iénicas que cuando hay solamente dos. Luego, las regiones
efectivas de interaccién resonante serdn mds extensas y por lo tanto la evolucién
cuasilineal més eficiente. Por otro lado, desde el punto de vista de los espectros de
ondas, al observarse inestabilidades para nimeros de ondas menores, incluso con
espectros mas angostos que los utilizados en este capftulo [por ejemplo una funcién
gaussiana con un exponente mayor que el considerado en la ecuacién (6.7)], podrian
llegar a obtenerse efectos similares a los observados en este capitulo. De esta manera,
la existencia de una tercera especie idnica con razén carga sobre masa menor, y
ademés con anisotropia térmica y deriva relativa a las otras especies, podria generar
una cascada de energia, pero inicidndose en modos, con nimero de onda y por lo
tanto frecuencias més bajas que las obtenidas en este capitulo, incluso cuando la
concentracion de esta especie fuese muy minoritaria (fg+s = 2 x 107%). Dadas las
observaciones que muestran perturbaciones alfvénicas de baja frecuencia en las zonas
de interés del viento solar, todo esto podria sugerir que el mecanismo de cascada de
energia pudiese ser importante en la aceleracidn y calentamiento de iones en el viento

solar, en regiones cercanas al Sol.




Capitulo 7
Modelos hibridos |

Ademés de las descripciones de fluido o la descripcién cinética de plasmas, otra
manera de describir un sistema. tipo plasma corresponde a los llamados modelos hibri-
dos. Debido a la gran diferencia de masas entre electrones y protones (m, ~ 1800m.),
en ciertos escenarios y escalas de tiempo, como por ejemplo el viento solar, resulta
conveniente considerar las propiedades cinéticas solamente de los iones positivos, y
considerar los electrones como un fluido. Esto es posible ya que las longitudes iner-
ciales y las frecuencias caracteristicas de las dos especies se encuentran en escalas
muy distintas, de modo que la dindmica de los protones es mucho més lenta que la,
de los electrones. Al no incluir los efectos cinéticos de electrones en un plasma cuasi-
neutral, es posible hacer diversas aproximaciones a las ecuaciones, para asi enfocarse
en perturbaciones y fenémenos en escalas temporales asociadas a la girofrecuencia,
de protones o alguna fraccién no muy pequeiia de ésta. De todas maneras, hay que
tener presente que el hecho de considerar los electrones como un fluido, elimina todos

los efectos cinéticos, como amortiguamiento de Landaun {100] u otro tipo de efectos

TLas ecuaciones mostradas en la Sec. 7.2.2, si bien corresponden originalmente a otros autores,
han sido obtenidas independientemente como parte de este trabajo de tesis y fueron publicadas en
el artfeulo “Hybrid models of solar wind plasma heating”, L. Ofman, A.-F. Vifias-and P. S. Moya,
Annales Geophysicae 29, 10711079 (2011). [108]
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cinéticos o térmicos referidos a los electrones [116, 125, 126], y por lo tanto si se

-  —————estd interesadoen ese tipo-de fenémenos el niodelo-hibrido no esel-adecuado: - - —
Ahora bien, cuando los fenémenos de interés (como por ¢jemplo la aceleracién y
calentamiento de iones) corresponden a fluctuaciones con frecuencias cercanas a la
girofrecuencia del protén, los modelos hibridos resultan adecuados y realizar simu-
laciones hibridas (que serd el tépico a tratar en el Cap. 9) se vuelve una técnica de
gran utilidad. Durante la tltimas décadas han sido desarrollados una gran cantidad
de cédigos hibridos y en la literatura existe una gran variedad de referencias en las
cuales se han utilizado simulaciones hibridas [24, 77-80,127-132]. En particular, las
simulaciones basadas en modelos hibridos con electrones no masivos han sido las
mas utilizadas, y corresponden al método estdndar de complementar trabajos tanto
tedricos como observacionales [77,79,80,131-133]. En este capitulo, se describirdn
y obtendran las ecuaciones bésicas de los modelos hibridos en general, y también
considerando electrones no inerciales, para después obtener las ecuaciones de una

modificacion recientemente desarrollada para el estudio del viento solar llamada mo-

delo de caja en expansidn [82].

7.1. Ecuaciones para un plasma hibrido

Al considerar los electrones como un fluido, la dindmica del flujo de electrones

con velocidad U, viene dada por la ecuacién de movimiento

du, _ au, B 1
mened_t = Melle (—6—{- + (Ue V)Ue) = —EMN,e ,:E -+ CUc X B} hand V . Hg’ (71)

donde el operador d/dt corresponde a la llamada derivada convectiva. m., e y n. son
la. masa, carga y densidad promedio de los electrones, respectivamente, y II. es el

tensor de presiones de los electrones. Existen diversos formalismos para. obtener esta
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ecuacién tipo fluido para un plasma, siendo el célculo de momentos en las velocidades
— - —de-a-ecuacién-de-Vlasov-{70] y-la fluidizacién de le ecuacién-de-movimiento-para una~--—— -~
particula en términos de la fuerza de Lorentz [90], los més utilizados.

En un plasma cuasineutral, la corriente J se puede escribir como la suma vectorial

de las corrientes asociadas a los electrones y las particulas cargadas positivamente,
J =en(U; - U,), (7.2)

donde ne = n; = n es la densidad promedio del plasma, y U, corresponde al promedio
de velocidades de todos los iones en conjunto (o velocidad de fluido), que por ejemplo
se puede calcular como un momento de las funciones de distribucién.

Por otro lado, para sistemas no relativistas, para los cuales la velocidad de Alfvén
es mucho menor que la velocidad de la luz, a partir de las ecuaciones de Maxwell y
utilizando la llamada aproximacién de Darwin, en la cual no se consideran las deri-
vadas temporales del potencial vector [134], la corriente también se puede expresar

como

C
J———EVXB. (7.3)

Asi, combinando las ecuaciones (7.2) y (7.3) se obtiene una expresién para el campo
de velocidades de electrones, que luego de reemplazar en la Ec. (7.1) permite escribir

el campo eléctrico como

1 e me aUz
EM—EUtXB-l-mccz(HXB—-(HV)H)—?(at ‘["(U,,'V)U;)
OH 1
+—+{(U;- VH+ (H- V)U; — v.IL., (7.4)
ot ETle
donde
H= /\gv x B, (7.5)

con Ae = (mec?/4men,)/? la longitud inercial del electrén.
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- -Ahora-bien;-como-en-la-escala de tiempo de interés se consideran efectos-cinéticos--
para los iones y protones, en dicha escala de tiempo se cumple

1 aU; . 1 1
T < Wpe, O bien ne|Vne| < N (7.6)

con Wy, = (4m€’n, fme)*/? la frecuencia de plasma de los electrones. Luego, el término

correspondiente a la derivada temporal parcial de la velocidad de fluido de los iones
se puede despreciar. De este modo, utilizando esta aproximacién y (7.4) en la ley de

Faraday, se obtiene para el campo magnético

’ B
OB ¥ xUixB-—-VxHxB+ 2y x (U;- V)Uj]
ot Ml e
+meCV><[(H-V)H]-V><[(U,--v)H+(H-V)U,-]+§vX(niv-n), (7.1)
-} £
con

B'=B+VxH. (7.8)

De esta manera, a partir de las ecuaciones de Maxwell, una representacién tipo
fluido para los electrones y con las aproximaciones indicadas, es posible obtener
un conjunto de ecuaciones en las cuales las cantidades importantes corresponden al
campo magnético y a la velocidad de flujo macroscdpica de los iones. Luego, el aporte
al sistema de la dindmica de los electrones queda descrito por su densidad y tensor de
presiones, asi como también la longitud inercial de éstos. Si bien el modelo no permite
estudiar fendmenos en la escala espacial y temporal de los electrones, la inercia de
éstos si influye en la dindmica de los campos, como una correccién a la ecuacién de
Faraday a través del campo H dado por la Ee. (7.5). Ademads, el haber hecho uso
de la aproximacién de Darwin permite que el campo eléctrico sea descrito, no como

una entidad dindmica a la par del campo magnético, sino que como un campo que

evoluciona a partir de los cambios en el campo magnético y las presiones del sistema.
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Por lo tanto, en el marco de un modelo hibrido, el considerar los_electrones como un____

fluido permite simplificar el trabajo con esta especie para centrarse principalmente
en la descripeién cinética de los iones y, entre otros resultados, obtener el campo
macroscpico U; presente en las ecuaciones dindmicas para el campo magnético y

poder resolverlas,

7.1.1. Plasmas hibridos con electrones no inerciales y pre-
sion escalar

Si bien las aproximaciones de plasma hibrido permiten simplificar considerable-
mente las ecuaciones respecto de un modelo cinético, el hecho de considerar los
electrones como un fluido requiere la incorporacién de ecuaciones que relacionen la
densidad, la presidn y la temperatura, ejercicio que posee su complejidad propia de-
pendiendo del tipo de fluido que se considere y sus ecuaciones de estado, flujo de
calor, conservacién de energfa, etc. Ademds, a} considerar el campo H, la contribu-
cién de la longitud inercial del electrén hace necesario considerar una ecuacién més

[la ecuacién (7.8)] al momento de resolver el sistema. Para obviar estas dificultades,

al momento de trabajar numéricamente las ecuaciones, por ejemplo en simulaciones
numéricas, una de las aproximaciones més utilizadas al modelo hibrido es conside-
rar los electrones como no masivos o no inerciales. Al respecto existe una extensa
literatura en variados escenarios de plasmas, y las aplicaciones van desde estudios
de plasmas espaciales [77-81] hasta el uso en modelamiento de dispositivos experi-
mentales de fusién {135], entre otros. Otra aproximacién ampliamente utilizada es
considerar, en vez de un tensor de presiones, una presién escalar P. para los electrones

¥ una ecuacién de estado tipo gas ideal

F, = nkgT, 7 (79)
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con T, la temperatura electrénica y kg la constante de Boltzmann. Es importante

notar que esta expresién supone electrones sin anisotropia térmica, lo cual ha sido
reportado en trabajos observacionales y teéricos con respecto al viento solar (ver
Refs. [59,121,136-138] entre otras).

De esta manera, las ecuaciones para el modelo hibrido se reducen a

1 1 1
E= —EU,; x B+ Iren, (V X B) XB- - eV (n,,k'BTe) y (710)
para el campo eléctrico, y
oB 1 1
Fr -V X [—-C-Ui x B+ pr— (VxB)xB-— eneV (neksTe)| , (7.11)

para €l campo magnético. Pero, como el rotor de un gradiente es idénticamente nulo,

se obtiene {inalmente

1 1 ksT, ,
E=—ZUixB+——(VxB)xB-=V(n), (7.12)

oB ¢

i V x (U; x B) — 47reneV x {(V xB) x B], (7.13)

donde, en esta aproximacién, se ha considerado una compresién iostérmica (7, cons-
tante y la constante adiabdtica es igual a 1 [90]) al calcular el gradiente de presién.

El conjunto de ecuaciones (7.9), (7.12) y (7.13), junto con el tratamiento cinético
de U; (calculada como el promedio macroscépico de las velocidades de cada. uno de
los iones) y las distintas propiedades correspondientes a iones, son las ecuaciones
bésicas del modelo hibrido que se utilizars en el siguiente capitulo para realizar

simulaciones numéricas hibridas de plasmas.

7.2. Modelos de caja en expansion

Como se veré en el siguiente capitulo, realizar simulaciones numéricas tipo Parti-

cle In Cell (PIC) en plasmas con geometria esférica siempre ha sido complicado debi-
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do a la aparicién de fuerzas no fisicas en la implementacién de los cédigos [139-141].

" "Recientemente, se ha desarrollado un formalismo en el cual un plasma en expansién

radial esférica, como ¢l viento solar, puede ser modelado a partir de una represen-
tacion cartesiana de las coordenadas. En esta seccién se deducen la ecuaciones y se
describe en detalle el asi llamado Modelo de caja en ezpansidn [82,142-145], desarro-
llado por Velli, Grappin y Mangeney, entre otros. Si bien el modelo ha sido bastante
criticado por la extrafia eleccién en las transformaciones de eoordenadas y las apro-
ximaciones que utiliza, no deja de ser interesante el hecho de que el modelo, incluso
en aplicaciones en simulaciones hibridas para una dimensién espacial [145], incor-
pore una manera simple de dar cuenta de los efectos de expansién del viento solar,
asi como también la disminucién del campo magnético en funcién de la distancia-y el
enfriamiento del plasma. del viento solar al ser considerado como un gas en expansién.
En el modelo se considera inicialmente una delgada capa de plasma (la caja)
alejandose radialmente del origen de cierto sistema inercial S con coordenadas z, y
¥y 2, con velocidad constante UpE . La posicién radial de la caja en el sistema S viene

dada por
R = R(t) = Ry + Ugt, (7.14)

donde Ip# corresponde a la posicién de la caja en el tiempo ¢ = 0, como se puede
ver en la Fig. 7.1.

Se define la cantidad adimensional

R(?) Ut
a=alt) = — =14+ —. 7.15
() =52 =1+ (7.15)
Luego, se tiene que
da Ug lda U[) Ug

Fial y Eam—é;, para e=—t <1, (7.16)
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y es importante notar que todas las derivaciones que siguen desprecian los términos

O(€*)y superiores: - e —= - - -
AR

¥
‘fﬁr - -7 \ +

T A ¥’ |

=] Evv L ia

TTA L T~ z !
ot
R{)=R(0)+U t T~ J v

‘—--—-—_———————ﬂm—

Figura 7.1: Esquema del modelo de caja en expansién tal como aparece en la

Ref. [145].

La idea bésica del modelo es plantear las ecuaciones de plasmas en un sistema,
de referencia S’ solidario a la caja que se mueve y expande, que sea capaz de incor-
porar los efectos de una expansién esférica, pero con coordenadas cartesianas planas
z',y', 2 (ver Fig. 7.1). Para esto, se alinea el eje cartesiano # con el eje radial de las

coordenadas esféricas. Asf, la velocidad de la caja en el sistema S viene dada por
Up = Ut (7.17)

De esta manera, para mantener el volumen de la caja constante, al menos para € < 1,
la transformacién de coordenadas entre S y S se divide en dos fases. Primero, una

transformacién galileana entre ¢ y @', a través de la velocidad Iy, y después un
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estrechamiento de las coordenadas en el plano y—z. Esto es,

z = 7 1R, (7.18)
y = ay”, (7.19)
z = a?. (7.20)

Estas transformaciones indican que para un observador moviéndose junto con la caja,
ésta no cambia su volumen, pero para un observador en reposo respecto a S la caja

se expande a medida que ésta se aleja del origen.

