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Resumen

La turbulencia es ubicua en el universo. Tanto observaciones remotas en el medio
interestelar local como observaciones in situ en el viento solar (VS) han mostrado evi-
dencia sobre la presencia de dindmica turbulenta en estos escenarios. E1 VS provee el
tunel de viento con mayor niimero de Reynolds que permite estudiar turbulencia magne-
tohidrodinamica (MHD) con métodos de observacion in situ. En este trabajo se estudia la
evoluciéon de la turbulencia MHD en el VS, caracterizando el proceso de envejecimiento
y rejuvenecimiento de los estados turbulentos inicialmente desarrollados cerca del Sol.
Como herramienta de diagnostico de la turbulencia empleamos la funcién de correlacion
espacial R y la longitud de correlacién asociada A, calculadas ambas a partir de obser-
vaciones realizadas in situ en el VS por las sondas Helios 1, Helios 2, ACE y Ulysses. En
esta tesis se muestra que en turbulencia MHD existe para R una escala de autosimilari-
dad dada por A, y por primera vez se calcula el exponente espectral de las fluctuaciones
magnéticas con una base estadistica de 10 anos. Realizamos un estudio evolutivo de la
escala de similaridad en término de la edad de las parcelas de plasma. Ademas, carac-
terizamos la funcion de distribucion de probabilidad (FDP) de A a diferentes distancias
heliocéntricas para dos regimenes de viento caracterizados por valores diferentes del beta
de protones. Encontramos que la FDP de A es lognormal y bi-modal, presentando diferen-
tes parametros en cada régimen, consistente con la variedad de procesos multiplicativos
y no lineales que tienen lugar en el VS. Investigamos las propiedades anisétropas de las
fluctuaciones a diferentes heliodistancias respecto del campo medio Bg. Mostramos que
el VS réapido y el VS lento no son intrinsecamente diferentes, sino que la diferente mani-
festacion de la anisotropia en estos regimenes es consecuencia de la evolucién dindmica
de las fluctuaciones, independiente de la velocidad del viento e incluso de la etapa del
ciclo de actividad solar. La cascada direccional de energia da lugar a una migraciéon de
la energia desde vectores de onda paralelos a By hacia vectores de onda perpendiculares

a By a medida que el viento envejece.

Palabras claves: Magnetohidrodinamica, Viento solar, Turbulencia, Meteorologia Espa-

cial, Plasma.






Dynamic evolution of the turbulence in the Solar Wind

Abstract

Turbulence is ubiquitous in the Universe. Both, remote observations in the local in-
terstellar medium and in situ observations in the Solar Wind (SW) have shown evidence
for the presence of turbulent dynamics in these scenarios. The SW provides the wind
tunnel with highest Reynolds number where to study magnetohydrodynamics (MHD)
turbulence by means of observational in situ techniques. In this work we study the evolu-
tion of MHD turbulence in the SW, characterizing the process of aging and rejuvenation
of the turbulent states initially developed near the Sun. As a diagnostic tool of the turbu-
lence we employ the spatial correlation function R and the associated correlation length
A, both estimated from in situ SW observations performed by the spacecrafts Helios 1,
Helios 2, ACE y Ulysses. In this Thesis we show that in MHD turbulence exists a scale of
self-similarity for R given by A, and for the first time we estimate the spectral exponent of
the magnetic fluctuations with an extense statistical data base of ten years. We perform
an evolutive study of the self-similarity scale in terms of the age of the plasma parcels.
Besides, we characterize the probability distribution function (PDF) of A at different he-
liocentric distances for two SW regimes distinguished by different values of proton beta.
We find that the PDF of X is lognormal and bi-modal, displaying distinct parameters
in each regime, consistent with the variety of non-linear multiplicative processes taking
place in the SW. We investigate the different anisotropic properties of the fluctuations
at different heliodistances with respect to the mean field Bg. We show that the fast and
slow SW are not intrinsically different, but the different manifestation of anisotropy in
these regimes is a consequence of the dynamic evolution of the fluctuations, independent
of wind speed and even of the activity solar cycle. Energy directional cascade leads to a
migration of energy from wave vectors parallel to By to wave vectors perpendicular to

By as the wind age.

Keywords: Magnetohydrodynamics, Solar wind, Turbulence, Space Weather, Plasma.
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Capitulo 1

Introduccion

La turbulencia es ubicua en el Sol y el viento solar. Atun asi, cuales son los procesos
fisicos que generan la turbulencia en el entorno solar y la fuerzan a evolucionar tanto
temporal como espacialmente en el medio interplanetario, cudles son las escalas en las
que es finalmente disipada, cuél es su impacto en el entorno terrestre, son aspectos que
permanecen aun sin ser entendidos completamente. Debido a la creciente importancia de
la meteorologia espacial, del interés por la comprensién de la conexién Sol-viento solar-
Tierra y de la posibilidad de entender mecanismos y procesos fisicos universales para
ampliar nuestro conocimiento de la fisica espacial y astrofisica general, en esta tesis se
estudian diferentes aspectos de la turbulencia magnetohidrodinamica en el viento solar.

El objetivo principal de este trabajo es cuantificar propiedades relevantes y entender
la evolucién de las fluctuaciones del viento solar, luego de que fueron expulsadas del Sol,
hasta que son observadas en cercanias de la Tierra y mas alla de ésta.

En este capitulo se presenta una breve descripcion cualitativa del escenario, el viento
solar, y se introducen las propiedades principales de la turbulencia magnetohidrodinamica
observada en él. En el capitulo 2 se da el marco tedrico necesario para comprender los
diferentes aspectos de la turbulencia magnetohidrodindmica en el viento solar. En el
capitulo 3 se desarrolla la técnica empleada para el analisis de observaciones y se la aplica
al estudio de la existencia de posibles escalas de similaridad en el viento. En el capitulo
4 se caracteriza dindmica y estadisticamente a la escala de similaridad encontrada en el
capitulo previo. En el capitulo 5, mediante un estudio de la anisotropia que se manifiesta
en el sistema, se estudian las diferencias observadas en las fluctuaciones en diferentes
regimenes de viento. Finalmente en el Capitulo 6 se presentan las conclusiones generales
de este trabajo y en los diferentes apéndices se detallan los instrumentos y satélites que

proveyeron las observaciones, y algunos detalles sobre tratamiento estadisticos que se
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Introduccién

usaron en esta tesis.

1.1. El viento solar

El espacio entre el Sol y los planetas no se encuentra vacio, sino que estd permeado
por un plasma tenue y magnetizado: el viento solar.

En el ano 1951 el astronomo aleméan L. Biermann sugiri6 la existencia de un viento
solar para explicar la deflexiéon, en sentido radial y alejandose del Sol, de las colas de
los cometas (Biermann 1951; Balogh et al. 2008). Pocos anos maés tarde, Parker (1958),
argumentando que debido a sus altas temperaturas la corona solar no podia permanecer
en equilibrio estético, desarroll6 la primer descripcién teérica en términos de la expan-
sion supersonica de un fluido magnetizado. La existencia del viento solar fue finalmente
confirmada por observaciones de las misiones soviéticas Lunik 2 y Lunik 3. La mision
estadounidense Mariner 2 observé durante 113 dias en 1962 al viento solar, consiguiendo
asi las primeras observaciones continuas (Neugebauer & Snyder 1966) de este plasma.

El origen del viento solar se debe a la gran diferencia de presién entre el plasma
caliente (~1x10°K) de la corona solar y el medio interestelar. Bajo estas condiciones, la
corona se expande radialmente dando lugar a un flujo continuo de gas ionizado el cual
se vuelve supersoénico y superalfvénico en apenas unos pocos radios solares. El viento
alcanza una velocidad terminal constante, y su densidad entonces decrece radialmente
con la distancia heliocéntrica al cuadrado.

El viento solar consiste principalmente de protones y electrones, con una mezcla de
particulas alfa (tipicamente entre 3 % y 5 % respecto a los protones) y una muy pequena
proporcion (menor al 0.1 %) de iones pesados (Meyer-Vernet 2012).

Debido a que la conductividad eléctrica del plasma que constituye al viento solar
es muy alta, las lineas del campo magnético coronal estan “congeladas” al plasma y son
arrastradas por el flujo, formando lo que comtinmente se conoce como el campo magnético
interplanetario (CMI). La rotacion del Sol causa que, sobre el plano de la ecliptica, las
lineas de campo se curven y adquieran la configuracién de una espiral cuya inclinaciéon
relativa a la direcciéon radial depende de la distancia heliocéntrica y la velocidad del
viento (Burlaga 1995). Esta geometria del CMI se conoce con el nombre de espiral de
Parker y se muestra en el esquema de la figura 1.1. Las diferentes misiones espaciales
han mostrado que existen principalmente 2 tipos de flujo de viento: un viento rapido
con velocidades tipicas en el rango 600 km/s - 1200 km/s y con origen en los agujeros
coronales en la zona polar del Sol; y un viento lento con velocidades menores a 500 km /s

y con origen en cercanias del cinturén de streamers en la zona ecuatorial del Sol. Estos
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Velocidad del
viento solar:

—— 400 km/s
""" 2000 km/s

Figura 1.1: Las lineas de campo magnético congeladas en el plasma del viento solar dan

lugar a la espiral de Parker.

dos regimenes exhiben ademés diferente densidad y temperatura de protones: ~10 cm ™3

3

y ~10*K en viento lento, ~1 cm™3 y ~10°K en viento rapido (Schwenn 2006; Hansteen

2009; Schrijver & Siscoe 2009).

La configuracion tridimensional del viento depende fuertemente del ciclo solar (e.g.
McComas et al. 2003). En épocas de minimo solar, el viento presenta una estructura
bimodal, con un viento rapido uniforme origindndose de manera sisteméatica en las altas
heliolatitudes, y un viento lento mucho més variable en bajas latitudes, cada uno con
las caracteristicas descriptas en el parrafo anterior. En cambio, la estructura del vien-
to es mucho méas compleja en épocas de méxima actividad solar, siendo muy variable
y observandose una mezcla de viento de baja y alta velocidad en todas las latitudes
heliograficas debido a la combinacién de miltiples fuentes en el Sol.

El monitoreo continuo de la corona a través de coronédgrafos desde hace mas de
40 anos, ha revelado que existen eyecciones transitorias de material desde la atmosfera
solar hacia el medio interplanetario. Estos eventos, llamados eyecciones de masa coronal
(EMC) ocurren de manera usual, siendo mas frecuentes en épocas de maxima actividad

015716 gramos por evento de material solar en la heliosfera (e.g.

solar. Pueden liberar ~1
Wang et al. 2005). Cuando estas estructuras de plasma son observadas in situ en el viento
son llamadas eyecciones de masa coronal interplanetarias (EMCI). Son potencialmente

geoefectivas, y pueden estar acompanadas por una onda de choque que las precede. Sus
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caracteristicas tipicas son, entre otras, la baja temperatura de protones (e.g. Richardson
& Cane 1995, y referencias alli incluidas), elevada abundancia de particulas alfa (Galvin
et al. 1987), campo magnético intenso (Burlaga et al. 1981), todas en comparacién con
el viento solar.

En particular, el subconjunto de EMCI que presentan rotaciéon coherente del campo
magnético son denominadas nubes magnéticas (NM) (Klein & Burlaga 1982). Poseen una
intensidad de campo magnético mayor que en su entorno y se expanden sobre él durante
su desplazamiento en el viento desde el Sol hacia la heliosfera externa (Gulisano et al.
2010b, 2012).

El flujo radial, supersonico y superalfvénico del viento solar, a medida que se propaga
se expande ocupando un volumen cada vez més grande, pero eventualmente se vuelve
lo suficientemente débil de manera que no puede “empujar” al medio interestelar. Asi,
el viento solar se convierte repentinamente en una onda de choque subsénica conocida
como choque de terminacion heliosférico (Jokipii 2012). En diciembre de 2004 la sonda
Voyager 1 cruzé el choque de terminacién a una distancia de ~94 unidades astronémicas
(UA) y entr6 por primera vez en la region subsonica de la heliosfera. Voyager 2 lo cruzo
en agosto de 2007 en ~85 UA (Potgieter 2010).

1.2. Aspectos de la turbulencia del viento solar

Las diferentes sondas espaciales que se aventuraron en el viento solar han logrado
medir fluctuaciones en las variables del plasma en un amplio rango de escalas. Por ejem-
plo, la serie temporal de la figura 1.2 muestra como la componente radial del campo
magnético presenta variaciones aparentemente estocésticas de gran amplitud con cam-
bios abruptos en escalas de hasta el segundo (0 mas chicas). En cambio, los parametros
escalares, como la densidad de protones, son en general menos variables indicando un
nivel relativamente bajo de fluctuaciones compresibles (Petrosyan et al. 2010).

Las primeras observaciones del viento solar pusieron en evidencia que las fluctuaciones
en la velocidad y en el campo magnético estaban a menudo fuertemente correlacionadas
cerca del Sol aparentando ser ondas de Alfvén perfectas (e.g. Belcher & Davis 1971)
con direcciéon de propagacion predominante saliente respecto el Sol. Esta correlacion,
mostrada en la figura 1.3-a, sugeria que el medio podia no estar evolucionando activa-
mente, ya que las ondas de Alfvén puras de amplitud finita (ver secciéon 2.2.2) son una
solucion exacta de las ecuaciones de la MHD ideal e incompresible. Estas observaciones
han sido histéricamente consideradas como indicadores a favor de de una descripcion de

“ondas” del viento solar.
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Figura 1.2: Fluctuaciones en la componente radial del campo magnético observado a 1
UA por la sonda ACE en diferentes escalas de tiempo (1 ano, 1 mes, 1 dia y una hora,
desde arriba hacia abajo respectivamente). La figura pone en evidencia una propiedad
fundamental de la turbulencia: en el sistema se encuentran excitadas escalas en un amplio

rango dindmico y la energia de las fluctuaciones estd “repartida” entre diferentes escalas.

Sin embargo, el viento también exhibia la contrastante caracteristica de que el espec-
tro de potencias del campo magnético, figura 1.3-b, se parecia al espectro de la turbulencia
completamente desarrollada de hidrodindmica (Coleman 1968), sugiriendo la presencia
de una cascada activa de turbulencia MHD. Aun mas, el indice espectral observado se

acercaba a -5/3 (indice esperado para turbulencia hidrodinamica, ver seccion 2.5.2).

También se ha recolectado evidencia a favor de que la turbulencia en el medio inter-
planetario no decae libremente sino que se encuentra con fuentes de energia libre, por
ejemplo inestabilidades en la cillazadura del flujo de gran escala, micro-inestabilidades,
choques, etc., que re-inyectan energia al sistema (e.g. Roberts et al. 1992). Se cree que
los gradientes de velocidad y de campo magnético entre el viento lento y el viento rapido

podrian ser la principal fuente de turbulencia en el medio interplanetario.
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Figura 1.3: (a): Observaciones recolectadas por la sonda Mariner 5 en 1967 durante su
viaje a Venus y analizadas por Belcher & Davis (1971), muestran la notable correlacion
entre las fluctuaciones del campo de velocidades y del campo magnético interplanetario,
revelando el cardcter Alfvénico de estas fluctuaciones y su sentido de propagacion saliente
desde el Sol. (b): Observaciones recolectadas por la sonda Mariner 2 en 1962 durante su
viaje a Venus y analizadas por Coleman (1968), muestran que el espectro de densidad de
potencia de la componente radial del campo magnético interplanetario se parece mucho

al espectro tipico de la turbulencia hidrodinamica.

Hoy se comprende que las dos visiones (ondas y turbulencia) no son necesariamente in-
compatibles. En general, el Sol genera fluctuaciones fuertemente correlacionadas (“alfvéni-
cas”) que son advectadas por el viento solar hacia el medio interplanetario donde inter-
actian, dando lugar a una cascada turbulenta que opera enviando energia a las escalas
més pequenas, pero sin decaer libremente debido a las fuentes locales de energia que
reaniman de forma continua la turbulencia. La evidencia acumulada desde el nacimiento
de la era espacial hasta la actualidad, respalda firmemente la descripcién de la evolucién
de las fluctuaciones en el viento solar en términos de turbulencia magnetohidrodinamica
(Matthaeus & Velli 2011).

La anisotropia en la turbulencia del viento solar es un aspecto que permanece pobre-

mente entendido. Surge de la ruptura de la simetria isétropa en las propiedades de las fluc-
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tuaciones turbulentas como resultado de la presencia del campo magnético macroscopico
local. La ocurrencia de anisotropias en el viento solar es a priori esperable dado el rol
central del campo magnético guia en la dindmica del sistema en las escalas asociadas a
la aproximaciéon MHD. La anisotropia puede tomar muchas formas y tener consecuen-
cias sobre varios otros fenémenos, como tasas de calentamiento y topologia del campo
magnético (Horbury et al. 2012). En particular, puede manifestarse en la funcion de
correlacion teniendo consecuencias en el vector de onda. Esta anisotropia emerge de for-
ma dindmica en la turbulencia del viento solar, y produce gradientes més intensos en
la direcciéon normal al campo magnético medio de gran escala que a lo largo de él (e.g.
Shebalin et al. 1983), fortaleciendo la trasferencia espectral de energia hacia vectores
de onda perpendiculares y debilitandola hacia vectores de onda paralelos, efecto que se
vuelve progresivamente mas marcado en las escalas mas chicas.

