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Resumen

Se estudia la influencia de flujos de plasma sobre la estabilidad de ldminas de
corriente en el marco de la teoria magnetohidrodinamica. Se obtienen ecuaciones
perturbativas generales para un modelo plano que incluye efectos de resistividad,
viscosidad y densidad estratificadas en la configuracion de orden cero, cizallas de la
velocidad y del campo magnético, y la presencia de un campo gravitatorio. En las
aplicaciones especificas de la teoria, se enfoca la atenciéon sobre las inestabilidades de la
magnetopausa terrestre diurna, y la propagacion de las perturbaciones hacia los flancos, en
condiciones de campo magnético interplanetario orientado norte. Se analiza el desarrollo de
inestabilidades Kelvin-Helmholtz, sin excluir la consideracion de otros mecanismos de
interaccién, como por ejemplo cambios bruscos en la presion dindmica del viento solar. Se
estudia la estabilidad de una estructura que representa la magnetopausa en condiciones
estacionarias normales, sin compresion. También se analiza una configuracién excepcional
de flujo de plasma, con movimientos en contracorriente de capas de la magnetovaina y de
la magnetosfera adyacentes a la magnetopausa, utilizando datos de observacion de un cruce
del ISEE 2 el 11/X1/79. Finalmente se presenta un estudio combinado de teoria,
observaciones, e interpretacion de las inestabilidades y ondas excitadas sobre una regiéon
del flanco ecuatorial cercano de la magnetopausa, durante el pasaje del final de la nube
magnética del 11/1/97 a partir de datos satelitales de alta resolucién (WIND e INTERBALL

Tail) y de registros de magnetémetros terrestres.

Palabras claves:
magnetopausa, inestabilidades magnetohidrodinamicas, inestabilidad Kelvin-Helmholtz,
flujos estratificados, flujos en contracorriente, ondas magnetohidrodinamicas, nube

magnética interplanetaria.



Current sheath instabilities in flowing plasmas with applications to the

dayside magnetopause

Abstract

The effect of plasma flows on the stability of current sheaths with the
magnetohydrodinamic theory is considered. General perturbation equations are derived
for a plane model that includes effects of resistivity, viscosity and density stratification
in the zero order configuration, velocity and magnetic shear and the presence of a
gravitational field. Specific applications of the theory are focussed on the Earth dayside
magnetopause instabilities and the propagation of perturbations towards the flanks, for
northward interplanetary magnetic field. The development of Kelvin-Helmholtz
instabilities are analyzed, without excluding other perturbative effects, such as sudden
changes in the dynamical pressure of the solar wind. The stability of structure
representing the magnetopause under normal steady state conditions is studied. An
unusual configuration of plasma flow, with a counterstreaming flow in the
magnetosheath and magnetosphere adjacent to the magnetopause is also analyzed using
observational data of a crossing of ISEE 2 of XI/11/79. Finally a study combining
theory, observational data, and interpretation of the instabilities and excited waves in a
near equatorial flank of the magnetopause during the trailing edge of the 1/11/97
magnetic cloud, based on high resolution spacecraft data (WIND and INTERBALL

Tail) and ground magnetograms, is presented..

Keywords:
magnetopause, magnetohydrodinamic instability, Kelvin-Helmholtz instability,
stratified flows, counterstreaming flow, magnetohydrodinamic waves, interplanetary

magnetic cloud.
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1 Introduccion

Las laminas de corriente son configuraciones de plasma donde se almacena energia
magnética. Segln las circunstancias ésta puede ser entregada al plasma en forma de
energia cinética o disipada en el plasma en forma de energia térmica, procesos de
aniquilaciéon de energia magnética. Finalmente, puede ser volcada repentinamente al
plasma a través de procesos de reconexion de lineas magnéticas, los cuales proveen
también transporte de masa y de cantidad de movimiento. Todos estos procesos de
transferencia de energia son de gran importancia tanto en plasmas espaciales y
astrofisicos, cuanto en plasmas de laboratorio. La transferencia de energia en laminas de
corriente estd considerada como un mecanismo basico subyacente a los fendémenos de
los flares solares [e.g., Priest, 1985]. La reconexion de lineas magnéticas en una lamina
de corriente es un proceso importante en la dindmica de la magnetosfera terrestre, tanto
en la region subsolar como en la magnetocola En los fokamaks, que son las
configuraciones mdas avanzadas propuestas para el desarrollo de reactores de fusion, las
laminas de corriente ocurren naturalmente durante la descarga, ya sea en la fase de
intensificacién de corriente o como resultado de las deformaciones de las lineas de
campo inducidas por inestabilidades ideales [Galvao et al, 1981; White, 1986]. En
equipos plasma focus, cuyas aplicaciones tecnoldgicas incluyen la neutrongrafia y el
analisis de materiales por activacion, se ha propuesto la aniquilacién del campo
magnético como mecanismo responsable de la extrema aceleracion y calentamiento de
las particulas [Gratton et al., 1992].

Las laminas de corriente con flujos de plasma son configuraciones frecuentes. Los
flujos de plasma juegan un rol importante tanto en la evolucion dinadmica, cuanto en la
estabilidad de las laminas de corriente. Sin embargo, es dificil describir apropiadamente
todos los procesos a menos de aislar algunos efectos que se pueden tratar con modelos
simplificados. Asi, en nuestro estudio de las laminas de corriente con flujos de plasma
hemos encarado diversos problemas, estudiando aspectos parciales del cuadro general.
El objetivo es contribuir al conocimiento de la influencia de los movimientos del plasma
sobre la estabilidad de las laminas de corriente en el contexto de la

magnetohidrodindamica (MHD). Como aplicaciéon especifica de la teoria enfocamos la



atencion sobre la gran lamina de corriente que constituye la magnetopausa terrestre,
frontera que separa las lineas del campo geomagnético de las lineas del campo
magnético interplanetario (IMF, interplanetary magnetic field).

El entomo espacial terrestre puede ser considerado como un gran laboratorio
natural de estudio de fisica del plasma basica. Desde los comienzos de la exploracion
del espacio cercano con la observacion de las auroras boreales y el uso de brijjulas para
el campo geomagnético, hasta nuestros dias con el desarrollo de técnicas sofisticadas de
medicion. El registro en la superficie terrestre con camaras, fotémetros, espectrémetros,
magnetometros y otros dispositivos sensibles a los procesos que ocurren en la alta
atmosfera, y la utilizacion de cohetes y satélites que permiten mediciones directas en las
regiones de la magnetosfera y el espacio interplanetario, facilitan una aproximacién
empirica al plasma del entorno terrestre. En este tipo de exploracion los datos
colectados en regiones especificas constituyen la evidencia fenomenolégica de los
procesos fisicos que alli se desarrollan. Es decir, son elementos claves para la
comprension de la dindmica del sistema en estudio. Mencionemos, por ejemplo, la
incidencia de la orientacion del IMF en muchos procesos de acoplamiento viento solar —
magnetosfera que ocurren a través de la magnetopausa. Sin embargo, no debemos
olvidar que las mediciones ponen de relieve solo caracteristicas muy locales y que en
base a pocos elementos se trata de construir una interpretacion global del fendmeno.
Otra dificultad es que el viento solar, la magnetosfera y la ionosfera forman un sistema
integrado y que, a veces, es dificil aislar un fendmeno especifico sin conocer sus
relaciones con el sistema como un todo. Esta dificultad ha sido subsanada en afios
recientes, o bien con estudios estadisticos de eventos semejantes, o bien con estudios
integrados, provenientes de registros de conjuntos de instrumentos ubicados en distintas
regiones del espacio, en el contexto de programas espaciales y cadenas terrestres
multinacionales.

Por otra parte, la interpretacién de los fendémenos es altamente incierta sin un
analisis tedrico del problema. A pesar de que el modelo matematico involucra
aproximaciones y restricciones —las cuales pueden o no verificarse experimentalmente—
sin embargo provee un gran nivel de entendimiento y permite realizar predicciones que
no serian posibles de intuir del mero examen de los datos. Los resultados analiticos

tanto como los obtenidos en simulaciones numéricas permiten interrogar al sistema, por
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asi decirlo, con preguntas del tipo “;Qué sucederia si ...?”, las cuales pueden ser
confrontadas con las observaciones experimentales que se han ido acumulando en las
altimas décadas en los grandes archivos de registros de satélites, si se dispone del
tiempo y los medios para esta busqueda.

En el estudio de procesos fisicos que se desarrollan en la interaccion viento solar
— magnetosfera hay muchos problemas abiertos. En esta tesis, se estudia con particular
atencion la tematica de las inestabilidades de la magnetopausa terrestre diurna y la
propagacion de las perturbaciones hacia los flancos. Limitamos ademas el campo de
analisis a la orientacion norte del IMF, para concentrar el estudio sobre la interaccion
pseudo-viscosa y descartar la presencia de procesos de reconexion.

Entre los mecanismos que pueden generar una interaccion viscosa se encuentra
en primer lugar la inestabilidad de Kelvin-Helmholtz (KH) asociada a gradientes de
velocidad a través de la magnetopausa. La posibilidad de que la magnetopausa sea
perturbada por inestabilidades del tipo KH fue sugerida por primera vez por Dungey
[1954]. Desde entonces, la viabilidad de transferencia de energia y cantidad de
movimiento del viento solar a la magnetosfera por este medio ha sido examinada en
varios estudios (e.g., Axford y Hines [1961], Southwood [1968] y las resefias de
Belmont y Chanteur [1989], Miura [1995], Fitzenreiter y Ogilvie [1995], Kivelson y
Chen [1995] y Farrugia et al. [1998a])).

La actividad KH puede ser modificada por la presencia de varios factores. La
magnetopausa es una interfase entre el plasma relativamente mas denso de la
magnetovaina y el plasma menos denso de la magnetosfera que puede sufrir
aceleraciones del orden de unos pocos km/s? [Parks et al., 1979; Sonnerup et al., [987].
Los movimientos acelerados de la magnetopausa cuando se dirigen hacia el Sol
intensifican el desarrollo de inestabilidades KH [Mishin, 1993; Gratton et al., 1996].
Segun mostraron Gratton et al. [1996], bajo condiciones bien especificas, una caida
rapida y pronunciada de la presion dinamica del viento solar podria generar la
inestabilidad de Rayleigh-Taylor (RT) en la magnetopausa. Queda entonces planteada la
posibilidad del acoplamiento de los modos KH y RT, modificando mutuamente sus
efectos individuales [Farrugia et al., 1998b].

Un tema de gran importancia, ain en progreso para la teoria KH sobre la

magnetopausa, es el acoplamiento de las perturbaciones en la superficie con resonancias



en la cavidad magnetosférica [e.g., Southwood, 1974, Kivelson y Southwood, 1986].
Por otra parte, son posibles condiciones en las cuales en la region del gradiente de
velocidades ocurre una inestabilidad resonante, diferente de los modos KH ordinarios
[Hollweg et al., 1990].

La sélida evidencia de la presencia de la KH en la magnetopausa no excluye la
consideracion de otros mecanismos de interaccion durante periodos de IMF norte. El
aesplazamiento de la magnetopausa debido a cambios bruscos en la presiéon dindmica
del viento solar puede constituir una fuente diferente de perturbaciones de la superficie.
Por medio de este mecanismo, como consecuencia del impacto inicial del frente de
presion en la magnetopausa diurna, se produce una secuencia de deformaciones de la
superficie [e.g., Song et al., 1988; Farrugia et al., 1989] que se propagan hacia la regién
de la magnetocola.

Estas breves menciones no agotan la problematica de las perturbaciones de la
magnetopausa diurna, este punto sera tratado con mayor detalle en el cuerpo de la tesis.
En el capitulo 4 veremos la interrelacion entre la evidencia observacional, las
interpretaciones fenomenolégicas, los estudios tedricos y las simulaciones numéricas,
asociada con esta temdtica.

La investigacion realizada en el curso de este trabajo de tesis ha sido organizada
como sigue. En el capitulo 2 introducimos el marco tedrico, esto es, la
magnetohidrodinamica (MHD) disipativa. En este contexto obtenemos ecuaciones
perturbativas generales para el estudio de la estabilidad de un modelo plano de lamina
de corriente con flujo de plasma, incluyendo los efectos de resistividad, viscosidad y
densidad estratificadas en la configuracion estacionaria no perturbada. Incluimos en el
modelo cizalladura y cambio de direccion de la velocidad y del campo magnético en la
configuracion de orden cero, y la presencia de gravedad. El problema de autovalores del
sistema de ecuaciones resultante permite estudiar varios mecanismos de inestabilidad
actuando en forma separada, o en forma combinada. Esta teoria es sobreabundante para
las aplicaciones encaradas en capitulos subsiguientes, pero deja pavimentado el camino
para la continuacion de esta linea de trabajo.

En el capitulo 3 pasamos revista y desarrollamos diversas técnicas numéricas
para la solucién de las ecuaciones perturbativas. Realizamos una seric de pruebas sobre

problemas de estabilidad publicados en la literatura hidrodinamica empleando distintos



programas numéricos. Ello nos conduce a la eleccion de la herramienta numérica mas
eficiente para la resolucion de los problemas que nos interesan.

Como ya mencionamos, en el capitulo 4 presentamos la fenomenologia de la
magnetopausa terrestre. Hacemos una revision del problema de la inestabilidad KH en
la magnetopausa diurna, examinando trabajos recientes de observacién, teoria y
simulacion numérica. Destacamos parte de la problematica actual en el estudio del
frente de la magnetopausa para configuraciones donde IMF esta orientado fuertemente
al norte, y algunos resultados que luego seran utilizados en la interpretacion y analisis
de las investigaciones presentadas en los capitulos siguientes.

Los capitulos 5, 6 y 7 corresponden a las aplicaciones especificas en el contexto
de la fisica espacial. En primer lugar, capitulo 5, estudiamos la estabilidad MHD de una
estructura que representa la magnetopausa diurna cuando el IMF esta orientado al norte
en condiciones estacionarias normales, es decir sin compresiéon, cuando el punto
subsolar esta ubicado a 10-11 radios terrestres (Rg; Rg = 6400 km). Proponemos, en la
configuracion de orden cero, perfiles continuos de tipo tangente hiperbolica para
modelar la transicion entre el plasma de la magnetovaina y el plasma de la magnetosfera
basados en los parametros de un estudio recientemente publicado de Farrugia et al.
[1998b]. Los valores asintéticos asignados a la densidad, al campo de velocidades y al
campo magnético corresponden a los resultados de un modelo numérico MHD de la
magnetovaina, realizado por un grupo de trabajo del Computer Center, Russian
Academy of Sciences de Krasnoyarsk, orientado por N. Erkaev, que colaboran con el
INFIP [ver Erkaev, 1988; Biernat et al., 1995; Farrugia et al., 1995]. En este capitulo
analizamos el acoplamiento entre los modos KH y RT, en distintas latitudes de la
magnetopausa diurna, en funcidn del cociente entre la longitud de onda de la
perturbacion y el espesor de la transicién.

El capitulo 6 esta dedicado al analisis de una configuracion excepcional de flujo
de plasma, se trata de un movimiento de capas de la magnetovaina y de la magnetosfera
(adyacentes a la magnetopausa) con direcciones opuestas. El mismo esta vinculado con
las observaciones de la region subsolar conocida en la literatura como el low latitude
boundary layer (LLBL). La formacion del flujo de contracorriente en dicha region
cuando el IMF apunta en direccidn norte, observada y discutida por Song y Russell

[1992], se atribuye a la reconexion de tubos de flujo de la magnetovaina a altas latitudes



mas alla de las cispides. Estudiamos la influencia de estos flujos sobre la estabilidad del
frente de la magnetopausa y la posible formaciéon de modos KH a partir de modelos con
perfiles continuos tipo tangente hiperbolica. Los datos observacionales corresponden a
las mediciones del satélite ISEE 2 durante un cruce de la magnetopausa el 11 de
Noviembre de 1979 [Le et al., 1994]. Esta configuracion ha sido elegida por parecer, a
primera vista, muy propicia para la inestabilidad KH y permite, a partir de los resultados
obtenidos, una discusion de los factores estabilizantes que afectan el desarrollo de la
actividad KH.

En el capitulo 7 el objeto en estudio es un evento interplanetario de fecha mas
reciente, muy apropiado para la aplicacion de la teoria desarrollada. Una gran nube
magnética causada por la eyeccion de masa de la corona solar el dia 6 de Enero de 1997,
se aproxima a las cercanias terrestres cuatro dias mas tarde y continua interactuando con
la magnetosfera terrestre hasta el dia 11 de Enero. C. J. Farrugia, fisico espacial del
Institute for the Study of Earth, Oceans and Space en la Universidad de New Hampshire
(USA), quien esta a cargo de la interpretacion de datos del satélite WIND, nos ha
facilitado registros satelitales de muy alta resolucion de WIND vy, por acuerdos con
cientificos rusos, de INTERBALL. Esta circunstancia nos brindé la oportunidad de
completar el trabajo de tesis con un estudio combinado de teoria, observaciones e
interpretacion. Las notables caracteristicas de este evento y el acceso de datos satelitales
de alta resoluciéon en distintas regiones del espacio, junto con registros terrestres de
magnetémetros en distintas localizaciones, permitié realizar un estudio detallado de las
inestabilidades y ondas excitadas sobre una region de la magnetopausa en un flanco
ecuatorial cercano. Hemos focalizado el estudio en el periodo 00:30 a 05:30 UT del
11/1/97 debido a la gran compresion de la magnetopausa al comienzo de la etapa,
repentina descompresion a 02:00 UT, seguida por varias horas de campo interplanetario
orientado fuertemente al norte. Esta tematica se vincula con un tema de gran actualidad
e interés, que se ha dado en llamar la geoefectividad (geoeffectiveness) de las
perturbaciones producidas por la nube magnética.

Finalizamos la tesis con las conclusiones en el capitulo 8 y los apéndices. En el
apéndice | presentamos detalles de los métodos numéricos desarrollados. El apéndice 2
presenta sistemas geocéntricos de coordenadas que incluyen, ademas, definiciones de

algunos términos utilizados en el desarrollo de las aplicaciones, e.g., UT, angulo de



reloj (clock), etc. En el apéndice 3 hay informacién adicional sobre algunos satélites y el
programa espacial ISTP (International Solar Terrestrial Physics), y las cadenas de
magnetometros terrestres, mencionados en el cuerpo de la tesis. El apéndice 4
corresponde a la extension de un modelo simple de las oscilaciones de la magnetopausa

diurna originalmente propuesto por Smit [1968] y que se emplea en el capitulo 7.



2 Ecuaciones generales

En este capitulo presentamos el marco tedrico en el cual se desarrolla el cuerpo
de la tesis, esto es, la magnetohidrodindmica. Obtenemos ecuaciones perturbativas
generales para el estudio de la estabilidad de un modelo plano de lamina de corriente con
flujo de plasma incluyendo efectos disipativos. El problema de autovalores del sistema de
ecuaciones resultante serd empleado en el estudio de mecanismos de inestabilidad que

actian en las configuraciones modeladas en los capitulos siguientes.

2.1 La magnetohidrodinamica con efectos disipativos

La aproximacion al continuo forma la base de la teoria magnetohidrodinamica
(MHD) del plasma. Esta lo representa como un fluido eléctricamente conductor y en
interaccion con campos electromagnéticos. En la teoria MHD se combinan las
ecuaciones del electromagnetismo, en la aproximacion no relativista, con las ecuaciones
de la hidrodinamica que incluyen el acoplamiento entre el campo de velocidad v y los
campos magnético B y eléctrico E. El comportamiento del flujo de un plasma esta
gobernado por las siguientes ecuaciones fundamentales [e.g., Chandrasekar, 1961;

Roberts, 1967; Priest, 1985]

op
—+V-(pv)=0, 2.1
Py (pv) (2.1)
ov I,
p—+p(v-V)v=V.T+pf_  +—jxB, 2.2)
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p5+pV-V8=V-(KVT)+pV-V+S, (2.3)
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—j=E+-vxB, (2.9)
c c
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c
VxE:—lﬁ, (2.6)
c ot

V.-B=0, 2.7



donde p es la densidad de masa, p = nm (n, densidad de particulas; m, masa de los
iones), p es la presion del plasma, € es la energia interna por unidad de masa, j es la
densidad de corriente, T es la temperatura. La ecuaciéon (2.1) corresponde a la
descripcion de la continuidad de la masa. En la ecuacion de movimiento (2.2), fex incluye
la densidad de fuerzas externas de origen no electromagnético y T es el tensor total de
esfuerzo de la forma

iy = _Psl,k +0,4» (2.8)

donde o, son las componentes del tensor de esfuerzos viscosos dadas por

v, v, 20v ov
= !+ N m 8 +{—=2 8 , 2.9
ok 'u[ax,t x, 3ox, ™ ) o (2.9)

m

siendo p y & los coeficientes primero y segundo de la viscosidad, respectivamente. Estas

magnitudes junto a la conductividad térmica x y la conductividad eléctrica o, son los
coeficientes disipativos que aparecen en las ecuaciones anteriores. El término 8 en la
ecuacion de energia (2.3) representa la contribucién debida a la disipacion resistiva y
viscosa. En (2.2) no aparece el término correspondiente a la fuerza eléctrica porque en
un plasma se considera despreciable frente a la fuerza de Lorentz. Las propiedades
conductoras del medio se modelan mediante una forma simplificada de la ley de Ohm
(2.4). Todas las magnitudes estan expresadas en unidades mecanicas y eléctricas cgs-ues;
c es la velocidad de la luz en el vacio. El sistema se completa con la ecuacion de estado
para ¢l plasma, p =2nkT (k, constante de Boltzmann).

La ley de Ampere (2.5), sin el término correspondiente al desplazamiento
eléctrico por la hipétesis no relativista, en combinacion con la ecuacién de induccién
(2.6) y con (2.4) dan lugar a la ecuacion

$=Vx(vx3)-vx(vmVxB), (2.10)

donde v.=c*/4nc es la difusividad magnética.

La ecuacién anterior describe la evolucion del campo magnético en términos de
su difusion resistiva y simultaneo transporte (adveccion) por el movimiento del fluido. El
cociente entre las magnitudes estimadas del término convectivo y el término difusivo,

define el nimero de Reynolds magnético Rm=UL/v, donde U es una velocidad tipica del



plasma y L la escala de longitud del problema. Si Rm<<1 y v, es constante (2.10) se

reduce a una ecuacion de difusion

aa—B=vmsz, (2.11)
it

la cual implica que las variaciones del campo magnético ocurren en una escala de tiempo
definida por t, =L’ /v,,. En cambio, en el caso Rm >> 1, la ecuacién (2.10) se reduce a

B
= —Vx(vxB), 2.12
Y x(vxB) (2.12)

la cual describe la conservacion del flujo magnético en la magnetohidrodindmica ideal.
Otro parametro adimensional relacionado con los efectos disipativos es el nimero
de Reynolds Re=UL/v, que resulta de la comparacién de los términos de inercia y
viscoso en el ecuacion (2.2). Con v se indica la viscosidad cinematica, v=p/p.
El sistema de ecuaciones (2.1-7) presenta formas simplificadas de acuerdo a
consideraciones particulares para un problema en estudio. Si la temperatura se supone
uniforme e independiente del tiempo, la ecuacién (2.3) no es necesaria. Si se desprecian

cambios en la densidad, como ocurre en movimientos subsénicos, (U/c,)? <<1 (donde

¢s es la velocidad del sonido), la (2.1) se reduce a
V.v=0. (2.13)
Todos los resultados de esta tesis estan basados en esta aproximacion. El tensor de
esfuerzos viscosos (2.9) se simplifica a
O, = p(-gv—;+%"‘) (2.14)
En presencia de un campo gravitatorio g como unica fuerza externa, las ecuaciones para

los campos de velocidad y magnético pueden escribirse de la siguiente forma

2

v 1 1 o, oufov, o
—+p(v-V)Wv=-V| p+—B-B|+—(B-V)B+pg + Ly Ly —L[(2.15
P, +P(V-V) (p = ) 41:( )B + pg “axf, ax,(axl 6x,]( )

%—?+(v-V)B—(B-V)v=vmV2B+(VxB)vam, (2.16)

que incluyen posibles variaciones espaciales de v, y p. La gravedad puede ser real o
ficticia, originada por ejemplo por las fuerzas de inercia de sistemas acelerados, o como

la que se agrega a los modelos de estratos planos (slab-model) para simular una pequefia



curvatura de las lineas de campo magnético (radio de curvatura mucho mayor que L). En
esta tesis la gravedad (constante) se incluye para tratar etapas de aceleracion de la
magnetopausa producidas por variaciones de la presion dindmica del viento solar

[Gratton et al., 1996].

2.2 Sistema de ecuaciones MHD para las perturbaciones de estratos

planos

En este trabajo estudiamos inestabilidades de configuraciones MHD a partir de
sus modos normales segin un esquema perturbativo linealizado. Se supondrd, como
punto de partida, una configuraciéon estacionaria en geometria plana cuya estructura
genérica es

VoY) =vo, (M), +v,,(¥)e,, (2.17)
B,(y) = By, (y)e, + By.()e., (2.18)

para el flujo de plasma y el campo magnético, respectivamente. El estado no perturbado

depende de una sola dimension, verificandose que

Po =Po(¥)s Ko =Ho(¥)sVmo =V o (¥)- (2.19)
Estas expresiones describen el orden cero del esquema perturbativo, y satisfacen (2.7) y
(2.13). En el estado estacionario la densidad, la viscosidad y la resistividad estan
estratificadas segln planos normales a la direccion y, mientras que el campo magnético y
el flujo de plasma, que yacen en los planos y = cte, pueden presentar una configuracién

con cizalladuras. Con estas hipétesis y considerando g = -gy , las ecuaciones (2.15-16)

se reducen a
D(p0 +8LBO -Bo+pogy)=0, (2.20.2)
b4

D(u,Dv,)=0, D(v,,DB,)=0, (2.20.b-c)
donde D es el operador derivada, d/dy. La primer ecuaciéon determina la presion en la
configuracion estacionaria. Las ultimas dos condiciones se satisfacen automaticamente en
el caso de v, v, constantes y trivialmente cuando se ignoran los efectos disipativos
(MHD ideal). Pero, en general, suponen una relacion particular entre la viscosidad y el

campo de velocidad, y entre la conductividad y el campo magnético en el equilibrio. Sin
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embargo, cuando se estudian modos con velocidad de crecimiento y longitud de onda
suficientemente grandes, se puede considerar [Furth et al, 1963] que 9Bo/0t=0 y
0vo/0t=0 ain cuando (2.20.b-c) no se satisfagan exactamente. Es decir que, cuando los
tiempos caracteristicos de la difusion viscosa y resistiva son mucho mas grandes que el
tiempo caracteristico de la inestabilidad, se puede ignorar el cumplimiento estricto de
(2.20.b-c). Esto implica que hay una difusion de la configuracién de orden cero, pero que
los campos varian tan lentamente que, a los efectos del estudio de la inestabilidad,
pueden considerarse aproximadamente constantes. Esto esta en conformidad con otra de
las hipdtesis de este tratamiento: que el tiempo tipico de disipacion de la energia sea
mucho mayor que el tiempo caracteristico de las inestabilidad.