7.2.1. Transformacidén de las derivadas en tiempo y espacio

A partir del conjunto de transformaciones del sistema S al sistema §’ dadas por
las ecuaciones (7.18)-(7.20) es posible expresar las derivadas temporales y espaciales
en ¢l sistema S’. En relacién a las derivadas temporales, como una variacién temporal
debe ser invariante si se cambia entre Sy &, se debe cumplir que di = d#/, donde ¢
es el tiempo medido en §’. Luego, la derivada temporal total debe ser igual en ambos

sistemas de referencia:
d d
—_—=—, 2
dit dt (7.21)
Para obtener la transformacién de las derivadas temporales parciales, como en el

sistema en reposo la caja se mueve con velocidad Uy, entonces, en S se tiene

d 0

Pero, en el sistema en movimiento, la caja estd en reposo y por lo tanto

d 0
== (7.23)
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- - De esta manera, comparando_(7.22) y (7.23) la transformacién entre ambos sistemas____

resulta ser

\ o 0
==5:-Uo- V. (7.24)

Ahora, para escribir la transformacién (7.24) correctamente en el sistema mévil,
se deben representar Ug y V en el sistema S’ en términos de #/,7/, 2 y #'. Usando
(7.18)—(7.20), la transformacién de cada una de las derivadas parciales est4 dada por

g 020 0

il il ik (7.25)

oy’
ﬁ 9y o6 18 (7.26)

Oy By 6y’ a@y"

. g 0829 18
%= 0,07 g (7.27)

Asf, el operador gradiente V' en S’ est4 dado por

0 10 190

! A e e
v o + a0y + Sk (7.28)

En el caso de la velocidad Uy, al ser radial, se tiene

T Uo . - 2y — Uo ! 2 g s
Uy =Upf = —T-(:m-l—yy—l-zz) = ?((:L‘ + B)Z + ay'y + az'?) (7.29)
donde 7% = 2% + y? + 2%, Luego, usando (7.18)-(7.20), se obtiene
9% ym 22 /2
= 142 12

R GEsas e ﬁ) (730

=

3;! .'13’2 yf.‘! 2:1'2
(1+§+232+2Rg+21%3)’ (7.31)
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Uo ~ Us (:c + %@ + —;;5) . (7.32)

De esta manera el producto Ug - V' est4 dado por

y 0 20 g ¢y 8 220
Uo B (6:1:’ e oy T e ~ U e Roy + ROz [ (7.33)

v asi I

Finalmente, usando (7.33) en (7.24) se obtiene que la derivada temporal se transforma

de acuerdo a

o 8 Yo 2o\ 8 ,
i %"UU(amf+R6y+Raz')=3tf—U°'v‘ (7.34)

7.2.2. Ecuaciones para el campo electromagnético: Formu-
lacién de campo magnético

Una vez conocidas las transformaciones tanto de las coordenadas como de las
derivadas parciales temporales y espaciales, se estd en condiciones de escribir las
ecuaciones bésicas del modelo hibrido, tal como estdn descritas en la Sec. 7.1.1, pero
en el sistema solidario & la caja en expansién 8'. Es decir, se necesita obtener las
ecuaciones de evolucién espacio temporal de los campos E, B y U; en el sistema
mévil.

En el caso de una transformacién galileana con velocidad Uy, las transformaciones

para los campos estdn dadas por [146]

B = B, (7.35)

1
E = E + zUo X B, (736)
y para la velocidad de fluido de los iones

U} =U; - U,. (7.37)
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Una forma de encontrar estas ecuaciones es considerar la ecuacién de evolucién
temporal del campo magnético en un modelo hibrido [Ec. (7.18)]. Dicha ecuacién
esta escrita en el sistema en reposo S. En el sistema 57, usando (7.34), (7.35) y

(7.37) se obtiene

!
?9? —(Up- V)B' = V' x (Ug x B') + V' x (U] x B
_ ¢ /¢ 7 ' /
4wenv X [(V xB)xB]. (7.38)

Reordenando términos,

oB' / ' ' € ' 1 ! '
-—67—V x(U,-xB)+mV X [(V' x B) x B]

= (Up- V)B' -+ V' x (Up x B). (7.39)

Esto es, en el sistema 5’ se ha obtenido la ecuacién (7.13) pero con dos nuevos térmi-

nos,.ambos en el lado derecho de (7.39).

Ahora, considerando la siguiente relacién vectorial
Vx(axb)=2a(V-b)-b(V:a)+(b-V)a—-(a- V)b, (7.40)

y utilizdndola en el lado derecho de (7.39), para a = Uy y b = B’, y usando ademds la
misma relacién vectorial en el lado izquierdo de la misma ecuacién, pero escogiendo

a=Ujy b =B, se obtiene

U
%?,- +B/(V'-U}) — (B- VU, + (U} V)B'

c

f 1 ! ! p
iV X (V' xB) x B}, (741)

= ‘I‘(B"I : V’)Ug - B’(V’ . Ug) -
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donde se cumple ademds V.- B = O.ﬁI{‘_i_na}mente,_g_igﬁniegdo

L= (7.42)

S O N
Lo I E o
_ OO

y reordenando el lado derecho de (7.41), en el sistema que se mueve junto con la

caja, la ecuacién de evolucién temporal del campo magnético ests dada por

!
LBV U) - (B V)UL+ (UL VB
C ’ ! ! H_UOH. /
t oV (V' xB) x Bl = -0 B, (743)

Es importante notar que esta iltima ecuacién es la misma que Grappin y Velli
muestran en la Ref. [143], pero considerando ademés el término de Hall (V' xB/)x B/,
no incluido en el trabajo citado. En el caso del campo eléctrico, usando la ecuacién

de transformacién (7.36) en (7.12), en el sistema mévil &, se obtiene

B = U xB'+ —— (V' x B) x B = V' (nksTL) . (7.44)
c drren en

En sintesis, se tienen todas las ecuaciones para el modelo hibrido estandar, pero en
un sistema de referencia que es solidario a la caja en expansién. En el sistema mévil,
las ecuaciones a resolver son (7.43) y (7.44) para los campos eléctrico ¥y magnético,
respectivamente.Ademds, es necesario poder escribir las ecuaciones de movimiento
para las particulas también en el sistema mévil. Dicho desarrollo serd mostrado en

la Sec. 8.3.

7.2.3. Ecuaciones para el campo electromagnético: Formu-
lacién de potencial vector

Otra forma de obtener las ecuaciones para los campos electromagnéticos en el

sistema de referencia mévil es usar los potenciales escalar y vectorial en vez de los
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campos, tal como aparece en la Ref. [145] de Liewer et al.. Su derivacién es mostrada.

en este capftulo debido a que corresponde a una manera distinta de describir un
modelo hibrido. Es importante mencionar que la derivacién en la representacién
de potenciales mostrada acs es diferente, pero equivalente, a la que aparece en la
Ref. [145].

Asi, se resuelven las ecuaciones en términos de los potenciales, y luego para

calcular las fuerzas sobre las particulas se obtienen los campos E y B a partir de [103]

10A
= VxA. (7.46)

Aqui A y ¢ son el potencial vector y escalar en el sistema en reposo, que se relacionan

con su contraparte en el sistema mévil de la siguiente manera [146]:

Al = A, (7.47)
1
(,OI = (p-—--C'Uo'A, (748)

Comparando (7.45) con (7.12) y resolviendo para el campo eléctrico se obtiene

%?-i—cho UxB——JxB—F—VPe, (7.49)

que es una ecuacién equivalente al conjunto (7.12), (7.13).

Para expresar esta dltima ecuacidn en el sistema 7, al igual que en la formulacién
basada en las ecuaciones para los campos, a partir de las expresmnes de transforma-
cién para A, @, U; y las derivadas parciales espacm—temporales se tiene

OA’

B — (Up- VA + V' + V' (Up - AY)

=U,xB' +Upx (V' x A - lyxw + = VP, (7.50)
en en
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Y usando la identidad vectorial

V(a-b)=(a- V)_E —:—_(b Viat+ax (V x?) -{-—b X (€; a) (7—51)

paraa= Uy y b= A, se obtiene

OA’
o’

= —(A’-V’)UngU;'.xB’—%J’xBHLE%V’PC—cV’rp’—Ax (V/xUy). (7.52)

En este punto se presentan dos posibilidades, debido a las libertades de gauge
presentes en la teorfa [103]. Primero, Up es un vector radial, por lo tanto ¥/ x Uy = 0
y es conveniente elegir V’¢' = 0. Una segunda opcién, aun cuando el rotor de U,
llegase a ser distinto de cero en el sistema mévil, es elegir V¢! = -’ x U,. Asi en
cualquiera de las dos situaciones, los dos dltimos términos del lado derecho de (7.52)
se anulan. Por lo tanto, la ecuacién para el potencial vector en el sistema mdévil (7.52)

se puede escribir como

A’ [‘0“ ! ! ! 1 ' ! c
—_— = p. +U. xB — — +_V’ A i
8# RP .A. sz e J XB e P, (753)

=
donde P es la matriz de proyeccién

L d
P= (7.54)

O oo
Q= O
— OO

7.3. Resumen

En este capitulo se han derivado y obtenido las ecuaciones bésicas de los lla-
mados modelos hibridos de plasmas, en el caso de una compresion isotérmica, con
[Ecs. (7.12) y (7.13)] y sin [Fes. (7.44) y (7.43)] incluir las transformaciones de
coordenadas correspondientes a los modelos de expansién. Estas expresiones para la
dindmica de los campds eléctrico y magnético dependen de la velocidad de finido U,

que considera una descripecién cinética para todos los iones.
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A diferencia de lo acontecido en la aproximacién cuasilineal desarrollada en los

Caps. 4, 5 y 6, las expresiones para los campos son completamente no lineales y
ademés, al escribirse en el espacio real, no tienen las limitaciones de la eleccién de
cierta rama particular de la relacién de dispersién, permitiendo asi ademés una posi-
ble interaccién entre los distintos modos, lo que podria ser relevante en la dindmica.
Luego, al resolverlas es esperable que se manifiesten propiedades que en el anslisis
cuasilineal no se observan, o bien, las mismas propiedades y fenémenos se presenten
de una manera cuantitativamente distinta. Por este motivo, en el siguiente capitu-
lo se utilizardn las expresiones obtenidas de los modelos hibridos, a través de la
realizacién de simulaciones computacionales (simulaciones hibridas) en las cuales el
tratamiento cinético de los iones serd a través de la técnica llamada Particle in Cell
(PIC) [139-141], que se describe en la Sec. 8.2. De esta manera, incluyendo una no
linealidad de més alto orden, a través de un estudio computacional se pretende com-
plementar el estudio tedrico cuasilineal desarrollado a lo largo de esta tesis sobre la

aceleracidén y calentamiento de iones en el viento solar.




Capitulo 8

Consideraciones sobre
simulaciones hibridas

Desde principios de los afios sesenta, y a partir de la répida evolucién y desarrollo
de computadores, el uso de simulaciones en el estudio de plasmas ha sido de gran
interés y creciente uso. La complejidad natural de los problemas encontrados en fisica,
de plasmas, ha motivado el uso de este tipo de herramientas computacionales como
una manera eficiente y precisa de complementar estudios tanto tedricos como experi-
mentales [140]. Es decir, a través de la solucién numérica de las ecuaciones, efectos no
lineales muy tediosos o complicados de manejar de manera formal se vuelven aborda-
bles, ampliando asf la capacidad de anslisis respecto a una, gran cantidad de estudios.
Iin este sentido, tal como fue dicho en el Cap. 7, en el caso de plasmas espaciales, una
buena y ampliamente aceptada manera de utilizar estas herramientas computaciona-~
les ha sido el uso de simulaciones de tipo hibridas. Durante la Gltimas décadas se han
desarrollado una gran cantidad de cédigos hibridos, y existe una gran variedad de
trabajos en las cuales se han utilizado simulaciones hibridas [24,77-80,127-132). En
particular, las simulaciones basadas en modelos hibridos con electrones no masivos
han sido las més utilizadas, y corresponden al método estdndar de complementar

trabajos tanto tedricos como observacionales [77,79, 80, 131-133). Ademds, este tipo
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— -desimulaciones-es-el-mismo que ha sido modificado y-utlizado_en.la implementacién._______ .
de los modelos de expansién descritos en el Cap. 7 [123,145,147-149].

En relacién a este trabajo de tesis, tal como fue expuesto en el Cap. 7, ademds
de poder incluir efectos no lineales ausentes en un andlisis cuasilineal, al resolver
las ecuaciones hibridas en el espacio real no se presenta la limitacién de tener que
elegir alguna rama de la relacién de dispersidn, presente en el andlisis cuasilineal
desarollado. Luego, a través de un andlisis en base a simulaciones hibridas podria ser
posible la observacién de otro tipo de propiedades no lineales, o bien los mismos me-
canismos descritos por el modelo cuasilineal (principalmente la interaccién resonante
entre ondas y particulas) se podrian ver de manera més clara o cuantitativamen-
te distinta. De esta manera, la realizacién de simulaciones hibridas, y simulaciones
hibridas con expansién, es una manera de enriquecer el estudio sobre la aceleracién
y calentamiento de iones, y ademés presenta una interesante via de comparacién de
los resultados del modelo tedrico cuasilineal aquf propuesto.

En una simulacién hibrida la idea bdsica consiste en resolver numéricamente las
ecuaciones para la evolucién temporal del campo electromagnético y las particulas,
considerando los iones como particulas y los electrones como un fluido. Es decir,
en la simulacién se calculan y evolucionan numéricamente el campo magnético, el
campo eléctrico y la trayectoria de cada ién debido a las fuerzas electromagnéticas,
todo esto a través del método de Particle in Cell o PIC. A continuacién se presenta.
un breve resumen de los aspectos mds importantes a considerar al utilizar un cédigo
hibride.

Este capitulo se estructura de la signiente manera. Primero se analizan los al-
cances de la eleccidn del sistema de referencia en las relaciones de neutralidad, cua-

sineutralidad y la normalizacién de las ecuaciones. Luego, se revisa brevemente el
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algoritmo -utilizado para realizar las simulaciones, mostrando las ecuaciones bdsicas.

y algunos detalles en relacién a la técnica y los pardmetros numéricos necesarios para
una simulacién Particle in Cell [139-141] utilizada. Finalmente, a partir de las trans-
formaciones de coordenadas introducidas en la Sec, 7.2, se obtienen las ecuaciones
para la velocidad y posicién de las particulas, en el sistema de referencia de la caja

en expansidn.

8.1. Consideraciones sobre el sistema de referen-
cia

Al igual que en el caso cuasilincal es necesario elegir un sistema de referencia en el
cual se midan las cantidades y, en particular, se escriban las relaciones de neutralidad
y cuasineutralidad (ausencia de corrientes paralelas al campo de fondo). Para un
plasma compuesto de electrones con densidad n. y deriva paralela V¢, protones con
densidad n, y deriva paralela V,, y un niimero de especies iénicas con densidades Ty,
grado de ionizacién 2, y deriva paralela al campo magnético de fondo V., estas dos

relaciones vienen dadas por
Ne = N, + Zzﬁn# , (8.1)
©®

para la neutralidad, y

nVe =nVp+ > zm,V,,, (8.2)
13

para la cuasineutralidad.