Desde hace tiempo, se ha reconocido en la comunidad de fisica solar y espacial,
la importancia y relevancia de los procesos turbulentos en las pequenas escalas y su
impacto directo en los fenémenos heliosféricos de escalas mas grandes. Al igual que la
turbulencia en experimentos de laboratorios terrestres, la turbulencia en el viento solar es
al dia de hoy un tema de gran importancia que no esta completamente comprendido. La
turbulencia es el agente que media en la compleja dindmica de acoplamientos entre escalas
muy grandes y muy pequenas, movimientos muy lentos de fluidos y procesos cinéticos
muy rapidos y, entre particulas de plasma de muy alta y de muy baja energia. Se cree
que la turbulencia observada es responsable del calentamiento del medio interplanetario,
participa activamente en el scattering y transporte de rayos cosmicos tanto de origen solar
como de origen galactico en la heliosfera. Ademads, la turbulencia en la heliosfera interna

provee importantes indicios sobre la naturaleza turbulenta de la baja corona solar.
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Capitulo 2

Marco tedrico

El escenario y los fenémenos que se estudian en esta tesis involucran plasmas cuya
dindmica puede ser descripta dentro del marco tedrico de la magnetohidrodindmica
(MHD). Esta teoria trata al plasma del medio interplanetario, nuestro objeto de es-
tudio, como un medio continuo y unifica las ecuaciones basicas de la hidrodindmica con
las leyes de Maxwell del electromagnetismo para describir sus propiedades.

Por otro lado, las fluctuaciones en el viento solar presentan tanto caracteristicas vin-
culadas a ondas de Alfvén (que se propagan principalmente en direccion saliente del Sol),
como también rasgos asociados a un medio turbulento activo, exhibiendo propiedades
similares a la turbulencia hidrodinamica de Kolmogorov. Si bien estas dos perspectivas
parecen ser muy diferentes, ambas son necesarias para una adecuada descripcion del
viento solar, y deben surgir del marco tedrico de la MHD.

En este capitulo presentamos una introduccién a conceptos basicos de la teoria MHD,
mostrando los pardmetros relevantes que caracterizan los diferentes regimenes del plasma
y las ecuaciones que rigen su dindmica. Presentamos ademés una introduccién sobre
funciones de autocorrelaciéon y funciones de estructura, y sus caracteristicas principales
para procesos turbulentos. Se describe también el tipo de espectro de energia que puede

encontrarse en el viento solar.

2.1. MagnetohidrodinAmica

La aproximacién magnetohidrodinamica (MHD) es el enfoque mas usado para estu-
diar y comprender las propiedades macroscédpicas del plasma y campo magnético en el
medio interplanetario. En esta aproximacion, se considera al plasma como un fluido mag-

netizado en el cual las escalas espaciales macroscopicas de interés son mayores que las
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escalas espaciales intrinsecas del plasma, como el radio de Larmor, la longitud de Debye
o la escala inercial de los iones; y las escalas de tiempo macroscopicas son mayores a las
escalas temporales cinéticas del plasma, como por ejemplo la frecuencia de ciclotron. El
conjunto de ecuaciones MHD bésicas describe el acoplamiento entre las ecuaciones de
fluidos y las del electromagnetismo. Consiste de ecuaciones para la densidad de masa p,
densidad de corriente j, la cantidad de movimiento, la energia y una ecuacion de estado,
las leyes de Maxwell del electromagnetismo y una relacién constitutiva entre el campo

eléctrico y la densidad de corriente (i.e. una ley de Ohm).

2.1.1. Conservacion de la masa

La conservacion de la masa para un elemento de fluido con velocidad v, implica una

ecuacion de continuidad para la densidad de masa, a medida que transcurre el tiempo ¢
Btp—i-v-(pv):Dtp—i—pV-V:O (21)

Aqui Dy es la derivada convectiva Dy = 0y + v.V. A veces resulta conveniente reescribir
la ecuacion (2.1) como D;(Inp) = —V.v, ya que para flujos incompresibles se tiene que
V.v = 0, lo que significa que la densidad de masa de un elemento de fluido debe ser
constante. Es interesante observar que si el volumen de un elemento de fluido aumenta,
i.e., V.v. > 0, debido a la conservacién de la masa, p debe disminuir en el tiempo si

seguimos al elemento de fluido y viceversa.

2.1.2. La ecuacion de movimiento

La ecuaciéon de movimiento puede obtenerse de manera simple considerando las
fuerzas que actiian sobre un elemento de fluido con volumen §V y con masa pdV. Debido
a las escalas que nos interesan en esta tesis, las fuerzas que vamos a considerar son la
fuerza de Lorentz, la fuerza de presion y la fuerza viscosa.

La fuerza de Lorentz que siente un elemento de fluido con carga eléctrica dq y corriente
eléctrica 0J = jOV en presencia de un campo electromagnético es dgE +6J x B/¢, donde
E es el campo eléctrico y B el campo magnético. En la mayoria de los casos de interés,
se cumple la condiciéon de quasi-neutralidad §q >~ 0 y por lo tanto so6lo la parte magnética

contribuye:

1
F,=dV_jxB (2.2)

Si suponemos condiciones cercanas al equilibrio termodindmico local, el tensor de
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presiones es is6tropo p;; = pd;; y ejerce una fuerza sobre el elemento de fluido dada por:

F,= —j{pdS =—-0VVp (2.3)
S

Al igual que la fuerza de presion, ecuacion (2.3), la viscosidad actia a través de la

superficie del elemento de fluido:
Fu:fﬁ“-dS:éVV-c?“ (2.4)

donde oj; = p[(0iv; +0;vi) — 26,V -v] es el tensor de esfuerzos viscosos y 1 la viscosidad
dinédmica (e.g. Batchelor 1967), la cual consideramos constante.
Sumando cada una de estas contribuciones obtenemos la ecuacién de movimiento o

ecuacion de momentos:
1 1
pDv =p(0y+v-V)v=—-Vp+ EJ x B+ (Vv + §V(V V) (2.5)

La interpretacion de esta ecuacion es simple: la variacién temporal de la cantidad de
movimiento contenido en un elemento de fluido es igual a la suma de las fuerzas que
actian sobre él.

Por otro lado, la densidad de corriente eléctrica y el campo magnético estan rela-
cionados por la ley de Ampére:

VxB= 4% j (2.6)
donde hemos despreciado la corriente de desplazamiento debido a que aqui consideramos
sistemas no relativistas. En este caso la ecuacién de conservaciéon de la carga se reduce
a V-j=0. Con la ecuacion (2.6) podemos reescribir la fuerza magnética, ecuacion (2.2)
de la siguiente manera:

1

(B V)B=-V. ™ (2.7)

1 1
“jxB=—-—VB?+
c 8

donde T% es el tensor (de rango 2) de esfuerzos magnético:

1
8

1

M _
Ty = e

B%§;j — —B;B;j (2.8)

El primer término en (2.8) puede ser interpretado como la presién magnética mientras
que el segundo puede ser pensado como una tension.
Para caracterizar la importancia relativa entre la presién magnética y la presion del
plasma es tutil definir el pardmetro adimensional:
8mp

=72z (2.9)
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llamado § del plasma. Si 8 > 1 la presion del plasma domina y la presion magnética

puede ser despreciada. En el caso contrario, § < 1, la que domina es la presion del

campo magnético. En otras palabras, § es un parametro adimensional que caracteriza la

intensidad de B en un plasma.

Finalmente, cabe mencionar que cuando los efectos de compresibilidad son despre-
ciables en el sistema, la ecuacién de movimiento (2.5) toma la forma:

B? 1 9

thv:p(at—l—v-V)v:—V(p—FS?) + (B V)B+uV2y (2.10)

donde hemos reescrito la fuerza de Lorentz en términos de la expresion (2.7).

2.1.3. La ecuacion de induccion

La dinamica del campo magnético se obtiene a partir de la ley de Faraday:
0B =—-cV xE (2.11)

donde el campo eléctrico es determinado por la ley de Ohm del sistema. En el marco de
referencia del fluido (fluido en reposo) se tiene que Eqyido = jauido/o (version simplificada
de la ley de Ohm), con ¢ la conductividad eléctrica del medio. En el sistema de referencia
del laboratorio, en el cual usualmente se consideran las ecuaciones de fluidos, un elemento
de fluido se mueve con velocidad v y el campo eléctrico se obtiene a partir de una
transformacion de Lorentz en el limite no relativista (e.g. Jackson 1998). Asi, en el sistema
de referencia del laboratorio se tiene que Ejaporatorio = Efluido + vV X B/c, resultando
entonces:
1 1,
E+-vxB=-j (2.12)
c o
Reemplazando (2.12) en (2.11) y asumiendo que o es uniforme obtenemos la ecuacion

de induccién clésicas:
OB =V x (vxB)+nV’B (2.13)

con n) = ¢%/4mo el coeficiente de difusion magnética, también llamado resistividad mag-
nética.

Comprender la estructura de esta ecuacion es importante para entender las propiedades
del medio interplanetario.

Es importante notar aqui que si inicialmente se tiene que V - B = 0, esta ley de

Maxwell seré satisfecha para todo tiempo posterior dado que la ecuacion (2.13) verifica
H(V-B)=0
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Dos regimenes bien diferentes se pueden distinguir en la ecuacion (2.13) dependiendo
de la importancia de la conductividad eléctrica del plasma. Para un valor de o pequeno
(o movimientos lentos del plasma) la ecuacién de induccion se reduce a la ecuacion de
difusion:

OB =1V’B (2.14)

Aqui, la lineas de campo magnético difunden respecto del fluido. De esta ecuacién se
puede estimar un tiempo de difusion 74;:

12
|0:B| = [nV*B| = 145 = o (2.15)
donde L es una longitud tipica del sistema en la que se producen variaciones apreciables
de B en tiempos del orden de 74;f.
En el caso que la conductividad sea muy grande (o los movimientos del plasma muy

rapidos respecto de 74¢) el término difusivo en (2.13) puede ser despreciado y se obtiene

asi una ecuacién de transporte:
0B =V x (vxB) (2.16)

Como veremos en la seccion 2.1.5, la ecuacion (2.16) implica la conservacion del flujo
magnético a través de superficies materiales. En este caso las lineas de campo se mueven
advectadas junto con el fluido.

La transicion entre un régimen difusivo a uno convectivo puede ser parametrizada por
el namero (adimensional) de Reynolds magnético Ry, definido como el cociente entre
los valores tipicos del término de transporte (2.16) y el término difusivo (2.14):
IV x(vxB)| _ tay VL

R —
M InV2B| Ty n

(2.17)

con T, = % un tiempo caracteristico asociado al régimen convectivo y v una velocidad

tipica de interés del sistema. Para Rps > 1 el numerador serd dominante (7, < 7g4;¢ sien-
do el proceso convectivo mas eficiente), mientras que para Ry < 1 el campo magnético
difundira (7, > 74;f, mayor eficiencia del proceso de difusion). En general, se tiene que

Rp; > 1 en una gran cantidad de escenarios de fisica espacial y astrofisicos.

2.1.4. La ecuacién de estado y energia

Para completar el sistema de ecuaciones hasta aqui presentado es necesario considerar
una ecuaciéon dindmica para la presiéon. Bajo condiciones cercanas al equilibrio termodi-

namico local, la presiéon esta acoplada a la temperatura y densidad por una ecuacién de
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estado. Para plasmas diluidos como el del viento solar, la aproximacién de gas ideal es
generalmente valida.

Si en un sistema puede despreciarse la conducciéon de calor en las escalas espaciales y
temporales de interés, el cambio de estado en un elemento de fluido puede ser aproximado
como adiabético:

Dy(pp™7) =0 (2.18)

Al parametro 7 se lo denomina exponente adiabético y para el caso de un gas simple se
tiene v = 5/3.
Si se desea considerar efectos de transferencia de calor local, generalmente se introduce

al sistema de ecuaciones una relacion entre p y p mas general (relacion politropica):

p(p) =po (pi)a (2.19)

donde « es el exponente politrépico y puede tomar valores entre 0 y oo, siendo pg un valor
de referencia para una densidad de referencia pg. Un proceso isobérico es representado
por a = 0. El limite @ = 1 describe variaciones isotérmicas. El limite opuesto, a — oo
describe la dindmica en el caso de un fluido incompresible (Dyp = 0). Si @ > 1 la
temperatura del plasma disminuird a medida que éste se expande y aumentarad si es
comprimido. Ademés, si @ < v debe entregarse calor al sistema para que el plasma se
expanda (e.g. Totten et al. 1995).

2.1.5. Conservacion del flujo magnético

El régimen ideal de los sistemas MHD presenta varias cantidades conservadas las
cuales pueden dividirse en tres clases: las que s6lo involucran parametros del fluido, las
que so6lo involucran al campo magnético y las que involucran ambas. Las cantidades
invariantes son importantes dado que reflejan vinculos impuestos al sistema, los cuales
se rompen so6lo por efectos disipativos. En este trabajo vamos a considerar solamente la
conservacion del flujo magnético.

El flujo magnético @ se define como la integral:

q):/SB-dS (2.20)

a través de una superficie material S(¢) (encerrada por una curva C(t)) que se mueve con

el plasma. Su derivada total respecto del tiempo seréd entonces:

S C
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ya que el flujo magnético a través de una superficie material S puede cambiar de dos
maneras diferentes: por un lado la intensidad de B encerrado por la curva C puede
variar, por otro lado la propia curva C puede cambiar al moverse junto al plasma. Si
reemplazamos el término 9, B por la ecuacion de induccion (2.13) y aplicamos el teorema

de Stokes encontramos que:
dy® = —7741 fj -dl (2.22)
¢ Je
de donde vemos que el flujo magnético se conserva si n = 0. En este caso, el significado
fisico de (2.22) es que el campo magnético esté congelado en el fluido y se mueve con €l,

lo que es conocido como ”frozen-in magnetic field” valido en el marco de la MHD ideal
(e.g. Biskamp 2003).

2.2. Fluctuaciones MHD

2.2.1. Modos lineales en MHD ideal

Los modos lineales de un sistema constituyen elementos bésicos para el estudio de
fluctuaciones. En esta seccién presentamos una resena de uno de los principales modos
lineales que ocurren en una configuracion MHD: el modo de Alfvén. Estas fluctuaciones
no compresibles, estan asociadas con el movimiento transversal de las lineas de campo y
tienen origen en el término (B.V)B de la fuerza de Lorentz, ecuacion (2.7): la tension
magnética tiende a enderezar las lineas del campo magnético causando asi oscilaciones
transversales.

Para examinar este tipo de movimiento, consideramos el caso més simple de un plasma
homogéneo incompresible, no viscoso y perfectamente conductor (n = 0), caracterizado
por un estado de equilibrio vg = 0 con densidad p,, presiéon pg, inmerso en un campo
magnético uniforme Bg. Las ecuaciones que gobiernan el comportamiento de este sistema,
son (2.10) con p = 0y la ecuacion (2.16).

Consideramos perturbaciones pequenas de los campos |dv| y [db| < |Bg| y soluciones
a las ecuaciones linealizadas del tipo onda plana x expi(k.x — wt) con k el vector de
onda y w la frecuencia. Encontramos asi la relaciéon de dispersion:

(Mlpo(k By) —w?)bv = 47rlp0(k " Bo)(6v - Bo)k (2.23)
Si permitimos que k y By formen un angulo arbitrario 6 y recordamos la hipotesis de
incompresibilidad, i.e., k- dv = 0 (en el espacio de Fourier), la ecuacion (2.23) se reduce

a (el coeficiente escalar de cada miembro de (2.23) debe ser nulo):

w? = Viki (2.24)
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donde k|| es la componente de k paralela a Bg y V,, es la velocidad de Alfvén:

By
V., = 2.25
T (2.25)

Simultaneamente encontramos que la polarizacion de la perturbacion es tal que el campo
de velocidades dv es perpendicular By. De la ecuacion (2.16) linealizada, vemos también
que 0B || ov.

Cualquier tipo de onda en la naturaleza es causada por una fuerza restitutiva que se
opone a los desplazamientos en el sistema cuando se lo aparta de un estado de equilibrio.
En el contexto del modelo MHD presentado en este capitulo, son posibles dos tipos de
fuerzas restitutivas: una con origen en los gradientes de presién, la otra con origen en
los esfuerzos magnéticos. El modo de Alfvén es una onda puramente transversal que
no provoca variaciones en la densidad de masa ni en la presion, siendo la tnica fuerza

restitutiva la tension magnética.

En el caso méas general de un plasma compresible, son posibles tres modos lineales:
el modo Alfvén descripto anteriormente y otros dos magnetosonicos, los cuales son una
combinacion de efectos acusticos y magnéticos con los dos tipos de fuerza restitutiva pre-
sentes (e.g. Choudhuri 1998). Sin embargo, dado que las fluctuaciones a estudiar en esta
tesis son principalmente incompresibles (e.g. Zank & Matthaeus 1992) no consideraremos

estos dos modos.