El estudio de la estabilidad del movimiento del plasma frente a pequefias
perturbaciones se desarrolla segun la técnica clasica de modos normales, proponiendo
para cada magnitud perturbada la forma f, = fi(y) exp[-iwt + ik-x] donde k = (k:; 0; k.) y

k = |k|. La condicién de incompresibilidad conduce a
Dv,, +ik-v, =0. 2.21)
Para satisfacer la condicion de divergencia nula del campo magnético debe cumplirse que
DB, +ik-B, =0. (2.22)

Las perturbaciones en la densidad, la viscosidad y la resistividad del plasma se producen
solo por conveccion. Por lo tanto estas magnitudes permanecen constantes a lo largo de

una trayectoria,

@+V-Vp=O,QE+V-Vp=O, av”'+v-va=O. (2.23)
ot ot ot

De (2.23) se obtiene
v, Dpy —iwp, =0, v, Dy, —iop, =0, v, Dv_, —iwv,, =0, (2.24)

donde @ = ® - G es la frecuencia corrida Doppler siendo G = v, - k.
Linealizando (2.15-16) y, luego de usar relaciones vectoriales conocidas, el
sistema de ecuaciones acopladas correspondiente a las perturbaciones se completa con

las siguientes
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. 1 .1 i
—iwpyV, +pDv,v,, =-Vp, —V(;Bo -B,)H;FB, +;DBOB,y +p,g+

+ D(,DV,) + ipt, DG§ + [D(o D) - pok? o, +iDpokv,, + DDy, §, (2.25)
—iwB, +V,,(k? = D?)B, = Dv,,DB, +(iDv, Kk — DV,)B,, =
=iFv, -v, DB, + D(v,,DB,)~iv,, DFy, (2.26)
donde F =B, -k.

De las ecuaciones anteriores se puede eliminar p, como inc6gnita. Multiplicando

escalarmente por k y por ¥ a (2.25) se obtienen, respectivamente, las ecuaciones
.2 1 1
~ ik (p, +—Bg -B,) = pol@Dv, - DGv, )+ —(F DBy, - DF By, )- D(1; DG) +
n n
+ifuy (k7 = D?) = D, DDV, - Dk, }, 2.27)
- D(pl +lBO -B,):—ipomvly —iLFBIy +p1g-iDGy, +
4n 4n
+[p0(k2 - D%~ Dy, D]v,y — DpyDv,,. (2.28)
Comparando la derivada primera de (2.27) con (2.28) multiplicada por (i¥’) resulta
Dlpo(wDvy, + DG w, |- k2pgmv, - ik?pig - (k2 + D2 NDGy, )+
+i{ak? Dy Dv,, )-(k? + D Juo(D? + 2, ]} = 4L[F(k2 ~D?)B,, + D*FB,,). 229)
T

En forma analoga, se compara la derivada primera del producto escalar de ¥ con

(2.26) con el producto escalar de esta misma ecuacion con k, de donde
-iwB,, + v, o (k% = DZ)B,). —iFv,, +iDFv, =0. (2.30)

Estas dos ultimas ecuaciones junto a las expresiones (2.24) pueden reescribirse como un

conjunto acoplado de dos ecuaciones para dos incognitas, v, y By, en la forma

D
D[po (mDvI,V - Do v|y)]_k2[g% + mpo]v,y +i{4k2D(PoDvl.r) -

~(k? + Dz{po(Dz k), +ﬂpuov,y]} = 4L[F(k2 - D?)+D*FB,,, 2.31)
w n

—(F+ il DvmooF)v,y =[o+iv,.(k* = D)3, (2.32)
[0}
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donde Dw=-DG. La solucion de estas dos ecuaciones permite hallar las restantes
magnitudes del sistema. En suma, (2.31) y (2.32) representan en forma compacta la
teoria perturbativa a primer orden, mediante dos ecuaciones diferenciales ordinarias
acopladas para las componentes normales de perturbacion del campo de velocidades y
del campo magnético.

Las ecuaciones obtenidas en esta seccion permiten estudiar un vasto conjunto de
problemas de estabilidad bajo la influencia de numerosos efectos actuando en forma
separada 0 combinada, en una gran variedad de funciones que representan la
configuracion estacionaria del sistema. Con esta teoria se puede investigar, por ejemplo,
la interaccion entre las inestabilidades resistivas y las inestabilidades de Kelvin-Helmholtz
y Rayleigh-Taylor [e.g., Einaudi y Rubini, 1989; Ofman et al., 1991]. También se puede
analizar en general las propiedades del espectro de valores caracteristicos ® de las varias
conformaciones. Por otra parte, la estratificacion de la resistividad permite estudiar la
influencia de movimientos de plasma sobre los modos tipo "rippling" [e.g., Carreras et
al., 1982]. Asimismo se pueden analizar inestabilidades, menos conocidas, producidas
por la variacion espacial de viscosidad en movimientos de plasma con cizalladuras en el
campo de velocidades. Asi, esta teoria general se puede aplicar tanto a fenémenos que se
presentan en el borde de plasmas en experimentos de confinamiento magnético para
fusion nuclear (tokamak), cuanto a una gran variedad de fenémenos naturales, por
ejemplo, laminas de corriente en la corona solar, laminas de corriente asociadas a
eyecciones solares en el espacio interplanetario y la gran lamina de corriente que
constituye la magnetopausa terrestre.

No haria falta sefialar que tan amplia gama de problemas contenidos en las
ecuaciones (2.31-2.32) estan auin, en su mayoria, sin tratar. En esta tesis se estudia sélo
un pequeiio subconjunto de tales problemas como se ha dicho en la introduccién. Hasta
donde podemos saber, es la primera vez que se presenta el conjunto de ecuaciones (2.31-
32) con la inclusion de viscosidad variable y campo de velocidad del plasma con una
eventual cizalladura. Poniendo vo = 0, a partir de (2.31-32) se recuperan las ecuaciones

dadas por [Furth et al., 1963].
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2.3 Reduccion de las ecuaciones: caso MHD ideal

Si no consideramos efectos disipativos (plasmas de conductividad infinita y flujos
no viscosos) el sistema de ecuaciones de la seccion precedente se simplifica igualando p
Y Vm a cero. Asi, para analizar la estabilidad en el contexto de la MHD ideal, se deben

satisfacer las siguientes ecuaciones

[Dpo(G D= DG)+p,(G D* ~k*G)p, +ik?gp, +::—[F(k2 - D*)+D*FJB,, =
T

=u)[po(k2 —D2)+Dp0D]v|y, (2.33)
(-F+G)v,, =0B,,, (2.34)
=iDpyv,, + Gp, = 0p,. (2.35)

Aqui, hemos presentado el sistema de manera que los términos que incluyen la frecuencia
® aparezcan a la derecha de las igualdades para formular con claridad el problema de
autovalores. Esta forma se emplea en la resolucion numérica del problema en el siguiente
capitulo. La teoria permite tratar la estabilidad de sistemas con estratificacion de la
densidad y campos magnéticos y de velocidad con cizalladura.

Si bien el andlisis propuesto corresponde a modos incompresibles, en muchos
problemas de interés y en particular en los problemas de fisica espacial tratados en esta

tesis, la condicion de incompresibilidad se cumple en forma satisfactoria.

2.4 Comentarios sobre los efectos disipativos

Las ecuaciones perturbativas presentadas en la seccion 2.2 son complejas y es
muy dificil tomar en cuenta simultaneamente todos los efectos fisicos contenidos en el
modelo. Conviene notar que los efectos disipativos juegan un doble papel: por un lado,
como es de esperar, tienden a estabilizar 0 moderar las inestabilidades conocidas, pero
por otro lado, y esto parece a primera vista paradojal, pueden desestabilizar una
configuracién estable para la MHD ideal. Este 1ltimo aspecto es particularmente
evidente en las inestabilidades de corte de lineas magnéticas, prohibidas en la MHD ideal.

En la hidrodinamica clasica hay ejemplos similares: flujos estables para las ecuaciones de
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Euler resultan en verdad inestables cuando se considera la presencia, aiun pequefia, de
viscosidad.

Sin embargo, en vista de los elevados valores de Re y Rm que generalmente se
esperan en los plasmas espaciales (debido a la bajisima tasa de colisionalidad
Coulombiana) los efectos disipativos tienden a concentrarse en capas delgadas donde
existen fuertes gradientes de las magnitudes fisicas de interés (capas limites resistivas, o
bien viscosas). Por lo tanto, en principio, cabe esperar una separacion en la escala de
nimeros de onda entre los modos de perturbacion en los cuales los procesos disipativos
juegan un papel pasivo menor (k pequefios), y los modos inestables donde los efectos
disipativos son activos en la generacion de la inestabilidad (k grandes).

Vamos a ilustrar los precedentes comentarios con un ejemplo. Supongamos que
la densidad de energia cinética del movimiento no perturbado es mucho mayor que la
densidad de energia magnética. En este limite nos aproximamos al caso hidrodinamico

puro, y la (2.31) se reduce a

D
Dlp,(wDv,, - Dw v, )| k’[g Po mp0:|v,y + t’{4k2D(|.10Dv, -
- .

~(k? + D? {po(Dz k), +%Dpov,),]} =0. (2.36)
Consideremos ahora perturbaciones con escala espacial y muy pequeiia respecto de la
escala de variacion de las magnitudes de no perturbadas. Podemos, entonces, reemplazar
el operador D aplicado a v,(y) por iKv,,(y) (siendo K equivalente a un nimero de onda
en la direcciéon y) a fin de modelar groseramente una relacion de dispersion local, que
muestre algunos aspectos de la manera como la viscosidad puede afectar el problema de

la estabilidad. Es decir supongamos la perturbacion de la forma
v, (¥) = vexp(iJ’Kdy') ,

donde KL>>1, siendo L una medida de la escala de longitud de los gradientes de la
estratificacion en la direccion y, y para las derivadas de la perturbacion de la velocidad
d",,

ay”

zi"K”v,},, neN.

Ignorando derivadas de orden superior al primero en las magnitudes no perturbadas y

reemplazando en la ecuacién (2.36) la aproximacion propuesta, obtenemos una relacién
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de dispersion local que contiene @',p'y,1'y,

wt(K? + k2 ) kzgp—°+i[m'mK (k2 +0? ol Lok —K’)h] =0,
0 Po Po
donde k* + K* =k +k} +k}. Reemplazando m=w-k-v, y w'=-k-V'y, resulta

2 ' 2 2
m2+x[( +K )‘“——k2 2 J +k—25?gh—ik-v'oh£k2—1<)_o (2.37)
Po + + Po po k' +K’

Las raices de (2.37) estan dadas por

il KV p +1<)“_i{[( +K)"—0- k| +

%2 =5t K

k2 ' K2 v2
+ao Kzgp°—14k v ‘;° k2+K2} . (238)
0

El primer término de (2.38), dependiente del gradiente de velocidades, puede tener
signos positivos 0 negativos segun la orientacion de k y corresponde a la inestabilidad de
KH, vista en el limite de longitudes de onda muy pequeiias. El segundo término
representa el efecto estabilizador de la viscosidad. Es evidente que este término sélo
modifica el modo KH ya descripto por la MHD sin viscosidad, y su efecto tiende a
disminuir para numeros de onda pequefios. El término proporcional a g en la raiz
cuadrada da cuenta del modo Rayleigh-Taylor y puede reforzar o disminuir la tasa de

crecimiento de la inestabilidad KH segun el signo del producto gp',. Este efecto se

considerara con mas detenimiento en el Cap. S.

El ultimo término de la raiz cuadrada depende de la presencia de variaciones de
viscosidad en la region del gradiente de velocidad y es imaginario puro, con componente
que puede tomar valores positivos 0 negativos con una oportuna eleccion de k. Este
término da lugar a un modo que puede ser inestable, y es nuevo en el sentido de que no
esta presente en la MHD no disipativa. Para poner en evidencia esto uitimo, supongamos
que la actividad KH esta marginalmente estabilizada por la viscosidad y que no se toman

en cuenta efectos de la gravedad, esto es, que se satisface
k
(k2 + K )”— K¥o koo, g=0.

En tal caso (2.38) conduce a
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.=k vo_[7_—+%){k v, ‘;: ﬁi%)} (2.39)

que pone de manifiesto el nuevo tipo de inestabilidad que depende, tanto del gradiente de
velocidad, cuanto del gradiente de viscosidad, diferente del modo de KH.

Este breve ejemplo, sin pretensiones de rigor, estd orientado a seifialar
cualitativamente el tipo de modificaciones de la teoria perturbativa que es plausible
esperar cuando se consideran efectos disipativos en la MHD. Como habiamos anticipado,
por un lado una moderacion de los mecanismos inestables presentes en la MHD ideal, y
por otro lado nuevos procesos inestables ligados especificamente a la presencia de
disipacion. Cabe observar, sin embargo, que en el ambito de las aplicaciones de esta tesis
tenemos una definida separacion entre la escala de longitud caracteristica de los modos
ideales y la correspondiente a los modos disipativos. Por ejemplo, las longitudes de onda
tipicas de la inestabilidad KH en la magnetopausa se encuentran en el rango de 2 -3 Re
hasta 15 —20 Rg, es decir se trata de longitudes de onda muy grandes, mientras que las
longitudes de onda tipicas de los modos tearing se estiman en algunos multiplos del
espesor de la lamina de corriente de la magnetopausa, es decir menores o lo sumo
comparables a 1 Re. Es natural, entonces, tratar por separado inestabilidades que ocurren
en escalas de longitud muy diferentes. En la escala tipica de los modos KH la viscosidad
(o la resistividad) sélo produce correcciones, como hemos ejemplificado, y en primera
instancia pueden ser ignoradas en el tratamiento. Naturalmente, esto no significa que
estos efectos puedan ser eliminados del todo, porque actuando en otra escala producen
inestabilidades cuyos efectos pueden ser de la mayor importancia, como en el caso de los
modos resistivos de corte de lineas magnéticas.

En suma, la investigacion de la actividad KH sobre la magnetopausa que se
presenta en esta tesis estara basada en la aproximacion de la MHD ideal de la Sec. 2.3,
aplicada a configuraciones de campo magnético interplanetario para las cuales los
procesos de corte de lineas magnéticas no son probables. En este sentido la teoria
desarrollada en la Sec. 2.2 es sobreabundante para el resto de la tesis, pero deja
pavimentado el camino para la continuacion de esta linea de trabajo en la direccion del

estudio de inestabilidades que dependen de procesos resistivos 0 viscosos.



3 Técnicas de resolucion numérica para la teoria de la

estabilidad

En este capitulo desarrollamos distintas técnicas numeéricas para la solucién de
las ecuaciones perturbativas y presentamos pruebas realizadas de los programas
numéricos sobre problemas de inestabilidad publicados en la literatura hidrodindmica.
Este examen previo de la eficiencia de la implementacion de dichas técnicas para
diversos problemas, nos conduce a la eleccion de la herramienta numérica adecuada

para las aplicaciones que se desarrollan luego en esta tesis.

3.1 Meétodos espectrales

3.1.a Método de Galerkin tradicional

Una técnica promisoria para investigar problemas de estabilidad en
configuraciones complejas de plasmas o de fluidos, es el analisis espectral basado en el
método de Galerkin [e.g., Fletcher, 1988]. Se utiliza un desarrollo de las perturbaciones
del sistema en una base ortonormal de funciones. A modo de discusion del método

general, sea f{y) una funcién incognita que debe satisfacer una ecuacién del tipo

Lf(y) = oMf(y), (3.1)

donde L y M son operadores lineales de la variable independiente y. Consideramos que

la funcién f{y) admite una expansion en serie de la forma
fO)=2.a,6,»,
n=0

en términos de una base completa de funciones que cumplen una relacién de

ortonormalidad del tipo <¢,,$, >=3,, (delta de Kronecker). En el método espectral

se expande la incognita f{y) de un problema en una serie finita

HO) =D a,6,»), (3.2)



y se hallan los coeficientes que mejor aproximan a la solucién para un N prefijado. En la
variante clasica de Galerkin, el conjunto de funciones {¢.(y)} satisface las condiciones
de contorno del problema. La serie (3.2) se reemplaza en la ecuacion (3.1) dando, en
general, un residuo, 0, no nulo
N
0= a,(Ld, —-oMb,). (3.3)
n=0
Las ecuaciones para los coeficientes a, se obtienen pidiendo que el residuo sea

ortogonal a ¢, para m =0,1,---, N . Resulta el sistema de ecuaciones
AI
> (@, -ob,)a, =0 m=0,1,---,N, (3.4)
n=0

cona,,=<6¢,,Lp, >yb, =<¢b,,Mp,6 >. El problema de autovalores para ® también

se puede escribir en forma matricial como
A-X=w0-B-X, 3.5

donde X"=(aq, ai, -, ax)", A=((@mn)) Y B=((bmn)). Los autovalores correspondientes se

pueden encontrar usando el método QR para calcular los autovalores de la matriz

AB!'. Si la matriz B es singular se debe recurrir a un procedimiento QR para un
problema de autovalores generalizado. El éxito de un método de tipo Galerkin
dependeré de la eleccion de un conjunto de funciones {$.(y)} apropiado.

En el INFIP, se habia desarrollado un procedimiento numérico basado en el
método descripto para analizar los espectro de inestabilidades resistivas, modos tearing,
en configuraciones con y sin flujos constantes [Gratton y Krasnopolsky, 1994], tomando
como base las funciones trigonométricas. Sin embargo, este método no se presta bien

para exploraciones extensas en el espacio de parametros.

3.1.b  Base de polinomios de Chebyshev. Método tau

Para problemas donde es importante la presencia de paredes y donde las
mayores variaciones de las funciones buscadas se dan en regiones cercanas a las

mismas, una base apropiada de funciones la constituyen la familia de polinomios de

Chebyshev de primera especie, {T,(»)} con T,(y) = cos(ncos™ y) con ne N,.
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A fin de desarrollar un cédigo numeérico eficiente en la base elegida, hemos
reproducido los resultados de un importante trabajo de Orzag [1971] sobre el estudio de
la estabilidad de la solucion de la ecuaciéon de Orr-Sommerfeld para flujo plano de
Poiseuille en un canal. Adimensionalizando con el médulo de la velocidad no
perturbada en el centro del canal y con el ancho medio del canal como unidades

caracteristicas de velocidad y longitud, respectivamente, el perfil de velocidades del
equilibrio es v,(y) =1- y* en la direccién x, para |y| < 1. En un analisis bidimensional,

con la componente y de la perturbacion de la velocidad dada por la parte real de

V =v(y)explia(x —wt)], la ecuacion que debe satisfacer v(y) es
(D? -a?)?v—iaRe|(vy - 0)(D? ~ a2)v—vDv|=0, (3.6)

con las condiciones de frontera

YD)y = 0, DY), =0, @3.7)
donde D = d/dy y Re es el nimero de Reynolds. La ecuacion (3.6) es del tipo (3.1)
donde M =D?-a? y L=—(iaRe) ' M +vyM — D?v,. Consideramos que la funcién

v(y) admite una expansion en términos de los polinomios de Chebyshev, de la forma
wy)=3a,T,(), (3.8)
n=0

con

2 O
‘ _Cn”_'.[ J1-y? Y

donde ¢, =1+, (, y proponemos que la solucién aproximada est4 dada por la suma

parcial
N
v =2 a,T,(»). (3.9)

La base {Tn(y)} posee la propiedad de que si el perfil estacionario, vo(y), es
infinitamente derivable, la aproximaciéon usada tiene un error que decae mas
rapidamente que cualquier potencia de 1/N para N—oo, independientemente de las
condiciones de contorno sobre la funcién v(y) o su derivada [Gottlieb y Orszag, 1977].

Utilizando las propiedades generales de los polinomios (ver apéndice 1), que permiten
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vincular los coeficientes del desarrollo de las derivadas de una funcién con los de la
propia funcién, y los coeficientes correspondientes al producto de dos funciones con los
de cada una de ellas, reemplazamos (3.8) en la ecuacidon de cuarto orden (3.6) e

igualamos a cero los términos correspondientes a cada 7,(y). Se obtiene entonces un

sistema infinito de ecuaciones que conduce a un problema matricial de autovalores (3.5)
donde A y B son matrices de orden N+1 cuando el desarrollo se trunca en el N-ésimo
polinomio (3.9). Para el flujo analizado, los polinomios de Chebyshev no cumplen

individualmente las condiciones de contorno (3.7), pues
T,(x1) =&)D", T/ (x]) = (¥)""'n?, (3.10.a)

por lo tanto su uso requiere una adaptacion.

Una posibilidad consiste en utilizar como base combinaciones apropiadas de
polinomios que cumplan las condiciones de contorno. Otra alternativa, adoptada aqui y
mas usual debido a su mayor flexibilidad, consiste en obtener las ecuaciones para los
coeficientes a, en (3.9) usando un método espectral de tipo tau [Canuto et al., 1988]. En
la implementacién del método tau sdlo se igualan a cero los términos correspondientes a

T,(y) para n=0,1,--,N-4, y las cuatro ecuaciones restantes se obtienen

especializando la suma parcial (3.9) y su derivada en los contornos, de lo que resulta

ZN:an =0, ia" =0, ZN:nzan =0, Y n’a,=0. (3.10.b)
n=0 n=| n=0 n=|

n=0(mod 2) nel(mod 2) n=0(mod 2) nwml(mod 2)

Se evita de esta forma la sobredeterminacion del sistema. En este método el
comportamiento de las componentes de baja frecuencia de la solucion (n pequeiio) esta
determinado por la ecuacion dindmica, mientras que el comportamiento de las
componentes de frecuencia alta (n grande) estd determinado por las condiciones de
contorno. El resultado final de la discretizacion es un problema de autovalores
generalizado de la forma (3.5), donde la matriz B es siempre singular. Los autovalores
se obtienen generalmente en forma directa usando el algoritmo QR para matrices.
Reprodujimos los resultados obtenidos por Orzag [1971] con a = 1 y Re = 10000 sin
dificultad. Aun sin aprovechar la simetria (par) que tiene este problema, obtuvimos con

N =40 el autovalor o = 0.23752649 + 0.00373967i.



Esta técnica ha probado ser eficiente para proveer soluciones precisas de
problemas de autovalores pero presenta, sin embargo, la desventaja de obtener modos
espurios (inestables) con autovalores que varian mucho segun el nimero de elementos
N que se tomen en el desarrollo (3.9) y que, en general en esta variante, son
absurdamente grandes. Por esta razdn es recomendable repetir el cdlculo con distintos
valores de N para asegurarse de la validez de los resultados.

Cuando este método se implementa sobre el sistema de ecuaciones del caso

MHD ideal (2.37-39), donde se tienen tres incognitas,

N N N
v () =2.a,T,0), by =20,T,(».pw(M=24d,T,(»), (3.11)

n=0 n=0

el problema matricial de autovalores que se obtiene es de 3N + 3 ecuaciones con A y B

matrices por bloques de orden N+1 de la forma

All AIJ AIJ Bll O O
A,, A, O | X=e0 /O B, O X, (3.12)
A,, O A, 0O 0 B,

siendo O la matriz nula y X" =(a,,a,,",ay,b5,b,," *,by,dg,d,,---,d,). En este
problema de autovalores hay que reemplazar algunas de las ecuaciones con las
expresiones de las condiciones de contorno correspondientes, en forma anédloga a (3.10).
Si se deseara incorporar los efectos disipativos de acuerdo a las ecuaciones de la seccidon

2.2, el orden del sistema aumentaria a SN+5.

3.1.c Adaptacion a otros problemas

Los polinomios de Chebyshev resultaron inadecuados para problemas de
estabilidad MHD en los cuales las variaciones importantes de las soluciones ocurren
cerca de y = 0 (capa resistiva central), a menos de aumentar el nimero de elementos de
la base en detrimento de la eficiencia del codigo (el tiempo de calculo escala como N* y
el requerimiento de memoria escala como N?). Para mejorar la resolucién en la zona
central, modificamos el algoritmo trabajando con un cambio de escala y un corrimiento

en la variable. Para cada funcién incognita f{y), desdoblamos el problema en dos, uno



para valores negativos y el otro para valores positivos de la variable independiente, de la

forma

N

Y aynT,2y-1) 0<y<l],
v =4"P

D ayyT,2y+1) -1<y<0.

n=0

A este punto, ademas de las condiciones de frontera correspondientes, hay que agregar
condiciones de empalme de las soluciones en el origen, e.g., continuidad en la funcién
S») y en su derivada. De esta forma, el sistema matricial de ecuaciones duplica el orden
pero permite resolver problemas en intervalos acotados, sin simetria en las soluciones,
con una alta resolucién en las regiones extremas y en la central.

Con este esquema, continuamos las pruebas de codigos de estabilidad
hidrodinamica para flujos paralelos intentando reproducir los resultados de un estudio
de Betchov y Szewczyk [1963] realizados con un método de valores iniciales. En ese
trabajo se estudia la estabilidad de un perfil estacionario del tipo tangente hiperbélica

para la velocidad (adimensionalizada), v, (y) = tanh(y) con y € (—0,). El planteo del

problema conduce a la resolucion de la ecuacién (3.6) para la amplitud compleja de la
autofuncion v(y). Al realizar esta prueba del codigo Galerkin-tau comenzaron a ponerse
en evidencia los inconvenientes de la base elegida para el problema de estabilidad sobre
intervalos infinitos. La figura 3.1 muestra los resultados obtenidos con distintos valores
de Numero de Reynolds, Re, para el producto del parametro a por de la tasa de
crecimiento de la inestabilidad, p (figura 1 de Betchov y Szewczyk [1963]), en funcion
de a.

Mayores aun fueron las dificultades al aplicar Galerkin-tau a un problema de
estabilidad MHD, con resistividad y viscosidad, que habia sido tratado con otra técnica
por Killeen y Shestakov [1978], integrando directamente las ecuaciones en el tiempo
con un esquema de tipo Crank-Nicolson. Se trata de analizar el efecto de un flujo
constante normal a una ldmina de corriente sobre los modos de tipo tearing. Para
problemas de este tipo fueron necesarias nuevas adaptaciones y los resultados no fueron
satisfactorios. Una alternativa posible es mantener la base de polinomios, recomendada
por Orzag, y trabajar con una nueva variable independiente, por ejemplo Y = tanh(y),

para llevar el intervalo infinito a un intervalo acotado. La otra alternativa es buscar para
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cada problema en particular en estudio una base mas adecuada. La primera de las
alternativas no es de fécil implementacién por la complejidad de las ecuaciones y de las
rutinas que resultan, y no dio resultados satisfactorios. La segunda opcion implica entrar
en terrenos poco explorados en la literatura, investigando propiedades de familias de
funciones ortogonales, que no tienen la bondad de los polinomios de Chebyshev, sin

garantias de resultados satisfactorios.
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Figura 3.1 Tasa de crecimiento de la inestabilidad para distintos valores de Re.