En la literatura sobre simulaciones hibridas es ampliamente aceptado utilizar
como sistema de referencia un sistema solidario a los electrones (V. = 0), y ademds
normalizar las densidades a la densidad electrénica. Asf, definiendo T = Nyu/Ne, las

relaciones (8.1) y (8.2) se reducen a una relacién dnicamente para las densidades y
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velocidades de las especies iénicas (incluyendo protones) que se expresan como

1=+ Z ZuTy (8.3)
r
¥
M Up = — Z 2 Uy (84)
©

donde las velocidades U; son las velocidades de cada especie normalizadas a la velo-
cidad de Alfvén local Vy, = By/(4wnm,) /2. Finalmente, definiendo las velocidades

relativas U, , = U, — U, entre cada especie y los protones, se-tiene que

Up = - Z 2Ty UU,;B H (85)
Up = =npUup+ sz??u (Unp — Unp) - (8.6)
véu

De esta manera, a partir del sistema de referencia escogido y las definiciones
realizadas, es posible eliminar del anélisis la especie electrénica y ast centrarse sola-
mente en los iones positivos. Con las Ec. (8.5), (8.6) queda de manifiesto que en este
sistema de referencia lo que realmente importa son las velocidades relativas entre
las especies. En el caso de un plasma. con electrones, protones y particulas c, en el
sistema de referencias escogido, para mantener la relacién (8.4), si se presenta una.
acéleracién preferencial de las particulas o entonces los protones deben acelerar en
la direccién contraria. Es decir, al acelerar los iones Het2, la, cantidad que ha crecido
corresponde a Uy p. En otras palabras, cualquier cambio en U, , considera un cambio
para ambas especies dado por (8.5) y (8.6), considerando y,v = a.

Por otro lado, debido a la relacién de neutralidad (8.1) que define la densidad 7,
cabe destacar que la normalizacién de las densidades ha sido efectuada en relacién a
la densidad electrénica n, = n, y no en relacién a la densidad proténica Ty, escogida

en el anélisis lineal y cuasilineal de los Caps. 3 y 4, respectivamente. Asimismo, esta
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densidad n es la utilizada al definir la frecuencia de plasma wyp ¥ la velocidad de

Alfvén. Por lo tanto, si bien se utilizan las mismas definiciones, la normalizacién de
todas las cantidades es ligeramente distinta al caso cuasilineal. Este hecho serd to-
mado en cuenta al analizar y comparar los resultados de las simulaciones respecto al

anélsis tedrico.

8.2. El método Particle in Cell (PIC)

La realizacion de una simulacién hibrida requiere resolver, en un tiempo ¢, de
manera consistente el sistema de ecuaciones dado por las ecuaciones de posicién y
velocidad para cada particula, més las ecuaciones hibridas de los campos introdu-
cidas en el Cap. 7. En el método PIC, a grandes rasgos, se procede de la siguiente
manera (ver esquema en la Fig. 8.1): A partir de los valores iniciales de los campos
se calcula la fuerza de Lorentz F; que actda sobre la particula i-ésima y se resuelven
las ecuaciones de movimiento para todas las particulas. Con este resultado actuali-
zado de la trayectoria de cada partfcula, se encuentran la velocidad U;, la presién
y densidad electrénica, valores con los cuales, a través de las ecuaciones hibridas, se
calculan los valores de los campos E y B. Finalmente, con los valores de los campos
se encuentra la nueva fuerza de Lorentz en el tiempo ¢ + At, y asf sucesivamente.

Para realizar la solucién numeérica de las ecuaciones se discretiza el espacio en
una grilla espacial, dividiendo asf el espacio en N, celdas. En este caso, esa grilla es
unidimensional y divide una linea de largo L en N, celdas de largo AX. Inicialmente
cada celda contiene una cantidad de iones de cada una de las especies, més un
fluido de electrones no masivos. Tanto las particulas como el fluido pueden moverse
libremente entre celdas y no se consideran las colisiones. Las interacciones entre las

particulas son entonces a través de los campos producidos por las densidades de
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- — - Integracibndelasecuacionesde ~ |~ —- -- — -
movimiento. [Ecs. (8.7), (8.8)]

Ff Vi =X

h 3

Interpolacién [Ec. (8.13)] Interpolacion [Ec. (8.12)]

At T
E]’BJ Ff xlsvl l]jan

Integracién de las ecuaciones para
los campos [Ecs. (8.10), {(8.11)]

E]’B] U]’:an

Figura 8.1: Procedimiento cédigo PIC para actualizar todas las cantidades simuladas

en un paso de tiempo At.

carga y corriente. Aqui, 41 es el indice de especie, y N, el niimero total de particulas

de la especie u-ésima, el nimero total de particulas corresponde a N = Z# N,.
Sean x#* y v#i la posicién y velocidad de la particula i-ésima de la especie -

ésima. Para seguir la trayectoria de esta particula en el espacio de fase se resuelven

las ecuaciones de movimiento

dvt 1 .
mp% =g, (E + Ev“" X B) (8.7)
y
dxt
TS
= = v, (8.8)

donde m,,, g, son la carga y masa de la particula, respectivamente, E, B corresponden
a los campos eléctrico y magnético y ¢ es la velocidad de la luz. Como en este
caso se considera solamente una coordenada. espacial para un plasma con un campo
magnético de fondo By = By, al resolver solamente la direccién paralela al campo

entonces, en vez de (8.8), se trabaja inicamente la componente en la direccién 2:

= it (8.9)
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Ademés, autoconsistentemente s,e,nﬂqesitaJ:esahcer_la,_evolucién.de-los-campos 1) ¢ [

cada punto j de grilla. Esta dindmica est4 regida por las ecuaciones de Maxwell, que

en el caso de una descripeién hibrida del plasma, (ver Sec. 7.1.1) se pueden expresar

como
3BJ'_V (Us; x B;) — — V x [(V x B;) x B;] 8.10)
6t —_ X 1.7 i 47T6’I?,j 7 ¥ ( '
y
1 kgT,
Ej=—"Uy;xB+ p— (VxB)xB - -y Vn;, (8.11)

donde U, ; es la velocidad promedio obtenida al sumar vectorialmente las velocidades
de todas las particulas. en la celda j-ésima. Ademds, en cada celda se ha conside-

rado una presién escalar P, ; = n;kgT. ; para el fluido electrénico, donde 7. ;, n;

son la temperatura (considerada constante) y densidad electrénica en la celda, 7
respectivamente. kg es la constante de Boltzmann.

En el método PIC las cantidades macroscépicas del plasma. y los campos se calcu-
lan solamente en los puntos de grilla, pero las particulas pueden moverse libremente
a lo largo de todo el rango de la simulacién. De este modo, se hace necesario interpo-
lar los valores de las cantidades calculadas en los puntos de grilla, para asf obtener
funciones continuas que puedan ser evaluadas en las posiciones de cada una de las
particulas. Para esto, en este método se considera que cada particula tiene una for-
ma definida y se introduce el concepto de “macroparticula”. De esta manera, para la
particula i-ésima en la posicién z; se define la asf llamada funcién de forma S (z~z;)
de tal manera que, por ejemplo, la densidad de carga p y el campo eléctrico se

aproximan por

plz) = Z 40(x — ;) ~ Z G S(z— z;) (8.12)
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B(@) = Y B S -sy), (3.13)

donde la suma en j considera todas las particulas y la suma en ¢ todos los puntos de
grilla. Es importante notar que se ha elegido la misma funcién de forma para ambas
interpolaciones debido a que ambas cantidades aparecen en las mismas ecuaciones,
De esta forma los cédlculos de las densidades de carga y corriente son consistentes con
las expresiones para los campos, y asi la interpolacién mediante la funcién S permite
que no se introduzcan fuerzas no fisicas sobre las particulas [139-141].

Ademés, dado que la funcién de forma S depende de las posiciones espaciales de
cada punto de grilla, entonces también depende de la manera en que se ha discreti-
zado el espacio, asf como también de las condiciones de borde del sistema. Luego, en
caso de tener una grilla con puntos no equidistantes, las funciones de forma, y por
lo tanto las macroparticulas, no son todas iguales, introduciendo problemas como la
aparicion de fuerzas no fisicas, incluso si la funcién de forma utilizada es la misma
para particulas y campos. En ese sentido, discretizar el espacio a partir de repre-
sentaciones no cartesianas planas (por ejemplo coordenadas cilindricas o esféricas)
puede hacer imposible definir funciones de forma adecuadas. En el caso del viento
solar, que corresponde a un plasma en expansién esférica radial, el uso de coorde-
nadas esféricas serfa lo adecuado. Pero por las consideraciones anteriores, en una
simulacién PIC lo mejor es utilizar, de todos modos, coordenadas cartesianas. La
idea del modelo hibrido de expansién (Sec. 7.2) es justamente tener una solucién
para este problema, en que, a través de ciertas transformaciones de coordenadas de
traslacién y estrechamiento, se emula la expansién esférica natural del viento solar,
pero utilizando coordenadas cartesianas.

Es importante notar que, mientras se cumplan ciertas condiciones bésicas (por
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ejemplo, a partir de (8.12) S debe tener norma igual a 1 [140,141]) la eleccién de la

funcidn de forma es libre y es posible encontrar en la literatura funciones tipo escalc’n:l,
funciones lineales o expresiones de mds alto orden que consideran macroparticulas
que utilizan una, dos, tres o més celdas en su construccién [139--141]. Debido a que
S reemplaza a la delta de Dirac, mientras mds suave sea la funcién de forma, més
precisién se tiene, pero al mismo tiempo las operaciones necesarias para realizar las
simulaciones crecen en mimero y complejidad. En el caso de esta tesis se utiliza una
funcién S de orden dos, utilizando tres celdas para cada macroparticula, a través de
funciones cuadréticas que se aproximan a una gaussiana.

En resumen, para realizar una simulacién hibrida en una dimensién espacial via
el método PIC se requiere resolver numéricamente el sistema de ecuaciones dado
por las ecuaciones para cada. particula (8.7) y (8.9), més las ecuaciones de los
campos (8.10) y (8.11). Para esto, a partir de los valores en un tiempo. ¢ de los
campos se calcula la fuerza de Lorentz F; que actila sobre la particula i-sima y se
resuelven las ecuaciones de movimiento para todas las particulas. Con este resultado
actualizado de la trayectoria de cada particula, via interpolacién con la funcién S,
se encuentran la velocidades U;; y las densidades n;, valores con los cuales a través
de las ecuaciones hibridas se integran numéricamente los valores de los campos E;
y B; en cada punto de grilla. Finalmente, con los valores de los campos en la grilla,
via la interpolacién mediante la funcién &, se encuentra la nueva fuerza de Lorentz
en el tiempo ¢ + At, y asf sucesivamente.

De esta manera, definiendo el tiempo normalizado 7 mediante

7= Qpt, (8.14)
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la velocidad promedio u;; por

U;; = % (8.15)

la cantidad M, y las velocidades y posiciones normalizadas de la particula ¢-ésima

de la especie u

R
y = Sl (8.16)
‘P

14,1

_zumy ui Y

M, =—, wht = ,
My Va

los campos electromagnéticos normalizados

B

P _J p T et — .1
b_‘] Bﬂ ? y eJ VA BO H (8 7)
y
_ 2kpTe; _
ﬂe,j - mevj ’ = n (8-18)

como el pardmetro 2 y la densidad electrénica normalizada a la densidad promedio en
cada celda, respectivamente, el sistema de ecuaciones que se resuelve en la simulacién

hibrida en una dimensién corresponde a

dgr i
- = e (8.19)
dwribi .
‘;’T = M,(e; +w" x b;), (8.20)
. 1
?l)-‘?- = V X (u,-j X bJ) - —V x [(V X bj) X b_,] , (8.21)
or i U
1 o
e = —U; X bj 4+ — (V X bj) X bJ — EﬁV?}J . (822)
75 21;

Aqui, el operador V ha sido expresado en unidades de A\;!. Ademés, es importante
P b 5

notar que, a diferencia del caso cuasilineal, tanto la velocidad de Alfvén local

Vy = ( ) , 8.23
drnm, (8:23)
como la longitud inercial del protén
Va myc? \
o (47rn32) , (8.24)
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han sido definidas en términos de la densidad promedio 7, y no respecto la densidad

de los protones,

En el presente trabajo, a través de la utilizacién de un cédigo escrito en el lenguaje
Fortran [150], las derivadas espaciales de las ecuaciones para los campos se llevaron a
cabo mediante un método pseudoespectral tipo Fast Fourier Transform (FFT) [151]

y la integracién temporal del sistema se realizé a través de un método Runge-Kutta

racional [152].

8.3. Simulaciones hibridas para un plasma en ex-
pansion

Como se vio en el Cap. 7, el modelo de expansién permite modelar un plasma en
expansion esférica (la cajo en expansién) a partir de una representacién cartesiana,
de las coordenadas. Para esto, se introduce una transformacién entre dos sistemas
de coordenadas. El primero, S, en reposo con coordenadas {z, 7, 2), y el segundo S’

solidario al plasma en movimiento, con coordenadas

Z = z+ R(t), (8.25)
1

y = POLE (8.26)

, L

z = 20> (8.27)

donde R(t) = Rp + Upt describe la posicién del origen del sistema S’ en el sistema
S. Ademds, a(t) = R(¢)/Ry, o en términos del tiempo normalizado ya introducido
[Ec. (8.14)]

a=a(t)=1+er, (8.28)
con € = Up /(2 Ro) un pardmetro adimensional. Asi, para un observador moviéndose

Junto con la caja, la caja no cambia su volumen, pero para un observador en reposo
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respecto al sistema 9, la caja se expande a medida que se aleja del origen debido a

qtie a(T) es mondtonamente creciente.

Tal como se dedujo en el Cap. 7, a partir de las transformaciones (7.25)-(7.27)
para las derivadas espaciales y (7.34) para la derivada temporal, se pueden escribir
todas las ecuaciones del modelo hibrido en el sistema S'. Dado que es justamente
el sistema de referencia solidario al plasma en expansién el sistema de referencia
a utilizarse para emular la expansién radial, es en & donde deben obtenerse las
ecuaciones, resolverlas y asi llevar a cabo las simulaciones.

De esta manera, las ecuaciones para el campo eléctrico y magnético en S se

expresan como (ver Sec. 7.2.2)

' _1 ' / 1 ! ' ' __1_ !
E = cU" x B+ e (V' xB)xB enV (nkpT.) , (8.29)
para el campo eléctrico, y
aB’ ! ! ! ! ! ! ! !
C ! ' ’ ' _mg(_)_""_ !
4ﬂ_enV x[(V xB)xB]= = L-B' (830)

para el campo magnético. El superindice / indica que las cantidades y operadores

“Fr
estdn medidos y expresados en el sistema. S'. Ademés, L estd dado por

200
>
L=(010]. (8.31)
00 1

Por otro lado, al igual que en el caso de las simulaciones hibridas sin expansién, es
necesario resolver la trayectoria de todas las particulas en cada instante de tiempo.
En el caso de la evolucién de las velocidades, para una particula con velocidad v;, la

velocidad v} en el sistema .5’ estd, dada por la transformacién galileana

v; =v}+ U, (8.32)
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donde, expresada en &, la velocidad U se puede escribir como [145]

AN
Uo =l (!U‘I“Roy-i‘ R{]Z> . (8.33)

Asi, a partir de esta tltima expresion, las transformaciones para las derivadas (7.25)—

(7.27) y (7.34), y aplicando la regla de la cadena, se obtiene que

dV.,' . dV: UOH' /
d’t —_ dt’ + '}___L)';P * V'i ] (8-34)
con P el tensor de proyeccién dado por
0 00
~>
P={|010]. (8.35)
001

De igual manera, en el caso de las posiciones x! de cada particula, a partir de
las transformaciones (8.25)—(8.27) y la transformacién galileana para las velocida-

des (8.32), se obtiene que, en ', las derivada temporal de x/ viene dada por

dx’
% = K(t) -vi, (8.36)

donde K(t) es otro tensor diagonal, dependiente del tiempo, dado por

o 1 0 0
K=o e o . (8.37)
0 0 af)?!