2.2.2. Campos de Elsidsser y acoplamientos resonantes

Los efectos del modo de Alfvén en el caso no lineal (amplitud finita de las perturba-
ciones) se hacen evidentes reescribiendo las ecuaciones MHD en términos de las variables

de Elsisser zT

(ver ecuacion 2.26). Consideremos entonces la ecuacion de Navier-Stokes
(2.10) para las fluctuaciones v del campo de velocidades, y la ecuacién de induccion
(2.13) para un campo magnético B = By + db con campo medio By. Las variables de

Elsasser se definen como:

ob
+
zZ % NeET: % (2.26)

con b = \/% las fluctuaciones magnéticas en unidades de velocidad.

Sumando y restando las ecuaciones (2.10) y (2.13) podemos hallar ecuaciones para la
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evolucion de z+:

+ 1
8% H( V) = (Ve V)at - VP ”+"7v2 4 L2, (2.27)
t
aZ_ + _ 2_+ V+77
(@ V)7 == (Vo V)2 —fvp+ Vo092, L0092~ (2.98)
t
V-zt=0 (2.29)

donde V, = Bo/y/ar; es la velocidad de Alfvén y P es la presion total P = p/pg + b%/2,
la cual actua para hacer cumplir la condiciéon de incompresibilidad desacoplandose de la
dindmica de z* (al igual que en hidrodindmica incompresible).

Se puede hallar una solucién exacta de las ecuaciones (2.27) y (2.28) ideales (asu-
miendo disipacion nula). Tanto cuando z+ = 0 o cuando z~ = 0, los términos no lineales

se cancelan y se obtiene una ecuaciéon de onda:

aazt F(VaV)zt =0 (2.30)

La ecuacion (2.30) muestra que las variables de Elsésser pueden ser interpretadas de la
siguiente manera: si zT = 0, el campo z~ describe a una onda de Alfvén propagéandose con
velocidad V, en la direccién del campo magnético de fondo By mientras quesiz~ = 0, z*
describe a una onda de Alfvén con velocidad V, que se propaga en la direcciéon opuesta
(e.g. Biskamp 2003).

Una propiedad importante de las variables de Elséisser es que z* y z~ se acoplan sélo
de manera cruzada en el término no lineal de las ecuaciones (2.27) y (2.28) cuando ambos
son no nulos. En este caso ambos modos, z* y z™, se propagan en direcciones opuestas
y desarrollan turbulencia en el sistema.

Iroshnikov (1964) y Kraichnan (1965) fueron los primeros en reconocer que dos on-
das de Alfvén deben “cruzarse” para producir un tercer modo de baja frecuencia, y asi
interactuar con la turbulencia de torbellinos en el fluido. Esta interaccién es necesaria
para que la energia llegue a las pequenas escalas a través de la cascada. Mas tarde este
efecto fue identificado en simulaciones numéricas (e.g. Shebalin et al. 1983; Oughton et al.
1994): el campo magnético de gran escala By suprime el crecimiento de los gradientes
paralelos a Bg pero dado que los gradientes perpendiculares no se ven afectados de la
misma manera, los efectos no lineales de la cascada transfieren energia a las escalas més
chicas pero de forma anisotropa. Como resultado, las longitudes de correlacién son més
grandes a lo largo de By. Shebalin et al. (1983) explico el desarrollo de esta anisotropia
mediante la interaccién resonante de tres ondas: dos modos de Fourier pueden intercam-

biar energia de forma eficiente con un tercer modo s6lo si la triada obedece la siguiente
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Figura 2.1: Esquema pictorico de la cascada anisoétropa en turbulencia alfvénica: la ani-

sotropia crece a medida que la cascada progresa.

condicion de resonancia:

ki + ko = ks (2.31)
w(kl) — w(kg) = ﬂ:w(kg) (2.32)

donde k; y ko son los vectores de onda asociados a los modos de Fourier que excitan
resonantemente a ks y el signo £ en el lado derecho de la segunda ecuaciéon se debe a
que las ondas interactuantes deben propagarse en sentidos opuestos. En el limite lineal,
cada modo satisface la ecuacion (2.24), resultando (2.32) en: k; -V, —ko -V, = £k3-V,.
Asi, las condiciones (2.31) y (2.32) quedaran satisfechas si ki -V, =00 ks -V, =0. En
consecuencia, kj o ko tienen componente nula a lo largo de Bg. Asi, los acoplamientos de
modos alfvénicos propician la transferencia espectral de energia hacia vectores de onda
perpendiculares més grandes, produciendo correlaciones mayores en la direccién paralela

al campo magnético medio, como se esquematiza en la figura 2.1.

2.3. Funciones de estructura, correlaciones y espectros en
procesos turbulentos
Las fluctuaciones en el viento solar presentan tanto caracteristicas vinculadas a ondas

de Alfvén (que se propagan principalmente en direccion saliente del Sol), como también

rasgos asociados a un medio turbulento activo, exhibiendo propiedades similares a la
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turbulencia hidrodinamica de Kolmogorov. Si bien estas dos perspectivas parecen ser
muy diferentes, ambas son necesarias para una adecuada descripcién del viento solar.

Existen tres cantidades tradicionalmente usadas para caracterizar estadisticamente
el estado principal de un campo turbulento: la funcién de correlacién, la funcién de
estructura y el espectro de energias. El tensor de correlaciones es el més fundamental, el
ladrillo desde el cual pueden construirse las otras dos cantidades. El espectro de energias
y la funcién de estructura se relacionan con la funcién de correlacion, y cada uno en
diferentes formas describen en qué manera la energia se distribuye en las diferentes escalas
espaciales.

A continuacion, presentamos un breve repaso sobre funciones de autocorrelacion y sus
caracteristicas principales para procesos turbulentos. Se introducen también las funciones

de estructura y el tipo de espectro de energia que puede encontrarse en el viento solar.

2.3.1. Funciones de autocorrelaciéon y de estructura

Supongamos una variable V() que pueda ser descompuesta en un valor medio Vp y
una desviacion v(t) respecto de ese valor medio como V(t) = Vp+v(t). La autocorrelacion

de la fluctuacion v(t) en dos instantes de tiempo diferentes ¢; y to se define como:
R(t1,t2) = (v(t1) - v(t2)) (2.33)

donde (- - -) representa el promedio en un ensemble establecido apropiadamente. Cuando
la magnitud de R(t1,t2) es chica, se dice que v(t1) y v(t2) estan pobremente correlaciona-
dos, en cambio si la magnitud de R(t;,%2) es grande (positiva o negativa), v(¢1) y v(t2)
estan fuertemente correlacionados.

Si el proceso que describe la variable v(t) es ergodico y estacionario, el promedio en
el ensemble y el promedio temporal coinciden (e.g. Marsch 1991, ver también Apéndice
A), y ademas resulta independiente del origen del tiempo t. Podemos entonces desplazar
el origen de t por alguna cantidad, por ejemplo ¢;, en la ecuacién (2.33) y obtener
(v(0) - v(ta — t1)) (o (v(t) - v(t +t2 — t1)) para un origen arbitrario ¢t de medicion).

Llamando to — t; = 7 al desplazamiento temporal, podemos definir la funcién de

autocorrelacién de un proceso estacionario como:
R(1) = (v(0) - v(7)) (2.34)

la cual es solo funcion de 7 y se considera a (---) como el promedio temporal usual.

Podemos definir también la funcién de autocorrelacién normalizada:

R(r) - 00
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RT) )

T~

Figura 2.2: Funcién de autocorrelacion tipica para una senal de un proceso turbulento y
la escala de tiempo integral 7 (Figura adaptada de (Kundu & Cohen 2004)).

con (v?) la varianza, independiente del tiempo si el proceso es estacionario. Por la de-
sigualdad de Schwartz (e.g. Kundu & Cohen 2004):

(v(t) - v(t2)) < [(v(t)?)] 2 [(v(t2)*)]' /2 (2.36)

resulta que R < 1,y R(0) = 1.

La funcion de autocorrelacion (2.34) es simétrica en un proceso estacionario ya que:
R(7) = (v(0) - v(7)) = (v(=7) - v(0)) = (v(0) - v(=7)) = R(-T7) (2.37)

La figura 2.2 muestra una funcién de autocorrelacién normalizada tipica para un proceso
turbulento. En condiciones normales, R tiende a cero cuando 7 — oo dado que se pierde
correlacion (“memoria”) luego de tiempos grandes. Si reemplazamos la funcion observada
por un recténgulo de altura unidad y ancho T (ver figura 2.2) tal que su éarea es igual
al drea que encierra R(7) con el eje de abscisas, se obtiene una medida del ancho de la

funciéon de correlacion con el tiempo T dado por:
oo
T:/ R(r)dr (2.38)
0

T se llama escala de tiempo integral o tiempo de correlacion y es una medida del tiempo
en el cual v(t) esta significativamente correlacionada consigo misma. En otras palabras,

T es una medida de la memoria del proceso.
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La transformada de Fourier E(w) de la funcion de autocorrelacion (2.34) es:

+oo
B(w) 1/ =97 R(r)dr (2.39)

:% .

y es evidente que si antitransformamos recuperamos la funcién original:

+oo
R() = / ¢ B(w)dw (2.40)

—0o0
Sustituyendo 7 = 0 en la ecuacion (2.40) obtenemos:

+oo
R(0) = (v?) = E(w)dw (2.41)
—00
de donde vemos que F(w)dw es la contribucion a la energia (o varianza) considerando una
banda de frecuencia dw centrada en w. Esto es, la funcion F(w) representa la distribucion
o espectro de la energia como funcion de la frecuencia w.

De manera similar a lo descripto hasta ahora, si la variable v depende de la posicién
espacial x, se puede definir una funcién de autocorrelacién asociada con la separacién
espacial r entre dos mediciones de la misma variable v evaluada en dos puntos diferentes
x y r + x. Si la variable v es espacialmente homogénea, la funcién de correlacion sélo

depende de la separacion r:
R(r) = (v(0) - v(r)) (2.42)

En este caso, R tendra informacion sobre cuan correlacionado esta el campo v evaluado
en dos puntos separados por r. Si las fluctuaciones v en x y en r+x son estadisticamente
independientes, entonces R(r) = 0, esto es, la separacion r es mucho méas grande que el
tamano tipico de los remolinos en el flujo. En cambio, cuando la separacién tiende a cero,
se tendra que R(0) = (v?).

También se puede definir una “longitud” de correlaciéon o longitud integral:

L- /0 R(r)/R(0) dr (2.43)

L es una medida conveniente del alcance de la regién en la que las fluctuaciones estén
apreciablemente correlacionadas, esto es, L es una medida del tamafno de los torbellinos
més grandes.

Anélogamente, podemos definir un espectro de energias F(k) como funcién del naimero
de onda k a través de la transformada de Fourier de (2.42):

+o00 .
EB(k) = 11/3 /_ e"®TR(r)dr (2.44)

(2m)

Universidad de Buenos Aires 41 Febrero 2014



Marco teobrico

donde R(r) es: R(r) = /+°° ¢ (k) ik (2.45)

—00
Asi E(k) permite identificar los tamanos de los diferentes torbellinos en el espacio de los
vectores de onda k y como se distribuye la energia en ellos. La funcién de estructura, en
cambio, permite esta identificaciéon en el espacio real.

La funcion de estructura de segundo orden se define como:
S(x,r) = ([0v]*) = ([v(x + 1) = v(x)]*) (2.46)

y es una forma usual de estudiar diferentes propiedades de la turbulencia por medio de
los incrementos dv = v(x + r) — v(x). De forma més general se define la funcion de
estructura de orden p como Sy(x,r) = ([0v]?). Las estructuras de tamafnio ~ [r| o mas
chicas contribuyen significativamente a dv, por lo que se interpreta a ([v]?) como un
indicador de la energia por unidad de masa contenida en los torbellinos de tamano ~ |r|
0 menor.

Si se asume isotropia, entonces Sp(r) serd solo funcién de r = |r|. Equivalentemente,
un proceso estacionario es al mismo tiempo un proceso con incrementos estacionarios.

En particular, puede mostrarse (Monin & Yaglom 1971) que la funcion de estructura

de segundo orden Sy y la funcién de correlacion verifican la siguiente relacion:
Sa(r) = 2R(0) — 2R(r) (2.47)

Cuando el espectro de energias E(k = |k|) tiene la forma de una ley de potencias,

puede mostrarse que se relaciona con Sa(r) de la siguiente manera (Frisch 1995):
si E(k) < k™1 con 1<q<3 (2.48)

entonces, para |r| chico, se tiene que:

So(r) o< |r|?7? (2.49)
|r|—0
En particular, si se tiene un espectro tipo Kolmogorov con ¢ = 5/3, se espera que
So(r) o |r|?/3.
[r|—0

2.4. La ecuacion de Karman-Howarth

En esta seccién vamos a considerar el caso hidrodinadmico, es decir, vamos a dejar

de lado los efectos del campo magnético sobre el flujo, y mostrar como la ecuaciéon de
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Navier-Stokes (2.10) puede ser transformada en una ecuacion para la evolucion de la
funcién de correlacion.
Consideremos entonces la componente i-ésima de la ecuacion (2.10) en el punto x, y

la componente j-ésima evaluada en x’ = x + r:

ov; 0 10p  p_s

== Vv, 2.50
ot + <Vk8:17k> v p Ox; + p aV (2.50)
ov! 0 10p"
bt} / r— _= V2 ,v! 2.51
T +<Vk8xé>vj p(‘?x]{—i_pvx v; (2.51)

donde v; denota al campo de velocidades evaluado en x’ = x +r.
Si multiplicamos (2.50) por V]{, (2.51) por v;, promediamos y luego sumamos término

a término, obtenemos:

0 0 0
—(vivy = —(vi(vi=—|Vvi+Vvi(Vi=—F | V]
ot ' I\ " Oy Moxl ) I

1 /
_ <V{ ap' 4 Vi8p> + I/<V]{ViVZ‘ + Vz‘Vi/V]{> (2.52)

!
81']»

donde hemos llamado v = p1/p. La expresion (2.52) puede ser simplificada de forma signi-
ficativa teniendo en cuenta que: (i) las operaciones de promediar y diferenciar conmutan,
(ii) 9/ow, = —9/or. y Ofox; = Ofor; (iii) v; es independiente de x” y v/ es independiente de
x. Ademas considerando que en turbulencia is6tropa se tiene que (v;p’) = <v;p) =0, la

ecuacion (2.52) resulta en:

0 0
&<vivj{> = ((vivev)) + (vivevy)) + 2VV%<V¢VJ{> (2.53)
Introduciendo la definicion de correlaciones dobles Ri; = (v;v)/ (v2) (ver seccion 2.3) y
triples Ty = (viv;v])/(v2)¥?:
0

§<V2Rz’j> = (v?)3/2 ai ((Tijk) + (Thji)) + 2v (v*) ViRy; (2.54)
T

En turbulencia isétropa, las correlaciones R y T' pueden expresarse en términos de
funciones escalares f y h respectivamente (e.g. de Karman & Howarth 1938; Batchelor
1953). Asi la ecuacion (2.54) resulta:

() f) o372 (Oh 4 o (O°f 40f
D o3 (224 Zh) =2 L4 =2 2.55
ot +20v%) 6r+r v {7 87“2+7“8r (2.55)
La ecuaciéon (2.55) es conocida como la ecuacion de Karméan-Howarth y es la ecuacion

mas importante de la turbulencia hidrodinamica isétropa para la evolucién de la funcién
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de correlacién. Debe observarse que la evolucion de las correlaciones dobles depende de
las correlaciones triples, por lo que para resolver (2.55) es necesaria una ecuaciéon para
la evolucioén de las correlaciones triples, las cuales a su vez dependen de las correlaciones
cuddruples.

Sin embargo, en el limite de namero de Reynolds (hidrodinamico Re = UL/v) muy
grande puede derivarse a partir de (2.55) una ecuacion para la evolucion de la escala de
similaridad de la turbulencia.

Supongamos entonces que las funciones f y h son independientes de la viscosidad
(Taylor 1937). Supongamos ademas que f y h preservan su forma y que solo su escala
cambia con el tiempo (i.e. hipotesis de similaridad). Bajo estas condiciones f y h serén
funciones solamente de la variable ¢ = r/L(t), donde L(t) representa la escala de simi-
laridad del sistema.

Haciendo uso de la ecuacién para el decrecimiento de la energia de la turbulencia
(Taylor 1937):

d(v?) _ (v*)
= 0w (2.56)

donde ¢ es la escala de Taylor, la ecuacion (2.55) resulta en:
df o 1 dL (v%) 2321 (dh 4R
- —— —10fv-——=-+2 —(—+—1]=0 2.
La ecuacion (2.57) es de la forma A(¢p)a(t) + B(¢)b(t) + C(¢)c(t) = 0 (¢ es una
cantidad que no depende del tiempo), por lo que no es autosimilar. Para que lo sea, los
coeficientes en cada término que dependen del tiempo deben ser proporcionales entre si.

Encontramos entonces:

dL _
dt

3/
C1V(v?) d<dV:> = —Cs <V2£

(2.58)

Partiendo de las ecuaciones (2.58), podemos hallar también una ecuacion diferencial

L -5 (d’L
Lge = C1Cy <dt2> (2:59)

para la escala L:

siendo la solucién general de (2.59):

5
t \ 57¢102
L:L0<1+t> v (2.60)
0

donde Lg y tp son constantes arbitrarias determinadas por una condicién inicial.
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Las ecuaciones (2.58) capturan el contenido fisico basico de la fenomenologia mas
simple de la turbulencia. En consecuencia, durante el decaimiento autosimilar de la tur-

bulencia, las funciones de correlaciéon se deforman:
R(r) = (V)R (7 (2.61)
B L(t) '

siendo R(r/L(1)) una funcion universal de la turbulencia hidrodinamica.