3.2 Métodos matriciales usando diferencias finitas

A fin de ganar en velocidad y flexibilidad de operacién sobre el método anterior en
problemas de fronteras no acotadas, probamos un método matricial de diferencias
finitas, empleando técnicas eficientes de calculo con matrices sparse, para el problema
de autovalores de la estabilidad. Este método fue empleado por Bender [1997] en
estudios de estabilidad de modos tearing con flujo de plasma al orden cero. Este método
numérico result ser una herramienta adecuada para todos los problemas de intervalos

no acotados estudiados en esta tesis.
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En el método de las diferencias finitas la ecuacidn a resolver, por ejemplo (3.1),
se reemplaza por una ecuacién en diferencias donde las derivadas se aproximan por
desarrollos de Taylor en funcién de los valores de la variable dependiente sobre una

grilla numérica (y,,y,, -, ¥y )- El resultado final es una ecuacion matricial de la forma

(3.5) pero donde ahora X” representa el vector formado por los valores de la solucion
incognita en los puntos de la grilla y A y B son las expresiones matriciales de los
operadores L y M en (3.1) —en general de banda limitada. Para un sistema de ecuaciones

como el (2.37-39),
X" = (vly()’|),'":vly(yN),Bly(yl)n'“,Bly(yN)aply(yl),'"’ply(yN))-

Un parametro importante en los métodos con diferencias finitas es la cantidad de
puntos, N, que componen la grilla numérica. Cuando las variaciones espaciales de las
autofunciones son muy pronunciadas, se acostumbra usar grillas no uniformes
aumentando la densidad de puntos en la zona de interés. En las aplicaciones de esta tesis
se utiliza una grilla estirada definida por

E{-ln(l—y) y <0, (3.13)
In(l+y) y>0.

La figura 3.2 muestra la relacion (3.13) en forma grafica.

30
25k
20F
15k

1

L0 1.5 20 25 3.0 35

230 JFP TR TN PRV PP T P TP |
-3.5-30-25-20-1.5-1.0-05 00 0.
n

Figura 3.2 Relacién entre y y n—grilla no uniforme.
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Sin embargo, la precisiéon de los resultados obtenidos depende también de otros
factores, por ejemplo, el tipo de discretizacion —diferencias centradas, no centradas,
etc.). Como pruebas del cédigo empleado, hemos reproducido sin dificultades algunos
resultados del estudio de la estabilidad de una configuracion MHD con un punto de
estancamiento puro donde se incluye una componente adicional para la perturbacion de
la velocidad, normal al plano del movimiento [Gratton y Krasnopolsky, 1994 (con
Galerkin-Fourier), Bender, 1997 (con diferencias finitas)].

Para el estudio de la estabilidad de las configuraciones de plasmas espaciales que
estudiamos en esta tesis optamos por este Gltimo método numérico, dadas su eficiencia
y sus ventajas sobre los métodos ensayados con anterioridad cuando se aplica a

problemas de intervalos no acotados.



4 La inestabilidad Kelvin-Helmholtz en el frente de la

magnetopausa diurna: teoria y fenomenologia

El estudio de los procesos fisicos que se desarrollan en la interaccién viento
solar — magnetosfera ha planteado una profusa variedad de problemas. Entre ellos, la
evolucion de las inestabilidades de la magnetopausa terrestre diurna y la propagacion de
las perturbaciones hacia los flancos, constituye una tematica de renovado interés. La
misma se enriquece con la préspera relacion establecida en los ultimos afios entre la
evidencia observacional, las interpretaciones fenomenolégicas, los estudios tedricos y
las simulaciones numeéricas. Luego de introducir la fenomenologia de la magnetopausa
terrestre, focalizamos una presentacion de trabajos recientes vinculados a las

aplicaciones de esta tesis.

4.1 Laminas de corriente en la magnetopausa terrestre

El entorno espacial terrestre se ha convertido en un gran laboratorio de
exploracion de fisica del plasma basica, enriquecido por el desarrollo de nuevas
tecnologias. La energetizacion del plasma en este escenario se origina en el viento solar
emitido por el Sol como consecuencia de las altas temperaturas alcanzadas por el
plasma tenue de su corona. El viento solar ocupa el espacio interplanetario y transporta
energia en forma de energia cinética, energia térmica y energia magnética.

El campo magnético de la Tierra como en otros planetas —véase, por ejemplo,
Kivelson y Russell [1995] y bibliografia alli citada~ presenta un obstaculo al viento
solar. El campo magnético terrestre, de tipo aproximadamente dipolar en regiones
cercanas al planeta, es distorsionado como consecuencia de la interaccion con el viento
solar. La presion dinamica del viento solar confina al campo geomagnético en una
cavidad que rodea al planeta, llamada magnetosfera, cuya frontera exterior se conoce
como magnetopausa. La magnetopausa separa las lineas del campo geomagnético de las
lineas del campo magnético interplanetario (IMF, interplanetary magnetic field). El
viento solar tiene velocidades supersonicas antes de alcanzar el planeta, y se frena a

través de una onda de choque magnetosdnica rapida conocida como bow shock (BS). El
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BS es otra frontera del entorno espacial terrestre que separa el flujo supersonico de un
movimiento subsénico del plasma solar. El flujo de plasma es luego desviado alrededor
del obstaculo constituido por la magnetopausa diurna. La region comprendida entre este
frente de choque y la magnetopausa es conocida como magnetovaina o magnetosheath,
donde dominan los efectos del viento solar desviado. La figura 4.1 representa la seccion
de corte de un esquema muy simple de la magnetosfera segin el plano meridiano
mediodia-medianoche. El grafico ilustra una magnetopausa cerrada: no hay lineas
magnéticas que atraviesen esa frontera, B, = 0. En la figura no se muestra el IMF. La
ley de Ampére aplicada sobre la frontera indica que la misma debe acarrear las
corrientes mostradas, fluyendo dentro y fuera del plano del esquema y, por lo tanto, la
magnetopausa constituye una gigantesca ldmina de corriente. Ademas de la ley de
Ampére, estas corrientes participan en la ecuacion de movimiento a través de la fuerza

jxB/c, la cual deflecta el plasma del viento solar, como puede verse cualitativamente

en la figura con el trazado de las flechas de mayor grosor.
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Figura 4.1 Esquema simplificado de la magnetosfera terrestre y su entorno como

resultado de la interaccion del viento solar con el campo geomagnético.



La naturaleza y la eficiencia de la transferencia de energia y de cantidad de
movimiento a través de la magnetopausa presentan caracteristicas muy diferentes en
distintas zonas de la misma. La orientacion del IMF es fuente de una variedad adicional
de la fenomenologia de estos procesos. Adin tomando en consideracién sélo la zona
subsolar (SS) de la magnetopausa, las propiedades de esta regién y la de la
magnetovaina adyacente dependen fuertemente de la cizalladura (shear) magnética, es
decir de la orientaciéon del IMF respecto del campo magnético terrestre —véase, e.g.,
Phan et al. [1994]. En particular, para campos interplanetarios orientados al norte se
desarrolla en las inmediaciones de la magnetopausa —del lado de la magnetovaina— una
region llamada plasma depletion layer (PDL). El PDL estd caracterizado por un
descenso de la densidad del plasma, aproximadamente a la mitad del valor que tiene en
la magnetovaina propiamente dicha. También son caracteristicas del PDL el crecimiento
del campo magnético respecto de su valor en la magnetovaina, la formacion de flujo de
plasma de tipo linea de estancamiento, y la tendencia del campo de velocidades a virar
en direccion normal al campo magnético local. En cambio, orientaciones del IMF sur
estan asociadas frecuentemente a fendmenos de reconexién de lineas magnéticas,
produciéndose una violacion local de la condicién de congelamiento de las mismas.
Estos procesos, si bien estan localizados inicialmente, tienen luego consecuencias
globales. La figura 4.2 es una reproduccion del esquema de reconexion presentado por
Dungey [1961] para dos configuraciones extremas, sur y norte, en la orientacion del
IMF. Dungey reconocié que la magnetopausa puede ser abierta, B, # 0, para IMF sur y
esto permitiria la penetracion directa del plasma del viento solar dentro de la

magnetosfera.

Campo Magnéico Interplanctario Norte

> Campo Magnético Interplanctario Sur 1 Norte

INone /

Vtmo M vmo
1 - -
Solar 1

Figura 4.2 Esquema de reconexién de lineas magnéticas [Adaptado de Dungey, 1961].
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Si la magnetopausa fuera una frontera siempre impenetrable para la materia
podria ser facilmente identificada, puesto que los plasmas de ambos lados tendrian
distintas densidades y temperaturas aiin cuando no se observaran cambios significativos
del campo magnético durante un cruce satelital. Como sucede con otras fronteras de
plasmas espaciales, la magnetopausa no es impenetrable. Asi es que, desde la primer
vision de Chapman y Ferraro [1931], de una frontera de existencia ocasional vinculada a
manifestaciones periddicas de la actividad solar, hasta nuestros dias, no existe un
criterio unico para la identificacion de la magnetopausa. Entre las formas usuales de
localizar la magnetopausa se encuentra su demarcacion a través del lugar donde
comienzan a aparecer las particulas energéticas magnetosféricas, o donde se inician
cambios en la temperatura, o en el campo magnético [e.g., Song et al.,, 1990]. No
obstante, las observaciones de las signaturas mencionadas pueden no coincidir entre si.
Por otra parte, un factor limitante para estudios detallados de la magnetopausa, sumado
a la naturaleza no estacionaria de la posicién de esta superficie, lo constituye la
resolucién temporal de los datos registrados. La magnetopausa es con frecuencia
delgada (300-1000 km, 6 5-20 radios de giro idnicos) y se mueve a menudo con una
velocidad sustancial al pasar por el satélite (15~45 km/s). La duracién tipica de los
cruces de la magnetopausa es menor que 30 s [Berchem y Russell, 1982]. Con el avance
tecnoldgico en el drea satelital y la implementacion de nuevas misiones se progresa en
superar esta dificultad.

Se distingue con frecuencia en la zona inmediata hacia el lado terrestre de la
magnetopausa, una region de plasma con caracteristicas diferentes de las del plasma
magnetosférico, conocida en la literatura como el boundary layer (BL), presente tanto
del lado diurno como hacia la cola de la magnetosfera. Constituye la capa limite de la
magnetosfera con la magnetopausa y normalmente tiene un flujo alineado con el flujo
en la magnetovaina adyacente a esa interfase. Esto es debido al arrastre de tipo viscoso,
cuyo origen en escala microscopica no esta ain bien comprendido, pero cuya presencia
a escala macroscopica se manifiesta en la notable elongacion de la magnetosfera hacia
la cola en el sentido antisolar. Es el paradigma de la interaccion viscosa viento solar -
magnetosfera. Suele diferenciarse el borde externo del BL, mas cercano a la

magnetopausa, del borde interno (IEBL, inner edge of the boundary layer), mas cercano
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a la magnetosfera propiamente dicha. La region del BL en la zona subsolar ecuatorial se
denomina el low latitude boundary layer (LLBL).

El LLBL fue observado por primera vez hace poco mas de un cuarto de siglo
[Hones et al., 1972; Akasofu et al., 1973] y se define como la region de la magnetosfera
a bajas latitudes en la cual se encuentran particulas provenientes de la magnetovaina
que, de alguna manera, han logrado atravesar la magnetopausa —posiblemente a altas
latitudes. Las observaciones del LLBL muestran que el mismo aumenta de grosor y
fluye mas rapido cuanto mas lejos estemos del punto subsolar, y se estima que provee
una considerable fraccion del plasma y del transporte de energia a la magnetosfera
externa. Los primeros registros, provenientes en su mayoria del satélite IMP
(Interplanetary Monitoring Platform) 6, seiialaron la presencia de un gradiente de
densidad normal a la frontera [Eastman y Hones, 1979]; ISEE (/nternational Sun-Earth
Explorer) y AMPTE (Active Magnetospheric Particle Tracer Explorer) han provisto
mds observaciones, no solo de la regién cercana a los flancos sino también de las
vecindades de la region subsolar, e indican un perfil del tipo meseta (density plateau).
Estas diferencias en los perfiles de densidad del LLBL han dado lugar a distintos
modelos, basados en procesos de difusion o de reconexién, para explicar la formacién
del LLBL [Song y Russell, 1992]. Los casos en los cuales no se registra LLBL pueden
deberse tanto a un rapido movimiento de la magnetopausa combinado con baja
resolucion temporal de los instrumentos, cuanto a la no formaciéon del LLBL en si
mismo [Paschmann, 1979; Eastman et al., 1996]. La orientacion del IMF también afecta
el comportamiento del LLBL, el cual puede volverse inestable junto con la
magnetopausa o independientemente de ella.

La magnetocola o magnetotail es el nombre dado a la region de la magnetosfera
terrestre que se extiende, alejandose del Sol, detras de la Tierra (~200-1000 Rg, Reg:
radio terrestre de aprox. 6400 km). Actila como un reservorio de plasma y de energia
magnética, los cuales son liberados en el interior de la magnetosfera en forma
aperioddica durante los episodios de perturbacion magnética inducidos por la actividad
solar, llamados subtormentas magnetosféricas. Una lamina de corriente esta situada en
el centro de la cola, embebida en el interior de una regién de plasma caliente, el

plasmasheet, que separa dos regiones conocidas como lébulos. Las colas de los 16bulos
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se conectan magnéticamente con las dos regiones polares de la Tierra y son
identificadas como l6bulos norte y sur, respectivamente. Las cuspides polares son las
areas alrededor de los polos geomagnéticos vinculados al dvalo auroral. Completamos
en la figura 4.3 un esquema de algunas zonas y laminas de corriente que suelen

distinguirse en el entorno terrestre.

4.2 Perturbaciones de la magnetopausa: region diurna y flancos

cercanos

El estudio de la fisica del sistema viento solar - magnetopausa - magnetosfera
conduce a la consideracion de una compleja variedad de mecanismos de interaccion. En
el caso de IMF orientado fuertemente al norte, que hemos elegido para las aplicaciones
desarrolladas en esta tesis, el transporte de cantidad de movimiento y de energia del
viento solar a la magnetosfera depende de interacciones de tipo pseudo-viscoso. Entre
los procesos que pueden generar una interaccion viscosa se encuentra en primer lugar la
inestabilidad KH asociada a gradientes de velocidad a través de la magnetopausa.

La posibilidad de que la magnetopausa sea perturbada por inestabilidades del
tipo KH fue sugerida por primera vez por Dungey [1954]. Desde entonces, la viabilidad
de transferencia de energia y cantidad de movimiento del viento solar a la magnetosfera
por este medio ha sido examinada en varios estudios (e.g., Axford y Hines [1961],
Southwood [1968], y las resefias de Belmont y Chanteur [1989], Miura [1995],
Fitzenreiter y Ogilvie [1995], Kivelson y Chen [1995] y Farrugia et al. [1998a]). La
inestabilidad es producida por una cizalladura (shear) en la velocidad del plasma. A
través de la magnetopausa existe un gradiente de velocidades porque la velocidad del
plasma de la magnetovaina se reduce a cero, 0 a valores muy pequefios, traspasando esta
frontera. La evidencia del desarrollo de este tipo de inestabilidad es variada: tanto
registrada en forma directa, in situ, como indirecta, deducida a partir de mediciones
terrestres. Por ejemplo, el andlisis de Seon et al. [1995] de cruces multiples de satélites
que son consistentes con la presencia de ondas de superficie propagandose hacia la cola
de la magnetosfera, cuyo origen probable es el desarrollo de inestabilidades KH. Por
otra parte, es opinion aceptada en la comunidad espacial que la inestabilidad KH es una
de las causas de las pulsaciones del campo geomagnético tipo Pc—5 (periodos entre 150

y 600 s) [e.g., Kivelson y Southwood, 1986]. Los estudios sugieren que la KH en la
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magnetopausa genera fluctuaciones detectables en la superficie terrestre en un rango de
periodos entre 120-240 s [Seon et al., 1995].

Las oscilaciones de la magnetopausa tienen distintas caracteristicas. Hay
movimientos del tipo ondulatorio pero puede haber perturbaciones de otro tipo. Hay
oscilaciones en las cuales grandes porciones de la frontera se mueven alternativamente
hacia la Tierra y luego en direccion opuesta. El origen de este movimiento caracteristico
puede ser una fluctuacion en la presion dinamica del viento solar. La perturbacién es
semejante a una abolladura en el paraboloide que describe la magnetopausa. Esta
deformacion se propaga luego desde el lado diurno hacia los flancos. Entonces, surge la
cuestion de si las perturbaciones son solamente producidas por variaciones del viento
solar o bien, si las oscilaciones de la superficie representan inestabilidades intrinsecas
de la frontera. Cualquiera sea la respuesta, hay que tomar en consideracién que los
movimientos acelerados de la magnetopausa (cuando se dirigen hacia el Sol)
intensifican el desarrollo de inestabilidades KH [Mishin, 1993; Gratton et al., 1996]. En
efecto, Gratton et al. [1996], mostraron que bajo condiciones bien especificas, una caida
rdpida y pronunciada de la presion dindmica del viento solar podria generar la
inestabilidad de Rayleigh-Taylor (RT) en la magnetopausa. La magnetopausa es una
interfase entre el plasma relativamente denso de la magnetovaina y el plasma menos
denso de la magnetosfera que puede sufrir [Parks et al.,, 1979; Sonnerup et al., 1987]
aceleraciones del orden de unos pocos km/s’. Queda entonces planteada la posibilidad
del acoplamiento de los modos KH y RT, modificando mutuamente sus efectos

individuales.

4.3 Observaciones satelitales de las perturbaciones de la magnetopausa:

antecedentes

El desarrollo de ondas de superficie en la magnetopausa es un hecho
observacional conocido desde hace mucho tiempo [e.g., Holzer et al., 1961], deducido a
partir de cruces multiples durante la travesia de un satélite. Dichos cruces pueden ser el
resultado de movimientos radiales globales de la magnetopausa asociados a variaciones
de la presion dinamica del viento solar ~modo “breathing”, figura 4.4.a— o bien ondas

de superficie propagandose hacia la cola a lo largo de la frontera —figura 4.4.b.
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Onda de choque Onda de choque

Magnetopausa Magnetopausa

Figura 4.4 Perturbaciones de la magnetopausa que provocan cruces multiples del satélite

con la magnetopausa: a) modo breathing; b) perturbaciones ondulatorias.

Como origen de estas oscilaciones se han propuesto tres mecanismos
principales:

a) cambios en la presion dindmica del viento solar en los cuales como consecuencia del
impacto inicial del frente de presion en la magnetopausa diurna, se produce una
secuencia de deformaciones de la superficie que se propagan hacia la cola [e.g.,
Song et al, 1988; Farrugia et al., 1989];

b) transferencia de flujo magnético —flux transfer event, FTE [Russell y Elphic, 1978],
donde el tubo de flujo reconectado perturba la frontera mientras es arrastrado hacia
la cola;

c) lainestabilidad KH.

Song et al. [1988] realizaron un examen estadistico de oscilaciones de la
magnetopausa usando cruces multiples a baja latitud por el par de satélites ISEE 1 y 2
durante el tiempo de operaciéon de los mismos (10 afios). Analizan ondas de periodos
entre 2 y 30 minutos y encuentran que la magnetopausa es mas oscilante cuando el IMF
apunta hacia el sur que cuando esta orientado hacia el norte. Para IMF sur, los autores
concluyen que los pulsos de presion dindmica no pueden ser la Unica causa de las
oscilaciones de la magnetopausa, y proponen como causa adicional los denominados
FTEs, esquematizados en la figura 4.5. Esta conclusion es consistente con el hecho de
que las perturbaciones producidas por los FTEs crecen cuando se alejan del sitio de
reconexion [Berchem y Russell, 1984; Rijnbeek et al., 1984]. Podrian entonces, explicar
que la magnetopausa es progresivamente mas ondulatoria hacia los flancos, de acuerdo
con las estadisticas del ISEE y otras observaciones. Para IMF norte, Song et al,

concluyen que las variaciones de la presion dindmica son suficientes para explicar las
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ondas de superficie. Naturalmente, en el caso de IMF norte no es de esperar que ocurra
reconexion en la magnetopausa diurna y, por lo tanto, la aparicion de FTEs. Estos
autores creen que la inestabilidad KH constituye, a lo sumo, una contribucién menor a

la generacion de ondas de superficie en la magnetopausa.

- Magnetosfera
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Figura 4.5 Esquema del extremo norte de un tubo de flujo después de la reconexion en

la magnetopausa diurna —-FTE [Adaptado de Berchem y Russell, 1984].

Sin embargo, existen estudios de perturbaciones de la superficie en eventos
particulares, en los cuales por medio de un analisis que excluye la presencia de otros
mecanismos, i.e., variacion de la presion dinamica, se desprende que el origen de las
ondas por accidon de la inestabilidad KH es completamente razonable. Discutimos a
continuacién algunos ejemplos seleccionados, elegidos con el fin de destacar los
dilemas que se presentan en la interpretacion de los datos. Otros ejemplos pueden
encontrarse en las resefias de Fitzenreiter y Ogilvie [1995] y Kivelson y Chen [1995].

Chen y Kivelson [1993] y Chen et al. [1993] estudiaron numerosos casos de
cruces multiples magnetopausa-BL, sobre los flancos de la magnetosfera usando los
datos de plasma y campo magnético del par de satélites ISEE 1 y 2. Algunos de estos
encuentros con la magnetopausa duraron varias horas. La mayoria corresponden a IMF
norte, orientacion que no apoya la interpretacion de los datos en favor de fendmenos de
reconexion en la zona diurna. Estos autores mostraron, sin lugar a dudas, que los cruces
multiples eran debidos a perturbaciones en la superficie que se propagaban hacia el lado
nocturno. Examinando los registros de la presion dinamica del viento solar durante el

periodo estudiado, se pudo excluir este mecanismo como causa de los cruces. Por
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eliminacién queda como causa mas probable la inestabilidad KH. Criterios tedricos
aplicados a estos eventos indicaron que la magnetopausa se encontraba en condiciones
de inestabilidad. Estos trabajos constituyen una sélida evidencia de la presencia de la
KH en la magnetopausa y una contribucion a la comprension del acoplamiento viscoso
entre viento solar y magnetosfera para IMF norte.

Utilizando datos de satélites en Orbitas geoestacionarias, Cahill y Winkler [1992]
estudiaron las oscilaciones de la magnetopausa bajo condiciones de viento solar en las
cuales la magnetosfera estd muy comprimida. La disminuciéon de la amplitud de las
perturbaciones asociada con la disminucidn de la distancia a la Tierra es consistente con
las propiedades de ondas superficiales. Los datos del campo magnético provienen del
par de satélites geoestacionarios GOES (Geosynchronous Operational Environmental
Spacecraft) 6 y 7, los que, durante los 30 minutos que dura el evento aproximadamente,
estaban situados cerca de las 10:30 y 12:30 hora local, respectivamente. GOES 6
registré un tren de oscilaciones de la componente norte del campo geomagnético de
periodo aproximado de 5 minutos, antes de dejar la magnetosfera. GOES 7, situado
dentro de la magnetosfera, registr6 también oscilaciones en el campo magnético
terrestre pero de menor amplitud que las observadas por GOES 6. Los autores no creen
que el origen de las oscilaciones sea la reconexidon magnética (a pesar de que la
orientacion del IMF era sur) debido a que la estricta periodicidad de las mismas no tiene
un antecedente similar en las estadisticas de los FTEs [Lockwood y Wild, 1993].
Tampoco parece probable como causa un pulso de presion, porque el campo magnético
terrestre en el lado diurno no muestra ninguna evidencia de compresiones magnéticas de
frecuencia similar.

En un meduloso andlisis, Ogilvie y Fitzenreiter [1989] utilizaron mediciones
hechas con el espectrometro electronico vectorial del ISEE 1, de muy alta resolucién
temporal (pocos segundos) durante travesias de la magnetopausa y el LLBL. Usando el
criterio de inestabilidad de KH en el limite incompresible, los autores investigaron la
inestabilidad tanto sobre la magnetopausa y el IEBL, considerados ambos como
fronteras, cuanto sobre estructuras dentro del BL. Ogilvie y Fitzenreiter subdividieron
los cruces BL-magnetopausa en dos clases, suaves y pulsados de acuerdo a la
temperatura electronica y al cambio de la densidad del BL, paulatino o por pasos

discretos, durante el pasaje del satélite. Entre otros resultados, encontraron que los pases
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pulsados del IEBL parecen ser inestables, mientras que los cruces suaves son,
generalmente, estables tanto en el IEBL como en la magnetopausa.

Un punto de estudio en los trabajos observacionales recientes que tratan la
inestabilidad de KH ha sido decidir cual frontera es la que resulta inestable, la
magnetopausa o el IEBL. Como lo evidencia el nimero de interpretaciones
contrastantes hechas por distintos grupos de trabajo para un mismo evento, estas
cuestiones no son faciles de asentar en forma observacional. Coincidimos con el punto
de vista de Fitzenreiter y Ogilvie [1995] que la ambigiiedad se debe, en parte, a la
relativa escasez de observaciones y, parcialmente, también a la dificultad de determinar
el origen de la materia del LLBL. A esto afiadimos la posibilidad de movimientos
acoplados de la magnetopausa y el IEBL, como lo sefialan Sckopke et al. [1981] en un
ejemplo muy estudiado (ver su figura 7). Un nuevo estudio de la identificacion
observacional de actividad KH en los flancos de la magnetopausa realizado en base a

datos satelitales recientes no publicados se presenta en el capitulo 7 de esta tesis.