Es decir, en el sistema solidario a la caja la velocidad en la coordenada z de expansién
es la misma que en el sistema S, pero en el plano perpendicular las velocidades se
amplifican a medida que la caja se aleja y se expande.

En resumen, en el caso de una simulacién hibrida con expansién en una dimen-

sién, en términos de las variables normalizadas [Ecs. (8.16)-(8.18), (8.14)—(8.15)],
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expresadas-en-el-sistema-S’, en cada-celda jel sistema-de-ecuaciones a-resolver es—

tpsi .
dfl,r = wf, (8.38)
dw'’ i o i
d_T’ = Mp (e’j +Wm' X b’j) —eP - W,?J' s (839)
’ .
%}:j = BV wiy) + (- VI — (ug, - VOB (8.40)
1 £ o
—-—V'x (V' xb;) xb;]— —L-b;,
TI‘J [( J') J] a’(’r) 7
¢; = —uj;xbj+ L (V/ x V) x b — ﬁﬂ;v’nj, (8.41)
' 7 2n;

Al igual que en el caso de simulaciones hibridas sin expansién, en el presente trabajo
se utilizé una modificacién del cédigo hibrido escrito en Fortran [153], por lo que el
algoritmo y las técnicas numéricas utilizadas son las mismas ya mencionadas en la
Sec. 8.2. Igualmente, la normalizacién utilizada para la simulacién sin expansién se
mantuvo y los Gnicos pardmetros que se debieron incluir corresponden a la funcién
a(r) [Ec. (8.28)] y el pardmetro €, que son los valores que dan cuenta de la expansién.

En sintesis, sobre la base de los dos modelos hibridos descritos en el Cap. 7, en
este capitulo se han mostrado las ecuaciones a resolver en una simulacién hibrida
incluyendo o no expansién, algunas consideraciones sobre las diferencias entre los
sistemas de referencia y la normalizacién utilizadas en la solucién cuasilineal y las
simulaciones hibridas, asf como también los elementos bdsicos del método de Particle
in Cell utilizado e implementado para la realizacién de las simulaciones. Todos estos
conceptos serdn utilizados en el siguiente capitulo para la réalizacién de simulaciones
numéricas, primero de un plasma compuesto de electrones y protones (Sec. 9.1),
y luego de un plasma tipo viento solar, compuesto de electrones, protones y una

poblacién minoritaria de particulas o (Sec. 9.2).




Capitulo 9

Simulaciones hibridas T

Tal como se discutié en los capitulos anteriores, en este trabajo la realizacién
y anélisis de simulaciones hibridas se incluyen principalmente para. complementar,
y también comparar, el anélisis cuasilineal teérico con estudios de tipo numérico
computacional completamente no lineales, Luego, de entre las multiples cantidades
fisicas posibles de analizar mediante simulaciones computacionales (al conocer los
valores de los campos, la posicién y la velocidad de todas las particulas en cada cel-
da y en cada paso de tiempo), en este capitulo se trabajardn solamente las mismas
cantidades macroscépicas ya estudiadas a partir del modelo cuasilineal para plasmas
inicialmente iguales o similares a los ya analizados en los Caps. 5 y 6. De la mis-
ma forma, en el presente capitulo se incluye el seguimiento del espectro de campo
electromagnético.

La estructura de este capitulo es la siguiente: primero se muestran y analizan los

resultados a partir de la realizacién de simulaciones, con y sin expansién, para un

Los resultados mostrados en la Sec. 9.1 corresponden a algunos de los resultados contenidos
en el artfculo “Computational and theoretical study of the acceleration and heating of protons”, P.
S. Moya, A. F. Vifias, V. Mufioz and J. A. Valdivia, en preparacidn. [118).
Los resultados mostrados en la Sec. 9.2 corresponden a algunos de los resultados contenidos en
el articulo “Computational and theoretical study of the acceleration and heating of ions in the solar
wind”, P, 8. Moya, A. F. Viflas, V. Mufioz and J. A. Valdivia, en preparacidn. [154]
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plasma compuesto de electrones ¥y protones interactuando con un espectro tipo gaus-

— -——siano-de-fase-aleatoria. Luego,se realiza un analisis-similar-para-el-caso-de-un plasma—— -
tipo viento solar, compuesto de electrones, protones y una poblacién minoritaria de
particulas o. En ambos casos se considera una dimensién espacial (la coordenada =
en la direccién del campo magnético de fondo By = Byi) y tres dimensiones en el
espacio de velocidades. Finalmente, se resumen y discuten los principales resultados,
revisando las similitudes y diferencias de las soluciones numéricas hibridas con los

resultados cuasilineales analizados en los Caps. 5 y 6.

9.1. Simulaciones hibridas de un plasma compues-
to de electrones y protones

Como primera aproximacion al estudio de la aceleracién y calentamiento de jones
via simulaciones computacionales, y para poder comparar con los resultados obteni-
dos en el andlisis cuasilineal, se han realizado simulaciones hibridas incluyendo o no
expansién.

Para resolver las ecuaciones para los campos se ha utilizado una grilla en Ia
direccién z, con condiciones de borde periddicas, compuesta de N, = 512 celdas
de tamafio dz = 0.5, donde inicialmente se tienen 100 particulas por celda. La
velocidad y posicién iniciales de cada particula se eligen de manera que en ¢ = ( se
tenga una distribucién espacialmente homogénea, ¥ que la funcién de distribucién
de velocidades sea bi-Maxwelliana. Ademés, el paso de tiempo normalizado utilizado
es dr = (.025 y se realizaron 40000 iteraciones hasta alcanzar un tiempo T = 1000.
En términos de las cantidades reales en las regiones de inferés, la longitud inercial
del protén )\, es del orden de kilémetros. Luego, la caja de simulacién tiene una

longitud del orden de los cientos de kilémetros. Ademds, dado que la frecuencias Q,
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tiene valores entre 10° y 10* Hz, el tiempo total es del orden de décimas de segundos

_0 segundos. R e .

Con respecto a los pardmetros iniciales del plasma, dado que las ecuaciones se
resuelven en el sistema de referencia de los electrones (ver Sec. 8.1) y que solamente
se considera una especie iénica, para no tener corrientes paralelas se escoge U, = 0.
Ademés, para comparar la simulacién con el an4lisis hecho en el Cap. 5, se eligie-
ron temperaturas tales que 5311 = 0.01 y 4, = 4. Por otro lado, respecto al campo
magnéticd, debido a que en una dimensién espacial B = B(z) (el campo solamen-
te depende de la coordenada ), entonces V - B = ( implica que la componente
B, del campo se matiene constante igual a By para todo tiempo. Ademds, para la
componente transversal se consideraron dos casos: un espectro gaussiano y ruido
blanco. En el caso del espectro gaussiano, se consideré el mismo que en la Sec. 5.1.1,
€y(1 = 0) = 0.35exp(—5%?). En el caso de ruido blanco, se escogié un espectro inicial
aleatorio con amplitud 0.0135,,

Con las condiciones iniciales ya mencionadas fueron realizadas un ndmero con-
siderable de simulaciones, pero, al igual que en el caso de las soluciones numericas
cuasilineales, en esta seccidn se muestran los mejores resultados. Ademés, los resulta-
dos numéricos (las temperaturas, espectros y velocidades promedio obtenidas) para,
las dos elecciones del campo electromagnético inicial difirieron en menos de 10~4. Por
lo tanto, en esta. tesis se muestra solamente el caso con el espectro inicial gaussiano.

Las simulaciones permiten obtener cantidades macroscépicas para cada celda de
simulacién, lo que equivale .a tener dichas cantidades como funcién de la posicién
(coordenada z en este caso). Por su parte, en la teorfa cuasilineal, como se puede
observar en la Ec. (4.13), se estudian cantidades macroscopicas promediadas espacial-

mente sobre una longitud de referencia. del plasma. Entonces, para poder comparar
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- ——_losresultados de las simulaciones.con.la teorfa cuasilineal, aquéllos deben ser prome-

diados con respecto & la longitud de referencia, que en este caso se ha escogido igual
a la Jongitud de la caja de simulacién. Asi, en este capitulo y el siguiente, cantida-
des como temperatura, anisotropfa térmica, velocidad de deriva o campo magnético
total corresponderédn a cantidades promediadas sobre todas las celdas de la caja de
simulacién. Ademaés, para reducir el ruido numérico, las curvas que se presentan son
las obtenidas luego de realizar un promedio mévil [155] con un 10 % de los datos para
cada una de las cantidades como funcién del tiempo. Es decir, el valor mostrado de
cierta cantidad en un tiempo T, corresponde al promedio entre dicha cantidad obte-
nida en el intervalo 7% A7/2, donde A7 corresponde al 10 % del total del intervalo

de tiempo simulado.
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Figura 9.1: (a) Temperatura de los protones como funcién del tiempo, para la simu-
lacién hibrida, con condiciones iniciales szl[ = 0.01 y A, = 4. Curva sélida: tempera-
tura perpendicular simulacién sin expansién (e = 0); curva segmentada: temperatura
paralela simulacién sin expansién; curva punteada-segmentada: temperatura perpen-
dicular simulacién con expansién (e = 107%); curva punteada: temperatura paralela
simulacién con expansién. (b) Temperaturas de los protones, normalizadas respec-
to a sus valores iniciales. Las curvas sélida, segmentada, punteada-segmentada y
punteada corresponden a las mismas temperaturas mostradas en (a).

En la Fig. 9.1(a) se muestra la evolucién temporal de las temperaturas perpendi-

cular y paralela de los protones para una simulacién hibrida con condiciones iniciales
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Bf,;! =0.01y A, =4. En el caso de las simulaciones hibridas sin expansién (e=0),se  _ _

observa un leve calentamiento paralelo (curva segmentada) y un enfriamiento perpen-
dicular, Al igual que en estudio cuasilineal, tales cambios son més evidentes cuando se
grafican las temperaturas normalizadas a sus valores iniciales, La Fig. 9.1(b) muestra
que la temperatura paralela crece aproximadamente en un 25%, y la temperatura
perpendicular cae al 90 % de su valor inicial. De esta manera, la anisotropfa térmica,
inicialmente igual & 4, relaja a un valor igual a A,(7 = 1000) ~ 2.6 al final del inter-
valo simulado, como puede verse en la curva sélida en la Fig. 9.2(a). Es importante
notar que tanto el calentamiento paralelo como el enfriamiento perpendicular, sufren
los cambios mds importantes antes de 7 ~ 300, en la primera parte de la simula-
cién. Para tiempos supériores se observan leves cambios ¥y pareciese que el sistema

se acercara & un estado de equilibrio metaestable anisotrépico,

4 . : 0‘025 T T YT T
i 0.020f
5H@ =~ -
T~ &' 0.015}
E 2k ] N+>.
< 2" 0.010f
1 7 0.005}
— . , I 0000L— - -
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Figura 9.2: (a) Anisotropia térmica de protones, en la simulacién hibrida normal
(curva sélida) y la simulacién hibrida con expansién (curva segmentada), como fun-
cién del tiempo. Se observa que los efectos de expansién son importantes sélo para
tiempos suficientemente grandes. (b} Evolucién temporal del campo magnético per-
pendicular (B2 + Bf)l/ ? normalizado al campo magnético de fondo By. Las curvas
s6lida y segmentada corresponden a las simulaciones hibridas sin expansién y con
expansién, respectivamente.

Por otro lado, en el caso de la simulacién incluyendo los efectos de expansién

esférica (e = 107*), en la Fig. 9.1(a) se observa que el calentamiento paralelo (curva,
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— ——punteada)-es-més suave-que-en-el-easo-sin-expansion; mientras-que el enfriamiento
perpendicular (curva punteada-segmentada) es mayor. En la Fig. 9.1(b) se observa
que la expansién trunca el proceso de calentamiento paralelo, y para fiempos mayores
que 7 ~ 200 esta temperatura no sufre mayores cambios, alcanzando un 14 % més que
el valor inicial, un 10 % por debajo del caso sin expansién. Por el contrario, cuando
se incluye expansién la temperatura perpendicular se enfria més répido y alcanza un.
valor final de un 75 % respecto al valor inicial (curva segmentada-punteada). Asi, la
anisotropia térmica evoluciona més répido y, al final del intervalo de tiempo simulado,
alcanza un valor de A,(7 = 1000) ~ 2.4, tal como muestra la curva segmentada en
la Fig. 9.2(a). En dicha figura, dado que la expansién est4 regulada por la funcién
a(t) = 1+ er, se observa que los efectos de la expansién se vuelven relevantes.
para tiempos mayores que 7 ~ 200, tiempo suficiente para que el factor er (con
¢ = 107) produzea un cambio significativo en la funcién a. Es importante mencionar
que en las zonas de interés (como la corona solar), el pardmetro € es del orden de
107°. Pero, para obtener cambios razonables en tiempos del orden de 7 ~ 103,
ha sido necesario amplificar dicho pardmetro, y as{ poder encontrar los efectos de
la. expansién en los tiempos mencionados [145]). Cabe destacar, que al igual que
en las soluciones cuasilineales, en ambas simulaciones la velocidad de deriva U, no
sufrié ningiin cambio considerable y se puede considerar esencialmente constante.

Finalmente, los cambios en los pardmetros macroscépicos del plasma deben ir
acompafiados de la evolucién del campo magnético de las ondas electromagnéticas.
En la Fig. 9.2(b) se observa que la interaccién entre los campos y las particulas
genera perturbaciones con una amplitud promedio unas 4 veces mayor que las co-
rrespondientes al espectro inicial. Asimismo, en correspondencia con la evolucién de

las temperaturas, en el caso sin expansién (curva sélida en la figura) este crecimien-
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to del_campo_perpendicular ocurre. inicialmente répido, y. para tiempos mayores a

T ~ 200 se satura y pareciese llegar a un valor de equilibrio. Por el contrario, en el ca-
so de la simulacién que incluye expansién (curva segmentada), luego del crecimiento
inicial el campo comienza a decaer, y hacia el final del intervalo simnlado disminuye
a un 75 % aproximado del ’valor final del campo en la simulacién normal. Al igual
que en el evolucién de las anisotropias, los efectos de la expansién son apreciables
solamente para tiempos mayores a 7 ~ 200.

La disminucién de las temperaturas perpendiculares y del campo magnético pro-
medio respecto a las mismas cantidades en la simulacién hibrida sin expansién,
podrian inducir a error, debido a que una relajacién més répida de la anisotropia
deberfa estar asociada a una mayor absorcién de energia por parte de las ondas.
Luego, si la anisotropfa decrece més répido cuando se incluye expansién, se esperaria
que las perturbaciones crezcan més répidamente. Sin embargo, como se discutié en
el Cap. 7, una de las propiedades del modelo hibrido con expansién es que el campo
magnético disminuye con la distancia por un efecto geométrico, y que ademés el
plasma se enfria al expandirse. Asf, la relajacién mds répida en el caso con expan-
sién se entiende debido al mayor enfriamiento perpendicular, més que a un mayor

calentamiento paralelo. Por lo tanto, tal como se observa en la Fig, 9.2(b), a medida.

que la caja se desplaza radialmente, las perturbaciones disminuyen su amplitud.