La hipotesis de autosimilaridad ha sido observada experimentalmente en hidrodinami-
ca (Batchelor & Townsend 1949). En MHD, pueden encontrarse soluciones autosimilares
para el decaimiento de la energia (e.g. Wan et al. 2012). Sin embargo, la hipotesis de

auto preservacién para R ain no ha sido observada.

2.5. Espectros en el viento solar

En hidrodinamica, los principales aspectos de la turbulencia para un fluido incom-
presible son determinados por la ecuacion V- v = 0 y por (2.10) sin campo magnético.
Cuando el término no lineal es mucho mas grande que el término disipativo, la energia es
transferida desde las escalas grandes a escalas pequenas via una cascada en el niimero de
onda k en el espacio de Fourier (Richardson 1922). Esto es, la energia contenida en las
escalas grandes es transferida a escalas cada vez mas pequenas (hasta alcanzar la escala
de Kolmogorov), donde el término viscoso compite con el término no lineal, y la energia
es eventualmente disipada como calor a nivel molecular.

La heliosfera es el laboratorio natural por excelencia para el estudio de los diferentes
aspectos de la turbulencia MHD. En el viento solar, el término no lineal de la ecuacién
(2.10) supera en gran medida al término disipativo. En particular, Matthaeus et al.
(2005) estimaron mediante el analisis de funciones de correlacion (ver seccién 2.3) un
numero de Reynolds magnético efectivo Rps =~ 200000. En estas condiciones, la energia
es transferida desde grandes a pequenas escalas a través de una cascada turbulenta, por
lo que es razonable observar un espectro de potencias para las fluctuaciones del viento
solar.

Las propiedades espectrales de las fluctuaciones contienen informacién sobre los mecan-
ismos fisicos involucrados en el proceso de cascada de invariantes ideales (e.g., la energia
del sistema). Si el mecanismo més eficiente en la cascada es la transferencia local de en-
ergia (en el espacio de Fourier), se espera encontrar para el espectro una ley de potencias
con exponente —5/3 (Kolmogorov 1941). Sin embargo, un exponente —3/2 es esperado

para el espectro de energia de un magnetofluido cuando el mecanismo maés eficiente en la
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cascada es la interaccion entre paquetes de Alfvén (mecanismo propuesto por Iroshnikov
(1964) y Kraichnan (1965)), paquetes que fueron descriptos a partir de las variables de
Elsésser en la seccion 2.2.2. En el caso del viento solar, z7 y z~ suelen ser representados

como z°Ut

y z" y caracterizan respectivamente paquetes de Alfvén que se propagan en
direccién saliente y entrante respecto del Sol.

Cuél es el mecanismo més eficiente en el proceso de cascada que ocurre en la tur-
bulencia MHD presente en el viento solar es ain una pregunta abierta (e.g. Biskamp
2003; Bruno & Carbone 2013). Mientras que algunos autores mencionan que en el rango
inercial, las observaciones actuales en el viento solar no permiten todavia distinguir entre
un indice espectral tipo Kolmogorov de uno tipo Kraichnan (e.g. Vasquez et al. 2007),
algunos otros han encontrado que las fluctuaciones magnéticas exhiben una ley espectral

con indice -5/3 (e.g. Bruno et al. 2005).

2.5.1. Espectro de energia tipico en el viento solar

La figura 2.3 muestra un espectro de densidad de energia tipico para fluctuaciones
del campo magnético del viento solar a 1 UA. Se distinguen tres rangos de frecuencias f
y cada uno exhibe de manera clara una ley de potencias con diferente indice espectral.

El rango de menor frecuencia se asocia a las escalas espaciales en las que se inyecta
energia al sistema. Estas fluctuaciones de gran escala pueden ser identificadas con las
estructuras e inhomogeneidades macroscopicas del viento solar. Su extremo superior esté
asociado a la escala integral de la turbulencia L. Este rango exhibe un comportamiento ~
f~! y tiene origen en la baja corona como consecuencia de una jerarquia de estructuras en
reconeccion (Matthaeus & Goldstein 1986). Es decir, este espectro 1/ f no corresponde a
la conveccion de estructuras espaciales generadas en el medio interplanetario por procesos
MHD en transito dado que no es valida la hipotesis de Taylor (Matthaeus et al. 2007,
ver apéndice B), sino que es mayormente un fenémeno temporal.

El rango de frecuencias altas comienza cerca de la frecuencia de ciclotrén local. En
este rango los efectos cinéticos y de disipacién tienen un rol preponderante, removiendo
energia del sistema, i.e. las fluctuaciones son convertidas en energia térmica, la cual puede
calentar significativamente al viento solar. Sin embargo, en el viento solar, en estas escalas
por debajo de la escala [y asociada a la frecuencia de ciclotron de los protones, existen
modos de ondas de plasma, como las ondas de Alfvén cinéticas y whistlers, que sugieren
que una cascada adicional debida a efectos dispersivos podria estar operando en lugar de
solamente disipacion. Asi algunos autores prefieren llamar a este rango de escalas “rango

de dispersion” (e.g. Horbury et al. 2012).
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Figura 2.3: Espectro de potencias tipico de las fluctuaciones del campo magnético inter-
planetario. Se indican la escala integral de la turbulencia L y la escala de Kolmogorov

lq.

El rango de frecuencias intermedias (escalas entre L y [;) se asemeja al rango inercial
~ k=5/3 predicho por Kolmogorov en turbulencia hidrodindmica. Aqui las interacciones
no lineales gobiernan la dindmica. El rango inercial de la turbulencia MHD en el viento
solar es muy amplio y se extiende desde su escala integral L = 1,2 x 10% km (Matthaeus
et al. 2005, a 1 UA) hasta escalas cercanas al radio de giro del proton Iz ~ 130 — 260 km
(Bruno & Carbone 2013, a 1 UA).

La dinamica del flujo espectral de energia en el rango inercial puede ser idealizado
como la cascada de Richardson: en una jerarquia de torbellinos el mas grande (con tamano
tipico L) le transfiere su energia a un torbellino ligeramente més pequeno, el cual a su vez
transfiere esa energia a otro también mas pequeno, asi hacia escalas cada vez mas chicas,
hasta alcanzar una escala {4 donde comienza el rango de altas frecuencias (Richardson

1922). Esta idea se esquematiza en la figura 2.4.

2.5.2. La cascada de energia segiin Kolmogorov

El modelo mas simple de turbulencia es el desarrollado por Kolmogorov (1941, al cual
nos referiremos como K41) sobre la base de argumentos fenomenolégicos y sin incluir un
campo magnético, y representa la base de casi todos los modelos fenomenoldgicos de

turbulencia.
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Figura 2.4: Esquema pictoérico de la cascada turbulenta de Richardson en el espacio real.

K41 considera que en un fluido en estado turbulento is6tropo y homogéneo, se pueden
distinguir estructuras (o vortices) en todas las escalas las cuales interactiian entre ellas y
eventualmente se dividen y separan dando lugar a estructuras mas pequenas. Al mismo
tiempo, los vortices grandes se forman continuamente y experimentan la misma evoluciéon
dindmica. El tiempo de rotacion de un vortice se define como 7,,; = ¢/u,, donde ¢ es la
escala bajo consideraciéon y uy es la velocidad que caracteriza a los vortices en esa escala

¢. Se puede definir una tasa de transferencia de energia en la escala ¢ como:

1

Tcas

€p ~

(2.62)

donde &} es la energia transferida desde un torbellino “padre” a un torbellino “hijo” en
el tiempo Teas (i-€. Teas €s el tiempo que le toma a la energia “cascadear” de una escala a
otra). En el caso de K41, 7¢,5 = 7,;. Esta relacion puede expresarse también en términos

de uy como:

2 3
Uy Uy

~ ~ 2.63

€~ (2.63)

de dénde se despeja up ~ e;/3€1/3. Bajo la hipétesis de invarianza de escala para la tasa

de transferencia de energia (i.e., se remueve la dependencia de ¢: ¢, — €), se obtiene:
ug ~ €313 (2.64)

Por otro lado, la densidad espectral de energia en las cercanias del niimero de onda

k = 1/l es E(k) ~ ui/k. Reemplazando entonces por (2.64) se encuentra la siguiente
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relacion para el espectro de potencias:

Ercar (k) ~ /353 (2.65)

2.5.3. La cascada de energia segtin Iroshnikov y Kraichnan

Al igual que otros fluidos astrofisicos, el viento solar estd acompanado de un campo
magnético intenso, el cual tiene un importante impacto en la dindmica de la cascada
turbulenta.

El enfoque desarrollado por Iroshnikov (1964) y Kraichnan (1965) (al cual nos referire-
mos como IK) para turbulencia MHD es una modificacion del enfoque de K41 en el que
se introduce un modelo diferente para el flujo no lineal de energia. En este caso, la en-
ergia es principalmente transportada por las ondas de Alfvén propagéandose a lo largo del
campo magnético. La transferencia espectral de energia ocurre durante la colision de dos
paquetes de ondas de Alfvén. A pesar de la presencia de un campo magnético, el modelo
IK es is6tropo. Puede entenderse en términos simples como se explica a continuacion.

Por simplicidad vamos a suponer (1) la presencia de un campo magnético medio
uniforme By, (2) que las fluctuaciones turbulentas son perturbaciones ondulatorias (i.e.,
ondas de Alfvén) propagandose a lo largo de By a la velocidad de Alfvén V,, (3) que los
paquetes tienen extension caracteristica ¢ y (4) que zZ’ ~ z, ~ vy ~ by. Para que se inicie
la turbulencia, los paquetes de onda deberan propagarse en sentidos opuestos a lo largo
de By (ver seccion 2.2.2).

El campo By introduce al problema una nueva escala de tiempo: el tiempo de Alfvén
Ta ~ Y/V.. Dos paquetes de onda de Alfvén tardan un tiempo 7, en pasar uno a través del
otro. Durante esta interaccion, los paquetes se distorsionan. Desde las ecuaciones (2.27)

y (2.28), podemos estimar esta distorsion, al cabo de una colision en:

u2 Ta

A(ug) ~ —E74 ~ up== (2.66)

l Tl

Pero los paquetes de onda seran significativamente deformados al cabo de N ~ (ue/A(u,))?
colisiones al azar.

Es importante insistir que en IK, una “estructura” tiene que experimentar muchas

interacciones no correlacionados con otra “estructura”’” moviéndose en sentido opuesto

antes de transferir su energia a una escala més pequena. Asi, el tiempo tipico para la

transferencia T¢,q energia seré:

Teas ~ NTq ~ Tnl@ (267)

Ta
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Suponiendo un flujo de energia constante entre las escalas que conforman el rango inercial,
€ ~ u/r.., tenemos que uy ~ (Vyel)'/* lo que resulta en el espectro de energia de
Iroshnikov (1964) y Kraichnan (1965):

Erg (k) ~ /Vae k™3 (2.68)

2.5.4. La cascada de energia en turbulencia débil

Los modelos K41 e IK son espacialmente isoétropos, las estructuras turbulentas son
caracterizadas por una sola longitud espacial ¢. La turbulencia débil en MHD tiene en
cuenta la anisotropia espacial inducida por el campo magnético (ver capitulo 5), asu-
miendo que la distorsién de un paquete de onda debido a una interaccién no lineal es
pequena en comparaciéon con la amplitud de los torbellinos en interaccion.

Consideremos una estructura/paquete de onda de amplitud 2| y tamartio | paralelo
al Bo, y de amplitud z, y tamano ¢; perpendicular a By. El tiempo de cascada (2.67)
se puede generalizar asociando 7,; a los movimientos perpendiculares a Bg mientras que

el tiempo de interaccién paralelo es 74:

14
T~ Tpl ~ i (2.69)
T| ~ Tq ~ il (2.70)
[ a 2| :
= Teas ™~ TLT—l (2.71)

T

Reemplazando en la tasa de transferencia de energfa € ~ #¢/r... obtenemos para el espectro

de energia:

Erp(ky) ~ \/Vaek k7? (2.72)

En este régimen (k, > kj) la cascada de energia en k) se ve impedida de progresar
(Miiller & Biskamp 2003).
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Capitulo 3

Longitud integral: escala de
similaridad de la turbulencia MHD

La turbulencia en el viento solar es libre de evolucionar sin restricciones y sin verse
afectada por los diagnosticos pasivos realizados in situ de las diferentes sondas, trans-
portando la gran variedad de condiciones de contorno que quedaron impresas en las
fluctuaciones del plasma cerca del Sol.

El concepto de autosimilitud en turbulencia, esto es, todas las escalas espaciales del
rango inercial exhiben la misma fisica y son equivalentes, es una de las hipotesis clave en
las teorias de Karman & Howarth (1938) y Kolmogorov (1941). Resultan de gran interés
las implicaciones de esta hipétesis sobre las fluctuaciones observadas en el viento solar.

En este capitulo nos vamos a concentrar en la turbulencia magnetohidrodindmica
a 1 UA y estudiar desde las observaciones si existe una escala de similaridad en las

fluctuaciones del campo magnético interplanetario.

3.1. Introduccion

El viento solar (VS) es un sistema complejo y estructurado, en el que los campos
varian ampliamente a lo largo de diferentes escalas espaciales y temporales. Sin embargo,
a pesar de su complejidad, es posible identificar diferentes tipos de fenémenos asociados
a diferentes escalas espaciales.

En una escala global, la expansion continua del VS tiene consecuencias directas en
las escalas espaciales tipicas en las que varian las cantidades fisicas macroscopicas que
caracterizan al sistema (e.g.: densidad de masa, componentes del campo magnético, tem-

peratura, etc). Entre 0.3 UA y 5.3 UA, estas cantidades tipicamente decaen como leyes
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de potencias con un exponente negativo del orden uno (Mariani & Neubauer 1990). Asi
se tiene que a una distancia D respecto del Sol la escala espacial tipica dominada por
la “expansion estacionaria” puede estimarse como ~ D: si f representa una cantidad
macroscopica tal que f(D) = fo(D/Dy)* y L su escala de variabilidad, se tiene que
|4f/aD ~ f/L|. Si el exponente |a| ~ 1, entonces L ~ D.

Por otro lado, diferentes fendomenos transitorios de origen solar producen perturba-
ciones al VS estacionario. Un ejemplo de estas estructuras transitorias son la manifes-
tacion interplanetaria de las eyecciones de masa coronal (EMC interplanetarias, EMCI).
Las EMCIs son erupciones de plasma rapidas que emanan debido a inestabilidades del
plasma coronal (e.g. Gopalswamy 2006) y tienen una topologia magnética radicalmente
diferente a la del VS estacionario (e.g. Dasso et al. 2005a). Estas estructuras de plas-
ma compuestas (pueden contener varias sub-estructuras mas pequenas, como ondas de
choque, vainas de plasma, etc) son objetos de la mesoescala del sistema y tienen un

tamano tipico de una fracciéon de D.

En la turbulencia del VS, la escala espacial mas grande del rango inercial puede
ser aproximada por la escala integral turbulenta A (ver ecuaciones 2.43 y 3.5 para una
definicion exacta), donde A es también un indicador para estimar el tamano tipico de los
torbellinos que contienen la mayor parte de la energia turbulenta (e.g., Matthaeus et al.
1994). El rango inercial se extiende desde A hacia escalas mucho mas chicas abarcando
varios ordenes de magnitud (ver figura 2.3). En toda su extension participan procesos
turbulentos. Ademéas es un rango muy rico en procesos no lineales (ver por ejemplo
Coleman 1968, y secciéon 2.5) y contiene una importante actividad de ondas (ver por
ejemplo Belcher & Davis 1971, y secciéon 2.2). Esta actividad turbulenta compleja afecta
la evolucion de diferentes aspectos de las fluctuaciones del VS, como por ejemplo la
intensidad misma de las fluctuaciones, la escala integral, el nivel de alfvenicidad (Tu &
Marsch 1995), la anisotropia (Matthaeus et al. 1990; Dasso et al. 2005b; Ruiz et al. 2011),

etc.

En particular, se sabe que A crece con la heliodistancia (e.g., Tu & Marsch 1995).
Cerca de la Tierra (D=1 UA) toma el valor A ~0.0079 UA (Matthaeus et al. 2005)
mientras que cerca de Saturno (D=10 UA) se tiene A ~0.046 UA (Smith et al. 2001).

Estudiaremos esta evolucién con mayor detalle en el capitulo 4.

Todos estos fenémenos fisicos, cada uno asociado a diferentes escalas espaciales, es-
tan acoplados. Como ejemplo: (1) el decaimiento de la presion total del viento solar,
determinado por la escala de la expansion estacionaria, juega un rol importante en la

interaccion de las nubes magnéticas con su ambiente (Démoulin & Dasso 2009; Gulisano
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et al. 2010b, 2012), (2) la presencia de la cizalladura del perfil de velocidades (por ejemplo
asociado con ICMEs o regiones corrotantes en interaccion) puede producir inestabilidades
e introducir energia en las escalas més grandes del rango inercial turbulento (Goldstein
et al. 1995), (3) las propiedades turbulentas controlan el arrastre sobre las ICMEs y otros
procesos de gran escala (Matthaeus & Velli 2011).