4.4 Progresos en la teoria de la inestabilidad Kelvin-Helmholtz

4.4.a Modos compresibles y resonancias

Cuando se tiene en cuenta el efecto de la compresibilidad en los modos KH
ordinarios a velocidades subsonicas, las correcciones a las tasas de crecimiento son
pequefias. Existe otro tipo de modos KH asociados a la compresibilidad los cuales,
naturalmente, no aparecen en una teoria incompresible. La tasa de crecimiento de los
modos compresibles es menor que la de los modos ordinarios, y no se tomaran en
cuenta en este estudio. Sin embargo, para velocidades supersonicas la compresibilidad
puede tener un efecto estabilizador. Por esta razon, la inestabilidad KH se excita en el
lado diurno de la magnetopausa, dado que en los flancos magnetosféricos el nimero de
Mach crece a valores mayores que ! y la inestabilidad no se desarrolla. Es opinién
difundida que la KH se excita en el frente de la magnetopausa y las perturbaciones son
arrastradas luego hacia la cola [e.g., Wu, 1986]. Sin embargo recientcmente Miura ha
defendido una tesis contraria [Miura, 1990, 1992]. La tomaremos en consideracion en el

capitulo 7 donde se trata de la fisica de los flancos cercanos.
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Como se acaba de mencionar, un conjunto de raices de la relacion de dispersion
del modelo compresible, que corresponde a la mayor tasa de crecimiento, tiende hacia
los modos KH ordinarios cuando la velocidad de sonido, ¢, tiende a infinito. Otro
conjunto de raices depende criticamente de la compresibilidad y desaparece al tomar el
limite c;—c0 [Miura y Pritchett, 1982; Kivelson y Pu, 1984; Gonzalez y Gratton, 1994].
Estos modos tienen tasas de crecimiento mucho menores que los modos KH
incompresibles pero pueden desarrollarse en un rango de diferencia de velocidades que
resulta estable para los modos ordinarios (i.e., menores que la diferencia de velocidad
critica para los modos incompresibles [Southwood, 1968]). El examen de las
propiedades y la distribucion de los modos compresibles sobre los diversos sectores de
la magnetopausa excede los propositos y limites de esta tesis, pero es objeto de una
investigacion en curso en el INFIP por el grupo de J. Gratton, A. Gonzilez y
colaboradores.

Un tema de gran importancia para la teoria KH sobre la magnetopausa es el
acoplamiento de las perturbaciones de la superficie con resonancias en la cavidad
magnetosférica. Estas perturbaciones son transmitidas a la magnetosfera y su energia
puede localizarse en las llamadas cascaras magnéticas, conocidas como L shells, donde
se satisfacen condiciones para la resonancia con ondas de Alfvén [Southwood, 1974;
Kivelson y Southwood, 1986]. La onda que acopla las perturbaciones superficiales con
las lineas de campo resonantes debe ser un modo MHD compresible, puesto que
transporta energia atravesando el campo magnético. La excitacion de estas lineas de
campo resonantes ha sido confirmada, tanto por observaciones de satélites como por
observaciones terrestres, para ondas magnetosféricas de frecuencia muy baja (ULF,
ultra low frequency). La figura 4.6.a, adaptada de Kivelson y Russell [1995], es una
representacion esquematica del proceso. Las ondas magnetosénicas son ilustradas como
lineas ondulantes, el espesor de la linea representa la amplitud de la onda, decreciente
hacia adentro pero con picos localizados en las cascaras resonantes L. Este modelo ha
sido confirmado para ondas del tipo Pc-S (periodos entre 2.5 y 10 minutos) a partir de
registros terrestres [Samson y Rostoker, 1972]. Las investigaciones de ULF basadas en
mediciones satclitales también esta de acuerdo, en general, con la teoria [Pilipenko,

1990).
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(a) Magnetopausa

(®) Magnctopausa
Resonancias en
las cascaras L
r =
\Oi — ®
\‘ .
Cavidad
resonante

Ondas KH

Figura 4.6 Representacion de las perturbaciones de onda a través de
la magnetosfera diurna producidas por:

(a) ondas KH en la superficie, (b) compresion en el frente, de la magnetopausa.

En vista de la discusién del capitulo 7, presentamos en la tabla 4.1 la
clasificacion usual de las pulsaciones magnéticas, originada en las mediciones en bases
terrestres. Las ondas observadas se agrupan en dos clases. Una clase de pulsaciones
continuas, de forma cuasi-sinusoidal y con un pico bien definido en el espectro. Estas
son las llamadas pulsaciones Pc, y estan subdivididas en grupos dependiendo del valor
de sus periodos. La otra clase, de pulsaciones de la misma banda de frecuencia, presenta

un espectro de potencia mas ancho y se denominan pulsaciones Pi (irregulares).

Pc-1 Pc-2 Pc-3 Pc-4 Pc-5 Pi-1 Pi-2

T (s) 0.2-5 5-10 10-45 45-150 | 150-600 1-40 40-150
f 0.2-5 0.1-0.2 | 22-100 7-22 2-7 0.025-1 2-25
Hz Hz mHz mHz mHz Hz mHz

Tabla 4.1 Rangos de periodos y frecuencias de las clases de pulsaciones magnéticas.

El desplazamiento de la magnetopausa debido a cambios bruscos en la presién
dinamica del viento solar puede constituir otra fuente de perturbaciones de la superficie
diferente de la actividad KH. El comportamiento de cavidad resonante de la
magnetosfera, como respuesta a cambios impulsivos de este tipo, objeto de renovado

interés en trabajos recientes [Freeman et al., 1990; Kivelson y Chen, 1995], esta
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esquematizado en la figura 4.6.b. Como consecuencia del impulso del frente de presion
sobre la magnetopausa diurna se generan ondas magnetosdnicas, las cuales se reflejan
sobre la ionosfera y quedan parcialmente confinadas en la region subsolar
magnetosférica. Estas ondas pueden resonar con los modos transversales de Alfvén en
algunas lineas especiales del campo geomagnético, en forma similar a lo que suceda con
las perturbaciones magnetosdnicas generadas por la KH.

Existen evidencias observacionales de este efecto, como las presentadas por
Farrugia et al. [1989] a partir de las respuestas en magnetometros terrestres observadas
después de un fuerte cambio en la densidad del viento solar registrado por IMP 8 (9-10
de Septiembre, 1978). Un modelo de caja resonante para la magnetosfera que predice
las resonancias transversales de Alfvén en posiciones bien definidas, puede encontrarse
en Zhu y Kivelson [1989]. Para la teoria de modos resonantes desde el punto de vista de
la fisica del plasma ver Uberoi [1995] y Sedlacek [1995], y las referencias alli citadas.
En el capitulo 7, retornaremos sobre las consecuencias de las oscilaciones de la
magnetopausa siguiendo los cambios de la presion dinamica del viento solar.

Por otra parte, para el problema de la KH existen condiciones bajo las cuales en
la region del gradiente de velocidades ocurre una inestabilidad resonante, diferente de
los modos KH ordinarios [Hollweg et al., 1990]. El desarrollo de esta inestabilidad esta
asociado a la excitacion resonante del espectro MHD continuo. En el caso de la
magnetopausa seria posible la resonancia entre la onda de superficie y una onda de
Alfvén en el interior de la lamina de corriente. Este tipo de efectos son relevantes para
la fisica solar, la fisica magnetosférica y la fisica de plasmas de laboratorios [e.g.,
Hollweg et al., 1990; Cally y Sedlacek, 1992, Sedlacek, 1995; Uberoi, 1995]). El tema
no ha sido ain desarrollado para la KH en la estructura de la magnetopausa y excede los

limites de esta tesis.

4.4.b Teoria y simulaciones numéricas de la inestabilidad KH en Ia

magnetopausa

Desde la década de 1980 la teoria de la inestabilidad KH para la magnetopausa
ha crecido considerablemente. Los resultados basados en simulaciones numéricas de
modelos MHD son numerosos y se han visto incrementados, mas recientemente, con

modelos cinéticos. Este tipo de estudios es muy importante para establecer: a) el nivel y
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condiciones en las cuales satura la inestabilidad KH, y b) la cantidad de movimiento y
energia que se transmite desde la magnetovaina a la magnetosfera [Miura, 1984, 1987,
Wuy, 1986; Wei et al., 1990; Thomas y Winske, 1993; Thomas, 1995].

En una serie de simulaciones numéricas realizadas por Miura (para un resumen
ver Miura [1995]) se hicieron avances en la comprension de la dindmica no lineal de la
inestabilidad KH para condiciones de la magnetopausa, y sus consecuencias para los
procesos de transporte. Estas simulaciones fueron hechas con cddigos bidimensionales
MHD ideal y compresible. Las simulaciones 2D tienen una limitacion, implican un
campo magnético unidireccional. En las primeras simulaciones de Miura, las
condiciones de frontera eran periddicas en la direccién del flujo, con un periodo igual a
la longitud de onda del modo de crecimiento mas rapido. La evolucién de un modo
simple fue obtenida desde el estado lineal de la inestabilidad hasta la saturacion, y se
observé la formacion de un vértice y una caida del espectro hacia estructuras de menor
escala. Las simulaciones fueron realizadas con flujo paralelo al campo magnético, y con
flujo perpendicular al mismo. Las propiedades de transporte dependen estrechamente
del valor de un pardmetro adimensional: un nimero de Mach Alfvénico especial
definido con la componente del campo magnético de la magnetovaina paralelo a la
velocidad de la magnetovaina. La transferencia de momento desde la magnetovaina
hacia la magnetosfera fue traducida en la forma de una viscosidad efectiva, anémala,

generada por la inestabilidad KH. La figura 4.7 nos muestra un esquema adaptado de la

Magnctopausa

Viento solar

% y Velocidad del BL

Figura 4.7 Esquema de las consecuencias de la inestabilidad KH en la magnetopausa,

basado en los resultados de una simulacién 2D, MHD. Adaptado de Miura [1995].
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figura 3 de Miura [1995]. El nivel de la viscosidad andmala encontrado por Miura es
adecuado para explicar el arrastre de la magnetosfera hacia la cola por el viento solar de
la magnetovaina. En lo que concierne al rol de la inestabilidad como generadora de
procesos de transporte, los resultados de Miura de la década de 1980, y también los
resultados de Wu [1986] y Wei et al. [1990], presentan una visiéon favorable a la
importancia del efecto KH.

Algunas objeciones respecto del espectro y la saturacion no lineal en las
simulaciones de Miura fueron formuladas por Wu [1986] y Belmont y Chanteur [1989].
Estas se refieren al uso de condiciones de frontera periddicas. Wu [1986] sefialé que la
naturaleza convectiva de la inestabilidad deberia ser estudiada con una simulacion de
caja grande —varias veces la longitud de onda de la inestabilidad de mayor crecimiento-
sin condiciones periddicas. Sus corridas computacionales comenzaron con un paquete
de onda centrado en el modo de mayor crecimiento. En el estado no lineal, la KH
convectiva puede crecer a amplitudes mucho mayores que en cajas periddicas, y varios
fenomenos nuevos pueden notarse en la simulacion. Wu [1986] concluyé que la
inestabilidad KH podria ser mas importante que en los estudios previos. Sin embargo,
las simulaciones de Wu fueron realizadas a densidad constante, por eso no son
aplicables directamente a las condiciones de la magnetopausa. Por otra parte, la
simulacién tuvo limitaciones en el tiempo, y éste resultd corto como para poner en
evidencia la aparicién de longitudes de onda mayores que las del modo de crecimiento
mas rapido.

Estas limitaciones fueron superadas en el trabajo de Belmont y Chanteur [1989],
quienes descubrieron la posibilidad de un efecto de casada inversa para la KH en la
magnetopausa. La dinamica no lineal en simulaciones MHD, 2D, con condiciones de
frontera no periddicas (inestabilidad convectiva) presentada por estos autores revela el
efecto mencionado. Este consiste en una tendencia de la evolucidon del espectro hacia
longitudes de onda mayores. Estos autores lo consideran como el factor responsable de
las longitudes de onda de superficie muy grandes, frecuentemente observadas en los
flancos. De acuerdo con Belmont y Chanteur [1989], las longitudes de onda deberian
tener un factor 10 de diferencia con la longitud de onda mas corta predicha por la teoria
lineal de KH. Cabe objetar, sin embargo, que aiin en la etapa lineal de la inestabilidad,

existe un efecto de estiramiento en las longitudes de onda, debido al incremento en la
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velocidad de la magnetovaina desde el frente hacia los flancos. Por ejemplo,
comenzando cerca del punto subsolar con un vector de onda, k, apuntando en la
direccion este, el frente de la perturbacion es transportado mas rapidamente que el final
de la misma [Chen et al., 1993). De esta manera, se produce un aumento en la longitud
de onda, que no esta incluido en las simulaciones numéricas.

Thomas y Winske [1993] realizaron una sofisticada simulacion hibrida, 2D, con
teoria cinética para iones y fluido electronico. Esto les permiti estudiar la evoluciéon
cinética no lineal de la inestabilidad KH. Estos autores confirman, esencialmente, los
resultados principales de los cédigos MHD, incluyendo el efecto de cascada inversa
hacia longitudes de onda mayores, y pudieron también estudiar estructuras de pequefia
escala y otros efectos de alta frecuencia, que las simulaciones MHD no permiten. Mas
recientemente, Thomas [1995] llevo a cabo algunas simulaciones cinéticas, 3D, en las
cuales tomo en cuenta el efecto de la cizalladura magnética —variando el angulo relativo
entre el campo magnético y el vector velocidad. Seglin este autor, los resultados
sugieren una vision desfavorable de la KH: el crecimiento de la inestabilidad es
fuertemente reducido debido a la presencia de la rotacion del campo magnético, atin en
cantidades modestas, con respecto a la velocidad de la ldmina. Algunos aspectos de la
problematica relativa a la cizalladura del campo magnético se discuten en la préxima

seccion.

4.5 Mapas de la actividad KH en el lado diurno de la magnetopausa

Una de las investigaciones mas recientes de excitacion de KH sobre el lado
diurno de la magnetopausa fue realizada por Farrugia et al. [1998b]. Es la primera
publicacion que intenta desarrollar una cartografia de la actividad KH sobre el frente de
la magnetopausa. Algunos resultados, expuestos en forma sucinta en esta seccion, son
aplicados en capitulos siguientes de esta tesis.

Farrugia et al. consideran dos orientaciones del IMF: norte y 30° oeste medidos
desde el norte. Bajo estas condiciones, tienen en cuenta la formacion del PDL [Zwan y
Wolf, 1976; Erkaev et al., 1988] adyacente a la magnetopausa, del lado del sol. La
inclusion del PDL es necesaria puesto que es normalmente observado por los satélites
cerca de la magnetopausa en condiciones de campo magnético fuertemente norte

[Anderson et al., 1991; Paschmann et al., 1993; Phan et al., 1994]. El flujo de plasma
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sobre esta frontera es del tipo de linea de estancamiento [Pudovkin y Semenov, 1977,
Sonnerup, 1974], i.e., lejos del meridiano del mediodia, el campo de velocidades se va
orientando, paulatinamente, en una direccion ortogonal al campo magnético local. Esta
configuracion favorece la generacion KH debido a que la alineacion del vector de onda
a lo largo del flujo reduce fuertemente las tensiones magnéticas. Los autores estudian la
inestabilidad usando parametros del PDL obtenidos de un cédigo numérico MHD
[Erkaev, 1988; Biernat et al., 1995; Farrugia et al., 1995], que describe el viento solar en
la magnetovaina desviado por un obstaculo paraboloide que simula la magnetopausa.
Farrugia et al. aplicaron la teoria de la inestabilidad a una configuracién estratificada
usando una aproximacion local plana en cada punto de una grilla de calculo que cubre
toda la magnetopausa diurna. Muestran sus resultados mediante la construcciéon de
mapas de las tasas de crecimiento. En cada posicion utilizan funciones constantes por
tramos para modelar la transicion a la magnetosfera: PDL, magnetopausa con un BL
adyacente, magnetosfera. La cizalladura magnética estd concentrada en la interfase
PDL/BL y, el flujo del BL esta alineado con el flujo del PDL. Incluyen aceleraciones de
la magnetopausa, en direcciéon normal a la lamina de corriente, en una relacion de
dispersion generalizada para modos incompresibles (ecuacion 13 de Farrugia et al.
[1998b]). Dicha relacién contempla, por consiguiente, tanto los efectos de la KH como
los de RT, y se reduce a la estudiada por Lee et al. [1981] para una frontera estacionaria.
La inclusién de las aceleraciones es importante y responde a la conjetura de una
magnetopausa en movimiento continuo [Berchem y Russell, 1984]. Proponen una
aceleraciéon de 1 km/s?, valor frecuentemente citado [Parks et al., 1979, Sonnerup et al.,
1987]. En los mapas que obtienen (necesarios, dado que los pardmetros cambian de una
posicidn a otra sobre la magnetopausa) se pueden distinguir regiones estables que
dependen de la orientacion del IMF y la presencia, o no, de aceleracion. Estos autores
analizan dos limites, longitudes de onda corta, del orden del ancho del BL o menores
(aproximacion thick), y longitudes de onda muy larga, mucho mayores que el ancho de
la magnetopausa y del BL combinados (aproximacioén thin). En el primero de los
limites, las raices de la relacién de dispersion se aproximan a las raices de dos
ecuaciones de dispersion para ondas de superficie sobre la magnetopausa y sobre el
IEBL, respectivamente, sin acoplamiento entre las dos interfases. En el segundo caso

también la relacion de dispersién se aproxima a dos relaciones de dispersion mas
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simples: una de ellas conecta directamente la magnetovaina con la magnetosfera
(apropiado para una magnetopausa sin BL) y la otra es la correspondiente a la
propagacién de ondas de Alfvén dentro del BL. Cuando estas dos uitimas relaciones se
satisfacen simultdneamente, se presentan fendmenos de acoplamiento resonante como
los comentados en la seccion 4.4.a.

De las conclusiones de Farrugia et al. [1998b] destacamos las siguientes. En el
caso de una configuraciéon IMF norte y magnetopausa acelerada para longitudes de onda
larga, la magnetopausa y el IEBL estan acoplados, ambas interfases se mueven juntas en
amplitudes similares. Excepto a muy altas latitudes, la magnetopausa y el IEBL son
inestables sobre todo el lado diurno. Para longitudes de onda corta, las dos superficies —
la magnetopausa y el IEBL- pueden oscilar en forma independiente, correspondiendo a
modos inestables diferentes. La magnetopausa de baja latitud (<30°) es inestable para
todos los tiempos locales, mientras que toda la superficie del IEBL es inestable. A bajas
latitudes, tanto la magnetopausa como el IEBL son inestables para KH pura (sin
aceleraciones) excepto para dos horas de tiempo local sobre ambos lados del mediodia.
Las perturbaciones viajan hacia el amanecer y el crepisculo, y en el lapso de tiempo que
dura dicho movimiento caben varias unidades de tiempo caracteristico de crecimiento
de la inestabilidad, es decir, la amplitud puede aumentar por factores significativos.

Para un IMF inclinado 30° al oeste y una aceleracion de la magnetopausa hacia
el Sol, los resultados de mayor interés son los siguientes. La actividad KH en Ia
magnetopausa reside en bandas que comicnzan por debajo de las cuspides y se
ensanchan cuando alcanzan la region ecuatorial. En estas bandas activas se generan
ondas KH con longitudes de onda compatibles con el ancho de dichas bandas. Una vez
que dejan las bandas, la amplitud no crece mas, y las ondas viajan hacia los flancos
moviéndose con una velocidad que es, aproximadamente, la suma de la velocidad de la
magnetovaina y la velocidad de Alfvén. Sin embargo, tanto para longitudes de onda
corta cuanto para longitudes de onda larga el IEBL esta completamente desestabilizado.

La figura 4.8 corresponde a un esquema cualitativo de los resultados de Farrugia
et al. [1998b] para el limite de longitud de onda larga en las dos orientaciones de IMF
consideradas: norte y 30° oeste al norte (adaptacion de sus figuras 6.a, 7.a, 8.ay 9.a). La
fila superior corresponde a la actividad KH pura, magnetopausa estacionaria, y la fila

inferior a la accion simultanea de los efectos KH y RT, con una magnetopausa acelerada
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hacia el Sol. Las zonas mds oscuras corresponden a una mayor tasa de crecimiento de
los modos inestables sobre el frente de la magnetopausa diurna —representada con un

cuadrado. El punto subsolar estd marcado con una estrella.

b.1l

IFigura 4.8 Mapas cualitativos de la distribucion de la KH sobre la magnetopausa (MP)
diurna —cuadrado— adaptados de Farrugia et al. [1998b]. Tasa de crecimiento creciente
con la intensidad del gris. a) MP estacionaria, KH pura; a.I: IMF norte: a.ll: IMF 30°; b)
MP acelerada hacia el Sol, KH+RT; b.I: IMF norte, b.1l: IMF 30°.

Con esta revision de algunos aspectos de la problematica de la estabilidad del
frente de la magnetopausa y flancos cercanos, para configuraciones donde el IMF esta
orientado fuertemente al norte, hemos presentado resultados que luego utilizaremos en

los analisis presentados en los capitulos siguientes.
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5 Inestabilidades de Kelvin-Helmholtz y Rayleigh-Taylor de la

magnetopausa diurna para IMF norte

En este capitulo comenzamos el estudio de la estabilidad MHD de estructuras
que modelan plasmas espaciales segin el modelo teérico presentado en las secciones
2.2-2.3, realizado con la técnica numérica elegida en la seccion 3.2. Representamos la
magnetopausa diurna cuando el IMF esta orientado al norte, por medio de una estructura
de espesor finito centrada en y = 0. No se esperan efectos de corte de lineas magnéticas
(tearing) y hemos omitido la' resistividad. Proponemos perfiles continuos de tipo
tangente hiperbdlica para la transicion que separa dos plasmas con propiedades
diferentes basados en los parametros del estudio recientemente publicado de Farrugia et
al. [1998b] (seccion 4.5). Se investigan las variaciones de las propiedades de los modos

inestables con la latitud, para el meridiano de las 16 hora local.

5.1 Descripcion del modelo

Consideramos que la transicion entre el plasma de la magnetovaina y el plasma
de la magnetosfera se produce en un espesor de ancho A =2h. En la configuraciéon a
orden cero, tanto los flujos de plasma como los campos magnéticos presentan
cizalladuras y estratificacion de la densidad en presencia de un campo gravitatorio,
— gy . Vamos a trabajar en el dominio de la MHD ideal. La estructura representa la
magnetopausa, centrada en y = 0, que esta modelada con flujos no limitados cuyo perfil
de densidad, velocidad y campo magnético es del tipo tangente hiperbdlica. La gravedad
g simula la aceleracion global, a, de 1a magnetopausa diurna durante fuertes cambios de
la presion dinamica del viento solar; g = —a (g es positiva cuando la magnetopausa se
acelera hacia el Sol) [Mishin, 1993; Gratton et al., 1996]. Analizamos el acoplamiento y
la intensidad relativa de¢ los distintos modos que se originan en la interfase de los
plasmas, en funcion del cociente entre la longitud de onda X y el espesor de la transicion
A, para distintas latitudes.

En el trabajo de Farrugia et al. [1998b] (acerca de la distribucién de

inestabilidades KH y RT sobre la magnetopausa diurna para configuraciones de bajo
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shear) se ha modelado la frontera como wuna discontinuidad tangencial.
Esquematicamente la discontinuidad tangencial puede representarse como en la figura

5.1; Vo,, Poy» Bo, corresponden, respectivamente, a los valores de velocidad, densidad

y campo magnético de la magnetovaina (adyacente a la magnetopausa) y en forma

andloga, v,,, p,,, B,, representan los valores de velocidad, densidad y campo

magnético de la magnetosfera (cercana a la magnetopausa).

T Sol

Magnetovaina (y > 0)

Magnetopausa

=0

Magnetosfera (y < 0)

{ Tierra

Figura 5.1 Modelo de discontinuidad tangencial de una magnetopausa sin espesor.

En cambio, en este trabajo de tesis proponemos perfiles continuos para la
transicion. Los valores asintéticos de la densidad, el campo de velocidades y el campo
magnético corresponden a los resultados de calculos numéricos realizados por un grupo
de trabajo orientado por N. Erkaev, del Computer Center, Russian Academy of Sciences
de Krasnoyarsk, a partir de un cédigo MHD [Erkaev, 1988; Biernat et al., 1995;
Farrugia et al., 1995]. Con estos parametros construimos los perfiles locales de
densidad, velocidad y campo magnético para la configuracion a orden cero, en
posiciones elegidas sobre el mapa de la magnetopausa. Dichos perfiles estan ilustrados
en la figura 5.2.

La adimensionalizaciéon con los valores caracteristicos A, U, y p« esta dada por

y=Z,a=k-h, (T)=L(o,

h U.

A ~ h .

p0=p_0’ p(y)_pl vvo=_o_’G=_(-" V(y)=;
pQ «© o« UQ o



B, ~ h
_—  F=— =

Los parametros subindicados con “«”, son los valores de referencia del viento solar

B, = F,b(y)=B,.

segun la normalizacion empleada por Erkaev et al. [1988] en el codigo numérico de la

magnetovaina.

>3

A\
Vo.x(¥) _~
0. / /
i Magnetovaina
M Yo X Po
' — Po,

i
' I Magnetosfera
y / Po2 =

v

Y e—

|—="Box»

y £ gA

\

Figura 5.2 Perfiles de velocidad, densidad y campo magnético

para la configuracion de orden cero.

El sistema de ecuaciones (2.33-35) se transforma en

[-86(a? - D?) - 5,6 - %G + GG D|v +ia pgp+

+{F(a? - D?) + F]b = &] (e - D?) + %D]v, (5.1.2)
~-Fv+Gb =ab, (5.1.b)
-ipyv+Gp=ap, (5.1.c)

donde /, =@, D7=%, pg=£g, escrito de esta manera para poner en
y ©

evidencia el autovalor @ y facilitar la solucién numérica.

51



Los valores caracteristicos considerados corresponden al espesor de la

magnetopausa, 22 =A = 0.1Rg =600km, la velocidad y densidad del viento solar en
zonas alejadas de la frontera, U, = 500 km/s y p_. Aqui supondremos la misma escala
de la transicién para vg,pq,Bg. El valor asignado a A es el espesor promedio que

obtuvieron Berchem y Russell [1982] a partir de las observaciones de ISEE 1 y 2,
mientras que el valor fijado para U, corresponde a un valor intermedio entre las
velocidades mas altas y mas bajas frecuentemente observadas del viento solar (300 km/s

— 800 km/s). La tasa de crecimiento de la inestabilidad esta dada por el parametro
p=Im(wh/U,). (5.2)

Los valores de campos y densidad para la magnetovaina (y—+) comparados

con los del viento solar antes del BS definen tres parametros adicionales,

?

fd:‘)o(y—_m=& f =|v0(y—)oo)|=|v0||
p°° pao’ Y Um UQ

PRILACETOTI M
Janp U, 4np U, ’

los cuales (tal como ocurre con las funciones de la pagina precedente) cambian de

acuerdo a la posicién elegida. Lo mismo sucede con la relacion entre los valores
asintoticos de un lado y otro de la magnetopausa, dada por

=|Bo(y_)_°°)l=|Bozl

) (5.3.2)
|Bo(y > )| | By, |

Z F4
y los angulos y,, g, =(v4,,Bg) ¥ Wi =(By,,B,,). Ademas, definimos el parametro

rd =PV 2>~ _Pa (5.3.b)
Po(y > )  pg

En la figura 5.3 estin marcadas las tres posiciones elegidas sobre las 16 hora

local en el mapa de la magnetopausa diurna, paraboloide de ecuacioén
X=1-0.5Y*+2%),

(adimensionalizado con el radio de curvatura) donde Z apunta hacia el norte, Y hacia el

este y X indica la direccion Tierra-Sol.
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Figura 5.3 Esquema de la magnetopausa y las posiciones analizadas:

caso 1 (baja latitud), caso 2 (latitud media), caso 3(alta latitud).