9.2. Simulaciones hibridas de un plasma tipo vien-
to solar '

Teniendo en cuenta los resultados de las simulaciones realizadas para el plasma
simple de electrones y protones, es interesante notar que los efectos de la no linea-

lidad de mds alto orden, asi como también la presencia del pardmetro ¢ en el caso
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de expansién, producen algunas diferencias y similitudes nota,bles respecto al caso

cuasilineal (esto se desarrollard en detalle en la seccién final de este capftulo). En
esta seccion se realizard un estudio andlogo, con un plasma compuesto de electro-
nes, protones y una concentracién minoritaria de particulas «, caso analizado con la
teorfa cuasilineal en el Cap. 6

De la misma forma que en la Sec. 9.1, para resolver las ecuaciones se utilizé una
grilla de 512 celdas de tamafio dz = 0.5, cada una de las cuales inicialmente contiene
en cada celda 100 particulas de cada especie (protones y partfculas o). Asimismo,
la posicién de cada una de las particulas se escoge de manera tal que exista una
distribucién uniforme de particulas para la cual n, = 0.92 y n, = 0.04, y asf cumplir
la neutralidad (8.3), con un 4% de iones He*2. En el caso de las velocidades, con un |
generador de niimeros aleatorios se inicializaron las velocidades de modo que cada

una de las funciones de distribucién tenga pardmetros macroscépicos normalizados

U,=—0016, B4 =10, A,=0, (9.1)

D]

para los protones, y
Un=0184, B4 =4%x107%, A,=35, (9.2)

para las particulas a. Nétese que las velocidades de deriva escogidas son tales que la
deriva relativa entre las especies es U, = 0.2 [ver Ecs. (8.5) y (8.6)], y en el sistema
de referencia del laboratorio U, = 0.1 y U, = 0.3, tal como en el caso cuasﬂmeal
En general, los parametros de plasma utilizados son los mismos que en el caso
hibrido, salvo por la temperatura paralela de los protones, por razones de estabilidad
numeérica: en vez de _z?ll = 107* se eligi6é un valor 10 veces mayor. Ademds, es impor-

tante notar que, para cumplir la relacién de ausencia de cuasineutralidad [Ec. (8.4)],
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la existencia de U, # 0 requiere que la deriva de una de las dos especies (en este ca-~

so los protones) sea menor que cero. Es decir, en este modelo, los electrones avanzan
ligeramente mds rdpido que los protones. El paso de tiempo utilizado en la solucién
numérica de las ecuaciones de particulas y campos fue dr = 0.025, realizéndose 40000 -
iteraciones, desde 7 = 0 hasta 7 = 1000. Finalmente, con el mismo fin de comparar
con el caso cuasilineal, el campo magnético real en el plano y-z se inicializé como
un espectro gaussiano de pertubaciones electromagnéticas €, = 0.25 exp(—10¢?), con
fase aleatoria.

Con los valores iniciales mencionados se realizaron simulaciones hibridas sin ex-
pansién y dos casos distintos de simulaciones incluyendo expansién: € = 10~* y
€ = 1073, Esto se realizé para estudiar més a fondo el 1ol del pardmetro € a lo largo
de las simulaciones, teniendo presente que en las zonas de interés dicho pardmetro
suele ser todavia menor, del orden de ¢ = 107°. Cabe destacar que; al ignal que
en las simulaciones hibridas para electrones y protones, ninguna de las velocidades
de deriva presenté cambios considerables y en esta discusién se consideran como
constantes.

En la Fig. 9.3 se observan las temperaturas paralelas (curvas segmentadas) y
perpendiculares (curvas sélidas) para cada una de las especies, y para las tres elec-
ciones distintas de ¢, representadas por curvas de distinto grosor, Asf, las curvas mds
gruesas corresponden a la simulacién sin expansién (¢ = 0), la segunda més gruesa
a la simulacién con € = 107* y la m4ds delgada a la simulacién con ¢ = 10~3, En
el caso de la simulacién sin expansién, en el panel (a) se observa un calentamiento
anisotrépico en el cual la temperatura perpendicular (curva sélida mds gruesa) crece
en mayor medida. Respecto a los valores iniciales, en el panel (b) se observa. que la

temperatura perpendicular alcanza un valor final de T, ~ 1.47;,, (0), mientras que




I

TkT)THO)

Ta(D)/T,(0)

0 200 400 €00 800 1000 0 200 400 600 800 1000
T T

Figura 9.3: (a) Temperaturas normalizadas de protones como funcién del tiempo
para las simulaciones hibridas. Las curvas sélidas corresponden a la temperatura
perpendicular _3 1 (7) ¥ las curvas segmentadas a la temperatura paralela Bﬁu(r).
El grosor de la curva corresponde a las tres distintas elecciones del pardmetro e,
correspondiendo la curva més gruesa a € = 0, la segunda més gruesa a ¢ = 1074 y
la més delgada a € = 1073, (b) Temperaturas de protones como funcién del tiempo
respecto a su valor inicial T,(0). Las curvas sélidas y segmentadas corresponden a
las curvas mostradas en el panel (a). De la misma forma, el grosor de cada curva
también indice las mismas opciones de e. (¢) Misma situacién que en (), pero en el
caso de las particulas «. (d) Misma situacién que en (b), pero para las particulas a.

la. temperatura paralela crece en no més de un 15%. De esta manera, la distribucién
de protones, inicialmente isotrépica, hacia. el final de intervalo de tiempo simulado
alcanza un valor de A, ~ 0.2, tal como se observa en la curva segmentada més gruesa
en la Fig, 9.4(&3.

Para las particulas o, dado que esta especie se inicializa de manera anisotrépica

[Fe. (9.2)] la situacién es distinta. En la Fig. 9.3(c) se muestran las temperatu-
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- ——— - Tas normalizadas tanto paralela_(curvas. segmentadas) .como-perpendicular (curvas—— - ———
sélidas). En el caso sin expansién representado por las curvas més gruesas, lo que
se obtuvo fue un leve enfriamiento perpendicular, acompafiado de un calentamiento
paralelo. Asi, en la Fig. 9.3(d), se observa justamente que, mientras la temperatura
perpendicular disminuye en menos de un 10 %, la temperatura paralela alcanza, un

valor de T,,; ~ 1.47,,(0). Luego, la anisotropfa disminuye desde A, = 5 hasta

B Ao ~ 3 hacia el final del intervalo [ver Fig. 9.4(a)]. Cabe mencionar que para ambas
especies, los valores finales encontrados para los pardmetros macrosepicos resultaron
ser bastante estables. Esta simulacién se realizé también hasta el doble del tiempo
7 = 2000 y los valores finales obtenidos no variaron considerablemente respecto de
los resultados aqui mostrados. Es decir, se puede decir que estas simulaciones no
lineales saturan para tiempos del orden de 1000 y el sistema relaja a una especie de
estado de equilibro en el cual existen ondas de cierta amplitud que se propagan a.
través del plasma, tal como se discutird més adelante.

En el caso de la simulacién con € = 107, en las Figs. 9.3 y 9.4 se observa
que los efectos de expansidn son leves. Asi, cualitativamente la evolucién de las
temperaturas y anisotropfas de cada especie es la misma que en el caso sin expansion,
pero los valores finales son levemente distintos. Para los protones, en la Fig. 9.3(b) se
observa un calentamiento anisotrépico con una leve preferencia en el calentamiento
perpendicular (segunda curva sélida més gruesa), llegando esta temperatura a un
156% més que el valor inicial, mientras que la temperatura paralela crece en un
10% (segunda curva segmentada més gruesa en la figura). De esta manera, en la
Fig. 9.4(a) se observa que la anisotropfa térmica A, no sufre cambios considerables
y se mantiene esencialmente constante. De todas meneras, dado que a medida que

avanza el tiempo el efecto de expansién se amplifica, podria suceder que para tiempos
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T ~ ¢ ! se alcancen valores de las temperaturas tales que A, < 0y por lo tanto, al
———— --—--igual que en-el-ease-cuasilineal;se-podrian llegar-a producir inestabilidades-de-tipo——— —— -

fire-hose.

0.035}
0.030 :(b)
0.025
0.020 3
0.015}
0.010 3 3
0.005F

0-000' . L 1 PREEFE | I
0 200 400 600 800 1000

T T

)
Bl +B?

A,u(T)

Figura 9.4: (a) Anisotropfas térmicas como funcién del tiempo en las simulaciones
hibridas. Las curvas sélidas y segmentadas representan a las anisotropfas para iones
He*? y protones, respectivamente. (b) Evolucién del campo magnético promedio de
las perturbaciones normalizado al campo de fondo. El grosor de todas las curvas
corresponde a las tres distintas elecciones del pardmetro ¢, correspondiendo la curva
més gruesa a € = 0, la segunda més gruesa a e = 107 y la méds delgada a e = 10-2,

Para los iones He*? la situacién es similar. Al considerar expansién con € = 1074,
se observa en la Fig. 9.3 un calentamiento paralelo y un enfriamiento perpendicular
(segundas curvas més gruesas segmentadas y sélidas, respectivamente en la figura),
lo cual es cualitativamente similar al caso sin expansién, pero con valores meno-

res en temperaturas. Asi, via interaccién onda-particula incluyendo expansién, el

enfriamiento perpendicular es acelerado respecto al caso sin expansién, llegando a
Tor ~ 0.87,1(0) al final de la simulacién. Por el contrario, el calentamiento paralelo
es més bajo que en el caso con € = 0 y el crecimiento alcanza un 25% més que el
valor inicial. De esta manera, debido a que la relajacién de Th es mds rapida, el
resultado final en la anisotropfa térmica es un poco menor y para 7 = 1000 se tiene

Ag ~ 2.7, como puede observarse en la Fig. 9.4(a).
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Finalmente, en el tercer caso (con ¢ = 1073, 10 veces mayor que en el segundo

-—— —~ caso)-se-encuentran las simulaciones-con-mayor incidencia de los términos-de-expan:
sién. En la Fig. 9.3, representado por las curvas més delgadas, se puede observar
que en esta simulaciones los efectos de expansién introducen diferencias cualitativas.
En la Fig. 9.3(a) se observa que, al contrario de los dos primeros casos descritos,
en vez de un calentamiento perpendicular de los protones, lo que se tiene es un en-
friamiento considerable. Asi, en el panel (b), en 7 = 1000 se observa que se tiene
Tp1 ~ 0.2T;,1(0). Por su parte, la temperatura paralela evidencia un leve aumento,
menor al 5 %. De esta manera, debido a esta violenta disminucién de la temperatura
perpendicular, la anisotropfa es monétonamente decreciente, llegando a un valor de
Ap ~ =1 hacia el final del intervalo, tal como se observa en la Fig. 9.4(a). Al igual
que en el segundo caso, aunque no fue observado, para tiempos mayores podrian
observarse inestabilidades tipo fire-hose.

Asimismo, en el caso de las particulas o, la fenomenologfa es la misma y en
las Figs. 9.3(c) y 9.3(d) se muestran las curvas de temperatura perpendicular y
paralela, para las cuales se tiene un calentamiento paralelo casi imperceptible (curva
segmentada més delgada) y un gran enfriamiento perpendicular de més de un 80%
respecto al valor inicial. Por lo tanto, a partir de esta evolucién la anisotropfa térmica
de los jones He*? termina con valores negativos cercanos a. A (T = 1000) ~ —0.2,
como se observa en la Fig. 9.4(a).

Debido a la conservacién de energia, todos los cambios descritos respecto a los
parémetros del plasma deben tener una correlacién en la evolucién temporal de las
perturbaciones electromagnéticas. En la Fig. 9.4(b) se puede observar que la aniso-
tropfa térmica inicial de las particulas o da lugar a la generacién de perturbaciones

que en promedio alcanzan el doble de la amplitud que las iniciales, en el caso de la
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simulaeién-sin-expansién-(curva-més-gruese-errla-figura).-En la-misma figura-también-——-———
se muestran los efectos de la expansion en relacién a la disminucién del campo con la
distancia. Asi, mientras la segunda curva més gruesa muestra un leve decrecimiento
de la amplitud para tiempos mayores a T ~ 400, en la simulacién con ¢ = 1074, en
la simulacién con ¢ = 1072 el efecto es mayor y ademéds més rdpido, como se observa
en la curva més delgada en la figura.

Esta evolucién de las amplitudes promedio (energia total) también se puede ana-
lizar a partir de las densidades espectrales de las perturbaciones, facilitando ademds
la comparacién con las soluciones cuasilineales descritas y analizadas en el Cap. 6. En -
la Fig. 9.5 se muestran las densidades espectrales para distintos instantes de tiempo
¥y ademés se comparan las tres distintas simulaciones realizadas. Para la simulacién
sin expansion, en la Fig. 9.5(a) se muestra la densidad espectral normalizada e, para
7 = 0 (curva punteada), 7 = 10 (curva segmentada), 7 = 100 (curva punteada-
segmentada) y 7 = 1000 (curva sé6lida) al final del intervalo simulado. En la figura se
observa. que répidamente, en 7 = 10, las particulas absorben la mayor cantidad de
la energia para las ondas con nimeros de onda mds bajos. Dado que en este tipo de
simulaciones hibridas la interaccién onda-particula es completamente no lineal y los

campos reales corresponden generalmente a una superposicién de los modos propios,

este comportamiento pareciera indicar que la interaccién resonante no es inicialmente
con la rama de Alfvén, sino que con otra de las ramas, representada por las curvas
punteadas en la Fig. 6.2. Ya en 7 = 100 (curva punteada-segmentada) lo que se
observa es una aparicién de modos para y ~ 0.6, fendmeno que si podrfa asociarse a
la. interaccién resonante entre particulas y los modos correspondientes a la rama del
Alfvén. Finalmente, en 7 = 1000 la dispersién es mayor, pero de todas maneras apa-

recen perturbaciones para ndmeros de onda (y por tanto frecuencias) més altos que
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los mados iniciales (curva sélida.en la figura), manifestdndose la” cascada de energia— -

anteriormente mencionada.
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Figura 9.5: (a) Espectro de energia magnética de las perturbaciones para distintos
instantes de tiempo, en el caso de la simulacién hibrida sin expansién. Las curvas,
punteada, segmentada, punteada-segmentada y sélida corresponden a los tiempos
7 = 0,10,100 y 1000, respectivamente. (b) Espectros de energia para tres distin-
tas simulaciones en r = 10. La curva sélida corresponde a las tres simulaciones
(¢ =0, 10~*, 1073, que précticamente coinciden para ese tiempo tan bajo y la curva
punteada al espectro inicial. (¢) Misma situacién que en (b), pero para 7 = 100.
La curva sdlida corresponde a la simulacién sin expansién (¢ = 0)y con expansién
moderada. (¢ = 10™*), mientras que la curva segmentada corresponde & la simulacién
con € = 1073, (d) Misma situacién que en (c), pero para 7 = 1000. Al igual que en el
panel (c), la curva segmentada corresponde a la simulacién con el pardmetro de ex-
pansién mayor (e = 1072}, y las curvas sélida y punteada-segmentada corresponden
a las simulaciones sin expansidn, y con expansién moderada, respectivamente.

Finalmente, en relacién a las tres elecciones del pardmetro de expansién, en las

Figs. 9.5(b), (c) y (d) se muestra como referencia el espectro en 7 = 0 (curva pun-
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* - ——teada);y-en-caso-de-haber-diferencias, los espeetros-para-7=-10,-100-y- 1000, respec-— ———

tivamente. Asf, en el panel (b) se puede observar que no hay mayores diferencias en

\ las tres elecciones y todas las curvas se superponen; en el panel (c) las simulaciones
sin expansién y con expansién moderada se superponen (curva sélida), mientras que
el caso con la expansién més ripida (curva segmentada) para ese instante de tiem-

po ya se observa una leve menor amplitud en todos los modos para el rango de o

graficado, en completa concordancia con lo mostrado en la Fig. 9.5(b); y en el panel
(d), hacia el final del intervalo, en general la mayor amplitud corresponde al caso sin
expansién {curva sélida), y en los otros dos casos claramente las perturbaciones han

ido perdiendo amplitud.