Aun maés, la corona solar no so6lo imprime diferentes condiciones de contorno en las
diferentes corrientes de viento macroscopicas (como por ejemplo diferentes velocidades
entre un viento usual y una EMCI, diferente conectividad magnética, etc.) sino también
imprime diferentes condiciones de contorno en las fluctuaciones de viento. Asi, si con-
sideramos dos torbellinos turbulentos diferentes, estos podran tener tamafios tipicos A
diferentes y por lo tanto ser descriptos por dos funciones de correlacion diferentes (ver
ecuaciones 2.42 y 3.2 para una definicion exacta). En este capitulo investigamos como se
pueden re-escalar los diferentes regimenes turbulentos del viento solar, y nos preguntamos
si es posible lograr una tnica funcién de correlacién magnética para la turbulencia en el
VS a partir de una ley de autosemejanza, en forma similar a lo que ocurre en turbulencia

hidrodinamica.

3.2. Analisis

3.2.1. Funcién y longitud de autocorrelacién magnética

Un campo magnético turbulento B puede ser estudiado separando la componente
fluctuante de pequena escala b de la componente de gran escala (B), esta ultima des-
cripta por el promedio en el ensamble (indicado mediante (- --)). Asi, el campo puede ser

descompuesto como:

B=(B)+b (3.1)

La funcién de autocorrelacién magnética se define como:
R({x,t};{r,7}) = (b(x,t) - b(x +r,t +7)) (3.2)

y es la herramienta que vamos a emplear para el estudio de los campos magnéticos
turbulentos en el viento solar ya que contiene mucha informacién de las propiedades
turbulentas (ver seccion 2.3) del B interplanetario. La cantidad R({x,t};{r,7}) repre-
senta la traza media del tensor de correlacion en dos puntos/dos tiempos del campo
magnético interplanetario, y {r,7} son los desplazamientos (o lags) espacial y temporal

respectivamente.
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Bajo la hipotesis de que el viento solar es un medio homogéneo y estacionario (Matthaeus
& Goldstein 1982), podemos remover la dependencia de R en la posicion y en el tiempo
{x,t}. Ademas, el viento solar es un flujo super-sonico y super-alfvénico, en particular
respecto de una sonda considerada en reposo en la heliosfera durante varias horas de
medicion. Esto significa que el tiempo de transito de las fluctuaciones a través de una
sonda es mucho menor que el tiempo caracteristico en el que evolucionan dindmicamente.

Esta es la condicion para la validez de la hipotesis de Taylor (1938, ver apéncide B):

R(I’ =TV, 7= 0) |referencial del fluido = R(I‘ =0, T) |referencial de la sonda (33)

Dado que el interés principal en R resulta cuando se la considera en el referencial del
fluido, podemos remover la dependencia intrinseca en el tiempo de las fluctuaciones en
la ecuacion (3.2) y obtener una correlacion R que es solo funcion del desplazamiento
espacial:

R(r) = (b(0) - b(x)) (3.4)

Podemos entonces calcular la estructura espacial de R a partir de series temporales del
campo magnético observadas in situ por una sola sonda.
Otra herramienta 1til en el estudio de campos turbulentos es la longitud de autoco-

rrelacion espacial:
J° dr(b(0) - b(x))
(b?)

La longitud A es una medida del tamano de los vortices que contienen la mayor cantidad

A:

(3.5)

de energia en un flujo turbulento (Batchelor 1967). Aun mas, se suele identificar esta
longitud A con el quiebre en el espectro que separa el rango inercial del rango de inyecciéon
asociado a las estructuras de gran escala en el viento solar (Bruno et al. 2005, ver también
2.3).

3.2.2. Analisis de datos

A continuacién vamos a aplicar los conceptos brevemente presentados al comienzo de
esta secciéon a observaciones de plasma y de campo magnético colectadas por diferentes
sondas espaciales que exploraron repetidamente la heliosfera interna y externa.

En particular analizamos las observaciones realizadas in situ en el VS por las sigu-
ientes cuatro sondas: Helios 1 (H1), Helios 2 (H2), ACE y Ulysses.

Las series temporales de campo magnético y de parametros del plasma del viento
solar observadas por H1 y H2 se extienden desde diciembre de 1974 hasta junio de 1981,

su cadencia es de 40 segundos (un dato cada 40 s) y fueron tomadas esencialmente en
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Tabla 3.1: Caracteristicas principales de las cuatro sondas usadas en la presente tesis.

Para mayor detalle ver Apéndices C.1, C.2 y C.3

Helios 1 Helios 2 ACE Ulysses

MAG MAG MAG VHM/FGM
Instrumentos

PEI PEI SWEPAM SWOOPs
Heliodistancia (UA) 0.3 - 1.0 0.3-1.0 1 1.3-53

) ) Plano dela  Plano dela  Plano de la  Restringimos
Heliolatitud 6(°)

ecliptica ecliptica ecliptica a |0 <30°

13-12-1974 a  18-01-1976 a  05-02-1998 a  25-11-1990 a
Periodo

20-06-1981 20-06-1981 31-03-2008 25-05-2009
Cadencia 40 s 40 s 1m 1m

el plano de la ecliptica. Las observaciones usadas en esta tesis provenientes de la sonda
ACE, fija a 1 UA en la ecliptica en el viento solar, abarcan el periodo febrero de 1998
- marzo de 2008 y tienen una cadencia de 1 minuto. También analizamos datos de la
sonda Ulysses. Las series temporales que consideramos se extienden desde febrero de
1992 hasta marzo de 2009 y también tienen una cadencia de 1 minuto. Dado que el plano
de la 6rbita de Ulysses se inclina respecto del plano de la ecliptica en aproximadamente
80°, restringimos las observaciones a heliolatitudes 6 tales que |6| <30° para mantener

nuestro estudio en las cercanias de ese plano.

Las principales caracteristicas de las series temporales que analizamos se resumen en
la tabla 3.1. La descripcion de las érbitas y de los instrumentos a bordo de cada una de
las sondas que proveyeron las observaciones que analizamos se presenta en los apéndices
C.1,C2y C3.

Las series temporales provenientes de cada sonda s se procesaron como se describe a

continuacion.

Para cada sonda s agrupamos los datos en intervalos I, cada uno con longitud tem-
poral de 24 hs, obteniendo asi INj subseries (o intervalos). Las misiones Helios presentan
muchos huecos (o0 data gaps) en sus mediciones. Repetimos entonces este procedimiento
s6lo para H1 y H2 desplazando las series en 12 hs respecto de su origen, obteniendo NQS:H 1
y N3=HZ intervalos adicionales y logrando maximizar la utilidad de las observaciones, en

forma similar a lo realizado por Milano et al. (2004).
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Figura 3.1: Funcion de autocorrelacion magnética tipica R (normalizada por R(0)) obser-
vada en el medio interplanetario (linea punteada). Los datos corresponden a observaciones
de la sonda Helios 1 a 0.964 UA el dia 26 de diciembre de 1976. R decae exponencial-
mente (linea solida fuera del recuadro). El valor del desplazamiento correspondiente al
valor 1/e para R nos da una estimacion de la longitud de correlacion (método 7). El re-
cuadro muestra a R en escala logaritmica, donde la linea s6lida verde es un ajuste lineal
aln(R) vs. r.

Nos interesa que cada intervalo sea estadisticamente significativo. Para ello retenemos
solo aquellos intervalos que comprenden al menos el 30 % de las observaciones esperadas
segtin la cadencia mencionada mas arriba (ver tabla 3.1). Por ejemplo, dada una serie
temporal de ACE correspondiente a un intervalo I, se espera que ésta tenga una ob-
servacion por minuto, lo que implica 60x24=1440 observaciones en 1 dia. Si un dado

intervalo I presentaba menos de 30x1440/100 =432 datos, ese intervalo es descartado.

Este procedimiento resulta en IV f:U =2885 intervalos de la sonda Ulysses, Nf:A =3197
de ACE y Nf:H1+H2 + N;ZHHH? =485 para Helios, donde s = H1 + H?2 significa que
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Figura 3.2: Funciones de autocorrelacién magnética tipicas R normalizadas presentadas
en el mismo formato que la figura 3.1. Aqui se presentan observaciones realizadas a
diferentes heliodistancias por: (a) la sonda ACE a 1 UA el dia 7 de febrero de 1998; (b)
la sonda Ulysses a 3.01 UA el dia 12 de mayo de 1991.

los intervalos de H1 y H2 se han mezclado para generar un sblo conjunto de datos repre-
sentantes de la heliosfera interna.

Las funciones de correlacion y las longitudes de correlacion asociadas se han calculado
de la siguiente manera. A partir de las series temporales de campo magnético B!,

donde

I . . :
B’ es un ajuste lineal de B’*. De esta manera removemos tanto el valor medio del

definimos en cada intervalo las fluctuaciones magnéticas como b!® = BLs — Blli’rf,
campo en el intervalo como la tendencia lineal asociada a potencia mal resuelta en las
frecuencias muy bajas.

Nuestro objetivo es calcular funciones de correlacion R*(r) de dos puntos separadas
una distancia r en el espacio como se describi6 en la secciéon 3.2.1. Las series temporales de
cada sonda nos proveen de correlaciones de dos tiempos y de un punto en el espacio. Sin
embargo, debido al caracter super-alfvénico del VS se verifica la hipotesis de Taylor. Asi,
en cada intervalo la velocidad media del viento solar V££ = <VI **) nos permite calcular
el desplazamiento espacial r (ecuacion 3.3) a lo largo de la direccion radial heliocéntrica.
De esta forma, empleamos la técnica de Blackman-Tukey (Blackman & Tukey 1958) para
el calculo de cada R*(r).

En las figuras 3.1 y 3.2 se muestran las funciones de autocorrelacion magnética tipicas
calculadas con el método descripto a partir de observaciones in situ del campo magnético
interplanetario.

La funcién de correlaciéon de la figura 3.1 fue observada en la heliosfera interna por
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Helios 1, mientras que los datos de las figuras 3.2-a y 3.2-b provienen de las sondas ACE
y Ulysses respectivamente. En todos los ejemplos, R exhibe un decaimiento exponencial
cuando la correlacion es significativa, como lo muestra el ajuste (linea solida roja) en la
figura 3.1, indicando la perdida de correlacién a medida que el desplazamiento espacial
crece.

En esta tesis usamos dos métodos diferentes, que llamaremos ¢ y i¢, para estimar la
longitud de autocorrelacion magnética A\ a partir de la funciéon R en cada intervalo.
El comportamiento de R, en las escalas méas grandes y en la parte del rango inercial
de las longitudes de onda mas largas, se puede aproximar de manera simple por una
exponencial decreciente R ~ exp(—r/A) (Ruiz et al. 2008, 2010, y ver figuras 3.1 y 3.2).
El método denominado i determina un valor de la escala de correlacion A/ como el valor
del desplazamiento para el cual la funcion decreciente R! alcanza el valor exp(—1) por
primera vez, esto es R (r = M) = 1/e. Usando la misma aproximacién para la forma
funcional de la correlacion, podemos parametrizar (en el mimo rango) a la funcién de
correlacion como In(R) ~ —r/A. El segundo método éi emplea esta relacion analitica y
define a )\Z-IZ- como la inversa de la pendiente, con signo opuesto, que se obtiene del ajuste
lineal a In(R') vs. r (ver recuadro dentro de la figura 3.1).

La figura 3.3 presenta la comparacion de los dos métodos utilizados para la estimacion
de A. El método ¢ nos provee de un valor apenas mas grande que el método i: Aj; es
aproximadamente un 20 % méas grande que \; para las observaciones de H1, 11 % para
H2, 20 % para las observaciones de ACE y 15 % Ulysses.

3.3. Resultados

3.3.1. Similaridad en la funcion de correlaciéon

En este capitulo vamos a concentrar nuestro estudio a 1 UA en la ecliptica, con el
objeto de disponer de la mayor estadistica posible (i.e., mayor cantidad de observaciones)
dejando fijas variables como la distancia al Sol y la heliolatitud. Asi, los resultados que
vamos a presentar corresponden solamente a las observaciones de la sonda. ACE con las
longitudes de correlacién calculadas con el método 7; el método ¢ valida los resultados
obtenidos.

Para cada uno de los 3197 intervalos de 24 horas que se obtienen de la serie temporal
del campo magnético observado por ACE, calculamos una funcién de correlacion con el
meétodo descripto en la secciéon 3.2. La figura 3.4 muestra tres ejemplos observados en el

ano 2005. Si bien las tres curvas tienen un comportamiento como el esperado, la principal

Febrero 2014 58 Tesis de Doctorado en Ciencias Fisicas



3.3. RESULTADOS

10 , 10 ”
-’ -,
’,
—~ 8 8t
IS
4
(%o} 6 6 [
=)
—
X 4 - 4ro ;
— < Helios 1 o Helios 2
< 2 - = = |dentidad 2f - = = |dentidad
Ajuste linea Ajuste linea
0] 0%
0 5 10 0 5 10
10 10 "
-’
—~ 8 8¢
IS
4
(%o} 6 6 [
o
X 4 PIRRRC I
~_ > ACE o Z Ulysses
< 2 - = = |dentidad 2t - = = |dentidad
Ajuste linea p Ajuste linea
0 0 /.
0 10 0 10

56 S 6
A, (x 10° km) A, (x 10° km)

Figura 3.3: Comparacién de las dos estimaciones de la longitud de correlaciéon magnética
graficadas en una nube de puntos de )\{i Vs. )\{ . Se muestran para referencia la linea iden-
tidad A}, = Al (discontinua) y la linea recta correspondiente a un ajuste por cuadrados
minimos (continua). De izquierda a derecha y de arriba a abajo los datos corresponden

a Helios 1, Helios 2, ACE y Ulysses.

diferencia entre ellas es su amplitud cuando la separacion espacial es nula, i.e., la energia
de las fluctuaciones R(r = 0) = (b?): 8616 nT?, 4111 nT? y 488 nT? para la curva
solida, a trazos y puntos, y a trazos respectivamente. Vemos entonces que R(0) para la
curva verde es mas de 17 veces mayor que R(0) para la curva roja. Podemos ver esta gran
variabilidad en las funciones de correlaciéon observadas, considerando todos los intervalos,
en la figura 3.5. La figura fue construida como se explica a continuacion. Definimos bines
en el eje de abscisas de ancho 0,25 x 10 km y establecimos como valor representativo
de la abscisa el promedio de r dentro del bin. Luego, cada una de las 3197 funciones de
correlacion fue promediada dentro de cada bin, dando lugar asi a un array (de ordenadas)
por cada bin de r. Finalmente promediamos cada array dentro de cada bin, para obtener
un valor representativo de la correlacion a esas separaciones (curva negra) y asignamos
como indicador de la variabilidad de R al desvio estandard (4rea gris). Vemos entonces

que esta gran dispersion no solo esté presente R(0), con una dispersion tipica de hasta ~
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Figura 3.4: Tres funciones de correlacion observadas por ACE. Si bien cada una tiene un
comportamiento esperado, la amplitud inicial es significativamente diferente en los tres

Casos.

4000 nT? entre R(0)—o(R) y R(0)+o(R), sino también en la escala correspondiente a la
longitud de correlaciéon donde R varfa tipicamente entre ~ -500 nT? y ~ 2000 nT?. Esta
gran variabilidad también se manifiesta en todas las escalas menores a la longitud de
correlacion, i.e., escalas que conforman el rango inercial de la turbulencia. Por lo tanto,
si la funcién de correlacion contiene informacién de la turbulencia en el viento solar, la
dispersion observada en los diferentes intervalos dificulta la realizacién de promedios para
hallar, por ejemplo, una forma tipica de R en el viento solar.

Por debajo del punto de Alfvén, la baja corona solar provee diferentes condiciones de
contorno al viento solar, inyectando diferentes niveles de intensidad de las fluctuaciones,
esto es diferentes valores para R(0) = (b?). Asi, si bien existe convergencia estadistica
de los promedios (Tu & Marsch 1995, ver también el apéndice A), para poder comparar
intervalos con diferente amplitud en las fluctuaciones deberiamos normalizar cada funcién

de correlacion como:

ROl (r) = ot (3.6)

Repetimos entonces el procedimiento realizado para la figura 3.5, pero ahora lo hace-

mos para R"™/(r). El resultado se muestra en la figura 3.6. En negro nuevamente se
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Figura 3.5: Funcion de correlacion promedio (linea solida negra). El area gris indica la

variabilidad que tienen cada una de las R observadas por ACE.

muestra el promedio de R y el area gris es un indicador de la dispersion. Si bien ahora
la variabilidad de R en las escalas méas chicas se redujo, en la escala integral (r ~ \) R
aun varfa de forma muy significativa en mas de un 50 %.

En turbulencia hidrodindmica isétropa existen dos variables de similaridad: la energia
turbulenta (v2) y la escala de similaridad L (ver la secciéon 2.4 del capitulo 2). En su
desarrollo para la evolucion de la funcién de correlacion, de Karméan & Howarth (1938)
proponen que ésta solo depende de la variable adimensional ¢ = r/L(t), donde L a su
vez evoluciona de acuerdo con (2.59) y (2.60).