En la tabla 5.1 figuran la posicion y los valores de los parametros del sistema
correspondientes a cada uno de los tres casos que presentamos. La cizalladura del
campo magnético es creciente cuanto mayor es la latitud en el meridiano elegido, como
se observa en la ultima columna de la tabla. Estos parametros corresponden a

configuraciones donde el IMF tiene direccidn norte.

X,Y,2) f fo Jd rb Vg2 | VB2
Caso 1 (0.92,0.4, 0) 0.2352 | 1.1994 | 0.7502 | 1.2670 | 90° 0°
Caso 2 | (0.795,0.4,0.5) | 0.2658 | 1.0875 | 0.7387 | 0.8935 | 81° 6°
Caso 3 | (0.675,0.4,0.7) | 0.2945 | 1.0055 | 0.7259 | 0.5288 | 92° 21°

Tabla 5.1 Posicidon y parametros del sistema para los casos analizados.

La resolucidon numérica estd basada en el esquema matricial de diferencias
finitas del espectro, expuesto en la seccion 3.2 (ver también apéndice 1). Se utiliza la
grilla no uniforme definida en (3.13) y que se muestra en la figura 3.2. Definimos
localmente el plano de la magnetopausa (xz) con el eje z paralelo al campo
geomagnético (Byz). En todas las posiciones, rd = 0.1 (valor frecuentemente observado)
y vo2 = 0. Estudiamos la inestabilidad de los modos KH puros, y separadamente la

influencia de los modos RT al considerar una gravedad de 1 km/s® en valor absoluto
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[Parks et al., 1979; Sonnerup et al., 1987]. Asi, queda determinado el parametro pg de
(5.1): pg = 0 cuando no hay gravedad (frontera estatica), pg = 0.0024 cuando los
movimientos de la magnetopausa se producen hacia el Sol (g > 0), pg = —0.0024 para

aceleraciones de la frontera hacia el lado terrestre (g < 0).

Los perfiles del equilibrio son:
Vox = 0.5-seny,, gy -[1 + tanh(y)]- £,, Ty, = 0.5-cosy,, g, -[I + tanh®)]- £,, (5.4.9)
o =[0.5-(1+rd)+0.5-(1 - rd)- tanh ()] £, (5.4.b)
box = 0.5-seny g, g, -[1+ tanh(y)]- 7, (5.4.0)

by, =[0.5-(b + cosy gy g3 )~ 0.5-(rb — cosy gy gy )- tanhy)|- f5.  (5.4.d)

5.2 Resultados obtenidos

Una vez elegidos el conjunto de parametros y una longitud de onda particular,
fijada con a, calculamos numéricamente las tasas de crecimiento de las inestabilidades
rotando el vector de onda k sobre el plano local y = 0. Determinamos a partir de esta
exploracion, la orientacion (kmax) que corresponde a la mayor tasa (p = pmax), Obtenida
del autovalor de mayor componente imaginaria positiva.

De acuerdo al modelo de discontinuidad tangencial, las tensiones magnéticas
tienden a estabilizar la configuracidn, de forma que los modos inestables tenderan a
desarrollarse para orientaciones de k donde se anule el efecto del campo magnético, k
perpendicular a By. Por el contrario, el perfil de velocidades favorece la inestabilidad
KH y la orientacién mas propicia para su desarrollo corresponde a k paralelo a v.
Dadas las orientaciones asintoticas de los campos a orden cero en los casos analizados
(dos ultimas columnas de la tabla 5.1) es esperable que la tasa de crecimiento maxima
corresponda a orientaciones de k cercanas a la direccion perpendicular a By, por lo
menos a latitudes bajas. Esta conclusion heuristica es inmediata en el caso I, pues los
campos magnéticos de ambos lados de la frontera son paralelos entre si y la velocidad
es perpendicular a esta direccion comun. En el caso 2 se verifica que By, es ligeramente
menos intenso que Bg, (ver valores de rb en la tabla 5.1) el shear no es muy
pronunciado y la velocidad se mantiene aproximadamente perpendicular a ambos. Por

lo tanto, la orientacion de knax sera cercana a la perpendicular a Bg,. En cambio, a
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latitudes mas grandes (caso 3), la cizalladura es mayor y el flujo es perpendicular al
campo magnético menos intenso, Boz. Se plantea una situacion mas comprometida con
el conjunto de parametros para definir a priori la orientacion de Knay. En las soluciones
numéricas, los resultados obtenidos en este capitulo confirman la expectativa Kmax L
Bo1, cualquiera sea la longitud de onda bajo estudio. Veremos en el capitulo siguiente
que esto no siempre es asi, la orientacion de kmax depende del nimero de Mach
Alfvénico.

El modelo de la discontinuidad tangencial da una tasa de crecimiento que
aumenta indefinidamente con la inversa de la longitud de onda cuando esta tiende a cero
(a0 = ). En el modelo con perfiles continuos, en cambio, existe un maximo de la tasa
de crecimiento, a partir del cual esta disminuye al decrecer la longitud de onda, o ~ 0.6
(MA ~ 5) para regiones de baja latitud. Para valores de o > 1.6 las tasas presentan una
tendencia nuevamente creciente pero los calculos se vuelven imprecisos para valores de
a > 2.6 (MA < 1.2). Ello es debido a la falta de resolucion de la grilla al estar las
autofunciones muy localizadas cerca de y = 0. Presentamos en la figura 5.4 las tasas de
crecimiento maximas (adimensionalizadas) p, para cada caso, incluyendo el
acoplamiento con los modos RT cuando la magnetopausa presenta movimientos
globales, hacia el Sol y en la direccion opuesta. Se puede observar la incidencia de la
inestabilidad de RT sobre la inestabilidad de KH de acuerdo a la orientacién de g con
respecto al gradiente de densidades.

En la zona ecuatorial (la mas inestable) para longitudes de onda entre 4-8 A, las
inestabilidades crecen en tiempos caracteristicos (1/Im(w)) cercanos a los 40 s cuando la
gravedad favorece su desarrollo (g > 0). Los modos KH puros tienen tiempos de
crecimiento entre 50 y 60 s. En cambio, con aceleraciones de la magnetopausa hacia la
Tierra (g < 0) el tiempo de crecimiento se alarga a valores entre 1.75 y 3 min. Para una
latitud intermedia (caso 2) y el mismo rango de longitudes de onda, los resultados
obtenidos permiten evaluar que, cuando la actividad RT intensifica el desarrollo de
inestabilidades, las mismas se producen en tiempos cercanos a 40 s, mientras que los
modos KH puros lo hacen en intervalos que oscilan entre 1.5 y 2 min. En cambio con g
< 0, estos tiempos superan los 20 min. Las estimaciones correspondientes a la latitud
mayor (caso 3) son cercanas a 5 min cuando la inestabilidad RT refuerza los modos KH.

Cuando estos ultimos actuan solos, los tiempos superan los 14 min y la inestabilidad es
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Figura 5.4 Tasas de crecimiento maximas, p = Im(wh/Us), en funcién de A/A.
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marginal. Con el valor de aceleracién propuesto para movimientos de la frontera hacia
la Tierra, la inestabilidad tardaria tiempos cercanos a 1 dia en desarrollarse.

Las autofunciones (adimensionalizadas) correspondientes a las perturbaciones
de los campos velocidad y magnético (componentes y) y de la densidad estan
normalizadas de modo que la perturbacién del campo de velocidad (componente y), v,
valga 1 en el origen. Los gréaficos respectivos estan en funcién de la variable

independiente m utilizada en la resolucion numérica. Estd anexado en los mismos una

escala que representa su vinculo cony (1—e? cony >0, ¢” —1 con y <0). La longitud
de onda elegida para la presentacion de estas autofunciones es A = SA, por ser la
relacion cercana a las mayores tasas de crecimiento de las inestabilidades, en varios
casos.

Las figuras 5.5-5.7 representan las autofunciones de la velocidad mediante su
amplitud y sus componentes real e imaginaria para las tres latitudes en estudio. En las

Figs. 5.6 — 5.7 se omiten los casos con g < 0 que son estables en la practica.
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Figura 5.5 Perturbaciones de la velocidad -médulo y componentes real e imaginaria—

en el caso 1, con A = 5A y distintos valores de aceleracion.

57




Figura 5.6 Perturbaciones de la velocidad -médulo y componentes real e imaginaria—
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en el caso 3, con A = 5A y distintos valores de aceleracion.
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Puede observarse como los modos inestables presentan una tendencia a ser mas
activos del lado de la magnetopausa cercano al Sol a la latitud mas alta. En el caso 3 el
campo geomagnético es considerablemente mas débil que el campo en la magnetovaina,
y se manifiesta aqui un angulo de cizalladura magnética de 21°. La velocidad es
préacticamente ortogonal al campo geomagnético. Por lo tanto, la orientacion de k mas
favorable para la actividad KH es cuando k es ortogonal a By, porque asi se minimiza
el efecto estabilizador de las tensiones magnéticas. En ese caso quedan tensiones
magnéticas residuales en la regidn interna, cuya actividad se ve reducida respecto a la
que se desarrolla en la regiéon mas cercana al Sol. La orientacién k normal a By,
consigue al mismo tiempo conservar una sustancial proyeccion de vy sobre k, puesto
que cos 21° = 0.93. Estas peculiaridades explican la intensificacion de la perturbacion
vy, del lado de la magnetovaina.

Las figuras 5.8-5.9 muestran las autofunciones de las perturbaciones del campo
magnético para los casos 2 y 3, para modos KH puros y acoplados con efectos RT
cuando la magnetopausa se acelera hacia el Sol. La normalizacién, en este caso
indirecta, es v(0) = 1 (vi, = U.). No hay, practicamente, perturbaciones del campo
magnético en el caso 1, porque aqui kmax €s ortogonal simultdneamente a Bg; y Boz, y
este caso es equivalente a una configuracidn hidrodindmica pura.

La figura 5.10 corresponde a las amplitudes de las perturbaciones de la densidad
en los modos mas inestables de cada caso, es decir cuando la frontera se mueve en
direccion al Sol. También se presentan las autofunciones para las dos latitudes menores
con una magnetopausa estatica o en movimientos en la direcciéon Tierra-Sol en ambos
sentidos.

La configuracién modelada y sus resultados se pueden aplicar a eventos donde el
IMF permanece con orientacién norte por un tiempo prolongado, como los que se
observan durante algunas etapas del pasaje de eyecciones de masa coronal por el
entorno espacial terrestre. Sobre este punto volveremos en el capitulo 7. El modelo
estudiado en este capitulo, incluye efectos de aceleracion y, por lo tanto, puede tomar en

cuenta cambios de la presidon dinamica del viento solar durante el periodo observado.

59



Real (b)

05

04

03

02

0.1

0.0

05
04
03
02
0.1
0.0
-0.1
-02
-03

" Td
y
L 2 - AL B R
RSN ARG ) aiiett :. ......... o4
[eaprmnsagges R CEEO T SRR TR, (L) SR - 03
- B2 -1 02
BRI A A L. s S s 401
- SRRLER SURREEE TEPE S ; 0.0
' =S S A -0.1
i AL B Geeeid 02
: ! : : : .. : :
| I Y (O ) {5 T R BB RS : i ) 03
-3 2 -1 0 1 2 3 -3 -2 -1 2 3
n n

(¢) Bewy

Figura 5.8 Perturbaciones del campo magnético -médulo y componentes—

(]

Real (b)

en el caso 2, con A = 5A y aceleracion positiva (MP hacia el Sol) o nula.

LI (e ) [ ] R [ frm ot

T VANS! RUNERY SREY AR TRGE | R PO (r |G-}

0.7

1.8

35

6.5

11

19

>4

i Ly T R R ot

=R

T

T

T

T

T

T .

T

T

I..

2L

-3

2

n

(g) 3ew

Figura 5.9 Perturbaciones del campo magnético —-médulo y componentes—

en el caso 3, con A = 5A y aceleracion positiva (MP hacia el Sol) o nula.

60




Caso2 —---- Caso3

----Casol

Lo I BRI BT B i S e

L

Ief

Imag(p)

=] o
T2 0w ao TR RS o QXY % R9w
T T L IS L e
r R
v 4
PP
-
(=] 4 Ll
4 M -
- > - Ry
{ : h
) H .
A 1 - 4 - o 4
s ! i
I e Ly J o M I o L B e s HPShen )
P PR P P PR P B Y Pkl I SO S Y I ISYIN DAY (YR [
__-_- -—-_4‘—‘4\ T _—-
T AR e o) L 5 —en
m { = L 4
R P S N A~ - —~
— b+ —
o - 4
Kg. e
! o L - CHES S A o
|
i L 4
— -
! _ - -
o~ - —
o ’ .
A 4
% L 4
1 R IIC R wi
_l,,..A....”...“......,..I.;... - Fatnesie apt e —
Y 0P T e T Lo P Pl S Y T
T NO ®O T NO S 6T O ®o N O NN T O ®OoN
- = DR B e =9
(ke

i

-12

ey

(9)Beuy

= 5A.

Figura 5.10 M6dulo de las perturbaciones de la densidad con A

61



6 Estabilidad de modos Kelvin-Helmholtz en configuraciones

de contracorriente en la magnetopausa diurna

El objeto examinado en este capitulo es una configuracion excepcional de flujo
de plasma, en la cual se desarrollan movimientos de capas de la magnetovaina y de la
magnetosfera (adyacentes a la magnetopausa) con direcciones opuestas. Estudiamos la
Jinfluencia de estos flujos sobre la estabilidad del frente de la magnetopausa y la posible
formacion de modos KH, también aqui a partir de modelos con perfiles continuos tipo
tangente hiperbolica. Los datos observacionales corresponden a las mediciones del
satélite ISEE 2 durante un cruce de la magnetopausa el 11 de Noviembre de 1979 [Le et

al., 1994].

6.1 Formacion de flujos de contracorriente en la magnetopausa

La configuracion de flujo de contracorriente que se produce cuando capas de la
magnetovaina y de la magnetosfera adyacentes a la magnetopausa se mueven en
direcciones opuestas, tiene caracteristicas excepcionales. Estas estructuras son
ocasionalmente observadas en cruces de satélites por las regiones ecuatoriales diurnas
para IMF norte. El fuerte gradiente de velocidad parece propenso a desarrollar
inestabilidades del tipo KH. Sin embargo, ciertas caracteristicas del campo magnético y
del campo de velocidades pueden impedir esta actividad, y es necesario un analisis mas
detallado a fin de evaluar la estabilidad de la configuracion. Song y Russell [1992] han
propuesto un modelo para la formacion de la region subsolar del LLBL. correspondicnte
a configuraciones donde el IMF esta orientado norte. A partir de su estudio se desprende
la plausibilidad de la formacion de flujos de contracorriente en las capas adyacentes a la
magnetopausa. Segun estos autores los flujos se originan por reconexion a altas
latitudes, mas alla de las cispides, como esquematiza la figura 6.1.

El viento solar que fluye cerca de la magnetopausa trata de eludir el obstaculo
que representa esta barrera. Bajo la condicion de congelamiento de las lineas de campo
magnético, las mismas son distorsionadas y arrastradas lejos de la region del punto de

estancamiento —punto subsolar, SS en la figura 6.]1. Todos los tubos de flujo del viento
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solar se desplazan rodeando la magnetopausa rapidamente, excepto el tubo de flujo que
pasa por el punto SS. Dado que este tubo de flujo se mueve en forma mas lenta en
relacion al campo geomagnético, tiene mdas tiempo para interactuar y permitir el
desarrollo de inestabilidades asociadas con la reconexion. Puesto que en las
configuraciones IMF norte, los campos magnéticos interplanetario y geomagnético son
paralelos en la region diurna y antiparalelos del lado nocturno, la reconexion tiene lugar
en los tubos de flujo cercanos al punto de estancamiento a altas latitudes, marcado con
una cruz en la figura 6.1.a. La porcion del tubo de flujo reconectado del lzdo de la cola
es arrastrada hacia atras, debido tanto a la tension magnética cuanto al flujo del viento
solar. La porcidn restante del lado diurno sufre una contraccién hacia las bajas latitudes
también debido a la tensién magnética. El tamafio del tubo de flujo reconectado se
reduce y comienza a ser asimilado dentro de la magnetosfera, como representan las
figuras 6.1.b-c. El proceso dindmico de acortamiento que se produce genera

movimientos de plasma opuestos al flujo de la magnetovaina.

Magnctopausa
Viento Solar
[
——
——

Frentes de
expansion

(2)

MP

(b) (©

Figura 6.1 Reconexion a altas latitudes. Modelo de Song y Russell [1992].



6.2 Observacion satelital: el evento del 11 de Noviembre de 1979

Para el estudio de la inestabilidad KH en este tipo de configuraciones tomamos
valores de densidad y de campos de velocidad y magnético en la region de transicion de
la magnetopausa empleando los parametros de un evento particular, que presentamos en
esta seccion. Las observaciones del satélite ISEE 2 durante el cruce de la magnetopausa
del 11 de Noviembre de 1979, 22:25-22:52 UT [Le et al., 1994], corresponden a una
configuracion con las caracteristicas mencionadas, i.e., flujo de plasma en movimiento
con direcciones opuestas. En este mismo capitulo vamos a explorar también otros
escenario introduciendo variantes en los parametros fisicos respecto de los del cruce
mencionado que se toma como guia.

La figura 6.2 bosqueja la trayectoria del satélite en el periodo 21:30-23:30 UT,
en los planos XY y YZ, coordenadas GSM (Geocentric Solar Magnetospheric System)
—para informacion de los sistemas de coordenadas, ver apéndice 2— y la posicion
promedio de la magnetopausa en el plano XY. La posicion (GSM) del satélite a 22:30
UT es (8.58, -0.63, -1.96) Re.

A9
L
2\
v
~

X 3

Magnetopausa

1Ry

)
Y

Figura 6.2 Trayectoria del ISEE 2, 21:30-23:30 UT, 11-XI-79. Ry = 6400 km.

La figura 6.3 corresponde a parte de los registros del satélite, publicados por Le
et al. [1994). Del panel superior al inferior: médulo del campo magnético, |B| (nT),
densidad de protones, Np (cm™), y la componente z del campo de velocidades, Vz
(kmvs), respectivamente, durante 40 minutos que contienen el intervalo de interés para
el modelado del flujo de contracorriente. La resolucion temporal es de 4 s para los
registros de campo magnético y de 12 s para los restantes (alrededor de las 22:26 UT

hay una interrupcion de los registros). La configuracion parece, a primera vista, muy
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propicia para el desarrollo de la inestabilidad de KH. La maxima velocidad del flujo —

alineada con el campo- alcanza velocidades de 150 km/s apuntando al norte del lado de

la magnetosfera, mientras que hacia el lado del Sol la misma alcanza valores de 60 km/s

pero con orientacion sur. El shear de campo magnético tangencial a través de la MP es

de solamente 5°, y se registra un salto en los valores de su médulo de 16 nT. Estas

variaciones, junto a la del salto de densidad, que pasa de 15 a 7 particulas por ¢

producen en una longitud tipica de A =300 km.

Magnetovaina

A

Magnetosfera

m°, se

120 [ T T T T T Y T T T T
IBI 100 jren gy
(n”T) 80t \ s

ol 1o o 4y

0T T T T
Np

0 L 1 Il 4 | A i A Il | B 4

ema) TN ety A

100 - \
Vz i / J\JM/\/\/"\

(kmvs) O
g0 B L !

2220 2230 2240
November 11, 1979

Universal Time

Figura 6.3 Registros satelitales ISEE 2. Adaptado de Le et al. [1994].

6.3 Modelado de la configuracion

v

Desarrollamos el modelado de esta configuracion sobre la base de lo establecido

en los capitulos 2 y 5. Proponemos un tratamiento de la KH con la MHD ideal para un

en sistema no acelerado, g = 0. Estamos interesados en el espectro correspondiente a los

modos KH puros. El sistema de ecuaciones (2.24, 2.31. 2.32), se reduce a
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Dlpy(wDv,, -v,, D |- k*p,ov,, = 4—ln[F(k2 -D*)B, +(D*F)B,],  (6.1.9)

@B, + Fv,, =0, (6.1.b)

iop, =v,, Dp,, (6.1.c)

donde m=w-v,-ky F=B,-k.

La resolucién numérica estd basada en el esquema matricial de diferencias
finitas del espectro, expuesto en la seccion 3.2. Las escalas de densidad, velocidad y
campo magnético utilizadas para adimensionalizar (6.1) corresponden a valores
caracteristicos del plasma de la magnetovaina en zonas alejadas de la magnetopausa,

esto es

Pc = pO(y-m);U = vO(y—no);B = BO(y—m)’

cuyos valores medios estimamos como 15 part/cm®, 60 km/s y 90 nT, respectivamente,
de acuerdo a las observaciones del satélite en el evento mencionado. La escala de
longitud, L=h esta dada por el espesor A de la magnetopausa, donde
A=2h=300km. En este modelado enfocamos la atencién sobre la regiéon del
gradiente de velocidad (cerca de 22:25 UT) y vamos a ignorar otras peculiaridades del
perfil de velocidades observado.

La configuracion de equilibrio esta representada por perfiles del tipo tangente
hiperbdlica para la densidad, el campo de velocidad y el campo magnético centrados en
la regién donde ocurre la contracorriente. El eje z local es paralelo a los campos
vectoriales (velocidad y geomagnético) en el interior de la magnetosfera, y el eje y es
normal a la lamina de corriente que representa la magnetopausa. El campo de velocidad

(adimensionalizado) tiene componentes

Vox =0.5-seny, - [+ tanh(y)], (6.2.2)

Vo, = 0.5-(rv+cosy,,)—05-(rv—cosy,, ) tanh(y), (6.2.b)

donde y=y/h, gy, es el angulo que forma el vector velocidad de la magnetovaina

lejos de la magnetopausa, y—0, con el eje z y el parametro rv es la relacion entre el
moédulo de la velocidad de la magnetosfera con respecto al médulo de la magnetovaina
en la zona donde se modelan como constantes (|y| >>1). En esta expresion esta tenido en

cuenta un shear en la velocidad. Para una regién de la magnetopausa alrededor del
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mediodia, suponemos una contracorriente pura y por lo tanto y_ =180°. En el caso

particular en estudio, rv =150/60, segiin mencionamos en la seccion anterior.

Para regiones mas alejadas del mediodia (e.g., 10 horas tiempo local) tendremos
en cuenta cierta cantidad de shear utilizando la informacion del modelo de Erkaev
[1988], ya empleado en el capitulo 5. Para las 10 horas tiempo local estimamos

V,, =160°, y mantendremos el mismo valor de rv.

Las componentes (adimensionales) del campo magnético son

by, =05-seny, -[1+ tanh(y)], (6.3.2)

by, =0.5-(rb + cosy,, )—0.5- (b — cosy,, )- tanh(y), (6.3.b)

donde, en forma aniloga al campo de velocidades, definimos el angulo vy, y la

relacién entre los médulos de campo magnético rb, cuyos valores numéricos son 5° (12
horas) 6 15° (10 horas —estimados a partir del modelo de Erkaev [1988]) y 74/90,
respectivamente.

El perfil de densidades (adimensionalizado) esta definido por
Po =0.5-(1+rd)+0.5-(1 - rd) - tanh(Ay/3), (6.4)

donde el parametro rd que establece la relacion entre las densidades a ambos lados de la
magnetopausa toma el valor 7/15 en el evento de referencia. En esta expresion, &
corresponde a la escala de longitud de la densidad que, segin encontraron Eastman et al.
[1996] podria ser menor que la escala de longitud, A, de la lamina de corriente (ver mas
adelante, secciéon 6.4.c). En lo que sigue vamos a mostrar resultados para A=38 y
A =58 . También vamos a comparar resultados para rd = 1 (densidad constante) con los
resultados correspondientes al valor observado, a fin de poner en evidencia el efecto de
la variaciéon de densidad en la inestabilidad KH.

La relacion entre la longitud de onda de la perturbacion, A, y el espesor de la
magnetopausa esta dada por el parametro a =k -h, esto es A =7nA/a . La frecuencia

adimensional, queda definida por ® = wh/ v, _,., de modo que identificamos la tasa de

crecimiento de la inestabilidad con el parametro
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p=Im —2 | (6.5)
Vo(y—»w)

Un pardmetro adimensional significativo en el analisis del fenémeno considerado es el

valor del nimero de Mach Alfvénico, para regiones de la magnetovaina alejadas de la
magnetopausa, definido por

U | Vo(y—0) |
— . 6.6
\4 B / l41't Plz (6.6)
A 0(y—>o) Po(y )

MA=

Para los datos del evento del 11 de Noviembre de 1979, este nimero tiene un valor bajo,

de 0.14 aproximadamente.
El sistema de ecuaciones (6.1) para el problema del autovalor @, una vez

adimensionalizado, es
[ 50Gla2 -5?)-poG" - 505" + oGOy + Mu2[Flo? ~B2)s+ 7] =
= |- Bola? - D2 )+ 5B,
—-Fv+Gb=0ab,

-ipiv+Gp=06p, (6.7)

donde D=d/dy,

vo -k =a-0.5-{cos(y,)-[1 + tanh(y)]+ rv-cos(y,, ) - [l - tanh ()},

QN

> C|>

F=C"Bg-k=a-05-{cos(y)-[1+tanh(y)]+rb-cos(y ) - [l - tanh() ],

con y . angulo entre el vectorde ondayelejez, y,, =W, Yo ¥ Vi =Wp —Vi-

En el sistema (6.7) estan denotadas las funciones incégnitas adimensionales por

bl}’,p__.&.

v=m b=—
u’ B Pc

Los resultados numéricos que vamos a presentar a continuacion indican que las
tensiones magnéticas son suficientes para estabilizar la configuracion. Se puede

representar la fuerza de estas tensiones con el valor de 1/Ma. En la proxima seccion
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investigaremos la incidencia de este parametro y vamos a establecer condiciones para
que la inestabilidad KH pueda desarrollarse en configuraciones similares a las

modeladas aqui.

6.4 Resultados numéricos

6.4.a  Region cercana al mediodia. Modelo de magnetopausa sin espesor

De tomar un modelo donde la magnetopausa tiene espesor nulo, A = 0, el
esquema correspondiente a los campos vectoriales de la configuracion de equilibrio,
indicando con los subindices 1 y 2 a las magnitudes correspondientes a la magnetovaina

(y > 0) y a la magnetosfera (y < 0), respectivamente, esta dado en la figura 6.4.