9.3. Resumen, discusién y comparacion con resul-
tados cuasilineales

A partir de los modelos hibridos, sin expansién (e = 0) y con expansién (e = 10™%)
mostrados en el Cap. 7, y utilizando los procedimientos descritos en el Cap. 8, se han
realizado simulaciones hibridas de plasmas, para estudiar la interaccién entre per-

turbaciones electromagnéticas y particulas, tanto en el caso de un plasma compuesto

de electrones y protones, como para un plasma compuesto de electrones, protones y

una porcién minoritaria de partfculas .

En el caso de las simulaciones sin expansién, para un plasma de electrones y
protones anisotrépicos, los resultados numeéricos mostraron un calentamiento para-
lelo y un leve enfriamiento perpendicular de los protones, por lo cual la anisotropfa.
térmica fue al mismo tiempo decayendo, indicando un acercamiento del sistema a
uns especie de equilibrio. Ademés, por conservacién de energia, el campo electro-

magnético mostré un crecimiento de su amplitud promedio a expensas de la energia
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libre (anisotropfa térmica) almacenada en las_particulas_c. Se observa ademss. en.

las Figs. 9.2(a) y 9.2(b), que estos procesos se producen répidamente, en tiempos
menores que T ~ 200, y luego parecen saturar, estableciendo un estado de equilibrio.
Finalmente, las simulaciones con expansién mostraron un comportamiento similar a
las simulaciones sin expansién para tiempos 7 < 200, pero debido a los efectos de
expansion, que crecen junto con la funcién a(r) = 1 - er, para tiempos mayores se
evidencié una disminucién de la amplitud del campo, asf como también un mayor
enfriamiento perpendicular y un enlentecimiento del calentamiento paralelo.

Por otro lado, en el caso que incluye un 4 % de iones He? anisotrépicos, en el caso
sin expansién se evidencié un calentamiento anisotrépico de los protones y adem4s
un calentamiento paralelo de los iones (Fig. 9.3). Al igual que en el caso sin particulas
@, se observa también un crecimiento en la amplitud promedio de las perturbaciones
electromagnéticas (Fig. 9.4) a expensas de la anisotropia térmica de la especie mino-
ritaria. Al estudiar la densidad espectral de energfa magnética, se observa ademss la
aparicién de ondas con niimero de onda (y por lo tanto frecuencias) més altos que los
considerados inicialmente, como se puede ver en la Fig. 9.5. Finalmente, en relacién a
las simulaciones con expansién, la situacién con expansién moderada (e = 1074) fue
similar al caso con electrones y protones, observdndose los mismos fenémenos pero
con una disminucidn en las temperaturas, de la amplitud del campo y de su espectro,
para tiempos suficientes tales que el pardmetro a cobrase relevancia. En adicién, en
el caso con una expansién mayor (¢ = 1073} lo que se observé fue completamente
distinto. Las temperaturas perpendiculares de ambas especies decayeron répidamen-
te, mientras que las temperaturas paralelas slcanzaron una especie de equilibrio.
Debido, por una parte, al calentamiento por interaccién resonante con las ondas, y

por otra al enfriamiento propio de la expansién, las temperaturas paralelas de am-
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bas especies se mantuvieron préicticamente constantes. Algo similar ocurrié para la

amplitud promedio de los campos. Hasta 7 ~ 100 crecid, pero debido a la expansién
a partir de ese instante decayé hasta volver al mismo valor inicial hacia el final de
la simulacién [ver Fig. 9.4(b)]. El espectro se comporté de igual manera. y sufrié una
pérdida de amplitud general en el rango 0 < y < 2 considerado, siendo mucho menor
que en los otros dos casos en T = 1000 [Fig. 9.5(d)].

En relacién al anélisis cuasilineal de la primera parte de este trabajo, las simula-
ciones exhiben algunas similitndes y diferencias. Si bien ambos estudios (el hibrido
y el cuasilineal) se llevan a cabo en sistemas de referencia distintos, y por lo tan-
to debiese considerarse un corrimiento Doppler en las frecuencias de los espectros
entre el sistema del laboratorio (considerado en el trabajo cuasilineal) y el sistema
solidario & los electrones (considerado en el trabajo con simulaciones hibridas), en el
rango de frecuencias y velocidades estudiado, ese corrimiento no deberfa afectar ma-~
yormente los resultados. Ademds, tanto en el trabajo cuasilineal como en el hibrido
no se observaron cambios en las velocidades de deriva de las especies, por lo que se
puede concluir que en ambos casos no hubo transferencia de momentum entre ondas
y particulas. Debido a que este hecho ocurre cuando se consideran ondas de frecuen-
cias |w| < ck o también V4, < ¢ (ver Apéndice C), entonces el corrimiento Doppler
que si existe entre los sistemas de referencia no produce cambios considerables en los
espectros. Ademds, las aproximaciones hechas al plantear las ecuaciones del modelo
de expansién (¢ < 1) también permiten que no se considere el corrimiento Doppler
entre el sistema en reposo y el sistema de la -éaja en expansién. Es importante notar
que esto es correcto solamente en el rango de validez del modelo de expansién, es
decir, para tiempos tales que no se tenga er ~ 1. En sintesis, en el rango de [re-

cuencias y velocidades estudiado, es posible comparar los resultados de los trabajos




145

cuasilineal e hibridos.

En el caso de las simulaciones con electrones y pr&_ones, la. evolucién de las tem-
peraturas es cualitativamente muy parecida. Si bien la temperatura perpendicular
disminuye mds rédpido en el caso hibrido que en el cuasilineal, para la temperatura,
paralela ocurre lo contrario y por lo tanto las anisotropias alcanzan valores muy si-
milares al cabo de un mismo tiempo. Sin embargo, para tiempos pequefios (T < 200)
ambas anisotropfas no coinciden y claramente las curvas difieren (ver Fig. 9.6). El
hecho de que la simulacién incluya toda la no linealidad que no se presenta en las
ecuaciones cuasilineales es uno de los factores relevantes a considerar, Como ya se
discutié anteoriormente, el método cuasilineal es bastante lento y depende exclusiva-
mente de la parte imaginaria «y (ver Sec. 6.3). Luego, para v pequefio (del orden de
[Ymax| ~ 1072) en todo el andlisis cuasilineal) es bastante razonable que se presente
esta lentitud respecto al caso hibrido. Por otro lado, por el hecho de que en la simu-
lacién estdn incluidas todas las rames posibles, es posible que ocurra una interaccién
onda partfcula mds compleja y por lo tanto més eficiente.

Cuando se incluyen particulas ¢ nuevamente aparecen similitudes cualitativas,
pero en este caso las diferencias son mds grandes. Para las particulas o en las simu-
laciones hibridas el calentamiento paralelo y enfriamiento perpendicular son conside-
rablemente més répidos a obtenidos en el anélisis cuasilineal, Ademss, la expansién
contribuye a una relajacién perpendicular todavia mds répida. Sin embargo, al igual
que en el caso de protones y electrones, si bien la evolucién de las temperaturas por
separado es distinta en ambos casos, el resultado global en la anisotropfa es con-
sistente en ambos enfoques, tal como se muestra, hasta + = 1000, en la Fig, 9.7
hasta 7 == 1000. En el caso de los protones, mientras la solucién cuasilineal arroja

una anisotropia térmica negativa (Tpy > Tpy), en los casos hibridos lo que se tiene
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Figura 9.6: Comparacién entre los casos hibrido (See. 9.1) y cussilineal (Sec. 5.1.1),
para la evolucién de las anisotropias térmicas de protones inicialmente anisotrdépi-
cos. Las curvas sélida y segmentada corresponden a los casos, cuasilineal e hibrido,
respectivamente.

es la generacién de una anisotropfa positiva debido principalmente a la interaccién
resonante (ver Fig. 9.7). Salvo en el caso con la mayor incidencia de la expansién
(e = 107%), para el cual también se produce una anisotropia menor que cero, se tienen
anisotropias de protones postivas (T < Tp1). La diferencia con el caso de mayor
expansién es debida al enfriamiento perpendicular propio de los modelos de expan-
sién. En general, si bien es muy complicado poder comparar los modelos hibridos con
expansién, con un modelo cuasilineal que estd escrito en otro tipo de coordenadas y
no incluye dichos efectos, de todas maneras es posible concluir que al menos cuali-
tativamente la discordancia entre los modelos en relacién al signo de la anisotropia
térmica de los protones, es eliminada al considerar la expansién.

Con respecto al anélisis del espectro, como ya ‘ha sido dicho, las simulaciones

hibridas en general no contienen el sesgo en la rama de la relacién de dispersién
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Figura 9.7: Comparacién entre los casos hibrido (Sec. 9.2) y cuasilineal (Sec. 6.2),
para la evolucién de las anisotropias térmicas de protones y partfculas o.. Las cur-
vas sélida y segmentada corresponden a las anisotropfas de particulas o y protones,
en el caso cuasilineal, respectivamente. Las curvas punteada y punteada-segmentada.
corresponden a las anisotropias de particulas a y protones, en el caso hibrido, res-
pectivamente.

elegida para la interaccién. Los resultados indican que para tiempos pequefios las
particulas répidamente absorben energia de las perturbaciones con ntimero de onda
(¥ por lo tanto frecuencias) més bajos, a través de la interaccién con la rama de més
alta frecuencia, representada con las curvas punteadas en las Figs. 6.2(c) y (d). De
todas meaneras, para tiempos mayores, al igual que el fenémeno de cascada de energia
en el caso cuasilineal, se observa la emergencia de ondas para valores de y mds altos,
en los cuales la amplitud depende de la velocidad de la expansién. A mayor €, menor.
amplitud del campo para tiempos suficientemente largos, y ademds menor energia

en el espectro de fluctuaciones.

Otra de las similitudes que se encontraron entre el andlisis cuasilineal y el hibri-
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do, es_que.se_observa-la nula-evolucién temporal de las velocidades de.deriva. Nien_
el caso cuasilineal ni en ninguno de los casos hibridos (con y sin particulas «) se
observa una aceleracién para ninguna de las especies. Como ya se dijo anteriormen-
te, una explicacién seria la ausencia de momentum electromagnético al considerar
perturbaciones tales qu;: Vap < c. Asi, las densidades de momentum de los campos
son despreciables y solamente se observa traspaso de energia via interaccién reso-
nante. De todas maneras, el modelo hibrido sf ha sido utilizado en el estudio de la
deriva relativa entre especies y ha entregado resultados interesantes. En el caso de
simulaciones con una deriva relativa inicial V,, = 2V, entre protones y particulas
a, en la Ref. [156] se observa la aparicién de fluctuaciones electromagnéticas (con
y sin considerar efectos de expansién) debido a las inestabilidades que se generan
cuando las derivas relativas son superalfvénicas. En ese caso, la energia libre disponi-
ble corresponde solamente a la deriva entre especies, y no se consideran anisotropfas
térmicas ni en los protones ni en las particulas c.

Uno de los resultados interesantes obtenidos en la Ref. [156], es que el crecimiento
de inestabilidades electromagnéticas debido a la deriva inicial entre especies es mds
répido en el caso con expansién que cuando ¢ = 0. De todas maneras, para tiempos
maés grandes, tales que e7 ~ 1, los efectos de expansién se vuelven dominantes y hacia
el final del intervalo de simulacién la energfa total del campo magnético es menor
que en el caso sin expansién. Respecto a las temperaturas, los resultados muestran
que ambas especies sufren un calentamiento anisotrépico, y también se observa que
la expansién produce anisotropias térmicas negativas en la funcién de distribucién
de los protones. Se concluye entonces que, si bien el modelo de expansién ha sido una

manera controversial y poco clara de incluir la expansién natural del viento solar,

dado que en general las observaciones muestran T,,; > T, (por ejemplo como se
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muestran en la Ref. [157]), el hecho de que, debido a la expansién, las anisotropfasse .

vuelvan negativas, sugiere que los procesos que dan lugar 2l calentamiento perpen-

dicular debiesen producirse continuamente para contrarrestar asf los efectos debidos

a la expansién del viento solar.




Capitulo 10

Conclusiones

En este trabajo se han realizado dos tipos de estudio, uno tedrico y otro compu-
tacional, para modelar la aceleracién y calentamiento de iones en un plasma, en
el contexto de los sistemas como la corona o el viento solar, obteniendo resultados
relevantes respecto al calentamiento.

En primer lugar, en términos de un formalismo cinético, se desarrollé un método
en el cual fue posible plantear un sistema de ecuaciones acoplado, para describir la

dependencia cuasilineal de las temperaturas, velocidades de deriva y densidad espec-

tral de energfs magnética, cuando ondas electromagnéticas circularmente polarizadas
interactiian con un plasma no colisional. Dos tipos de plasma fueron considerados: un
plasma compuesto de electrones y protones anisotrépicos (Cap. 5), y otro compuesto

de electrones y protones isotrépicos, y un 4% de iones Het? anisotrépicos (Cap. 6),

ambos en presencia de un campo magnético de fondo. Los resultados numéricos in-
dicaron que la existencia de derivas relativas entre las distintas especies es capaz de
eliminar las bandas prohibidas que separan las ramas de la relacién de dispersién, y
al considerar las particulas o anisotrépicas, es capaz de generar regiones de inestabili-
dades. En un efecto tipo cascada, los resultados numéricos mostraron la emergencia

de modos para nimeros de onda (y por tanto también frecuencias) mayores a los

150
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considerados inicialmente.

Dado que en una de las aproxirilf;:ione; ﬁtilizac—la_s; se consideré la parte imagi-
naria de las frecuencias v mucho menor que la parte real z, la dindmica cuasilineal
resulté ser bastante lenta y muy dependiente del producto-e;, entre la densidad es-
pectral de energfa magnética normalizada &, y la parte imaginaria de las frecuencias.
Asi, los tiempos en los que numéricamente se evidencié un calentamiento anisotrépi-
co de las especies resultaron ser del orden de y~! y por lo tanto bastante grandes,
Al momento de considerar un plasma de electrones y protones con distribuciones
Maxwellianas, mds una porcién minoritaria de particulas & con anisotropia térmi-
ca, se observé un calentamiento paralelo de la especie minori;ajria, un enfriamiento
perdendicular de dicha especie, y un calentamiento anisotrépico de los protones, pa-
ra el cual se obtuvoA, < 0. Ademds, a partir de este andlisis, para perturbaciones
con frecuencias del orden de la girofrecuencias de los protones, tanto numérica como
analiticamente no se reporté transferencia de momentum importante entre ondas y
particulas, y por lo tanto en este andlisis las velocidades de deriva paralela al campo
de fondo resultaron ser constantes.