Nos interesa incorporar la hipotesis de autosimilaridad introducida por de Karman
& Howarth (1938, en el caso hidrodinadmico) a las observaciones de ACE, ya que la
ecuacion (2.60) nos indica que las diferentes condiciones iniciales del sistema no sélo se
van a manifestar en R(0) sino también en la escala L a través de diferentes valores para
L.

En la figura 3.6 podemos ver que cuando R (linea solida negra) cae a l/e de su
amplitud inicial, el valor del desplazamiento 7 (o sea la longitud de correlacién \) presenta
también una amplia variabilidad de valores, tipicamente entre 0.5x10% y 2x 106 km. Esta
distribucién de A es el objeto de estudio del capitulo 4.

Para poder comparar intervalos con diferente amplitud R(0) y diferente longitud de
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Figura 3.6: Funcion de correlacion promedio (linea solida negra) luego de normalizar cada
una de las R por R!(0). El area gris muestra la variabilidad de cada una de las funciones

de correlacion R(r)!/R(0)! observadas respecto de la funcién promedio.

correlacién deberiamos normalizar cada funcién de correlaciéon con una escala propia de
longitud. Proponemos para esta escala a la longitud de correlacién A como la escala de

similaridad para el viento solar:

~ r Iy
RI — Rnorm,[ (X) _ };[(((/)A)) (37)

Repetimos entonces el procedimiento realizado para las figuras 3.5 y 3.6, pero ahora
ademas normalizando el vector desplazamiento espacial por A. El resultado se muestra en
la figura 3.7: la linea so6lida negra es la funcién de correlaciéon promedio, el area gris es un
indicador de su variabilidad, la cual se redujo significativamente en las escalas asociadas
al rango inercial de la turbulencia. Si comparamos con la figura 3.6, el desvio estandar
evaluado en r = 22 se redujo a la tercera parte, mientras que evaluado en r = 5\ (esto
es en escalas mas largas que las del rango inercial) mantiene su valor.

Vemos entonces la importante ventaja de normalizar R por ambas escalas: energia
R(0) y longitud de correlacion A. Se obtiene asi una forma asintotica de la funcion de
correlaciéon, optimizando el promedio en el ensamble luego de remover los efectos de escala
(R(0) y A) sobre R (Ruiz et al. 2014b,a).
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Figura 3.7: Funcion de correlacion promedio luego de normalizar cada una de las R por
R(0) y proponer a A como la escala de similaridad. Las escalas entre los valores 0 y 1 del
eje de abscisas representan el rango inercial de la turbulencia, nuestro rango de interés.
El efecto sobre este rango es el de reducir la variabilidad de la funcién de correlacion de

forma notable.

3.3.2. Funcién de estructura y exponentes espectrales

Bajo la hipotesis de numero de Reynolds alto, la escala de tiempo relevante en un
fluidos incompresible en estado turbulento es el tiempo no lineal de rotacién de los
torbellinos 7,;. Para estos flujos la fenomenologia desarrollada por Kolmogorov (1941,
ver también la seccion 2.5.2) predice un espectro para la energia cinética de la forma
EY 1 (k) = Crank™/3,

Cuando se introducen ademés fuerzas electromagnéticas, pueden surgir otras escalas
de tiempo como el tiempo de Alfvén 7, asociado con la propagacion de ondas de Alfvén. Si
bien la fenomenologia K41 atun puede (parcialmente) aplicarse, debe considerarse el rol de
estas ondas en la produccién de una ley de potencias para el espectro de la energia total
EF (k) = Crick™3/? (Iroshnikov 1964; Kraichnan 1965, ver también la seccion 2.5.3).

En ambos casos, K41 e IK, se asume isotropia. Sin embargo, en MHD, la anisotropia
es originada por la presencia de un campo magnético en las escalas grandes, el cual puede

ser dominante en términos energéticos y relevante en todas las escalas.
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Figura 3.8: Funcion de estructura de orden 2, obtenida a partir de la ecuacion (2.47).

El enfoque de la turbulencia débil (TD) incorpora esta anisotropia, prediciendo un
espectro de la forma Epp(k)) = CTDkIQ, donde perpendicular significa relativo a la
direccion del campo magnético (ver capitulo 5). En este modelo no hay una prescripcion
para la transferencia de energia en k| (ver seccion 2.5.4).

Otro enfoque fenomenolégico parte de la hipotesis de que atin en presencia de un
campo magnético de fondo intenso, haciendo que el sistema sea altamente anisétropo,
es posible obtener un espectro tipo K41 por medio de un efecto dindmico que hace que
Tnl ~ To €n todas las escalas (Goldreich & Sridhar 1995).

Las simulaciones numéricas a la fecha son incapaces de dar una respuesta definitiva
a la pregunta de cudl es el indice espectral de la turbulencia en el viento solar. Las
observaciones por otro lado, parecen indicar un valor para este indice mas cercano a lo
predicho por K41 (e.g. Bruno & Carbone 2013).

Las diferencias entre las predicciones de K41, IK y TD son muy sutiles y cualquier
tipo de “contaminacion”, como por ejemplo intermitencia (la aparicién esporadica de
estructuras intensas en la pequefia escala, e.g., Nakwacki et al. 2014), hace dificil poder
elegir entre una de las tres teorias.

Estas sencillas leyes de potencia para el espectro de energia del sistema representan
la autosimilaridad del mismo. El indice espectral puede calcularse a partir de la funcién

de correlacion presentada en la figura 3.7. Haciendo uso de la ecuacion (2.47) podemos
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Figura 3.9: Funcion de estructura de orden 2 en escala logaritmica (linea solida negra),
en gris el error asociado a S3. En linea roja a trazos se muestra un ajuste a lineal a
So en las escalas correspondientes al rango inercial. Este ajuste devuelve un exponente

intermedio entre lo que predicen K41 (linea solida negra) y TD (linea a trazos negra)

calcular la funcién de estructura S de orden 2. Si el espectro de energias tiene la forma
de una ley de potencias E(k) « k=% con un dado indice espectral ¢, entonces E(k) y
q se relacionan con S por medio de las ecuaciones (2.48) y (2.49): ¢ = n+ 1 con n el
exponente de un ajuste exponencial a S o< r™ valido para 7 chico.

La figura 3.8 muestra la funcion de estructura (en escala lineal) que resulta de emplear
la ecuacion (2.47) sobre la funcion de correlacion de la figura 3.7. Vemos aqui también la
escasa variabilidad de S en las escalas asociadas al rango inercial.

En las escalas pequenas del rango inercial la funcién de estructura presenta la propiedad
S oc r™ (ver seccion 2.3.1), por lo que cuando es presentada en escala logaritmica, figura
3.9, este rango aparecerd como una recta. Asi, mediante un ajuste lineal por cuadrados
minimos encontramos que el exponente n = 0,738 4+ 0,002 lo que resulta en un indice
espectral ¢ = 1,738 £ 0,002.

La figura 3.10 muestra un histograma de los indices espectrales observados en el viento
solar por Vasquez et al. (2007). Los autores analizaron observaciones de ACE en el periodo

1998 - 2002 considerando un amplio rango de condiciones del plasma del viento solar. La
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Figura 3.10: Histograma del indice espectral ¢ observado en el viento solar por Vasquez
et al. (2007) usando observaciones de ACE para un rango bien amplio de condiciones del

plasma. Nuestro resultado queda incluido en la columna de color gris.

distribucién que reportan es aproximadamente simétrica con media gmedio = 1,63 0,14,
valor cercano al predicho por Kolmogorov (1941). El indice espectral, ¢ = 1,738 £ 0,002
obtenido con nuestro método cae dentro de la columna gris y es consistente, dentro del

error, con el resultado de Vasquez et al. (2007).

3.4. Conclusiones

En este capitulo analizamos 10 anos de observaciones realizadas por la sonda ACE a
1 UA del campo magnético interplanetario. A partir de estas observaciones calculamos
la funcién de correlacién magnética R, y mostramos cémo las diferentes condiciones de
contorno provistas por la baja corona solar se manifiestan tanto en la varianza, en la lon-
gitud de correlacion y en todas las escalas menores a esta ultima que conforman el rango
inercial de la turbulencia MHD en el viento solar. Para esto normalizamos R por R(0) y
normalizamos el desplazamiento espacial 7 por A obteniendo asi una forma asintética de
R, esto es R = R(r/\)/R(0), logrando remover efectos de escala. Asi, hallamos por primera
vez evidencia observacional de que la longitud de correlacién de las fluctuaciones mag-
néticas A puede ser usada como la escala de autosimilaridad espacial de la turbulencia

MHD en el viento solar.
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Siguiendo con el anélisis propuesto, calculamos la funcién de estructura a partir de
R y calculamos el indice espectral ¢ de las fluctuaciones magnéticas con nuestra extensa
base estadistica. Encontramos que ¢ = 1,738 + 0,002, valor que se encuentra entre las
predicciones de Kolmogorov (¢x41 = 5/3) y turbulencia débil (¢rp = 2), consistente con
la presencia de actividad turbulenta en el viento solar y la presencia de ondas de Alfvén
propagandose en el medio. Si el numero de Reynolds del sistema es lo suficientemente
grande, el rol de las ondas puede ser ensombrecido por su interaccién con los vértices,

resultando asf un indice espectral més cercano a K41.

Universidad de Buenos Aires 67 Febrero 2014



Longitud integral: escala de similaridad de la turbulencia MHD

Febrero 2014 68 Tesis de Doctorado en Ciencias Fisicas



Capitulo 4

Longitud integral magnética:

caracterizacion y evolucion

Cualquier descripcion macroscopica, o de gran escala, de un sistema fisico complejo
como el viento solar deberia ser complementada por una descripcion estadistica de los
campos, ya que por ejemplo, al dia de hoy no es posible conocer con suficiente detalle las
condiciones de borde de este flujo (Burlaga & Lazarus 2000).

En este capitulo vamos a estudiar cémo es la evolucién de la longitud de autocorre-
lacion de las fluctuaciones magnéticas A desde distancias heliocéntricas tan cercanas al
Sol como 0.3 UA hasta distancias tan lejanas como 5.3 UA, explorando asi la helios-
fera interna y parte de la heliosfera externa. Vamos también a caracterizar la funciéon de
distribucion de probabilidad (FDP) de A en funcién de la heliodistancia, diferenciando
entre el viento solar usual y su componente transitoria. Estudiaremos también muestras
de viento con valores observados de beta de protones 3, bajos y altos. Vamos a mostrar
que en todos estos regimenes (viento parkeriano, componente transitoria, 5, alto, 3, ba-
jo) A sigue una FDP lognormal, siendo esto consistente con los procesos no lineales y

multiplicativos que tienen lugar en el viento solar.

4.1. Introduccion

En la naturaleza, las funciones de distribucién lognormales son muy frecuentes, apare-
ciendo en diversas éreas de la ciencia (e.g. Limpert et al. 2001) cuando se quieren describir
procesos multiplicativos. En particular en geofisica espacial y fisica solar muchos autores
consideraron funciones de distribucién lognormales para modelar diferentes cantidades

de interés. Por ejemplo, el indice geomagnético Dst sigue una distribuciéon lognormal,
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debido a que este indice resulta del producto de muchas perturbaciones magnéticas en
pequenos sistemas de corriente en la magnetosfera terrestre (Campbell 1996). Consisten-
temente con el comportamiento del indice Dst, el contenido energético de la corriente
de anillo durante una tormenta geomagnética tiene también una distribuciéon lognormal
(Liemohn & Kozyra 2003). La distribucion lognormal es un buen modelo para las obser-
vaciones de velocidad, densidad y temperatura de protones a 1 UA (Burlaga & Lazarus
2000). También la magnitud de las fluctuaciones del campo magnético interplanetario
parece seguir una distribucion lognormal (Padhye et al. 2001), al igual que la velocidad
de Alfvén y el pardametro 5 de protones a 1 UA (Mullan & Smith 2006). Yurchyshyn et al.
(2005) estudiaron 4315 eyecciones coronales de masa y mostraron que la distribucion de
las velocidades de las ECMs puede ser descripta con una funciéon lognormal. Atin mas, al
separar a los eventos en los grupos ECMs en aceleracion y ECMs en deceleracién, encon-
traron que las funciones de distribucion lognormales correspondientes eran casi iguales,
sugiriendo que no es posible hacer una distincién estadistica de estos dos tipos de even-
tos. En la manifestacion interplanetaria de las ECMs, y en su funda, Guo et al. (2010)
reportaron distribuciones lognormales para las observaciones de la magnitud de cam-
po magnético, velocidad, densidad y temperatura de protones, presiéon dindmica, beta de
protones y namero de Mach-Alfvén. Chen et al. (2008) mostraron, mediante simulaciones
numeéricas, que cuando el viento solar cruza el choque de terminaciéon heliosférico, este
transforma la distribucién de la intensidad de campo magnético de lognormal a normal.
Wicks et al. (2010) reportaron una forma asimétrica para la FDP para la longitud de
correlacion de la magnitud del campo magnético a 1 UA. Matthaeus & Goldstein (1986)
postularon tedricamente que A sigue una distribuciéon lognormal. Los autores explicaron
que la estructuras que inician las cascadas en el rango inercial amplifican su tamano tipi-
co inicial A\g durante su transporte desde la superficie solar hacia el viento solar, siendo
algtn tipo de reconeccién magnética el principal mecanismo de amplificacién. Esto ocurre
M veces y cada una aumenta el tamano en un factor (1 4+ €) dando lugar a un tamano
final dado por A = Ao(1 + &)™ con A la longitud de correlacién de las fluctuaciones. Si
M es suficientemente grande, la variable aleatoria In(\) tendra una distribucién normal
y por lo tanto A una distribucién lognormal. Sin embargo, hasta donde sabemos hoy, la
funcion de distribucion de probabilidades (FDP) de la longitud de autocorrelacion de las

fluctuaciones magnéticas (ver seccion 2.3) en el viento solar no ha sido estudiada aun.
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4.2. Analisis

4.2.1. Funcidén de distribucién lognormal

Se dice que una funcion de distribucion de probabilidades (FDP) fr(x|u, o) es log-

normal si:
1 (In()—p)?

exp 202 (4.1)

fr(zlp, o) =
Toy/ 2T

donde x es una variable aleatoria definida positiva. La distribucién gaussiana (o normal)
y la distribucién lognormal estan relacionadas. Dada la variable aleatoria x, con distribu-
cion lognormal con pardmetros p y o, entonces la variable aleatoria y = In(x) tendré una
distribucién normal con media g y desvio estandar o. La media m, la mediana m* y la

varianza var de z son funciones de los pardametros py o (Mood et al. 1974) y estan dados

por:
o2
m:exp<u+2), (4.2)
m* = exp(u), 4.3
var = exp(2p + 0%)(exp(c?) — 1) (4.4)

Las funciones de distribuciéon lognormales son un posible ajuste cuando la distribucion
de una cantidad aleatoria definida positiva tiene una media relativamente baja, varianza
grande y es asimétrica con una cola larga hacia la derecha (Limpert et al. 2001). En
general uno se encuentra con FDP lognormales cuando el observable que se quiere estudiar
es el resultado de una gran ntimero de procesos independientes operando de manera
simultanea. La cola larga en este tipo de distribuciones pone en evidencia la existencia
de interacciones no lineales y de procesos multiplicativos.

Estas consideraciones, junto con las ideas presentadas en la secciéon 4.1, nos motivan a
proponer funciones de distribucion lognormales como un modelo fisico para la distribuciéon

de las longitudes de autocorrelacién magnética en el viento solar.

4.2.2. Andilisis de datos

Con el total de intervalos de 24 hs que constituyen nuestra base de datos, descripta
en la seccién 3.2.2, procedemos como se describe a continuacion.

Normalizamos cada funcién de correlacion como RM™%!(r) = R*I(r)/R*1(0) (ver
seccion 3.3.1). Para simplificar la notacion, en adelante dejaremos de usar los superindices

norm y s.
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En la seccién 3.2.2 introdujimos dos métodos diferentes, ¢ y iz, para el cdlculo de las
longitudes de correlacion magnética a partir de las funciones R’ en cada intervalo.

En general se acepta que, cuando la turbulencia es estacionaria, las funciones de
autocorrelacién magnética en el viento solar se comporten como hemos mostrado en las
figuras 3.1 y 3.2 (Kundu & Cohen 2004; Milano et al. 2004; Ruiz et al. 2011). Desviaciones
respecto de esa forma, pueden significar las presencia de eventos transitorios como por
ejemplo hojas de corriente de gran escala, choques u otras discontinuidades.

Bajo la aproximacion R ~ exp(—r/\) para las funciones de autocorrelacion, encon-
tramos, a partir de una inspeccién visual de R, que aquellos intervalos en los que la
turbulencia es estacionaria, estdn caracterizados por tener A\; & A, mientras que los
intervalos con valores de A; muy diferentes a )y tienen funciones de autocorrelaciéon que
se alejan significativamente de la forma exponencial propuesta.