A

A

k Yyz Vo2

<
i \Ilk$ Vo1

At

Figura 6.4 Esquema de campos vectoriales con una magnetopausa sin espesor, A=0.

La relacion de dispersion correspondiente a las inestabilidades de KH y RT

combinadas es
1
po1(@-k-vo)? +pga(@-k-v)® +(po; — P02 )&k = ym (k-Bg)? +(k-Byp)? |- (6.8)

Para los modos KH puros, g = 0, la tasa de crecimiento de la inestabilidad que se

obtiene de (6.8) es
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kVOI £ £ 2
Im(w) = ml ~rd| cos(k; vy ) —rvcos(k;vgy) | +

s s 172
+(1+rd)M A_z[cosz(k;B01)+rbzcosz(k;Boz)}} . (6.9.2)

Z
Para el flujo de contracorriente (v,;Vq,) =180°, entonces

1/2
k 4 Z - Z
Im(e) = I"—OLIm(— rd cos? (k; vy ) (1 +1v)> -t—lir—g[cosz(k;Bm)+ rb*cos? (k; By, )D
+r MA

(6.9.b)

Con respecto a esta disposicion del flujo, el factor desestabilizador

2 £ 2
—rdcos (k;Voz)(l'l'rV) ,

se hace maximo al tomar k en la direccién paralela al flujo. En cambio, el segundo

término de (6.9.b) es un factor estabilizador,

1+rd

2
A

2.5 2 2.4
cos“(k;Bg )+ rb“cos®(k;Bgy) |,

y para un dado M, y para angulos pequefios entre Bg, y By, se hace maximo al tomar k
paralelo al campo magnético. Asi, si los campos magnéticos estuvieran alineados entre
si y también con el flujo, seria imposible que la configuracion resulte inestable,
cualquiera sea la direccion de k y el valor de los restantes parametros del sistema. Si, en
cambio, hubiera shear de campo magnético, para el mismo flujo, la posibilidad de la
inestabilidad dependera fuertemente del valor de Ma.

Aplicando (6.9) al caso de contracorriente en la magnetopausa a las 12 horas con
v, =180°, y,, =5°, rv=150/60, rb = 74/90, rd = 7/15, A = §, la configuracién resulta

estable si Ma < 0.147. Por debajo de este valor critico, no hay orientacioén del vector de
onda que haga la configuracion KH inestable debido a la intensidad de las tensiones
magnéticas. La figura 6.5 muestra como va cambiando la orientacion del vector de onda
de maxima tasa de crecimiento, Kmax, de acuerdo con el incremento de 1/Mj
(manteniendo rb constante). Puede observarse que, cuando el campo magnético es débil

la inestabilidad de mayor crecimiento se desarrolla paralela al campo de velocidades.
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Este resultado estd de acuerdo con el estudio hidrodindmico puro sin presencia de
campo magnético, M4 — . A medida que el campo magnético crece (rb constante),
se produce un giro en la orientacién de Kmay, €l cual tiende a presentarse perpendicular
al campo magnético mayor (suponiendo que el angulo de shear es pequefio) que en este
caso es el correspondiente a la magnetovaina. Este comportamiento es el mismo
cualquiera sea la longitud de onda y puede observarse que el cambio de orientacién

presenta su mayor variacion para valores de Ma™' entre 1.4 y 1.6 (0.62 <M, < 0.71).

180

T L SV, I I

0.5 1.0 1.5 20
VU

Figura 6.5 Orientacion de la perturbacion de maximo crecimiento, i, para una

magnetopausa sin espesor, en funcion de V /U = M

Pero esta discusion que corresponde al limite A—o0, es so6lo una orientacién para
comprender cualitativamente este efecto. Tenemos que investigar ahora que sucede con

los perfiles continuos y A/A finito.

6.4.b  Region cercana al mediodia. Modelo de magnetopausa con espesor

Presentamos aqui los resultados del analisis numérico de los modos KH para la
contracorriente de acuerdo con el modelo de magnetopausa con perfiles continuos de

espesor finito, presentado en la seccién 6.3, para una serie de valores de Ma.
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Las tasas de crecimiento maximas de la inestabilidad (p = pmax) que se muestran
en la figura 6.6, aumentan con A/A para un Mj fijo, y disminuyen con M, para una
relacion constante A/A. Los valores maximos que se presentan pueden tener distintas
orientaciones del vector de onda sobre el plano (x, z), tal como se ha discutido en la Sec.
6.4.a, con la diferencia que ademas hay una dependencia de la orientaciéon con la
longitud de onda. Los efectos de estabilizacién para M, bajos aparecen primero para
longitudes de onda chicas. Para campos magnéticos débiles, kmax resulta paralelo al
campo de velocidad y, aumentando las tensiones magnéticas Kmax Se orienta
perpendicular al campo magnético (siempre que la cizalladura sea pequefia). Este
comportamiento es cualitativamente similar al representado en la Fig. 6.5, pero ahora
hallamos que el gradiente de giro de Kmax €s mas pronunciado a medida que las

longitudes de onda se hacen comparables con A.
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0.00 ¢

Figura 6.6 Tasas de crecimiento maximas en funcién de A/A con A =9, rd =7/15, 12 h.
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Por ejemplo, para Vo ~ U (M ~ 1) y A/A = 3.5, resulta kpax L Bo; en cambio,
para A/A > 6.0, knmax €s casi paralelo a vg. Para valores de V que superan 1.5 U (M, <
2/3) encontramos que kmax L By en todo el rango A/A de la Fig. 6.6. El tiempo de
crecimiento de la inestabilidad, 1, para campo magnético débil (Ma — o) y para A/A =
6.5, por ejemplo, es del orden de 7.5 segundos. Este valor aumenta a 18 s cuando Mu =
1. Para valores de M > 0.83, no supera el minuto, en cambio a M = 0.5 le corresponde
un tiempo de crecimiento de 3.5 min. Este tiempo supera la hora para valores de Ma
menores que 0.31. Hemos destacado los resultados para A/A = 6.5 porque corresponden
al cociente A/A con mayor tasa de crecimiento cuando los campos magnéticos son
débiles.

En las figuras 6.7 y 6.8 presentamos las autofunciones —amplitud y componentes
real e imaginaria- correspondientes a las perturbaciones de los campos de velocidad y
magnético (componentes y), respectivamente, para distintos valores de Ma y A/A = 6.5.
Las mismas estan en funcion de la variable independiente m, utilizada en la resolucion
numérica; esta adjunta en la misma figura la escala de y (el vinculo es1=1-¢™ cony

>0,n = e’ -1 cony < 0). Estan normalizadas de modo que la componente y de las
perturbaciones del campo magnético, b, valgan 1 en el origen, como se ve en la Fig. 6.8.

En la Fig. 6.7 las autofunciones de la velocidad nos muestran que la
perturbacion se manifiesta para valores de y, positivos y negativos, o sea, a ambos lados
de la magnetopausa a distancias comparables con su espesor y aun mayores. Sin
embargo, se puede observar la fuerte asimetria que presentan las autofunciones de la
velocidad conforme las tensiones magnéticas superan la intensidad del flujo. A medida
que My decrece, la actividad KH tiende a localizarse en la region del lado interno, es
decir del lado de la magnetosfera terrestre. En cambio, las perturbaciones del campo

magnético presentan pequefias sélo pequefias modificaciones de un caso a otro.

La configuraciéon del evento del 11/X1/79 que corresponde a Ma = 0.14 resulta
estable para todas las longitudes de onda estudiadas. Esto es debido a la combinacion de

tensiones magnéticas fuertes con el paralelismo de vo y Bg en esta circunstancia.
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Figura 6.7 Perturbaciones de la velocidad -médulo y componentes real e imaginaria—

con distintos Ma, con A =6.5A, A=3, rd=7/15, 12 h.
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Figura 6.8 Perturbaciones del campo magnético -médulo y componentes real e
imaginaria— con distintos Ma, con A = 6.5A, A =8, rd = 7/15, 12 h.
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6.4.c Comparacion con regiones alejadas dos horas del mediodia y otras

variaciones

Al observar la ubicacion del satélite durante el evento del 11/X1/79 (Fig. 6.2),
cercano al plano del ecuador en la regién del mediodia, surge el interrogante si el
desarrollo de la inestabilidad fuera posible en regiones vecinas. Regiones donde todavia
sea plausible la presencia de la contracorriente en el BL, pero donde vy haya adquirido
una componente este-oeste apreciable. En la zona de las mediciones (~12 h) el flujo es
aproximadamente colineal con el campo magnético. Esto posibilita la estabilidad de la
configuraciéon incluso para tensiones magnéticas menos intensas que las del caso
analizado. Alejandonos del punto subsolar hacia los flancos, la velocidad en la
magnetovaina aumenta Yy la orientacion de los campos vy y By cambia, por ejemplo es
esperable la aparicion de una componente vy,. El acentuado paralelismo entre velocidad
y campo magnético de la configuracion de la seccion 6.4.b disminuye apartandonos del
mediodia, y entonces es posible que eventos de contracorriente resulten inestables.

Nos proponemos examinar esta cuestion alejandonos hasta 2 horas al oeste (o al
este) y variando los parametros registrados el 11/X1/79, de acuerdo con los coeficientes
del modelo de Erkaev [1988]. Haremos las siguientes hip6tesis. Vamos a suponer la
misma intensidad para el flujo de contracorriente. Vamos a indicar los resultados
obtenidos para este nuevo caso con la denominacién 10 h para distinguirlo del primer
caso analizado (12 h). Con esta nomenclatura indicamos también las posiciones

respectivas —en hora local- sobre el frente de la magnetopausa de las dos regiones

estudiadas. Como ya anticipamos en 6.3, a 10 h le corresponde vy _ =160" y vy, =15°,

que sefialan la presencia de un shear en el campo de velocidades y también un aumento
del shear en el campo magnético.

En la figura 6.9 presentamos las tasas de crecimiento de la inestabilidad KH
cuando se considera el modelo dado por las Ecs. 6.2-6.4, donde elegimos dos perfiles
para la densidad. En un caso la densidad es constante, rd = 1, y en el otro caso
empleamos el perfil variable de tangente hiperbolica con rd = 7/15. Se dan los
resultados para las dos posiciones 10 h 'y 12 h, para facilitar la comparacion, tomando A
= &. Los resultados numéricos presentados son los correspondientes a una longitud de

onda particular, igual a 6.5 veces el espesor de la region de transicion, A/A = 6.5.
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Ademads en esta misma figura, se presentan las tasas de crecimiento para el caso
A = 58y rd=1/15 para la posiciéon 12 h. Como ya mencionamos, variamos la escala
de longitud de la densidad tomando 8 = A/5 motivados por los resultados de la
investigaciéon de Eastman et al. [1996]. Estos autores realizan un estudio estadistico
basados en datos de alta resolucion de particulas y campos de 235 cruces de satélites
con la magnetopausa en la regién subsolar registrados por el ISEE 2 y 12 por el
AMPTE/CCE, en los cuales no se observa la formacion de un BL. Estos eventos son
denominados de magnetopausu pristina. Especialmente para cruces en las cercanias del
mediodia local encuentran que la magnetopausa exhibe, frecuentemente, gradientes y
estructuras finas en escalas de longitud mucho menores que la escala de longitud
correspondiente a la lamina de corriente propiamente dicha. En particular, mencionan
que la caida de nivel de la densidad entre los valores de la magnetovaina y los
correspondientes a la magnetosfera presenta una escala de aproximadamente el 20% del
ancho de la magnetopausa en regiones del interior de 1 hora de tiempo local del punto
subsolar. Asi, vamos a considerar en nuestro estudio una cuestion adicional (dejando en
segundo plano el efecto de la contracorriente): la influencia de una escala de longitud
menor de la variacién de la densidad con respecto a la escala de longitud de variacion de
los campos de velocidad y magnético.

Se evidencia en la figura 6.9 la tendencia hacia la estabilizacién con Ma
decreciente. La reduccién de la inestabilidad KH es menos efectiva para el caso 10 h.
Esto se debe a que, en esta posicion, la velocidad presenta una componente normal al
campo magnético mayor que cerca del mediodia. No obstante, para Ma << 1
encontramos que aun apartados de las 12 h, la magnetopausa es también estable, a pesar
de la componente de velocidad este-oeste adicional en esta posicion. La confrontacion
entre el tratamiento con densidad constante y los modelos mas realistas con variaciones
en la densidad, puede observarse en las menores tasas de crecimiento de este ultimo
caso. Notese, sin embargo, que los cambios tienden a desaparecer para Ma >> 1 cuando
A = &. Considerando ahora la influencia de la escala de variacion de la densidad,
podemos observar que para el caso A = 5§, tenemos algunas diferencias en las tasas de

crecimiento correspondientes a A = § para valores altos de M, en la posiciéon 12 h.
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En forma anéloga al caso 12 h (Figs. 6.7 y 6.8), presentamos las autofunciones
correspondientes a las perturbaciones de los campos de velocidad y magnético en las
figuras 6.10 y 6.11, respectivamente, en la nueva posicion —caso 10 h, para distintos

valores de M, manteniendo constantes A/A =6.5,A=8yrd=7/15.

A fin de facilitar la comparacion de las autofunciones correspondientes a las dos
regiones estudiadas, a los perfiles con densidad variable 6 constante, y con espesores
que verifican las relaciones A = § 6 A = 58, mostramos en las figuras 6.12 y 6.13 las
amplitudes de las perturbaciones (velocidad y campo magnético) para las cinco
configuraciones estudiadas con A = 6.5 A, rv = 150/60 y con M, tomando los valores 4,
1,2/3, 172.

Las perturbaciones para densidad constante se mantienen aproximadamente
simétricas de ambos lados de la magnetopausa y no se presentan sustanciales diferencias
para las dos posiciones, 12 h 'y 10 h, excepto para valores muy chicos de Ma. A las 10h
se mantiene la asimetria en las perturbaciones de la velocidad con rd = 7/15 respecto del

mediodia.

Resulta interesante mencionar que, en el sentido de la problematica tratada en
trabajos observacionales recientes (ver Sec. 4.3) acerca de cual frontera es KH inestable,
la magnetopausa o ¢l IEBL, los resultados obtenidos en este capitulo, contrastan con los
resultados del capitulo anterior. Asi, mientras que las configuraciones excepcionales de
flujo de plasma en contracorriente aqui analizadas presentan, para M < 1, una mayor
actividad KH del lado interno (mas cercano a la magnetosfera propiamente dicha), para
las configuraciones estudiadas en el Cap. 5 de magnetopausa en condiciones normales
para IMF norte, la inestabilidad KH resulta mas activa del lado del lado externo (hacia

la magnetovaina propiamente dicha) al aumentar la latitud.
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6.5 Interpretacion tedrica: extension magnetohidrodinamica del Teorema

de Howard

A fin de interpretar, en forma cualitativa, la estabilizacion de los modos KH en
los escenarios de la magnetopausa que examinamos numéricamente, realizamos un
analisis mas general sobre los factores estabilizadores presentes en la configuracion.

Para simplificar el sistema de ecuaciones (6.1), definimos la variable
desplazamiento del plasma como

g=ily (6.10)
(0]
Incorporamos, nuevamente, la presencia de una gravedad g no nula adicionando el

término (ik’p1g) en (6.1.a). Las ecuaciones (6.1.b-c) se transforman en
B, =iF(, (6.11.a)
p, ==CDp,. (6.11.b)
Combinamos (6.10-11) con (6.1.2) para obtener una ecuacion para &,

D(HDG)-k*(H + g Dp,); =0, (6.12)

donde H =p,®’~F?/4n. Observamos que si el factor gDpo es nulo, (6.12)

corresponde a una forma autoadjunta.
Representamos las proyecciones de las velocidades de la configuraciéon de

equilibrio sobre la direccion del vector de onda por

V) =2y ()=ve k. 6.13)
4mpo(2)

Con esta notacion, resulta
H = kzpo[(c v, 0f Vi (y)] = k’pofl,
yla magnitud relacionada a la frecuencia corrida Doppler

0] )
—=C-V, donde C = -~
. . () donde p

., .
+17=Cr +1ic,.

I

La ecuacion que rige el desplazamiento (6.10) es
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Dpo ADG)~ (k*po H + gDpy)g = 0. (6.14)

Dado que los perfiles correspondientes a la configuracion de orden cero que
estudiamos en el modelo son del tipo tangente hiperbolica, en regiones alejadas de la
central (fuera de la localizacion de la magnetopausa) los campos de velocidad y
magnético y la densidad permanecen constantes. El comportamiento asintdtico del

desplazamiento del plasma en dichas regiones responde a
D*¢-k*¢ =0,
asociado a un decaimiento exponencial.
Para una orientacion definida de k existe un valor méximo y un valor minimo de

V2(y), a los que denotamos con Voin(k) y V)45 (k) , respectivamente. Para el andlisis

elegimos el supremo y el infimo de este conjunto para todas las direcciones posibles de
k. Multiplicamos (6.14) por la funcién conjugada &', e integramos por partes para

obtener
jMﬁdy+jdygdﬁ|Q|2=o, (6.15)
dy

2

donde M = po[ a5
dy

+k2 € |2J es una funcién definida positiva. Dado que se satisface

que

A =le,-v, 0 (2 +vZ )+ 2icile, -v, ),

las componentes real e imaginaria de (6.15) son, respectivamente,
d
IM[(cr v, of -2 v <y))]dy + IdygdL)f’l g2 =0, (6.16)

2ic; [Mle, ~v, )y =0. (6.17)

De la ecuacion (6.17) deducimos que si ¢; # 0, entonces ¢, cae dentro del

intervalo de variacién de V, (), esto es que ¢, € (V,;,3V)4y) ¥ verifica que
¢, [dyM = [ayMV, (y). (6.18)
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De (6.16), deducimos que IM[c +c + VA,( }iy Mszdy+ Idygd7p°— | . A partir
y
de la desigualdad

JaMlV, )=V min W )~V D)<

y de (6.18), obtenemos que
2 2
J’dyM{[c, —%(V,,,,." +Vyux )] -B (VM,, x =Vomin )] +c,-2} <-[dvMVi. (6.19)
J

En el caso hidrodindmico puro, ¥}, =0, (6.19) se reduce a

jdyM{I:c, —%(Vmin +Vyux )]2 —[—;—(VMAX —Vm,-,,)]2 +c,-2} <0.

Siendo M definida positiva, resulta que

|:C, _%(Vmin + VMAX )]2 +ci2 s [%(VMAX - Vmin )]2 > (6.20)

expresion correspondiente al Teorema hidrodinamico de Howard [Drazin y Reid, 1981]
que indica que para ondas inestables, con ¢; > 0, el complejo C esta restringido a tomar

valores dentro del semicirculo que define (6.20). Asi, |c| estd contenido en un
- o _ 1 0
semicirculo con centro en m,,, +VMM y radio r—E Viv =Voin ), 1o que

asegura que
e, 3 Ve ~V20)

En presencia de campo magnético, obtenemos que

1 2 1 2

2 ,2
[Cr —E(V”'i" +Vmax )] +ep < [E(VMAX ~Vinin )] - <" .4g>, (6.21)
donde la magnitud no negativa

»

IdyMVAk
<V4I\> J'dyM

limita el radio del circulo (6.20), segun esquematizamos en la figura 6.14.
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Figura 6.14 Reduccion del semicirculo del Teorema hidrodindmico de Howard en

presencia de campo magnético.

La estabilizacion de los modos KH que examinamos numéricamente en la
seccion anterior puede entenderse, cualitativamente, en términos de la ecuacion (6.21).
De ella, se sigue que para los modos inestables, el valor caracteristico C esta restringido

dentro de un semicirculo (¢>0) centrado en (1/2)(VmintVaax) con radio

mi

1/2
R= {[o.s(ym x =V min )]2 <V} >} . Cuando la intensidad del campo magnético aumenta

con respecto al campo de velocidad (lo cual corresponde a valores decrecientes de Mp)

es posible que aparezca una tendencia a valores mas chicos del radio R, puesto que
y2 i, .
<V4 > no puede ser nulo para campos magnéticos con cizalladura. Esto es, la

estabilizacion puede visualizarse como una reduccion del circulo de inestabilidad para

nuimeros de Mach Alfvénico pequefios. Asi, de existir un valor

m

min{< V}, >}, = <Vj)min que supere (VMA,\’ -V, ,-,,)/2, la onda resulta estable y

aparecera un corte en la curva de inestabilidad.

Podemos formalizar nuestros resultados en el siguiente teorema, cuya

demostracién hemos desarrollado a lo largo de esta seccion.
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Sea C=c, +ic; con c,=Re(w/k) y c;=Im(o/k). Sea también

V) =[Bo/ampo) | K7k ¥ V,(3)=vo -kIk, donde Bo(y), vo(y) son perfiles

arbitrarios tales que para cada orientacion de k existe un mdximo y un minimo,
denotados por Vimax(k) ¥ Vmin(k), respectivamente. Hdllese Vyyx como el mayor de

todos los Vyux(k), y Vmin como el menor de Vpin(k), sobre todas las direcciones posibles
de k. Definase <V}k> = IdyMV}k / IdyM ,con M= po(y)(lDQI2 +k2 ¢ |2). Se puede
demostrar que

[e7 =~/ DWin +Visar I + 7 <[/ DWrgax Vi F = (Vi) = R

De agregar la presencia de un campo gravitatorio en la direccion y, ya sea real o
ficticio, aparece un nuevo factor que amplifica o reduce el radio del semicirculo (6.21),
en funcion del signo de la gravedad g y del signo del gradiente de la densidad po de

acuerdo con siguiente expresion

2 2
L A | I A I A R = IS

Observamos, nuevamente, que en ¢l entorno de la magnetopausa terrestre el
acoplamiento de modos RT puede favorecer o reducir la actividad KH en funcién del

sentido de la aceleraciéon que la misma presente.



7 Inestabilidades de la magnetopausa diurna durante la
interaccion con la nube magnética interplanetaria del 11 de
Enero de 1997

En este capitulo presentamos un estudio detallado de las inestabilidades y ondas
excitadas por el pasaje de la nube magnética del 11 de Enero de 1997 sobre un flanco
ecuatorial cercano de la magnetopausa, combinando teoria e interpretacion de
observaciones. Contamos con registros de alta resolucion de satélites situados en
distintas regiones del espacio y registros de magnetometros en varias posiciones sobre
la Tierra. La gran compresion de la magnetopausa al comienzo del periodo 00:30 - 05:30
UT que hemos estudiado, seguido de una repentina descompresién a 02:00 UT, y de
varias horas de campo interplanetario orientado fuertemente al norte, le confieren a este

evento caracteristicas singulares en relaciéon con la inestabilidad de Kelvin-Helmholtz.

7.1 La nube magnética: aspectos generales

Una gran nube magnética causada por la eyeccion de masa de la corona solar
(CME, coronal mass ejection) el dia 6 de Enero de 1997, se aproxima a la Tierra cuatro
dias mas tarde, y continta interactuando con la magnetosfera terrestre hasta el dia 11 de
Enero. Ese dia, cerca de 02:00 UT, se produce un gran incremento en la presidon
dinamica del viento solar, que llega a superar varias veces los valores normales, seguido
por una espectacular caida de la presion dinamica en pocos minutos, con la consiguiente
drastica perturbacion de la magnetopausa terrestre. La interaccion de la nube magnética
con la Tierra esta vinculada con registros anormales de altos niveles de radiacion, y
también se conecta probablemente con la inutilizacion del equipo de tele-
comunicaciones del satélite AT&T Telstar 401. La posicion de este ultimo, y de los
satélites GOES y 1LANL. (Los Alamos National Laboratory) durante los mencionados
sucesos, esta esquematizada en la figura 7.1.

La fuerte interaccion nube magnética - magnetosfera se manifestd también en
auroras boreales y tormenta magnética, pero esta ultima no produjo, como en otros

eventos, cortes masivos en el suministro de energia eléctrica.
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Figura 7.1 Posiciones aproximadas de los satélites geoestacionarios el 11/1/97:
(a) ~02:00 UT Tiempo de cruce de la magnetopausa con LANL,
(b) ~ 11:15 UT Tiempo de anomalias en Telstar-401.

Las CMEs son vastas estructuras de plasma y campo magnético expelidas del
Sol. Desde que se identificaron por primera vez en la década del 70 han estado en el
centro del 'mterés' de la comunidad cientifica espacial y se conocen hoy como un
elemento clave del enlace entre las erupciones solares y la mayoria de las
perturbaciones interplanetarias y las tormentas geomagnéticas [e.g., Gosling, 1993]. El
evento en estudio esta catalogado como una CME caracteristica, dirigida a la Tierra, del
tipo halo. Las nubes magnéticas —término utilizado por primera vez por Burlaga et al.
[1981] — constituyen un subconjunto de las CMEs. Su caracteristica observacional
consiste en un aumento de la intensidad del campo magnético con respecto a los valores
del viento solar, una gran rotaciéon de la direccion de dicho campo a través de la
estructura de la nube, y un bajo beta de protones. SOHO (Solar and Heliospheric
Observatory), observatorio de la ESA (European Space Agency) con colaboracion de la
NASA (National Aeronautics and Space Administration), tomé una imagen del inicio
de la gran eyeccion a las 17:34 UT del dia 6 de Enero con el crondgrafo C, de LASCO
(Large Angle and Spectrometric Coronagraph). A partir de alli, el evento quedo

registrado por un conjunto de satélites del programa ISTP (International Solar
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Terrestrial Physics) y varios otros observatorios especializados ubicados en Orbitas
terrestres e, incluso, magnetometros en Tierra. Si bien la actividad geomagnética
resultante fue menor en comparacion con otros eventos de la época de maxima actividad
solar, el estudio de esta nube ha despertado gran interés como lo acreditan, por ejemplo,
la sesion del congreso de fisica espacial realizado el 7-8 de Abril ISTP Science
Workshop of Jan. 7-9 1997, Washington, DC, y también la edicién ISTP Sun-Earth
Connections del Geophysical Research Letters, Vol. 25, No. 14, 1998, especialmente
dedicados a este evento. Es considerado como el primer evento en su tipo del que se ha
logrado una vision bastante completa de su evolucion, contando con la colaboracion de
mas de una docena de paises. La figura 7.2 es una proyeccion del halo dentro de una
imagen EIT (Extreme Ultraviolet Imaging Telescope) del Sol, durante una rotacion
previa; la circunferencia verde marca el circulo formado por el halo. En la figura 7.3
esquematizamos la ubicacion de algunos de los principales satélites involucrados en la

documentacion del evento.

| EASCOC2 "6 Jannaiy 1992 1BSOUT

Figura 7.2 Imagen de SOHO/LASCO C, del halo coronal del 6-1-97.