En segundo lugar, con el af4n de incluir toda la no linealidad de las ecuaciones
se trabajé en la realizacidn de simulaciones computacionales a partir de dos modelos
hibridos de plasmas (Caps. 7-9). El primero es un modelo hibrido usual con electro-
nes no masivos, y el segundo el llamado modelo de caja en expansién, recientemente
propuesto en la literatura. A partir del andlisis de los modelos sin expansién, en
condiciones similares a las consideradas en las soluciones cuasilineales, los resulta-

dos fueron bastante parecidos a los del modelo cuasilineal. Entre las diferencias, lo

més notable fue el hecho de que los procesos de calentamiento del plasma fueron

considerablemente més répidos en las simulaciones, y que adem4s los protones re-
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sultaron ser calentados anisotrépicamente, pero con la temperatura perpendicular

-~ ————-~mayor-a-la-paralela—Simembargo;-al menos-cualitativamente se-observé-el-mismo————
enfriamiento perpendicular y calentamiento paralelo de las particulas o obtenido a
partir de las soluciones cuasilineales, y también la generacién de una especie de cas-
cada de energia, esta vez completamente no lineal, desde los modos de longitud de
onda grande hacia los modos de més alta frecuencia. Asi, estos resultados parecen
indicar que Jos mecanismos propuestos y analizados a lo largo de esta tesis podrian
ser relevantes en los procesos de calentarmiento del viento solar.

Ademas, los modelos hibridos de expansién fueron capaces de reproducir de cierta
manera tanto el enfriamiento del plasma (al ser considerado un gas en expansién)
como la disminucién de la amplitud promedio del campo magnético con la distancia.
Este resultado es consistente con el anélisis tedrico del modelo de expansién. Asi, al
considerar un pardmetro de expansién pequefio, (¢ = 107%), se obtuvo un compor-

tamiento similar al de las simulaciones hibridas sin expansién, pero con la salvedad

de que para tiempos 7 tales que er ~ 1 las temperaturas perpendiculares mostraron
un enfriamiento considerablemente mds répido. Por el contrario, en el caso de una
| expansién més répida (e = 1072), al ser los términos de expansién 10 veces mayores,
se observaron bruscas cafdas de la amplitud promedio de los campos, la temperatura
perpendicular y, por lo tanto, la anisotropia térmica.

En ese sentido, debido a que la anisotropia térmica suele ser positiva en la ma-
yoria de las regiones de interés en el espacio interplanetario (ver Cap. 2), el hecho

de que la expansién lleve a valores negativos de la- anisotropfa, podria ser una sefial

acerca de los procesos que dan lugar a las funciones de distribucién anisotrépicas. Si

el modelo predice que luego de cierto tiempo las anisotropfas se vuelven negativas, el

hecho de que esa situacién sea dificil de observar en el viento solar podria sugerir que




153

los procesos de aceleracién y calentamiento se presentan incluso a distancias consi-

derablemente-grandes-respecto-al-Sol;-tal como se concluye-en la Ref-{156}-Ademés;

ambos modelos hibridos coincidieron con el estudio cuasilineal en términos de las
velocidades de deriva.-Ni en el modelo con expansién, ni en el modelo sin expansién,
las simulaciones mostraron transferencia de momentum entre ondas electromagnéti-
cas y particulas y por lo tanto las derivas se mantuvieron constantes para todas las
especies. En ese sentido (tal como se concluyé en el Cap. 6), en el caso cuasilineal
una posible manera de incluir la aceleracién de los iones, serfa por ejemplo no elimi-
nar los términos de orden |wy|*/c*k?, o no utilizar la aproximacién semifrfa, o incluir
més efectos a las ecuaciones cuasilineales (términos no lineales de més alto orden o
términos de acoplamiento entre las distintas ramas de la relacién de dispersién). En
el caso hibrido se podrfan realizar simulaciones en mds dimensiones espaciales, o en
general para ambos modelos, se podria considerar ondas con propagacién no paralela
al campo de fondo para asi tener perturbaciones a lo largo de la direccién en que se
espera observar aceleracion.

En resumen, a partir de esta comparacién entre el enfoque cinético cuasilineal y el
hibride no lineal, es posible concluir que el anélisis cuasilineal basado en la solucién
formal de un sistema de ecuaciones acopladas para todos los pardmetros del plasma,
es un método interesante de profundizar en relacién a los procesos de calentamiento
del viento solar. Dado que los procesos cuasilineales resultaron ser considerablemente
lentos, la solucién de las ecuaciones que lo conforman entrega informacién relevante
respecto a la posibilidad de observar ciertos fenémenos, como es el calentamiento del
plasma y la correspondiente cascada de energia. Aunque el modelo no es capaz de
entregar valores correctos desde el punto de vista cuantitativo (los valores observados

en el viento solar), el hecho de que permita encontrar curvas de temperatura en
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funcién-del-tiempo-es-un-aporte-interesante-al-momento-de-estudiar-cierto-tipe-de

interacciones en un plasma y su posible importancia respecto a otros procesos. En
otras palabras, si cierto proceso se puede observar levemente a partir del andlisis
cuasilineal, seria esperable que el mismo proceso fuese relevante al considerar otros
términos (como por ejemplo la no linealidad de més alto orden).

A modo de proyecciones y continuacién de este trabajo de tesis surgen varias
alternativas. Para poner a prueba la aproximacién semifria resultaria interesante
relajar ciertas aproximaciones y, por ejemplo, considerar el caso de S arbitrario.
Por otro lado, para poder estudiar los procesos de transferencia de momentum y la
posible aceleracién global o preferencial de ciertas especies, se podria no despreciar
los términos de orden V7 /c?. Ademés, debido a que el viento soler es un medio.
no homogéneo, y cualquier fluctuacién inicialmente paralela al campo de fondo es
répidamente refractada a una direccién oblicua al campo, para estudiar procesos
asociados al viento solar seria pertinente considerar ondas propagdndose en una
direccién no paralela al campo de fondo. De esta manera, asf también serfa posible
estudiar perturbaciones electromagnéticas a lo largo de la direccién paralela, en la
cual se espera observar aceleracién. Es importante notar que las perturbaciones de
campo eléctrico no han sido consideradas en ninguna parte del presente estudio. Ni
en la parte cussilineal ni en el anélisis mediante simulaciones hibridas. Debido a que
un campo eléctrico paralelo al campo de fondo ejerce una fuerza sobre las particulas
en esa direccién, una componente eléctrica paralela debiese ser importante en el
estudio de la aceleracién del viento solar, efecto que a lo largo de este trabajo no fue
observado.

Otra posible continuacién serfa la consideracién de funciones de distribucién dis-

tintas de bi-Maxwellianas, por ejemplo funciones tipo kappa, que han sido reportadas
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en diversos_estudios_de plasmas_espaciales,-tanto.de_electrones- como-de-iones {por

ejemplo las Refs. [168-162] y las Refs. mencionadas en ellas). Se podria adem4s com-
plementar las ecuaciones cuasilineales incluyendo los efectos de expansién, la solucién
en mas dimensiones, o bien la consideracién de interacciones tipo onda-onda [76] u
otros efectos no lineales [163].

Por otro lado, en el caso de las simulaciones, se podrfan considerar simulaciones
con electrones con masa o bien la realizacién de simulaciones en més dimensiones
espaciales, tal como fue hecho en la Ref. [156] en el caso de electrones, protones
y particulas o con densidad inicial no homogénea, Al realizar simulaciones en dos.
dimensiones espaciales y las tres de velocidad se observé con claridad que primero
se calientan anisotrépicamente los jones He'?, se generan inestabilidades que pueden
calentar los protones y finalmente las especies disminuyen su anisotropfa térmica
a medida que el sistema se acerca a un nuevo equilibrio. Ademés, debido a que
la mayor parte de los efectos de expansién se observan analfticamente en el plano
perpendicular a la direccién del campo de fondo, es esperable que un an4lisis en
base a simulaciones hfbridas con expansién en dos o tres dimensiones aporte en el
entendimiento de la dindmica de plasmas en expansién esférica como el viento solar.

Si bien las posibilidades de mejora de los modelos estudiados en este trabajo
de tesis son diversas y pudiesen contribuir en buena medida al entendimiento de los
fenémenos de interés, el hecho de haber considerado solamente anslisis espacialmente
unidimensionales no corresponde a una limitante grave. Al haber considerado sola-
mente la propagacién de ondas en la direccién del campo de fondo, y asi simplificar
en buena medida tanto las ecuaciones como el trabajo numérico, se dio paso a un

trabajo mds intuitivo de exploracién y andlisis de los procesos fundamentales, que

asf se presentaron de una manera més limpia. Por lo tanto, y 2 modo de conclusién
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final, el proceso de-cascada de energia mencionado inicialmente a partir de an andli-

sis lineal fue evidente incluso en el caso de dos especies iénicas y en una dimensién
espacial, tanto en el estudio cuasilineal como en las simulaciones hibridas. De esta
manera, este trabajo puede ser considerado como el punto de partida de un andli-
sis més complejo y completo de este efecto tipo cascada que continde aportando al

entendimiento de los procesos de aceleracién y calentamiento del viento solar.
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Apéndice A

Derivaciéon general de la relacién
de dispersién en un plasma

no colisional en presencia de un
campo magnético de fondo

El estudio de propagacién de ondas en plasmas y la obtencién de las relaciones
de dispersidn correspondientes, en general, corresponde al anélisis de un sistema en
equilibrio que es perturbado en el tiempo £ = 0, en el cual los valores iniciales de las
perturbaciones deben ser tomados en cuenta. Por este motivo, el modo més correcto
para resolver las ecuaciones que dan origen a la relacién de dispersién es realizar
una transforma de Fourier solamente en el espacio r -+ k y una transformacién de
Laplace en la variable temporal ¢ — .S, donde § es un nimero complejo que cumple
Re[S] > Sy, ¥ Sp se elige suficientemente grande para que las integrales involucradas
converjan [70, 164].

Considérese entonces un plasma no colisional para el cual, en el espacio. de fase

se satisface la ecuacién de Vlasov [102]

Ofa _
dp

con ¢, my, la carga y masa de cada particula, p es el indice de cada especie y ces la

%—l—v-%—[—qp(E-l—yc—xB)-

>t I 0, (A.1)
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velocidad de la luz. A su vez, la dindmica de los campos E y B viene dada por las

ecuaciones de Maxwell

V.-E=dmp , V.-B=0, (A.2)
108 47 10E
VXE———C'"(;;“{' ) VXB—-?J-FE—a—t—, (A3)

donde las densidades de carga y corriente vienen dadas por

p:ZQpnp/fpdpa J:ZQpnp/prdp: (A4)
# b

respectivamente. 7, es la densidad de la especie p-ésima y la sumatoria incluye todas
las especies que constituyen el plasma.

Utilizando la teoria de perturbaciones se resolverdn estas ecuaciones a primer
orden para un plasma inicialmente en equilibrio. En dicho estado de equilibrio, hay un
un campo magnético de fondo By = ByZ y una funcién de distribucién de equilibrio
independiente de la posicién y el tiempo f,E“) = !50)(13), para cada especie g. En

“

coordenadas cilindricas, p = (p1, ¢, p.) y la funcién de distribucién de equilibrio sélo

depende de p; y p.. Esto es, ) (p) = /) (b1, p2)-

Para cierto € pequefio, se consideran las cantidades perturbadas a primer orden

en e
Fu(xp,8) = [P (01, 22) + £ (x,p, 1), (A.5)
E(x,t) = cBEy(x, 1), (A.6)
B(x,t) = BoZ + By (x,1). (A7

Reemplazando (A.5)-(A.7) en (A.1), (A.3) y (A.4), a orden €° se obtiene

08" _ . O
op v1Bo¢- p

w

VXBQ' :0, (AS)
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ecuacién que se satisface debido a que f,SO) es funcidn de pi, p, pero no del dngulo

@, donde, en coordenadas cilindricas, se ha escrito v=wv, cos¢z + v, sing g v, 3.

Por otro lado, a orden ¢ se obtiene

oY Y 4 O v ar
2P A S T (B ¥ xB,)- 2 o,
ot TV Ty TV Ber o ta Bt X B 0
. 18B,
VXLI__C ot ’
dr . OF;
=13, + ==
VXBI o 1+ at7

con

J1 :qunprfﬁl)dp,
N

(A.9)
(A.10)

(A.11)

(A.12)

que corresponde al sistema de ecuaciones lineales a resolver. Como ya se menciond,

al ser éste un problema de valores iniciales, la manera més correcta de resolver el

conjunto de ecuaciones (A.9)—(A.12) es mediante el uso de transformadas integrales,

para asi, en el espacio (S, k) resolver un sistema de ecuaciones algebraicas que de-

pende explicitamente de los valores iniciales de las cantidades involucradas. Esto es,

definiendo

Jur(k,p,8) = fo dte™5t /: e~ ™% U (x, p, t) dx,

1
(2)°

Ek (k, S) = f dt E—Stw f B_d{'x E1 (X, t) dx

0

By(k, S)=f dte_S‘"———l—‘/. e ** B, (x,t) dx,

0 (277)3 —co

las ecuaciones (A.9)-(A.11) se reducen &

(S? + EP)Ey — k(k - Ey) = 47?5'2 qﬂn,,/vf#,k dp + Se-+ick x b,
i

(A.13)

(A.14)

(A.15)

(A.16)
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(S+ik-v)f“,k+q?”(vaD)-ng;i-!-%(SEk—ivxkxEk) ags)
—gt 2y 2 ()
donde
9.(k,p) = (27{_)3 /_ Z e~ f(x,p,t = 0) dx, (A.18)
e(k) = (2%)3 /_ : e *E(x,t = 0)dx, (A.19)
b(k) = (gjr)a /_ : e~ * B, (x,t = 0) dx, (A.20)

corresponden a las transformadas de Fourier de las perturbaciones en £ = 0. Ademss,
= [k].

Ahora, sin pérdida de generalidad, se puede escribir k = k; % + k, 2. Aunque
en este trabajo de tesis no se consideran efectos relativistas, en el siguiente analisis
se procederd de modo general, incluyendo términos relativistas. Luego, para cada
especie p se tiene que la relacién entre la velocidad v y el momentum p estd dada
por:

i)
p=m,Y'v, con = (1 — ——CT) . (A.21)

Entonces, la solucién de la ecuacién (A.17) viene dada por

o] af(o)
fp,k(k,p,S)H/ oy e (S — v’ x ke x By)- L

(0)
g (v b) - S %]mmw (A.22)

con

G(¢,¢) = exp (Qip[(s +ikv;) (¢ — @) + ik v (sing — sin ¢')]) (A.23)

o
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y donde
Q = b (A.24)

# Yrmyuc
es la frecuencia ciclotrénica relativista. Asi, reemplazando (A.22) en (A.16) se obtiene

la ecuacién de ondas

(0)

7
47rz'_y€;;p’;2 - (SEx — iv' x k x Ey) - “ LG9, ¢') d¢ dp

+ (S + c%?)Ek —c’k(Ex-k) = A, (A.25)
con

A=Setickxb
(D)
2 e f /i (Sgﬂ (v x b) - 3f ) G, ) dd' dp. (A.26)

Vsl
Como en el presente trabajo se han considerado solamente perturbaciones que se
propagan a lo largo del campo magnético By, entonces k == k% y (A.25) se puede

expresar como sigue

>
D-Ey = A, (A.27)

Ex4
donde D es el llamado tensor dieléctrico, que en este caso viene dado por

. A —iB 0
D=|iB 4 o], (A.28)
0 0 C

con

w2 e foo S 4 ikv,
A:52+czk2_swz_77£:;ﬁ./0 _/_mpiX(f‘(‘ﬂ))Qz (G ko) dpi dp., (A.29)

Ld2 (< e ) 0
B = —i$ ﬂf / 1 x(FO £ dp. dp, :
1 WZ“: ’Y* A _oop.l. X(f;.c )Qfl 4 (S +’ik7}z)2 Pl ap (A. 30)

?
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¥y
RV I 5 )
donde
x(f,i")):%fT’(‘j) e (j) e @'BJE‘? (A.32)
y ) 2
2 = %‘i (A.33)

corresponde al cuadrado de la frecuencia de plasmea de la especie p-ésima.