Este hecho nos motiva a definir un factor de calidad F:

s,I _ A=A (4.5)
X! '
Asi, podemos seleccionar los mejores intervalos en base al valor de #. Para ello recurri-
mos a los histogramas de ¥ presentados en la figura 4.1, para las tres bases de datos,
H1+H2, ACE, y Ulysses en los paneles (a), (b) y (c) respectivamente. En los tres casos,
el histograma de ¥ es acampanado, pero no gaussiano ni simétrico. Los intervalos de
nuestro interés son los que verifican A; & A, estos se encuentran en la region central de
cada histograma.

En particular, para los resultados que se presentan en la seccion 4.3, retuvimos el
60 % de los intervalos descartando aquellos que mostraban valores de F menores al valor
del vigésimo percentil Py y aquellos intervalos cuyo ¥ era mayor al valor del octogésimo
percentil Pgg.

Finalmente, con el objeto de permitir una clara dintincién entre las tres muestras
de datos, (i.e., evitar solapamiento entre estaciones), limitamos las observaciones de las
sondas Helios a heliodistancias entre 0.3 y 0.7 UA, y a las observaciones de Ulysses a
heliodistancias entre 3 UA y 5.3 UA.

4.3. Resultados

4.3.1. Evoluciéon de ) con la heliodistancia y la edad nominal

Las estructuras turbulentas evolucionan y son advectadas por el viento solar a través

de la heliosfera con la velocidad del viento solar Vs (e.g. Ruiz et al. 2014b). Es por eso que
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Figura 4.1: Histogramas del factor de calidad #. Las lineas punteadas verticales indican

la posicion del vigésimo percentil (a la izquierda) y octogésimo percentil (a la derecha).

en esta secciéon vamos a estudiar la evolucién de la longitud de correlacién magnética tanto

con la distancia al Sol como con la edad nominal (ver ecuacion 4.6 para su definicion).

La escala de similaridad, usualmente identificada con la escala de correlacion de las
fluctuaciones, es una cantidad clave en los modelos de turbulencia MHD (de Karmén
& Howarth 1938; Matthaeus et al. 2012, ver también los capitulos 2 y 3 de esta tesis).
Asi, la caracterizacion empirica de la evolucion de esta escala es fundamental ya sea para
mejorar modelos existentes de turbulencia MHD, como también para analizar soluciones

numeéricas o elegir condiciones de contorno apropiadas.

El panel izquierdo de la figura 4.2 presenta observaciones de Helios (triangulos), ACE
(cuadrados) y Ulysses (diamantes), que muestran la evolucion de A con la heliodistancia.
Las observaciones fueron divididas en bines de diferente ancho (AD =0.14 AU para
H1+H2 y AD =0.4 para los datos de Ulysses), y cada valor de la ordenada es la mediana

en el grupo.

La longitud de correlaciéon crece con la distancia heliocéntrica tanto en la helios-
fera interna como en la heliosfera externa, en buen acuerdo tanto con trabajos obser-
vacionales previos (e.g. Bruno et al. 2005; D’Amicis et al. 2010; Ruiz et al. 2010) co-
mo con modelos (e.g. Smith et al. 2001). La linea a trazos es un ajuste por cuadrados
minimos a los datos e ilustra este comportamiento, produciendo una ley de potencias
A(D) = 0,89(D/1UA)**3 x 10 km. Otros exponentes en leyes de potencia han sido
reportados (e.g. Klein et al. 1992). Aun mas, entre 1 UA y 5 UA la tasa de crecimiento

de X con la heliodistancia es AA/AD ~0.0015, valor muy cercano a las predicciones del
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Figura 4.2: Panel izquierdo: A observada vs. heliodistancia (D). Panel derecho: A obser-
vada vs. edad (T) del viento solar. Las barras muestran el error del promedio en cada

bin.

modelo de Smith et al. (2001) con el valor de cizalladura mas fuerte como mecanismo
de forzado de la turbulencia. Por el contrario, las observaciones reportadas por D’Amicis
et al. (2010), muestran una tasa de crecimiento entre 1 UA y 1.4 UA, AXN/AD ~0.063,
mayor que las observaciones que nosotros reportamos (AN/AD ~0.0023). Sin embargo,
mientras que D’Amicis et al. (2010) observan solamente viento solar réapido (alfvénico),
nosotros observamos viento lento y rapido mezclado. La intensidad de la cizalladura es
tipicamente més alta en el viento lento que en el viento rapido, y cuanto mas intensa es
la cizalladura més lento crecen las longitudes de correlacion. En el plano de la ecliptica
el viento lento es mucho méas frecuente que el viento rapido, y esto resulta en que las
propiedades del viento lento son favorecidas con respecto a las del viento rapido, cuando
por ejemplo se calculan promedios. El crecimiento observado de A es consistente con el
corrimiento de la quebradura en el espectro, concepto introducido por primera vez por Tu
et al. (1984), hacia la region de las bajas frecuencias. Este quiebre en el espectro separa
al rango inercial del rango de inyecci6n, y su corrimiento revela que las interacciones no
lineales en escalas grandes atn estan en funcionamiento a grandes distancias respecto del
Sol.

Desde que son originadas en el Sol, las estructuras turbulentas viajan por la heliosfera,
y al cabo de un tiempo ~ D/V,, alcanzaran una dada sonda situada a una distancia D.

Para cada intervalo I analizado, calculamos lo que llamamos la “edad” del intervalo:

! = D'V, (4.6)
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Asi T' corresponde al tiempo nominal que le lleva a una parcela I de viento solar movién-
dose a una velocidad V., viajar una dada distancia desde el Sol hasta la sonda situada
en DI

El panel derecho en la figura 4.2 muestra la evolucién de A con 7. Hemos distribui-
do nuevamente las observaciones en grupos de T' con diferente ancho para cada sonda
(AT =25 hs para H1+H2, AT =18 hs para ACE y AT =58 hs para Ulysses). El valor

de la ordenada corresponde a la mediana dentro de cada grupo.

La longitud de correlacién crece con la edad hasta llegar a ~500 hs, momento en el
cual pareciera comenzar a decrecer. Un ajuste por cuadrados minimos a los datos (linea
a trazos) nos da una ley de potencias de la forma A(T) = 0,10(7/1 hs)®4" x 10° km.
Este crecimiento global es consistente con simulaciones numéricas derivadas de modelos
de turbulencia MHD basados en el enfoque hidrodindmico de Karmén y Howarth (e.g.
Oughton et al. 2006).

4.3.2. Caraterizacion de las distribuciones de )\

En esta seccién de la presente tesis vamos a caracterizar la distribucién de las longi-
tudes de autocorrelacién magnética sobre el plano de la ecliptica en tres heliodistancias

diferentes (i.e., tres estaciones espaciales).

La figura 4.3 muestra los histogramas de la longitud de autocorrelacién magnética A
en cada estacion. La heliodistancia crece de izquierda a derecha, los paneles (a), (b) y
(c) corresponden a H1+H2, ACE y Ulysses respectivamente. A medida que la heliodis-
tancia crece, los bines a la derecha van siendo ocupados de forma progresiva. En cada
caso, la distribucién es claramente asimétrica con una cola més larga a la derecha que
a la izquierda. Esta cola larga podria estar asociada con la existencia de interacciones
no lineales y procesos multiplicativos, y nos motivan a explorar y evaluar la siguiente
hipotesis: “la longitud de autocorrelaciéon magnética A tiene una funcién de distribuciéon
lognormal” (Ruiz et al. 2014b).

Dado que las distribuciones gaussianas son faciles de interpretar vamos a realizar el
analisis estadistico sobre In(A) calculando los diferentes momentos, y luego haremos uso
de las ecuaciones (4.2), (4.3) y (4.4) para obtener informacion sobre la distribucion de
A. Los momentos de mayor orden que la varianza son de interés ya que nos permiten

estudiar como o cuanto la distribucion de In()) se desvia respecto de la gaussiana.

Los momentos centrados de tercer orden 7, cuarto orden K y sexto orden Mg se
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Figura 4.3: Histogramas de A observados en el medio interplanetario.

definen, respectivamente, como:

v = w (4.7)
. E[(xg;ﬂ)]“ (4.8)
Mg = W (4.9)

donde E siginifica valor de expectacion, x es la variable aleatoria, p es su valor de
expectacion (4 = E(x)) y o su desvio estandar.

Todos los momentos centrales impares son exactamente cero cuando la distribuciéon
es simétrica. Asi, cualquier momento central impar que no se anule puede ser usado como
un indicador o una medida de la asimetria de una distribuciéon. Para el caso particular
del momento centrado de tercer orden v o asimetria, los valores positivos indican que
la distribucién tiene una cola hacia la derecha del valor medio, mientras que valores
negativos indican la existencia de una cola hacia la izquierda.

Los momentos K (kurtosis) y Mg son muy utiles cuando se quiere comparar una
distribuciéon con la gaussiana, para la cual K = 3 y Mg = 15. Cualquier distribuciéon
acampanada con un valor de K mayor (menor) que 3, serd mas alta (més baja) que
una gaussiana con la misma media y desvio estandar. Por otro lado, la informacién
de como caen las colas de la distribucion estd contenida en Mg. Los valores de Mg
mayores a 15 indican un decrecimiento més lento y valores de Mg menores a 15 indican
un decrecimiento més rapido comparado con la distribuciéon gaussiana.

La figura 4.4 presenta los histogramas de In()), junto con un ajuste no lineal por
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cuadrados minimos a los datos de una funciéon gaussiana (con diferentes valores de p y
o en cada caso). Los bines a la izquierda del histograma del panel (a) estan vacios. Esto
se debe al procedimiento de selecciéon de intervalos para este estudio. La definicion del
factor de calidad ¥ depende de forma explicita de Aj; que fue calculada desde el ajuste
lineal a In(R) ~ —r/A. Debido a la resolucion de los datos, si una funcién de correlacion
decae muy rapido s6lo habra pocos puntos (incluso uno sblo en pocos casos extremos)
disponibles en la region de interés para ajustar una linea recta. A estos casos, que ocupan

los bines a la izquierda, se les asigné una bandera y fueron excluidos del analisis.

La tabla 4.1 muestra los parametros estadisticos més relevantes de las distribuciones
presentadas en la figuras 4.3 y 4.4. La tabla estd estructurada de la siguiente manera. En
el primer panel se listan los momentos de las distribuciones observadas de In() obtenidos
operando directamente con las observaciones: la media p y la varianza o2, la asimetria
v, la kurtosis K y el momento sexto centrado Mg. Se incluyen también el valor medio
m y la mediana m* de la distribucion de A obtenidos por medio de las ecuaciones (4.2),
(4.3) y (4.4).

En el segundo panel se presentan los valores de los parametros obtenidos desde el
ajuste no lineal por cuadrados minimos a los datos: la media pg; y la varianza Jﬁt, el
namero de grados de libertad en cada ajuste, el valor minimo de x? que resulté en cada

ajuste, y la media y la mediana de A obtenidas de las ecuaciones (4.2), (4.3) y (4.4).

Comparamos estas cantidades en el tercer panel. Como era de esperar, los valores de
las diferentes cantidades estadisticas obtenidas ya sea de forma directa de los datos o

desde los ajustes son notablemente similares.

El nimero final de intervalos I estudiados en cada estacién se muestran en la tltima
fila de la tabla 4.1.

A medida que D crece, los momentos cuarto y sexto de In(\) muestran una tendencia
a alcanzar los valores esperados para una distribucién gaussiana, mientras que la varianza
decrece. La asimetria no exhibe un comportamiento claro, pero sin embargo siempre es

positiva y no se aparta demasiado del valor cero esperado para una distribucién simétrica.

Recordando que el valor esperado para x? minimo esta dado por el nimero de grados
de libertad dof y que su varianza es 2 * dof, vemos que el x? minimo observado por
H1+H2 y el observado por Ulysses caen dentro del intervalo (dof ++/2 % dof), indicando

asi un buen ajuste. No se obtiene lo mismo con la sonda ACE.
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Tabla 4.1: Parametros estadisticos de las distribuciones de In(\) (figuras 4.4). Se listan
los valores obtenidos desde las observaciones (1¢ panel) y desde el ajuste por cuadrados
minimos no lineal (Zd" panel). E1 3¢" panel compara los primeros dos. El 41° panel muestra

el p-valor Pv del test de bondad de ajuste de JB (seccion 4.3.3) y el numero de intervalos
analizados.

Panel 1: desde las observaciones

H1+H2 ACE Ulysses

U 13.42 13.78 14.43

o? 0.47 0.30 0.19

v 0.21 0.35 0.04

K 2.49 2.79 2.94

Mg 9.75  12.40 12.71

m (x10% km)  0.85 1.12 2.03
m*(x106 km)  0.67  0.97 1.85

Panel 2: desde el ajuste no lineal a los datos

H1+H2 ACE Ulysses
[t 13.39  13.78 14.43
ol 0.56  0.32 0.20
m (x10% km)  0.86 1.13 2.04
m*(x10° km)  0.65  0.96 1.84
dof 18 15 19
X2 17.70  60.19 23.5

Panel 3: comparaciéon entre panel 1 y panel 2

H1+H2 ACE Ulysses
wp1/ipe 1.002 1 1
0%y /0y 0.84  0.94 0.95
mp1/mps 0.99 0.99 0.995
My /M 1.03  1.01 1.01
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Continuacién Tabla 4.1.

Panel 4: test de hipotesis de bondad de ajuste

H1+H2 ACE Ulysses
Pv 0.06 <0.001 0.71
# of intervals 291 1919 1731

4.3.3. Test de hipdtesis

Tanto los histogramas como los diferentes momentos de la distribucién obervada de
In(\) son utiles para caracterizar la funciéon de densidad de probabilidad FDP asintotica.
Aunque estas herramientas pueden cuantificar desviaciones respecto de una gaussiana, en
esta seccidon implementamos un test de bondad de ajuste con el objeto de cuantificar con
qué nivel de confianza podemos aceptar la hipotesis “la distribucion de In(\) es normal”,
i.e. “la distribuciéon de A es lognormal”. Empleamos entonces el test de Jarque-Bera (JB
Jarque & Bera 1980; Thadewald & Biining 2007) para respaldar y complementar los
métodos presentados en la seccion 4.3.2.

El test JB es muy ttil para testear la hipdtesis de gaussianidad, esto es testear la
hipotesis nula Hy que la variable aleatoria In(\) proviene de una distribuciéon normal con
media y varianza desconocidas, en contra de la hipotesis alternativa en la que In(\) no
sigue una distribucién normal. Este test es adecuado en el caso de no conocer la forma

de la distribucién bajo hipétesis y sus parametros (i y o) deben ser estimados desde

los datos.
El estadistico del test JB se define como:
K —3)?
£ = % < >+ (4)) (4.10)

donde n es el nimero de datos, v es la asimetria muestral (ecuacion 4.7), y K la kurtosis
muestral (ecuacion 4.8); £/ tiene asintéticamente una distribucion y? con dos grados de
libertad (Jarque & Bera 1980). Cabe enfatizar que, en una distribuciéon gaussiana, tanto
la asimetria como la kurtosis toman valores definidos.

Implementamos entonces, en cada estacion espacial y de forma independiente, el test
de Jarque-Bera a la variable aleatoria In(\) con el objeto de testear la hipotesis “la
distribucion de In(\) es gaussiana”. Empleamos la funcion incorporada a la herramienta
numérica MatLab para este test. Los resultados se presentan en el tercer panel de la tabla

4.1 en términos del p-valor Pu, i.e., el mayor nivel de significancia que podemos tolerar
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sin rechazar Hy (ver apéndice D).

Los valores de Pv obtenidos para los conjuntos de datos de H1+H2 y Ulysses,
Pv =0.06 y Pv =0.71 respectivamente, constituyen fuerte evidencia en favor de aceptar
Ho: la distribucion de In()\) es gaussiana, lo que implica una distribucion lognormal para
A en ambos casos. Aun més, supongamos que medimos de nuevo en la heliosfera interna
longitudes de correlaciéon y organizamos las mediciones en un nuevo histograma. Siendo
verdadera la hip6tesis nula, la probabilidad de obtener un histograma igual o peor que el
presentado en la figura 4.4-a esta dada por Pv, esto es una probabilidad del 6 %. Para el
caso de la heliosfera externa, el resultado es aiin mejor, ya que al repetir el experimento,
la probabilidad de obtener un histograma igual o peor que el presentado en la figura
4.4-c, siendo verdadera Hy, es del 71 %.

En lo que respecta a los datos de ACE, si bien los resultados (figura 4.4-(b)) son
cualitativamente buenos, la evidencia cuantitativa, dada por Pwv, indicaria poco nivel
confianza para sostener Hy con esta muestra a 1 UA. Esto es consistente con alto valor

de x? (minimo) observado para ACE (ver tabla 4.1).

4.3.4. Longitudes de correlacién en regimenes de 3, alto y 3, bajo

En esta seccién investigamos la estadistica de las longitudes de correlacion al subdi-
vidir la muestra en dos grupos con valores altos y bajos del parametro beta de protones
Bp (presion cinética de los protones/presién magnética).

Asi, en la dindmica del viento solar, los valores grandes o pequenos de 3, son indi-
cadores del rol dominante del plasma o del campo magnético, respectivamente.