(Fuente: http://umbra.nascom.nasa.gov/istp/cloud_event.html.)
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Figura 7.3 Esquema de la ubicacion de distintos satélites el 11/1/97.

7.2 La nube magnética encuentra la Tierra

De importancia en nuestro estudio son los registros del viento solar del satélite
WIND vy las oscilaciones de la magnetopausa observadas por los satélites GEOTAIL e
INTERBALL Tail (cuyos registros hemos estudiado extensamente). No hay registros
satelitales de la magnetovaina en zonas cercanas al frente de la magnetopausa, debido a
la posicién de los satélites en el periodo de interés. En cuanto a los registros en orbitas
terrestres mencionamos a POLAR, GOES y equipos del LANL (ver Fig. 7.1) segutn los
cuales la intensidad de los cinturones de radiacién aumenté mas de cien veces respecto a
los niveles anteriores al 10 de Enero y siguieron subiendo durante varios dias. Con
respecto a las redes de magnetémetros terrestres, hemos utilizado datos aportados por
una de las cuatro cadenas pertenecientes al ISTP, CANOPUS (Canadian Auroral
Network for the OPEN Program Unified Study) y las colaboraciones internacionales de
las cadenas IMAGE (International Monitor for Auroral Geomagnetics Effects) y
GREENLAND. Presentamos informacién adicional de los satélites y sus instrumentos
en el apéndice 3. Entre otros registros satelitales importantes para un estudio global de
este evento [Fox et al., 1998] podemos mencionar a FAST, SAMPEX, IMP 8§,
YOHKOH e INTERBALL Aurora que no hemos considerado aqui (con una breve
salvedad para IMP 8).

La figura 7.4 muestra las proyecciones de las orbitas de los satélites del ISTP e

INTERBALL, durante 4 dias a partir del 9 de Enero, sobre los planos X-Z y X-Y en el
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incluye un modelo de la forma de la onda de choque y de la magnetopausa.

(Fuente: http://www-spof.nasa.gov/cgi-bin/gif wal; Dr. Mauricio Peredo y Dr. Scott Boardsen)
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sistema de referencia GSE, en un rango de distancias entre +200 y —200 Rg. Estan
incluidas en la figura las proyecciones de un modelo de la onda de choque
interplanetaria (BS) y un modelo de la magnetopausa. Los modelos estan calculados a
partir de condiciones promedio para el IMF y el viento solar, presiéon de 2.1 nPa. Los
trazos de las lineas de las trayectorias de los satélites varian dependiendo de la region
donde el satélite esta localizado: trazo continuo para el viento solar, discontinuo para la
magnetovaina y punteado para la magnetosfera.

Las caracteristicas fisicas de la CME en el espacio interplanetario cercano de la
Tierra fueron monitoreadas remotamente por el instrumento WAVES del satélite
WIND, mediante la deteccion de emisiones de ondas de radio kilométricas tipo 11 (rango
de frecuencias ~30 kHz a unos pocos MHz). Estas emisiones son generadas en la
frecuencia fundamental de plasma y su armodnica, por los electrones acelerados en los
choques interplanetarios provocados por las CMEs [Kaiser et al., 1998] y no pueden ser
detectadas en instrumentos en Tierra pues la ionosfera bloquea dichas ondas. Cuando un
choque interplanetario se propaga alejandose del Sol, la frecuencia de las emisiones de
radio disminuye debido a que la densidad electronica del medio interplanetario decrece.
WAVES es capaz de detectar estas ondas a gran distancia -mucho antes que la nube
arribe a las inmediaciones terrestres— y determinar la direccion en la que dichas ondas
viajan. WAVES detecté este tipo de ondas)a partir de 02:00 UT del 8 de Enero hasta
01:00 UT tres dias después.

Las primeras mediciones in-situ fueron hechas por el instrumento CELIAS
(Charge, Element, and Isotope Analysis System) de SOHO ubicado a ~230 R;: de la
Tierra. Cerca de 00:10 UT del dia 10, se registraron datos correspondientes al frente de
choque que precede a la nube; la velocidad del viento solar y la densidad aumentaron de
350 2 450 kmv/s y de 7 a 13 iones/cm’, respectivamente. Después de las 04:00 UT, 10 de
Enero, se produjo un nuevo aumento, marcando el arribo de la nube, la velocidad subié
a 520 kmvs, pero la densidad bajé a valores previos al evento, 2 iones/cm’, por un par de
horas. Las siguientes mediciones in-situ, le corresponden al satélite WIND (~70 Rg) el
cual detecté el choque a 00:50 UT del mismo dia 10, y registré el arribo de la nube, con
una fuerte componente magnética orientada al sur, a las 04:40 UT. El campo magnético

interplanetario permanecié sur por 12 horas y luego rotd hacia el norte.
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Aproximadamente 18 minutos después de alcanzar a WIND, la nube arribd a la Tierra,
tardando un dia entero en pasar por ella.

El extremo final de la nube fue observado en horas tempranas del 11 de Enero,
completando una estructura con un ancho de mas de 45 millones de kildometros. Una
peculiaridad, del mayor interés para el tema de esta tesis, se manifestd en la etapa final
de los registros de la nube magnética, durante las primeras horas del 11 de Enero de
1997. La cola de la nube contenia un filamento de densidad excepcionalmente alta, 185
particulas por cm’, con respecto a los registros medios de viento solar a 1 UA (unidad
astrondmica). Se trata del "plasma plug" de alta presion dinamica que produjo la gran
compresion de la magnetopausa entre 01:00 - 02:00 UT. Como consecuencia de la
compresion, satélites cuyas Orbitas normalmente estan en la magnetosfera, se
encontraron temporaria y excepcionalmente en la magnetovaina. GEOTAIL e
INTERBALL Tail [Yermolaev et al., 1998] en el flanco ecuatorial del anochecer de la
magnetosfera fueron los primeros satélites de la vecindad terrestre que detectaron la
nube, como lo evidencian sus miltiples excursiones entre la magnetosfera y la
magnetovaina. Los cruces se deben a la alta presion dindmica del viento solar que
desplaza de la posicion de equilibrio de la magnetopausa y no pueden atribuirse a
perturbaciones por procesos de reconexidon debido a la orientacion norte del IMF. Este
es el periodo que sera objeto de nuestra atencion en las siguientes secciones.

Luego del arribo de la nube, se manifesté una creciente actividad de subtormenta
magnética y aumento la actividad auroral, como quedo registrado por POLAR [Spann et
al., 1998] y las camaras y fotometros terrestres en el Polo Norte, Alaska y Escandinavia.
SuperDARN (Super Dual Radar Network) detectd una creciente conveccién ionosférica
y las cadenas de magnetometros en la Tierra detectaron pulsaciones Pi-2. Las maximas
perturbaciones fueron registradas por la red de magnetoémetros CANOPUS y fueron
detectadas pulsaciones en altas y bajas latitudes, como discutimos méas adelante. Se
registrd y cuantificé la deposicion de grandes cantidades de energia en la ionosfera
terrestre. Algunas estimaciones sugieren que en la cuspide del evento la potencia
eléctrica disipada en la aurora en los hemisferios fue de ~1400GW, poco menos del
doble de la capacidad de potencia eléctrica generada por los Estados Unidos [Fox et al.,

1998].
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7.3 Plan de la exposicion

Para describir el estudio realizado vamos a presentar en primer lugar las
observaciones de WIND, nuestro monitor en el espacio interplanetario, y luego las
observaciones de INTERBALL Tail. En el primer caso vamos a identificar periodos con
distintas propiedades del plasma interplanetario. En el segundo caso vamos a identificar
los regimenes fisicos de plasma que observa el satélite, y que corresponden a distintos
momentos en los cruces de la magnetopausa citados. En ambos casos se trata de datos
originales, aun no publicados, facilitados por cortesia de los investigadores principales a
cargo del instrumental de los respectivos satélites.

Estamos interesados en analizar las ondas observadas durante el pasaje del final
de la nube magnética, y la actividad KH excitada en el lado del anochecer [~-12 Rg
hacia la cola de la linea aurora-crepusculo] en la magnetovaina cerca de la
magnetopausa, la magnetopausa, el LLBL y el plasmasheet. Se trata de una region
critica para los estudios de la interaccion viento solar-magnetosfera, todavia poco
conocida, sobre la cual hemos podido obtener excelentes datos de INTERBALL Tail
para este evento. Después de una seccion sobre la teoria de la actividad KH para esta
region, vamos a discutir también los datos de las cadenas de magnetometros terrestres
que registraron la influencia de las perturbaciones de la magnetopausa durante el

periodo estudiado.

7.4 Observaciones de WIND

En la figura 7.5 mostramos los registros de protones y campo magnético de
WIND para el intervalo de 00:30 a 05:00 UT, 11/1/97, con una resolucion de ~1.5 min,
cuando el satélite estda ubicado ~(94, -57, -S)R; (GSM). Representamos, del panel
superior al inferior: la densidad de protones, N (particulas por cm’); el modulo de la
velocidad del plasma, V (km/s); la temperatura, T (K); las componentes GSM del
campo magnético, By, By, B;, y el campo total B (nT); el angulo de reloj (clock) para el
IMF (°) dcfinido con 6=arctan[|B,/B,|]; la prcsion dindmica, P (nPa); el beta de
protones, B, y el nimero de Mach Alfvénico, Ma. Los registros de particulas provienen
de los sensores de SWE (Solar Wind Experiment) y los de campo del magnetoémetro

dual de entrada triaxial MFI (Magnetic Fields Investigation). Las lineas verticales
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delimitan distintas regiones de la nube en las cuales los parametros del viento solar
varian suavemente. La ventaja de distinguir intervalos en los cuales las caracteristicas
del plasma interplanetario son cuasi-constantes es que facilitan la identificacion de
fenémenos ondulatorios propios de la magnetopausa, que de otra manera podrian
atribuirse a variaciones de las propiedades de la nube.

Hasta 00:53 UT, intervalo que denominamos A, no se presentan modificaciones
significativas en las caracteristicas registradas del viento solar. A partir de alli, y por un
intervalo que dura hasta 02:02 UT, se produce un tapon de alta presion que provoca un
incremento paulatino en la componente B,. Esta zona, que denominamos A,, culmina
con una abrupta caida de la presion dindmica. Luego de este descenso, de 02:02 a 02:41
UT intervalo identificado como A3, el 4ngulo de reloj se reduce a un promedio de 17°, y
el nimero de Mach Alfvénico decrece de valores mayores a 10 a un valor promedio de
7. Las implicancias dindmicas de estas modificaciones seran analizadas en secciones
posteriores.

De 02:41 a 02:55 UT, intervalo que titulamos A4, se acentian las caracteristicas
norte del campo magnético (angulo de reloj medio = 5°) y se presenta una nueva subida
en la presion. Esta region culmina con un repentino giro en la orientacion del campo
magnético, el cual se vuelve marcadamente sur, pero disminuye su intensidad,
apareciendo una estructura llamada agujero magnético (magnetic hole). En esta zona,
As, aumenta un poco la velocidad, mientras que la temperatura asciende abruptamente y
disminuye la densidad. A partir de alli, de 03:12 a 04:30 UT, intervalo As, el campo
magnético vuelve a orientarse norte, y mantiene un valor promedio de 10° para el
angulo de reloj con médulo creciente. La velocidad promedio supera ahora los 450
kmv/s, a diferencia de los valores medios registrados al comienzo del dia, 420 km/s. Las
densidades son bajas y las temperaturas se mantienen altas pero con valor medio
inferior respecto de los valores registrados en As. En este intervalo pueden identificarse
claramente tres pulsos de presion. Luego de 04:30 UT se extiende el intervalo A;, que
es una transicion del final de la nube magnética al viento solar.

Para estimar los tiempos de retraso entre registros de distintos satélites,
utilizamos los datos (no mostrados aqui) y la ubicacion del satélite IMP 8 (Fig. 7.4)
~(-8,31,20)R ., el cual observo hasta 04:06 UT (tiempo de IMP 8) esencialmente el
mismo campo que WIND (notemos que después de esa hora, IMP 8 se encontraba cn la
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magnetovaina). Comparando los tiempos de inicio del agujero magnético obtenemos un
retraso en WIND-IMP 8 de 22 minutos. Esta estimaciéon junto con la posicién de
INTERBALL Tail, 4-5 Rg corriente abajo de IMP 8 también hacia el crepisculo, nos
permite establecer como atraso WIND-INTERBALL Tail un tiempo de 25 minutos.
Este resultado cobra importancia cuando, como es nuestro objetivo, se desean coordinar
las observaciones de ambos satélites para analizar la respuesta dindmica que provocan
las perturbaciones del campo magnético interplanetario y los parametros de la nube
magnética que, viajando a través del espacio, alcanza la magnetopausa y altera la

magnetosfera terrestre.

7.5 Observaciones de INTERBALL Tail: identificacion de regimenes

A partir de las observaciones de INTERBALL Tail (IT) de campo magnético y
plasma —protones y electrones— para todo el periodo de interés (00:30 — 05:30 UT,
Enero 11, 1997) identificamos los regimenes de plasma que el satélite muestrea. Mas
adelante estudiamos la actividad ondulatoria de casi todas estas regiones. La figura 7.6
muestra la trayectoria de IT y GEOTAIL en este intervalo, superpuesta a la posicion
(media) de la magnetopausa comprimida basada en el modelo de Shue et al. [1997],
correspondiente a tres tiempos de WIND: 01:00-02:00 UT (trazo interno), 02:00-03:00
UT (medio) y 03:20-05:00 UT (externo). Vemos que hay grandes variaciones de la
posicion de la magnetopausa en los tres intervalos citados. Los paneles inferiores
corresponden al detalle ampliado de las trayectorias de los satélites en coordenadas
GSM. En la secciéon 7.6.c utilizaremos este mismo modelo de Shue et al. [1997] en
forma paramétrica para todo el intervalo estudiado.

En la figura 7.7 mostramos los datos de protones y campo magnético con una
resolucion de 2 minutos y un segundo, respectivamente. Representamos, del panel
superior al inferior, la densidad de protones (particulas por cm’), el modulo de la
velocidad de flujo (km/s), la temperatura (eV), las componentes GSM del campo de
velocidades, y el campo magnético total y sus componentes GSM (nT). Las lineas
verticales delimitan distintas regiones identificadas por caracteristicas que se explican
en los parrafos siguientes. Los datos de campo provienen del instrumento FM-3I
[Nozdrachev et al., 1995] y los datos de protones corresponden al espectroémetro angular

dec energia CORALL [Yermolaev et al., 1997]. CORALL es un instrumento multicanal
99



Y (Re) GSM

Z (Re) GSM

2°:|III‘I|H II'II‘IIH'IIII‘IIII

-

s L
15— ! / INT -
- 7
o~ .
sk -
l _
oL IIII.JIIIIIII‘IIIIIIII‘
10 5 0 -5 -10 15 -20
: X (Re)
WDET T T 1T I T T | I ITI 1 l L
155— ! GT—‘——_—/INT =
of- . 3
- i
- |
Se ! ]
o:illlllIII_JI¢IIIIJJ|IIIIIII115
10 5 0 5 -10 -15 -20
OET T 1T I [ o I IR | RN | R
5;— _ GT\ ‘3
- ! ~
0;— ———————————— i —INT'—"“—;
£ : / E
- ! -
T B B I I I N W O Y | I | L1 1 LI L1 1]
10 5 0 5 -10 15 -20
X (Re)

Figura 7.6 Trayectoria de INTERBALL (IT) y GEOTAIL (GT) 00:30 - 05:30 UT, 11/1/97.

Posiciones promedio de la magnetopausa basadas en Shue et al. [1997]:

linea interna 01:00 — 02:00 UT, media 02:00 — 03:00 UT y externa 03:20 — 05:00 UT.

100



Interball-Tail

1000.0l_llIlll‘lIllllllll]llllll]llllllllll“'llllllllll_fllllllllllll

IlIlI'llllJJI_I_IJ_L]IllllllIllllllllIllIlllllllllIlllllllllllll

IllllllllllIllllllllllllllllllllIlIIIIIIl

1||1_|Illlll

T

llJ_lIIIIlIl

ll|ll'lrrllIIIT|ll1_rllll|j—[lIll'l||l|l1lIrllllllll]lllll

IJ_IJJIIIIIIIIIIIIIII]IIIIIIII[IIllllllllllllllllllllllll

ll'lll'll

lIlllllIlTll]ll'lllllIllllllllll|llll

1l

PTTT

S |

Annk

__- _____

ol S LT 0|

IllllIIlLL]

I
I
N
(LI Lt I
3.0 35 4.0
UT
B;

L

1000 -

100

© O CACOCOOTIIO OO DO OO D
IHA/.~\J432.|.

< N

= — NI TN —

(Lu) xg

(1v) 49

(Lu) 29

5.5

5.0

4.5

2.5

1.5 2.0

1.0

B,

"Kﬁ‘

Figura 7.7 Datos de protones y campo magnético de IT, 00:30 - 05:30 UT, ! 1/1/97.

B,

Del panel superior al inferior: densidad, médulo de la velocidad, temperatura y

GSM.

componentes GSM de la velocidad y campo magnético total y sus componentes

101



con un angulo de aceptacion dispuesto en abanico en un plano que contiene la direccion
Sol-Tierra (eje), rotando alrededor de esta direccién con un periodo de 2 minutos. La
visidn de campo es de 5°x110° y esta dividido en cinco sectores con direcciones
centrales relativas a la linea Sol-Tierra de 42° (CORALL 1), 66°, 90°, 114°, 138°
(CORALL 5). Dado que CORALL fue disefiado para estudios magnetosféricos y no del
viento solar, el angulo de aceptacion no incluye el cono de 35° alrededor de la direccion
Sol-Tierra. Asi, cuando el flujo de iones esta apuntando acentuadamente en forma
directa a lo largo de la linea Sol-Tierra, tal como sucedi6 de 01:22 a 02:08 UT (cuando
el IT estaba en la magnetovaina) las densidades idnicas basadas en los datos de
CORALL son menores que las reales. En su lugar, para estimaciones mas realistas de la
densidad, usamos en este intervalo los valores estimados obtenidos del conjunto de
copas de Faraday del sensor de plasma VDP de gran angulo, descripto en Safrankova et
al. [1997]. Sin embargo creemos que las densidades y temperaturas estan algo
sobrestimadas.

La figura 7.8 muestra espectrogramas de energia protonica por unidad de carga
en funcion del tiempo para todo el intervalo, con intensidades de flujo codificadas segin
una escala cromatica. El rango de las mediciones de energia/carga (E/q) se extiende
desde 10 hasta 30000 eV; este rango abarca tanto la poblacion de la magnetovaina
cuanto la correspondiente a la magnetc;sfera. El panel superior corresponde a
mediciones de CORALL 5 (direccion hacia al Sol) y el panel medio a las de CORALL
1 (opuesta al Sol). En el panel inferior, los datos corresponden a energia/carga de
electrones.

Presentamos a continuacion la descripcién de la identificacion adoptada en la
figura 7.7 para distinguir distintas regiones en base a los registros del satélite y facilitar
el andlisis. Inicialmente, antes de 01:10 UT, IT esta en la magnetosfera-plasmasheet,
como puede inferirse de la baja densidad (cerca de 1 cm™) y de las altas temperaturas.
El flujo esté dirigido, generalmente, hacia el Sol. Identificamos esta region como B;.

De 01:10 a 01:22 UT, la temperatura prescnta una tendencia decrecicente,
mientras que la densidad es creciente. Los espectrogramas de CORALL muestran una
mezcla de particulas de encrgias tipicas de la magnctovaina (protones ~10° cV,

clectrones ~10? ¢V). En este intervalo, referido como B,, IT esta cruzando ¢l LLBL.
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11 de Enero, 1997

CORALL 1 E/Q, eV CORALL 5 E/Q, eV

ELECTRON
D4 E/Q, eV

Figura 7.8 Espectro de energia i6nica, en dos direcciones: la mas cercana al lado solar

(CORALL 5) y la opuesta (CORALL 1), y electrénica. 00:30 —05:50 UT
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De 01:22 a 02:08 UT, durante el pasaje del tapén de alta densidad cuando la
presion dindmica excede cierto umbral, IT estd en la magnetovaina. Denominamos este
intervalo como Bj. Esta identificacion es consistente con: a) la poblacién vista por
CORALL de protones con energias en un rango de valores que contrasta con el de la
magnetosfera (Fig. 7.8); b) alta velocidad con fuertes componentes Vy negativa (lado
opuesto al Sol) y Vy positiva (hacia el atardecer); y ¢) la configuracién de campo
magnético fuertemente norte que contrasta con la orientacién del campo de la
magnetosfera, caracteristicas apropiadas a la localizacion de IT en la magnetovaina
(Fig. 7.6). A una energia promedio de 300 eV, la temperatura es, sin embargo, alta.
Comparaciones realizadas con los parametros relevantes de GEOTAIL (ubicado
también en la magnetovaina cerca de IT) muestran que las densidades y temperaturas de
IT en B; estan sobrestimadas. La densidad promedio de GEOTAIL en este intervalo es
~60cm™ y la temperatura es ~130 eV. En consideraciones posteriores, adoptaremos
estos dltimos valores promedios para Bs.

A 02:08 UT ocurre una abrupta entrada de IT en la magnetosfera. Por 22
minutos se producen evidentes oscilaciones en el campo magnético y en los parametros

de plasma. En esta region, que identificamos con By, se alcanzan la mayoria de los

valores extremos en el campo magnético total y en las componentes Vy y V,. De 02:15 a

02:20 UT se produce una corta salida a la magnetovaina, que termina cuando la caida
rapida y fuerte de la presion vista por WIND, poco antes de las 02:00 UT (Fig. 7.5),
alcanza el emplazamiento de IT.

La magnetosfera, nuevamente expandida, pone a IT en el LLBL durante poco
menos de una hora, de 02:30 a 03:25 UT, intervalo que identificamos como region Bs.
El LLBL puede ser inferido por: a) densidades intermedias entre la magnetosfera y la
magnetovaina; b) un flujo que, en general, esta en direccion opuesta al Sol pero es mas
débil que en la magnetovaina; y ¢) una orientacion del campo magnético que se
mantiene aproximadamente constante en casi todo el intervalo, como la que podria
corresponder a un campo de la magnetosfera (para la posicion del satélite al sur del
ecuador en GSM [Fig. 7.6, panel inferior]) pero que esta estirado hacia la cola por el
flujo del plasma en el LLBL. Los espectrogramas de protones muestran una lamina
mixta consistente en componentes tanto magnetostéricas como de la magnetovaina (Fig.

7.8).
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De 03:25 a 03:40 UT, el efecto de la segunda gran caida de la presién dinamica
(Fig. 7.5) a las 02:55 tiempo de WIND, alcanza a IT. Se registraron oscilaciones del
campo magnético tanto en IT, cuanto en la Tierra (ver seccidon 7.7.c ), esto da origen a la
regién que denominamos Bg. De alli en adelante, en la region identificada con B,, IT
estd en la magnetosfera-p/asmasheet, excepto por 3 ocasiones donde, a) las bajas
temperaturas; b) las elevadas densidades; y c) tanto la baja velocidad, cuanto las
energias de las particulas, indican encuentros con perturbaciones cerca de la
magnetopausa. La mayor intensidad en CORALL 5 comparada con CORALL 1 indica
que esta poblacion esté fluyendo generalmente hacia el Sol.

Mas informacién sobre estas regiones es provista por los parametros derivados,
obtenidos por interpolacion lineal de los registros de IT, mostrados en la figura 7.9 con
2 minutos de resolucion temporal: el beta protonico (f), los nimeros de Mach Alfvénico
(M,) y sonico (M), las presiones (en nPa) dindmica (Pdyn), térmica de protones (Pp) y
de campo magnético (Pb), y, por ultimo, la temperatura (en eV) protdnica (T). En B;,
por razones ya mencionadas, acordamos que el beta y el nimero de Mach Alfvénico
estan sobrestimados, y que el nimero de Mach sénico esta subestimado. Usando datos
de GEOTAIL, obtenemos valores promedios $~10, Ma~5 y Ms~1.9. Esto significa que,
la region B; es de beta de plasma muy alto, con un flujo fuertemente superalfvénico y
moderadamente supersonico. Superpuesto a las variaciones medias de los parametros
fisicos hasta aqui discutidas, existen varias manifestaciones periddicas, que difieren de
un régimen a otro, como puede observarse al comparar los parametros correspondientes
a B3, B4 y Bs. Discutiremos el comportamiento protonico, electrénico y las diversas
actividades de ondas vistas por IT, luego de mencionar algunas nociones tedricas,

vinculadas en forma directa con este evento, en las que se basa nuestro analisis.

7.6 Elementos tedricos y aplicacion de modelos numéricos
7.6.a La problematica de la inestabilidad KH en el lado diurno, su propagacion, e
inestabilidad KH en el flanco cercano

Como ya mencionamos en el capitulo 4, la inestabilidad KH se considera en
muchos trabajos que tratan lo que genéricamente se denomina la interacciéon viscosa

entre el viento solar y la magnetosfera [e.g., Belmont y Chanteur, 1989; Kivelson y
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presiones dindmica, térmica y de protones y de campo magnético, y lemperatura de
protones.
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Chen, 1995; Farrugia et al.,, 1998a). Vamos a destacar sblo algunos puntos que son

importantes para el analisis del evento que constituye el eje de este capitulo.

Como dijimos en la seccion 4.4, esta ampliamente difundida entre los
especialistas la nocion de que la inestabilidad se desarrolla en el lado diurno de la
magnetopausa, y se propaga luego hacia los flancos, los cuales seran estables a partir del
momento en que el flujo de plasma en la magnetovaina vuelve a ser supersonico. Sin
embargo [Miura, 1990, 1992] ha publicado resultados de simulaciones que parecen
contrariar el ultimo aspecto de esta idea. Los trabajo de Miura seran discutidos en la
seccidon 7.6.c.

Cuando se considera la generacion de actividad KH en el frente diurno, y se trata de
correlacionar la inestabilidad con las perturbaciones que se observan a distancias de
varios Rg hacia la cola, deben tenerse en cuenta diversos procesos que operan mientras
estas ondas estan propagandose desde el lado diurno hacia el nocturno. Entre los mas
relevantes para nuestro andlisis de la actividad KH originada por la nube magnética del
11 de Enero, mencionemos los siguientes:

a) procesos no lineales de la inestabilidad que producen una cascada hacia longitudes
de onda mas largas (cascada inversa, Belmont y Chanteur [1989]);

b) estiramientos de las longitudes de onda debido a que las ondas se propagan en un
medio cuya velocidad aumenta hacia la cola de la magnetosfera;

¢) ingreso de una perturbacion superficial a una zona KH activa, donde su amplitud es
ulteriormente aumentada, o inversamente, egreso de una perturbacién KH de una
zona de amplificacion (donde ha crecido durante varios tiempos caracteristicos) la
cual se propaga luego sobre un substrato estable;

d) aumento o disminucion de la tasa de crecimiento de una onda debido a un efecto RT
por aceleracion de la magnetopausa (como resultado de una variacion de la presion
dindmica) como estudian Mishin [1993], Gratton et al. [1996] y Farrugia et al.
[1998b].