La ecuacién (A.27) representa dos tipos de modos para las perturbaciones. Un
tipo correponde a modos longitudinales, que no son afectados por By v que vienen
dados por

CE..=A, (A.34)

y otro tipo de modos transversales, que pueden escribirse como

( 5 ) T +B)1(A =) ( B4 ) ( A ) - (A.35)

Estos dltimos modos transversales se pueden entender como la suma de dos modos

circularmente polarizados, cuyos denominadores de Landau [70,165] estan dados por
Ly = A+ B, en los cuales, via continuacién analftica, las integrales en el tensor
dieléctrico han sido prolongadas desde Re[S] > Sy a RelS] < Sp. De esta manera,
con el signo +(—) correspondiente a los modos con polarizacién derecha (izquierda),

las relaciones de dispersién se obtienen a partir de L = 0, o bien

()
2, 212 p,.u )
0=25°+c"%k*— S?TE f / p‘LS+zkmz o) dp, dp,. (A.36)

Ahora, en el caso de los eventos tipicos en un plasma tipo viento solar, las ecua-

ciones pueden ser tratadas de manera no relativista. De esta manera, para ondas
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()

con frecuencia w, y redefiniendo f,(L m , reemplazando S por iw la relacién de

dispersién para modos transversales viene dada por

2k2 2

o a5 o2
*'“‘”Z / / { — kv,) Ber +kuy o w_kvziﬂyd'u_g_duz. (A.37)

C




Apéndice B

Propiedades de la funcion de
dispersion de plasmas

Al considerar plasmas con funciones de distribucién Maxwellianas o bi-Maxwellia-
nas, tanto la relacién de dispersién (3.29) como las ecuaciones diferenciales cuasilinea-
les (4.26)—(4.28) pueden expresarse en términos de la llamada funcién de dispersidn
de plasmas [83]

2
e—t

20 =2 [ {=zat, mid>o, (1)

y la regién Im|¢] < 0 se define mediante continuacién analitica de manera que

_.].:..._. i e—t2 . 1/2 (2 _
ﬁfimt'— : dt +ixrt/%e~¢", Im[¢]=0
Z(C) = ) (B2)

1 o e?
ﬁf te—- C dt + 27:771/26_{2 y Im[C] < 0

donde]S indica el valor principal de Cauchy. De esta tltima ecuacién se obtiene que

2
o0 gt

Z(0) = in'/? +f5

—o0

= irl/?, (B.3)
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'B.1. Integrales relacionadas

Considérese la integral

Reordenando se obtiene

_-g?
—t2 =
\/_/ =¢ dt + f dt.

oo ,—t2
() =1 +C%f_ a

y por lo tanto se cumple que

Luego,

Pt =1+¢Z(0).

Utilizando un procedimiento similar se obtiene también la relacién

o= [ et a= i a0,

B.2. Expresiones asintéticas

A partir de la definicién (B.1), y derivando respecto al argumento ¢,

' ___1___ © e
Z(C)”ﬁ/_m o

Luego, integrando por partes se obtiene

7(¢) = j_ wt et dt.
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(B.4)

(B.5)

(B.6)

(B.7)

(B.8)

(B.9)

(B.10)

Asi, utilizando (B.7) se tiene que la funcién Z satisface la ecuacién diferencial

Z'(¢)+2¢Z(¢)+2=0,

(B.11)
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ecuacién que en términos de la funcién error complementaria [164], y tomando en

cuenta (B.3) como condicién de borde, tiene selucién
Z($) = iWI/Qe"Czerfc(——iC) ] (B.12)

De esta manera, utilizando las expresiones en serie de la funcién error complementaria,
en torno a { = 0 [164, 165], la funcién Z en torno a ¢ = 0 se puede expandir en serie

de Taylor como

2 1)nc2n
Z(¢) = in'?e~* ‘-‘/zcz (n 173 (B.13)
o bien
2 .
Z(¢) = in'Pe¢ —2¢ (1—%—+4i—c54+ ) , Kl <1, (B.14)

Ahora, para argumentos grandes ¢ — 00, a partir de las definiciones (B.1) y (B.2)

en las distintas regiones del plano complejo, expandiendo 1 — t/{ para t/¢ < 1, se

tiene
Z(¢) = in'?ge — /2 % / —e"*2 dt, (B.15)
con
0, Im[{]>0
=<1, Im/(]=0 |, (B.16)
2, Im[{]>0

y en el caso Im[{] = 0 la integral corresponde al valor principal de Cauchy. Asi,

calculando explicitamente las integrales se obtiene

2 1/2
Z(¢) = in¥2qge~¢" — rwcz ng:n/)dt, (B.17)

n=0

o bien,

Z(C):WW“—CQ"%(1+"2"2—2+?4%+"'> , Ki>1. (B.18)




Apéndice C

Leyes de conservacion en la teoria
cuasilineal

Dadas las ecuaciones que conforman el sistema de ecuaciones cuasilineales (4.48)—
(4.52), es importante notar la relevancia de la parte imaginaria o tasa de crecimiento
(amortiguamiento). En (4.51) se observa de manera explicita que esta componente de
la frecuencia compleja modera la amplitud de las perturbaciones electromagnéticas,
y por lo tanto la cantidad de energia y momentum que pueden transmitirse ondas
y particulas para cada niimero de onda k& y las respectivas frecuencias dadas por la.
relacién de dispersidn.

Asi, la transferencia de energfa y momentum entre particulas y ondas estd mode-
rada por la tasa de crecimiento y, dependiendo del signo de w,(:), la onda ecrecera en
amplitud enfriando y frenando las particulas (si w,(:) > 0), o bien la onda se amorti-

guaré calentando o acelerando el plasma (si w,(:) < Q).

C.1. Conservacion de particulas

Es importante notar que en el marco de la teoria cuasilineal [70,71,165], el niimero

total de particulas se conserva en el espacio de fase, es decir, las funciones de distri-




169

. s 0 . . . . P .
bucién f,E ) se mantienen normalizadas independientemente de los cambios debido a

- la evolucién cuasilineal de los-pardmetros. Esto es,

ff}j)) dv=1 (C.1)
se mantiene para todo tiempo. Asi, para conservar la cantidad de particulas se debe
satisfacer

a3 f(U)
/ 8‘:, dv =0, (C.2)

donde, la evolucién cuasilineal de la funcién de distribucién de orden cero viene dada

por la ecuacién (4.14). Asi, la condicién (C.2) se puede escribir como

Ig:-—--—q-’g—/dk'[dv (E—R_LVXEXE—R)'%7 (03)

W_g
con Iy a determinar, siendo igual a cero si se satisface la ley de conservacién de

particulas.
Ahora, a partir de la ecuacién (C.3), integrando por partes y considerando el

limite f, — O cuando |v| — oo, se obtiene

Wk

d k .
= %/dk fdv fp,ka—v . (E—k — —V XzX E_k) . (04)

Pero, la divergencia en las velocidades del vector E_y — w—"’kv X 2 x E_y resulta ser

nula. Por lo tanto

_ (o
Ia—f Y dv=0 (05)

y se satisface entonces la conservacién de particulas en la teoria cuasilineal.

C.2. Conservacién de energia

Por otro lado, de la teorfa cuasilineal se sabe que este tipo de sistemas conserva

la densidad de energfa por unidad de volumen. La energfa conservada corresponde a

o
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la suma de la energia contenida en el plasma, temperatura y velocidades de deriva

‘netas, y la energia que se propaga junto con la onda. -
Para funciones de distribucién bi-Maxwellianas, la energia contenida en el plasma.

viene dada por

2

n,m,V,
Bplasma = anmp/|v|2fﬁo) dv = Z( . ; .

I3

1
-+ TL#KBTFJ_ + §n‘uKBT”") .
(C.6)

Luego,
(0)

(C.7)

Iasma = Zn#muf[VIZ

Asf, usando (4.11) y (4.14), y realizando un procedimiento similar al utilizado para
mostrar la conservacién de particulas en la seccién C.1, para la derivada temporal

de la energia de las particulas en el plasma se obtiene

dEplasma. 1 9 oo ?.IEA,IQ
dit T 8zl Zp: Dr f_m dk W

arlm
o oo | (Wg — kvz)—a;,’i— + kv 5i—
f dvzf wr — kv, ££2,

‘Uidvl . (08)

En esta dltima ecuacién se reconoce parte de la relacién de dispersién. De esta

manera, usando (3.23), la ecuacién (C.8) se reduce a

B aoma 1 [ 2[R,
e f_ T (R ) d. (C.9)

0]

Pero, como wy = w( 4 iwy’, separando parte real y parte imaginaria de (C.9) y

usando las relaciones de paridad (3.13), se obtiene

ABpjpema 1 f°° 2P |? [ k2
= o o=l \mp 1) - (C.10)
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Asfi, utilizando (4.32), y expresando QwS) |Ex|? en términos de la derivada temporal
~—de [Ei]?; la ecuacién de conservacidn de energia resulta ser -

d d

'd—tEtota.l - E(Ecampo + Epla.sma) =0, (Cll)
donde
1 )
Ecampo = —8—;1'2__[1,/[; ([Ek|2 T IBklz) dk. (Clz)

Finalmente, normalizando las energias (C.6) y (C.12) a la densidad de energfa del

campo de fondo B3/8x = n,m, V3 /2, en términos del tiempo normalizado + = Q¢

se obtiene
d
o (Be + Ep) =0, (C.13)
donde
oo V? 2
E.= f dy &, (1 + ﬁ-“i?]) (C.14)
0 Yy
¥
nuM, 1
By = e (U,f ¥ ﬁﬁlEﬁﬁ“) . (C.15)
I

El procedimiento recién mostrado para obtener la conservacién de energia es gene-
ral y no hay aproximaciones de por medio salvo las derivadas temporales, calculadas
a partir de la teoria cuasilineal. Pero, como se vio en la Sec. 3.2, en el presente estudio
las fuctuaciones a considerar son dé frecuencias bajas. Luego, al considerar Vi, < c?

la ecuacién (C.14) se reduce a

E. :/ dy e, (C.16)
0

y la ley de conservacién (C.13), se satisface. En otras palabras, en el caso de ondas

de Alfvén o de frecuencias bajas comparadas con ck, la energfa en el campo eléetrico
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es despreciable respecto a la contenida en el campo magnético, y es este campo el

que principalmente cede o recibe energia del plasma al interactuar con las particulas.

C.3. Conservaciéon de momentum

En el caso de ausencia de fuerzas externas (gradientes de presién, campos gra-
vitatorios, etc.) al sistema compuesto del plasma y los respectivos campos electro-
magnéticos, si existen variaciones temporales de las velocidades promedio de las
especies que conforman el plasma, para satisfacer la conservacién de momentum es
entonces necesario que el momentum asociado a las ondas electromagnéticas tam-
bién evolucione como funcién del tiempo y se cumpla alguna ley de conservacién.
En el caso de campos que dependen solamente de la coordenada z, la densidad de

momentum de una onda electromagnética viene dada por

1 [ExB 1 8
- dz_f/_wc_zdz’ (C.17)

Peampo = 7 o Ame

donde 8 = (¢/47)E x B es el llamado vector de Poynting [103] y L la longitud de
referencia del plasma. Esto es, reemplazando las expresiones integrales (3.9), (3.10)

para los campos (C.17) se puede expresar como

1 o0
P ampo = m/g dk (Ex x B_g + E_x x By) . (C.18)

Pero a partir de las ecuaciones de Maxwell se tiene

%
By =+—2x By, (C.19)
Wy

y por lo tanto, en términos de la amplitud compleja de los modos de campo eléctrico,
el momentum asociado a los campos es

_ 1 * ko ® 25
Pca.mpo - m/ﬂ dk lwklzwk |Ek| Z. (0.20)
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Luego, en términos de las variables normalizadas introducidas en la Sec. 4.2.1, la

densidad de momentum P, = Pirigo/n,m,Va, se expresa como
oo V2
P.= 2/ dy-ﬁig—siz* . (C.21)
0

A partir de la dltima expresién es importante notar que, si bien en general P, 5 0,

al igual que en el caso de la energfa, a orden Vi, < c” se tiene
B ~0. (C.22)

Luego, en esta aproximacién el campo electromagnético no transmite momentum.
Por otro lado, para el caso de la particulas, en el caso de las funciones de dis-
tribucién bi-Maxwellianas (4.16), la densidad total de momentum del plasma viene

dada por [70,71,165]

Prlasma = Y mum, / viQdv =3 nm,V,z. (C.23)
p I
Luego, la derivada temporal del momentum de las particulas estd dada por
delasm = Zn m o1 dv = Zn m, Ve 2 (C.24)
u Ty Gl . .

Sigulendo un procedimiento similar al cual se utilizé para obtener una expresion
exacta para la conservacién de energfa (Sec. C.2), en este caso también se puede
obtener una expresién para la derivada del momentum del plasma en términos de
las integrales K ¥. Esto es, reemplazando las expresiones para la derivada temporal
de f(o) [Ec. (4.14)], y reemplazando las expresiones integrales por la relacién de
dispersién [Ec. (3.23)] se obtiene que la derivada temporal del momentum de las

particulas respecto al tiempo es

delasma _ / ZklEklz w]% o
T T8 dk ——— |wk|2 c’k? 1+c2k'2 2. (C.25)
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En la aproximacién |wy|* << c*k? la derivada temporal del momentum se reduce

deIasma. 1 * Zk’Eklz 2722
= — dk k C.26)
dit 871‘2]_'//0. |wi|? Rz ( )

expresién que por las relaciones de paridad de la frecuencia compleja (3.13) resulta

ser nula. Luego, en esta aproximacién

delasrna
TBeme 0. (C.27)

Asi, a partir de (C.22) y (C.27) se obtiene

dP, total —~ dP plasma

R (C.28)

lo que en esta aproximacién corresponde a la conservacién de momentum.
Finalmente, en términos de las variables normalizadas la conservacién de momen-

tum se puede escribir como
B=% z—ﬂ?ﬁ(fp = cte., (C.29)
I B

donde P, = Plasma/7pmpVay-

Es importante notar que esta expresién es vilida solamente en el marco de la.
aproximacién de frecuencias bajes y el hecho de despreciar el momentum del Campo
electromagnético es completamente consistente, ya que a partir de la misma aproxi-
macidn se desprende que el momentum total del plasma es constante, garantizando
la conservacién de momentum. Sin embargo, en el caso general, a partir del mis-
mo procedimiento se puede demostrar que, cuando las velocidades de Alfvén no son
despreciables respecto a la velocidad de la luz, el momentum de los campos ho es
despreciable y al mismo tiempo el momentum de las partfculas no es constante. Asi,
con y sin la aproximacién Vjp < ¢ en la teorfa cuasilineal el momentum tota) del

sistema siempre es conservado.,
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