Para el analisis de las zonas de actividlad KH en el frente diurno durante el
periodo de 03:00 - 05:30 UT del 11/1/97, aplicaremos los mapas dc excitacion KH
obtenidos por Farrugia et al. [1998b] (descriptos en la seccidén 4.5). Esta tcoria cs
adecuada para el evento en estudio puesto que estamos considerando una configuracion

de IMF con valores de angulo de reloj variando entre 0° y 30°, durante la mayor partc
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del periodo mencionado (ver Fig. 7.5). Los resultados sobre la generacion en el frente
diurno, con los procesos que actian durante la propagacion de las ondas nos permitiran
explicar algunas de las caracteristicas de las observaciones de IT.

Por otra parte, la teoria y codigos numéricos para el estudio de la KH con perfiles
continuos, desarrollados en esta tesis, nos serviran para modelar y discutir la generacion
de actividad KH, en la configuracion fisica particular, localizada en la zona del flanco

cercano, observada durante los cruces de IT por la magnetopausa.

7.6.b Efectos de la presion dinamica sobre la magnetopausa el 11/1

Los efectos de la presion dinamica son muy importantes en el periodo bajo
estudio dada su gran variacion entre un intervalo y otro, de aquellos definidos en 7.4
(ver panel 9 de la Fig. 7.5). Una teoria del movimiento de la magnetopausa en el lado
del crepusculo para la posicion de IT, frente a cambios de la presidn no existe al
presente, y su desarrollo no es una empresa menor. Sin embargo, podemos dar algunas
ideas acerca de los movimientos de la magnetopausa mediante dos modelos simples que
suelen ser utilizados para este propésito. El primero es una sencilla estimacion basada
en la conservacion de la cantidad de movimiento, que (con oportunos cambios de los
parametros fisicos) puede ser empleada indistintamente en la zona diurna o en los
flancos. El segundo es el modelo de Smit [1968], un poco mas elaborado, que se aplica
a la region frontal. Ademads presentamos aqui los resultados de aplicar a este evento el

modelo mas reciente de Shue et al. [1997].

I)  Estimacion basada en un modelo de conservacidn de la cantidad de movimiento

Una primera estimacion de la aceleracion que sufre la magnetopausa a 02:00 UT
(tiempo de WIND) cuando se produce la gran caida de presion, esta basada en un
modelo local de frontera plana, inicialmente en equilibrio bajo la accion de dos
presiones opuestas, la presion magnética de un lado y la presion dinamica del plasma
solar del otro. Esta frontera sufrc a una brusca alteracion debido a un cambio de
densidad de particulas, Any,, del lado del viento solar. Notese que, en efecto, durante la
caida de presion de las 02:00 UT la velocidad del plasma interplanctario permancce

constante.
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Figura 7.10 Esquema de la aceleracion sufrida por una magnetopausa plana y libre.

Si suponemos una reflexidn especular del viento solar, cuya velocidad
consideramos de mddulo constante (con valores proximos a 420 km/s) la frontera se

movera con una velocidad dada por la expresion [Baumjohann et al., 1983]

n
AVMP =vvs I_JH vsloAnl > (7.1)
vsO ™

donde ny Y Ny - |An| indican las densidades antes y después del cambio, valores que
estimamos en 185 y 45 particulas por cm’, respectivamente. Nétese que la expresion
"reflexion especular" no debe scr tomada en el sentido estricto, sino que ha sido
empleada para indicar un cambio global en la cantidad de movimiento sin entrar en
detalles en como verdaderamente ocurre dicha variacion. Si consideramos que la caida
de densidad es lineal
t
5

7.
m (7.2)

Ny () =Ny —(Nygo —Nygp)

y se desarrolla en un intervalo At = 180 s, expandimos (7.1) para obtener la expresion

comrespondiente a la aceleracion de la frontera

g0 = N Ly, 4]

7.3
t 2 v dt (7.3)

Evaluando (7.3) con los parametros mencionados, obtenemos valores de g
cercanos a 0.9 km/s’ en la direccion de la normal local a la magnetopausa. Dado que
esta separa el plasma relativamente mas frio y denso (magnetovaina) de un plasma

tenue y mas caliente (magnetosfera) son precisamente aceleraciones de este orden de
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magnitud las que permiten argumentar la plausibilidad de inestabilidades del tipo RT
[Mishin, 1993; Gratton et al., 1996].

II) Estimaciones basadas en la extension del modelo de Smit

Podemos examinar también la respuesta de la region subsolar de la magnetopausa
a variaciones de la presion a partir de una extension del modelo originalmente propuesto
por Smit [1968] y aplicado posteriormente por Gratton et al. [1996]. En este modelo, el
frente de la magnetopausa cuya superficie se representa con un paraboloide (Ec. A4.1 y
Fig. A4.1 del apéndice), se comporta como un oscilador arménico amortiguado y
forzado (Ec. A4.2 del apéndice). La fuerza restauradora estd dada por el campo
magnético terrestre, la inercia es basicamente debida al plasma de la magnetovaina en la
region subsonica, y el término forzante es la presion dinamica del viento solar. El tnico
término amortiguador considerado por Smit es el originado por la resistencia debida al
desplazamiento de la onda de choque de proa (BS), pero este amortiguamiento ha sido
criticado por ser demasiado bajo [Freeman et al., 1996]. Por lo tanto, en nuestro analisis,
variamos el término de amortiguacién tomado por Smit multiplicandolo por un factor,
identificado con Ka con Ka>1. Mas detalle sobre este modelo se dan en el apéndice 4.
En nuestros célculos, el término forzante varia con el tiempo de acuerdo con la
presion medida por WIND. Como no hay registros satclitales de la magnctovaina diurna
en zonas cercanas a la magnetopausa durante el periodo en cuestion, debemos introducir
estimaciones para el campo magnético y la densidad de particulas. Para campos
interplanetarios orientados al norte, como el observado, nos encontramos en presencia
de la formacién de un PDL (ver Sec. 4.1). Para campos magnéticos norte, con poca
cizalladura, la variacion del médulo del campo magnético a través de la magnetopausa
es pequefia [Phan et al., 1994]. En nuestros calculos despreciamos, por lo tanto, la
variacion de intensidad del campo magnético. El campo magnético de la magnetosfera
se obtiene cquilibrando la presion magnética del dipolo comprimido con la presion del
viento solar (Ec. A4.7). En cuanto a la estimacion del valor de la densidad en la
magnctovaina (region subsolar) ng,, lo consideraremos comprendido entre una y dos
veces el valor del viento solar, ny, dado por los datos de WIND. Esta estimacién

proviene de considerar el factor ~4 (choque fuerte) dc aumento de la densidad del
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plasma al atravesar el BS y su descenso caracteristico en el PDL [Paschmann et al.,
1993] a aproximadamente la mitad de su valor en la magnetovaina propiamente dicha.

Resolvemos la ecuacion diferencial del oscilador (A4.2) teniendo en cuenta las
variaciones temporales medidas de la n,;, de la presién dinamica, py, y de las
velocidades de flujo y térmica del viento solar. Esto significa que el coeficiente de
inercia y la intensidad del "resorte" son también variables en el tiempo junto con el
forzante. Ilustramos las oscilaciones inducidas durante el periodo en el cual el filamento
de alta densidad pasé por la Tierra (intervalo A;).

Las dos filas superiores de la figura 7.11 corresponden a la posicion del punto
subsolar de la magnetopausa, r(t), en unidades de R, predicha por el modelo. El panel
de la izquierda muestra resultados para n,,=n,s, y para una amortiguacion igual que la
de Smit (arriba), Ka=1, y un término de amortiguamiento 50 veces mayor (abajo),
Ka=50. Los paneles de la derecha muestran los resultados correspondientes para
Nmyv=20ys. En lineas punteadas, se superpone la posicion de equilibrio determinada a
partir de la presiéon dinamica (Ec. A4.6). El eje horizontal corresponde al tiempo,
medido en segundos, después de 00:50 UT (Fig. 7.4). En forma analoga, las dos filas
inferiores corresponden a la aceleracion, g(t), en km/s.

El efecto de suponer amortiguamiento grande (mayor que en Smit [1968]) no
modifica apreciablemente el periodo de ias oscilaciones y disminuye un poco su
amplitud (para np,=nys). La carga de masa en la magnetovaina (mass loading) aumenta
el periodo de las oscilaciones y afecta en forma significativa la amplitud. Con los
parametros correspondientes al panel supcrior izquicrdo, obtcnemos que antes de la
caida de presiéon a 01:22 UT (ver Fig. 7.5;t = 1900 s en la Fig. 7.11) la magnectopausa
oscila cerca de su posicion dec cquilibrio con una amplitud ~1.5 Rg. Después dc esta
caida de presion, las oscilaciones se hacen mayores (3.2 Rg:), y de periodo menor (~8.8
min). El efecto de la caida de presion a 02:00 UT (t = 4200 s en la Fig. 7.11) revierte el
movimicnto anterior y causa una excursion hacia el Sol, después de la cual las
amplitudes de las oscilaciones se reducen (~1.6-1.5 Rg). Estc golpc dc retorno en el
panel superior izquierdo, que es menos pronunciado o esta ausente en los otros paneles
ocurre porque cl oscilador no esta cn fase con el forzante. Cuando sc aumcnta la masa
de la magnetovaina esta caracteristica desaparece dado que sc incrementa la inercia del

sistema.

111



() (RE)

(1) (RE)

g(V) (knvs?)

() (kvs2)

104) T e i UNSS— T\ T

9.0

7.0

- ®0

S NS 6.0
— 50
.4
1 O . 40
] I Cpe i 30
SV En Kasl . - n_=2n ;Ka=|
FPTTS TR TRTRT PRI PRTET FRPRT FRURY PRVE. SU LTI TP NTTT TTRTITINS FUUTE FETIT FRTVE FRUTR 40T PR ST RPN T B
100 A T e 00
: : : ' . ' , S L : . : ‘ ' : S
90 |- . o= 90
'S IR EUUE SRR & U A DERY | SO\ R | ] J o
7.0 ceee 7.0
60 | - MUY A U 60
50 - - - 50
5 ] L ]
a0 ‘ . - - 40
0 - ----- . v n =n :Ka=50 — - n =2n--;- Ka=50 - 30
- : . : ; : : W 4 - . mv woo 4
PY FEUTR TN FEUTE FYTVE FUTTY PRUTE FRTEY PUTTT PIVTS FRTIT PO TP FRUTE FURET FUTTT FUUTE PRSP FRUTY NS FRTTT FUT Y

(] SO0 1000 1500 2000 2500 3000 3500 40D 45X SO00 - 5500 SX) 1000 15000 20000 2500 MXXD 3MK0 A 4500 SO0 S50

1(s) ((x)

B R R R AR R R LR R A RAR A RAR RS LR

LA RN R R AR S R AR AR SR AR R RE AR AR RN

5.0 50

4.0 4.0

20

P PR B

T
- 0

10

0 |-

L L

0.0 — 0.0

-0 - - - -0
4 - E

20 X . - - oo 20
‘N n ; Ka=1 1 [ n =2n :Ka=l T

.30 . . . . ) . . W . L . . . my odao
IEUTY FUUTI FNENE FUSRI FUTNE FURRI FRUTE FURTY FENES FUNTE FUN FUTE PUTUS EUBHE FUTTE FEYYE FRUTE FRUTY R d il FETL1 FTTTE FUUe
T T T T T T T TR T T T T T [T [ Y e T Ty T T T T YT TN T YT T TN YT T YT TR YT

SO .. S : : : : . » ! ! ! " se

40 | — - — 4.0

0L il - - - 30

20 - - - - 20

1.0 f= -1 - -1 10

0.0 0.0

A0 = - |- ~ 10
2.0 - : - - - .20
i n =n ;Ka=50 1 I =2n ; Ka=50 1
A0 : : . T = . . AT 10
EESE FSYTI ARUNE SRR FUSTE FURTE FUTEE ENUTY FERTE FATRY FTET ISUTIRUERE ENENI FUETY FUSTU SUSTE FUUTY RYUTY FEYRY FRUTY PR
0 SO0 XK 1S00 2000 280 00 IS0 4K 45X SO00 $SX) () S 1000 1800 20000 2500 3000 AS00 4000 44K {0 5500

((x) 1(s8)

Figura 7.11 Posicién, r(t), y aceleracidn, g(t), de la MP predichas por el modelo adaptado
de Smit [1968]. El tiempo, t, son los segundos transcurridos después de 00:50 UT, 11/1/97.

En los 4 paneles superiores estd superpuesto con linea de trazos la posicién de equilibrio de la MP.
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Debido a las limitaciones inherentes al modelo, estos resultados se dan sdlo
como indicadores cualitativos de los procesos descriptos. Sin embargo, ponen en
evidencia la naturaleza oscilante de la frontera, como infieren Berchem y Russell [1984]
de las observaciones de los dos satélites ISEE. Para el flanco, los datos de IT nos
aportan valores empiricos para el periodo de oscilacion de la frontera. Sobre este topico

volvemos mas adelante.

III) Aplicacién del modelo de Shue

Un modelo mas reciente para la posicion de la magnetopausa es el elaborado por
Shue et al. [1997]. Este modelo tienec en cuenta tanto la presion dinamica del viento
solar cuanto la componente B, del IMF (ya sea positiva o negativa). Presentamos en la
figura 7.12, la serie de estados de equilibrio en funcion del tiempo (promedios de 1 min)
que se obtiene al aplicar este modelo al evento del 11/1/97 en el periodo 00:00 - 06:00
UT (tiempo de IT). El panel superior muestra dos curvas que cormresponden,
respectivamente, a las distancias radiales (en Rg) del punto subsolar SS (curva inferior:
S) y de uno de los dos puntos, DT, de interseccion del plano meridiano mediodia-
medianoche con el meridiano que une el amanecer con el crepusculo sobre la
magnetopausa (curva superior: T). Estos ultimos puntos mencionados se conocen como
dawn terminator y dusk terminator y, dada la simetria axial del paraboloide que
representa la magnetosfera, se encuentran a la misma distancia de la Tierra que los
flancos ecuatoriales de la magnetopausa sobre el plano meridiano amanecer-crepusculo.
El panel inferior corresponde al cociente entre ambas distancias (T/S) y, como
esquematizamos en la figura 7.13, indica la apariencia que adquiere la frontera
magnetosférica en funcién del tiempo.

Observamos de la Fig. 7.12 que la magnetopausa presenta grandes variaciones
en su posicion. El efecto de la caida de presién vista por WIND a 02:00 UT produce una
expansion impulsiva de la magnetopausa de ~1.6 Rg en el frente a las 02:25 UT (retraso
estimado de 25 min discutido en la Sec. 7.4). Las expansiones que se producen de la
magnetosfera ~03:25 UT son aun mayores, pero en el frente son menos subitas. El
parametro T/S ticne una tendencia general decreciente, excepto un aumento

significativo que se produce a ~03:30 UT c indica que el obstaculo magnetosférico es
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Figura 7.12 Modelo de Shue et al. [1997] aplicado al 11/1/97.
Panel superior: distancias radiales de tos puntos SS (S) y DT (T).

Pancl inferior: cociente ‘1/S de los parametros.
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menos puntiagudo. Utilizaremos estos resultados en la proxima seccion y al discutir los

registros de los magnetometros en la secciéon 7.7.c.

Magnetopausa

Figura 7.13 Esquema de la definicion de las distancias radiales Sy T.

7.6.c Modelado de la KH en los flancos con perfiles de tangente hiperbolica

Aplicamos ahora el modelo de transicion estratificada de espesor A y perfiles de
densidad, velocidad y campo magnético, con cizalladura, construidos mediante
tangentes hiperbolicas (ver seccion 6.3), a partir de valores promedios de los datos de IT
en el estudio de la inestabilidad de KH. Los resultados obtenidos, nos permitiran
examinar las condiciones de excitacidn local de ondas de superficie, es decir generadas
directamente en la region atravesada por el satélite.

Son necesarias las direcciones y los valores asintoticos del campo de velocidad y
del campo magnético de ambos lados de la estructura, al igual que los valores de las
densidades del plasma. Para asignarlos, tomamos valores promedios de datos
observados durante intervalos de tiempo significativos, y los adaptamos con oportunas
proyecciones al modelo plano. Consideramos dos transiciones: la primera, que
denominamos con TA, corresponde al pasaje de la magnetovaina - BL y la scgunda,
denominada TB, corresponde a la transicion BL - magnetosfera. Los valores medios
estan tomados de los periodos: 01:22 a 02:08 UT (region B; de IT), 02:30 a 03:25 UT
(regién Bs de IT), 04:00 a 04:40 UT (en el interior de B; de IT), respectivamente.
Hacemos notar, nuevamente, que la constancia aproximada de valores medios del viento
solar monitoreados por WIND en los intervalos definidos en la Sec. 7.4, justifica la
adopcién de valores observados por IT en distintos tiempos. Los valores promedios de

las densidades son 10, 7 y 1 cm? , en correspondencia al avance temporal.
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En los dos casos considerados elegimos un sistema local de coordenadas

(X,Y,Z) de modo que Y resulta perpendicular a la estratificacion plana que identifica

la transicion. Para TA, Y >0 corresponde a la zona de la magnetovaina mientras que
Y <0 corresponde al BL; el eje Z es paralelo al campo magnético de la magnetovaina.
Para TB, Y >0 cormresponde a la region del BL mientras que Y <0 se refiere a la
magnetosfera; el eje Z es paralelo al campo magnético del BL. En ambos casos,
entonces, el eje Z local es paralelo al campo magnético antes de atravesar la estructura
de la transicion respectiva (subindicado con 1, Bg).

Dada la configuracion mas general de los campos de velocidad y magnético, es
necesaria una modificacién de los perfiles que se usaron en capitulos anteriores. Para

esta situacion la version, adimensionalizada, del campo de velocidades es
Vg /| Vor |= 05-sen(Voy; Z) - [1 + tanh(2Y/A)|+ 05 - rv-sen(Vgy; Z) - [1 - tanh(2¥/A))]

Viz /| Vor I=0.5-cos(Voy; Z) - [1 + tanh(2¥/4))+ 0.5 - rv - cos(Voy; Z) - [1 - tanh(2¥/4)},

donde V,; = 0(Y—>a) > Vo2 = VO(V o) ¥ rv=|V2/Vq|. Las expresiones para el campo
magnético son similares y no las escribimos. Finalmente el perfil de densidad es

Po/Po; =0.5-(1+rd)+0.5-(1- rd)- tanh(2Y/A),

con Po1 = PoY—w)> P02 = Po(Y5—0) ¥ rd = po2/ poi.

En la figura 7.14 estan esquematizadas las configuraciones de los campos para
TA y TB a través de sus valores asintoticos. Los cocientes entre los valores de un lado y
del otro de la transicién para la densidad y los moédulos de velocidad y campo
magnético son, para TA, ra=7/10, rv=105/300, rb=45/30, y para TB, rd=1/7, rv=40/105,
rb=20/45. Las densidades y los angulos asintéticos estan indicados en el grafico. Con
esta eleccion, los mimeros de Mach Alfvénico correspondientes a las estructuras TA y
TB son 1.67 y 0.33, respectivamente.

Para la transicion magnetovaina - BL los resultados del analisis numérico de la
inestabilidad KH indican la estabilidad de los modos o tasas de crecimiento
practicamente ignorables. Esta transicion, entonces, puede ser considerada estable, pero
la frontera pucde ser perturbada, tanto por ondas generadas en otras regiones que pasan

por esta posicion, cuanto por oscilaciones de la transicion siguiente: BL - magnetosfera.
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Figura 7.14.a Transicién TA, magnetovaina - BL: »d=7/10; rv=105/300; rb=45/30.

A 10°
Z B"’
20 nT pys=lem’
Bos (s Magnetosfera
'X\45 nT Vi,
v 40 km/s

40° %

Vo] .

BL / b A

Y 105 Kmy/s). .- A
|\.|=7cm7 '

Figura 7.14.b Transicion TB, BL - magnetosfera: rd=1/7; rv=40/105; rb=20/45.
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La estabilidad de TA se debe en gran medida a que los campos magnéticos asintoticos
son casi ortogonales entre si. Cuando el vector de onda k se dispone de manera de
minimizar las tensiones magnéticas del campo mas fuerte (k 1 Bg), ¢l modo
correspondiente sélo perturba una fraccion de la velocidad Vg, mientras que la zona
con velocidad mas fuerte Vg, soporta todo el efecto de la accion estabilizadora de Bg,.
El resultado neto es una autofuncién con una tasa de crecimiento practicamente
despreciable. Se podria objetar que una debilidad de este célculo estriba en haber
ignorado la compresibilidad, y aqui la magnetovaina es levemente supersonica. Es
nuestra conviccion que la inclusion del efecto de la compresibilidad (un calculo
considerablemente mas complicado que el aqui presentado) confirmaria a fortiori la
estabilidad. En efecto, es sabido que las velocidades supersonicas estabilizan la KH, por
lo menos para el modelo de la discontinuidad tangencial. En nuestro caso, cuando k se
orienta normal a By, para eliminar el factor estabilizante de la magnetovaina, la
correspondiente autofuncién penetra en el BL y sufre la estabilizacién de las tensiones
magnéticas de Bgz. Esta zona (BL) es subsdnica, y ciertamente nuestro modelo es alli
valido. La inclusién de efectos de compresibilidad para la magnetovaina, a nuestro
criterio, no puede mas que agregar elementos estabilizadores.

Miura en las referencias [1990, 1992] encuentra inestable un modelo de
transicion magnetovaina - magnctosfera conl espesor finito para un flujo supersénico en
los flancos. A este respecto cabe observar que la inestabilidad no se debe a la
compresibilidad (este autor reconoce que cl efecto estabilizador de la compresibilidad
crece con el nimero de Mach, M, p. 10660 Ref. [1992]) sino a la configuracion de
velocidades y campos que Miura ha considerado. En estas referencias el campo de
velocidad en la magnetovaina es paralelo al campo magnético (ver figura 7.15 adaptada
de Miura [1990]) una situacién bicn diferente a la de la Fig. 7.14.a. Por lo tanto, la
eleccion de k paralelo al campo de la magnetovaina en el caso de Miura, no tiene
mayores consecuencias sobre la parte del perfil que ticne velocidad supersdnica, ya que
alli agregaria tensidon magnética a una zona ya estabilizada por la compresibilidad. Pero
en cambio, esta orientacion (k L Bg;) cancela la tension magnética del lado
magnetosférico, cuyo campo magnético Miura convenientemente ha tomado normal al

campo de velocidades. Por consiguiente, en el modelo estudiado por Miura la
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perturbacion se desarrolla (libre de tensiones magnéticas) en la porciéon subsonica del
perfil de velocidad, y es suficiente para dar tasas de crecimiento apreciables.

No sucede lo mismo con la segunda transicion, TB. Aqui encontramos
inestabilidad para modos con k casi perpendicular a By; (campo del BL) que es el
campo magnético de mayor intensidad en esta transicion. Esta direccion de k permite no
s6lo eliminar las tensiones magnéticas en el BL, sino también posibilita una proyecciéon
considerable de la velocidad V. Por otra parte, el tnico efecto estabilizante, la tension
magnetica originada por Bgz, queda muy disminuido para esta direccion de k. Los

valores adimensionales de las tasas de crecimiento,
p=Im20/(A| vol(?—)ao) D1,

en funcion de A/A se dan en la figura 7.16. El mayor valor de p se obtiene cerca de
A/A =~ 4. Latasa adimensional maxima estd en el mismo orden de valores que la dada

por Miura [1990], para el modelo citado.
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Figura 7.16 Tasas de crecimiento (adimensionalizadas) méaximas en funcion de A/A para

la transicion TB: BL -magnetosfera (TB).
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En la figura 7.17 presentamos el médulo de la componente Y de la perturbacion

de los campos de velocidad, v=V,5 /| V¢, |, ¥ sus respectivas componentes real e

imaginaria, para distintas longitudes de onda. En forma analoga, para la componente Y
del campo magnético en la figura 7.18. Las autofunciones (normalizadas como en el
capitulo 6, b= BI?(? -0) /] BOI(?; <o) |=1) muestran claramente que la mayor amplitud
del campo de velocidades y del campo magnético ocurre del lado del BL, y se extiende
considerablcmente, 2—3A a partir de Y =0 (centro dcl gradiente de velocidad) en e!
interior de esta regiéon. La inestabilidad KH tiende a la formacion de vértices de
"ovillos" de plasma. La KH genera una perturbacion que es (con buena aproximacion)
arrastrada por el movimiento del plasma en el BL, es decir que los "ovillos" o "rollos"
se mueven hacia la cola.

Con estos resultados podemos construir un cuadro esquematico de las
perturbaciones en el boundary layer, ilustrado en la figura 7.19. La inestabilidad KH
genera "ovillos" (billows) que modulan el flujo de materia en el BL. Estas oscilaciones
se mueven hacia la cola de la magnetosfera con la velocidad media del BL. Las
perturbaciones tienden a enrollar materia relativamente mas fria de la zona cercana a la
magnetopausa con plasma mas caliente procedente de la magnetosfera. En la figura, el
grisado refleja cualitativamente la intensidaa de la temperatura.

Las caracteristicas cualitativas resumidas en la Fig. 7.19 encuentran una
confirmacion en los datos de temperatura, componente V, de la velocidad, componentes
del campo magnético y registros de CORALL, observados por IT durante su pasaje por
el BL. Por comodidad de comparaciéon visual reproducimos combinados en la figura
7.20 estos datos de observacion. El satélite estd en el BL durante el periodo
(aproximadamente) 02:30 - 04:00 UT, salvo por un par de breves excursiones en la
magnetosfera cerca de las 03:30 UT debido a cambios de la presion dinamica que
modifican la magnetopausa, claramente descriptos en la Fig. 7.12 a esa misma hora.
Durante el lapso en el cual IT estd en el BL notamos fuertes fluctuaciones de las
componentes en todo el intervalo. Una coincidencia importante se nota en los paneles de
CORALL: mezcla de poblaciones frias y calientes en todo el lapso. La energia de la
poblacion caliente corresponde bien a los valores medios entre 00:30 - 01:20 UT y

después de las 04:00 UT (aproximadamente), cuando IT esta en la magnetosfera. Del
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Figura 7.17 Perturbacion de la velocidad, componente Y, para distintas longitudes de

onda A, médulo y componentes real e imaginaria.
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