En regimenes de §, alto y bajo pueden ser activadas diferentes tipos de ondas (e.g.
Bale et al. 2009). También existen relaciones entre (3, y otros parametros del plasma,
por ejemplo la anisotropia en la temperatura, la cual introduce restricciones al sistema
y determina las propiedades de las inestabilades en plasmas espaciales (e.g. Bale et al.
2009). Asi 8, es un parametro que juega un rol clave en la regulacion de la propagacion
de ondas y en la activaciéon de inestabilades en el viento solar.

Para estudiar si la funcién de distribucién de la longitud de correlacién magnética
depende del régimen del plasma (eventos con bajo y alto ), dividimos cada muestra
en dos grupos representativos en cada estacion espacial: uno donde 3, <0.4 y otro en el
que S, >0.7, permitiendo asi una divisiéon clara entre los conjuntos de datos y al mismo
tiempo conservando una cantidad estadisticamente significativa de informacion.

La figura 4.5 muestra el ajuste no lineal por cuadrados minimos a las distribuciones de

In(\) para ambos regimenes. En este caso, los seis ajustes gaussianos fueron normalizados
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Figura 4.5: Ajuste no lineal por cuadrados minimos para las muestras con (3, alto (linea solida) y /3, bajo (linea a trazos).

La linea de puntos y trazos en el panel (b) es el ajuste para la muestra correspondiente a EMCIs. De izquierda a derecha:
H1+H2, ACE y Ulysses.
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por el area total, y por lo tanto el valor de la ordenada representa una densidad de
probabilidad. La heliodistancia crece de izquierda a derecha, cada panel corresponde a
las observaciones de HI+H2, ACE y Ulysses respectivamente. Sisteméticamente, en las
tres estaciones se observa que la distribucion de In(A) en el plasma con 8, bajo es mas
ancha y estd desplazada hacia la derecha respecto de la distribucién de In(\) para el
plasma con 3, alto.

En la tabla 4.2 listamos los parametros estadisticos méas relevantes de cada distribu-
cion en los diferentes regimenes segiin f3,. La tabla esta estructurada de igual forma que
la tabla 4.1: el primer panel presenta los momentos calculados de forma directa desde
las observaciones, el segundo panel muestra los momentos obtenidos del ajuste no lineal,
junto el ntimero de grados de libertad en cada ajuste (dof) y el valor minimo del estadis-
tico x2. El tercer panel compara los resultados reportados en los paneles 1 y 2 de esta
tabla.

En ambos regimenes de 3, vemos que A crece con la heliodistancia. En ambas pobla-
ciones, A crece aproximadamente a la misma tasa, siendo su media m en el régimen de
Bp bajo 1.5 veces mayor que m en el régimen de [, alto en la heliosfera interna, y 1.2
veces mayor en la heliosfera externa.

Realizamos también el test de bondad de ajuste de Jarque-Bera en cada uno de los
seis conjuntos de datos, para evaluar con qué nivel de confianza podemos aceptar la
hipotesis de distribucion lognormal de A en cada uno de los dos regimenes (5, alto y
bajo). Efectuamos el test sobre las distribuciones de In(\), reportamos el Pv obtenido en
el cuarto panel de la tabla 4.2. Los valores de Pv, 0.06,0.06 y 0.10 en el regimen de (3,
bajo, y 0.14, 0.08, 0.36 en el regimen de 3, alto para las observaciones de Helios, ACE
y Ulysses respectivamente, indican que la hipdtesis nula “\ tiene distribucién lognormal
tanto en un regimenes de (3, alto o bajo” puede ser aceptada en los seis casos, con esos

niveles de confianza.

4.3.5. Longitudes de correlacién en viento solar transitorio

Un ejemplo tipico en el viento solar de regiones con 3, bajo (Klein & Burlaga 1982;
Burlaga et al. 1981) son las EMCIs. Estas estructuras transitorias son también observadas
in situ en el espacio interplanetario, siendo sus principales caracteristicas temperaturas
anormalmente bajas de protones, flujo bidireccional de iones energéticos y electrones
supratérmicos (indicadores del estado de conexiéon con el Sol), mayor de abundancia
de helio que en viento usual, estados de ionizacién inusuales de iones pesados, campos

magnéticos intensos con rotaciones suaves de su direccion (Neugebauer & Goldstein 1997,
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Tabla 4.2: Pardametros estadisticos de las distribuciones de In(\) para los regimenes de
Bp bajo, By alto y EMCIs.

Panel 1: desde las observaciones

Bp <0.4 Bp >0.7 EMCIs
H1+H2 ACE Ulysses H1+H2 ACE Ulysses ACE

U 13.57 13.98 14.55 13.35  13.68 14.42 14.52
o? 0.61 0.35 0.24 0.32 0.20 0.17 0.53

0 0.13 0.07 -0.17 0.41 0.18 0.10 -0.16
K 1.96 2.58 2.65 2.61 2.62 3.11 3.08
Mg 4.88 10.10  11.57 8.88 10.33  15.27 14.00

m (x10%km) ~ 1.06 140 235 074 097 199 233
m* (x106 km) 078 118 208 063 087 18 203

Panel 2: desde el ajuste no lineal a los datos

Bp <0.4 Bp >0.7 EMCIs
H1+H2 ACE Ulysses H1+H2 ACE Ulysses ACE
it 13.54  13.97 14.55 13.32 13.65 14.43 14.50
ol 0.83 0.38 0.26 0.42 0.22 0.18 0.59

m (x105 km) 115 141 237 075 095 202 236
m* (x108 km)  0.78 117 2.08 061 085  1.85 1.98
dof 19 19 19 19 19 19 17

X2 18 24 17.6 19 19 20.6 21

Panel 3: comparacion entre panel 1 (P1) y panel 2 (P2)

Bp <0.4 Bp >0.7 EMCIs
H1+H2 ACE Ulysses H1+H2 ACE Ulysses ACE
wp1/pp2 1.002  1.001 1 1.002  1.002  0.999 1.00
0%, /0%, 0.73 0.92 0.92 0.76 0.91 0.94 0.90
mp1/mpa 0.923 0.99 0.99 0.99 1.02 0.99 0.99
My [y 1 1.01 1 1.03  1.02 099  1.03
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Continuacién Tabla 4.2.

Panel 4: test de hipotesis de bondad de ajuste

Bp <0.4 Bp >0.7 EMClIs
H1+H2 ACE Ulysses H1+H2 ACE Ulysses ACE
Pv 0.06 0.06 0.10 0.14 0.08 0.36 0.51
# of intervals 101 675 409 85 405 872 119

y referencias alli incluidas). Pueden iniciar tormentas geomagnéticas y su presencia se
refleja en el decrecimiento del flujo de rayos cosmicos, por lo que es de gran interes

entender su manifestacién a 1 UA.

Un subconjunto de estas estructuras son las nubes magnéticas (NMs), objetos transi-
torios observados en el VS, caracterizadas por mostrar una rotacién suave y coherente de
la direccién del campo magnético, una intensidad del campo magnético superior a la del
VS usual, baja temperatura de protones y en consecuencia, bajo 3, en comparaciéon con
el VS ambiente. Tienen ademés niveles de turbulencia menores y diferentes propiedades
en las fluctuaciones (e.g. Dasso et al. 2003; Matthaeus et al. 2008; Nakwacki et al. 2014).
Los valores tipicos de 8, a 1 UA para el viento solar ambiente son ~0.7, mientras que en
nubes 3, ~0.12 (Lepping et al. 2003) o mas chico.s Las NMs tienen gran tamafio y gran
extension temporal a medida que evolucionan y expanden (e.g. Nakwacki et al. 2011).
El principal motor de esta expansion es la rapida disminuciéon de la presién total del
viento con la heliodistancia, dada por la ley global Ps,, o< D™" representada en la figura
4.6. Aqui, Psy, es la suma de las presiones parciales magnética, de protones y electrones
reportadas en trabajos previos (Marsch et al. 1989; Mariani & Neubauer 1990; Totten
et al. 1995; Schwenn 2006, se consider6 la contribucion a la presion de las particulas «

despreciable).

Dentro de las condiciones tipicas del viento solar, Démoulin & Dasso (2009) mostraron
las NMs tienen una expansion casi autosimilar, caracterizada por una tasa de expansion
normalizada ¢ = n,/4. Gulisano et al. (2010a) y Gulisano et al. (2010b) mostramos que
este resultado esté en gran acuerdo con el estimado desde el perfil de velocidades de NMs

medido en el viento solar, y hallamos que n, = 2,91 + 0,31 con lo que ¢ = 0,73 £ 0,008.

En general, no todas las caracteristicas individuales mencionadas se presentan al
mismo tiempo en una ECMIs. Sin embargo la depresion en la temperatura de los protones

esté casi siempre presente (Richardson & Cane 2010), por lo que es uno de los indicadores
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Figura 4.6: Presion total del viento solar y sus componentes en funcién de la distancia
heliocéntrica. La linea continua muestra el ajuste lineal por cuadrados minimos a la

presion total, calculada a partir de los puntos marcados con circulos.

maés usados en la identificacion de ECMIs.

Dado que algunas propiedades turbulentas y macroscopicas (e.g. expansion, 3,, etc.)
en ECMIs difieren de las del viento usual, nos preguntamos si la distribucién de las lon-
gitudes de correlacién en esta componente transitoria del viento solar también lo sera.
Para estudiar la FDP de A en ECMIs empleamos el criterio sobre la temperatura de
protones de Richardson & Cane (1995). Este criterio compara la temperatura de pro-
tones observada Typ,s con la temperatura esperada T, para viento solar en expansion
“usual” con una velocidad observada V. Tesp es esencialmente la temperatura tipica
encontrada en viento solar normal con velocidad Vg v se la infiere usando la bien es-
tablecida correlacion entre la velocidad del viento y su temperatura (Lopez & Freeman
1986; Lopez 1987). Basados en esta correlacion, Richardson & Cane (1995) establecieron
que en EMCIs se verifica Typs/Tesp < 1/2. Asi, retuvimos a solo aquellos intervalos que

muestran una temperatura observada menor que la mitad de la temperatura esperada.

Estudiamos en esta seccion s6lamente datos de ACE, ampliando el rango de los valores
de F al intervalo de percentiles (5°-95'°) para incrementar la cantidad de intervalos a

analizar.

En el panel (b) de la figura 4.4 se muestra en linea de puntos y trazos el ajuste no lineal
a la distribucion de In(\) para este régimen transitorio. El ajuste fue normalizado por el
area total para una mejor comparacion de los resultados. La distribucion de In(\) para
el régimen transitorio de EMCIs es también més ancha que para el régimen de 3, alto y

estd ain més desplazada hacia la derecha cuando se la compara con la distribucién para

Febrero 2014 86 Tesis de Doctorado en Ciencias Fisicas



4.4. CONCLUSIONES

Bp bajo. El test de JB devuelve un valor para Pv igual a 0.51 dando evidencia suficiente
en favor de la hipodtesis “la longitud de correlacion magnética en EMCIs y NMs sigue
una distribucion lognormal”. La tltima columna de la tabla 4.2 muestra los pardmetros
estadisticos para este régimen. La distribucién de las longitudes de correlaciéon en este

régimen a 1 UA es similar a la de plasma con bajo 3, pero con una media mayor.

4.4. Conclusiones

En este capitulo hemos presentado el anélisis de las observaciones del campo mag-
nético interplanetario para diferentes heliodistancias D, restringiéndonos al plano de la
ecliptica, provenientes de cuatro sondas diferentes: Helios 1, Helios 2, ACE y Ulysses. A
partir de estas observaciones, caracterizamos las funciones de distribucién de probabili-
dad (FDP) de la longitud de correlacion magnética A en el viento solar, en su componente
transitoria a 1 UA, en regimenes de viento con beta de protones 3, bajo y alto. Investi-
gamos cuantitativamente ademads, la hipotesis de que la FDP de A es lognormal.

En particular, ajustamos los dos parametros libres de una distribucién normal a las
FDP observadas del In()). Cualitativamente y con respecto a los parametros ajustados,
todas las muestras analizadas de A parecen ser bien descriptas por una distribucién log-
normal. Luego, aplicamos el test de bondad de ajuste de Jarque-Bera (JB) con el objetivo
de cuantificar apartamientos respecto de la FDP normal (para In())). Encontramos clara
evidencia, i.e. niveles de confianza, que permiten concluir, en el caso de H14+H2 y Ulysses,
que A sigue una distribucion lognormal. Por otro lado, respecto a las observaciones de
ACE, la evidencia no es tan concluyente y no permite afirmar lo mismo.

Sin embargo, al separar al viento solar en dos regimenes diferentes, uno con f3, alto
y otro con 8, bajo, y luego de evaluar la hipétesis de una distribucion lognormal con el
test de JB, encontramos en cada estacion espacial que los valores de Pv nos permiten
concluir que, respecto a las fluctuaciones, el viento solar es bimodal con dos poblaciones
de X diferentes segtn el régimen de . Ademas, los momentos de In(X) evolucionan hacia
lo que se espera para una FDP gaussiana, siendo la distribucion de A para el régimen
de 8, alto méas angosta y desplazada hacia la izquierda respecto de la distribucién en el
régimen de 3, bajo. Mientras que en el primer régimen (plasma con 3, alto) la amplitud
de las fluctuaciones es mayor que en el segundo (plasma con 3, bajo), las longitudes
de correlaciéon toman valores més pequenos en el primero, en contraposicion a lo que se
espera de teorias de turbulencia MHD como las basadas en el enfoque hidrodindmico
de Kéarman y Howarth (seccion 2.4). Este comportamiento de A podria ser entonces una

consecuencia de las diferentes condiciones iniciales del campo magnético en la corona
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solar.

Ademas de su componente estacionaria, el viento solar contiene varias componentes
transitorias, de las cuales las eyecciones de masa coronal interplanetarias (EMCIs) son
un ejemplo. Separamos esta componente a 1 UA reteniendo aquellos intervalos con una
temperatura de protones observada menor que la mitad de la temperatura esperada para
el viento usual (Richardson & Cane 1995). La distribucion de In(\) es en este caso similar
a la de B, bajo pero corrida hacia su derecha y con mayor confianza en la hipétesis de
una FDP lognormal para A.

En general encontramos que las funciones de distribucién de probabilidad evolucionan
con la distancia al Sol. Para heliodistancias grandes, encontramos que la distribucién es
més angosta (varianza o2 decreciente con D) y mas cercana a una distribuciéon lognormal
para A. De la tabla 4.1 es posible ver que a medida que la heliodistancia crece, los momen-
tos de In(A) (v, K y Mg) tienden a acercarse progresivamente a los valores esperados en
una distribuciéon normal. Este resultado es consistente con los procesos multiplicativos,
que tienen lugar en el viento solar y que involucran a A, con una consecuente relajacion
a una distribucion lognormal (Matthaeus & Goldstein 1986). Confirmamos también que
A crece con la distancia heliocéntrica (D) y con la edad nominal (T' = D/V,) del viento
solar, encontrando que A(D) = 0,89(D/1UA)%*3 x 10° km en el rango de D [0.3-5.3]
UA y MT) = 0,11(T/1 hr)®*" x 105 km en el rango de T [30-670] horas. Encontramos

también este comportamiento de ley de potencias en los regimenes con 3, alto y bajo.
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Capitulo 5
Anisotropia

A medida que las parcelas de plasma del viento solar se alejan del Sol, las fluctuaciones
contenidas en el mismo evolucionan dando lugar a mecanismos fisicos que transportan
energia entre los diferentes modos del mismo sistema. En particular la presencia de un
campo magnético medio en sistemas MHD turbulentos como el viento solar tiende a
generar anisotropias en las propiedades de las fluctuaciones desarrolladas y sostenidas
por el sistema.

En este capitulo nos vamos a concentrar en el desarrollo dindmico de la anisotropia
en la escala integral de la turbulencia en el viento solar, medida tanto paralela como
perpendicular al campo magnético medio local. Los resultados que presentamos en este
capitulo muestran que esta anisotropia evoluciona sisteméticamente en la heliosfera in-
terna dejando en evidencia la presencia de un amplio conjunto de procesos dindmicos en

el medio interplanetario, principalmente cerca del Sol.

5.1. Introduccién

El campo magnético medio By impone una direccién preferencial en la turbulencia
MHD que, a diferencia de lo que sucede con un campo medio de velocidades en hidro-
dinédmica, no puede ser removido por una transformacion de Galileo (Kraichnan 1965).
En consecuencia, los sistemas MHD turbulentos tienden a desarrollar anisotropias con
respecto a By, generando correlaciones més intensas a lo largo del campo magnético que
perpendicular a él. Este efecto fue observado en experimentos de laboratorio (Robinson
& Rusbridge 1971; Zweben et al. 1979) y también documentado en estudios analiticos y
de simulaciones numeéricas (Shebalin et al. 1983; Montgomery 1982; Oughton et al. 1994;

Goldreich & Sridhar 1995). Estos estudios coinciden en que la transferencia espectral de
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energia hacia las escalas chicas procede sin impedimentos en la direcciéon perpendicular a
By en el espacio de los vectores de onda k, pero se ve suprimida en la direccién paralela.
Esto es, la turbulencia MHD excita preferencialmente fluctuaciones con correlaciones més

intensas a lo largo del campo magnético medio que perpendicular a él.

Los modelos més simples cominmente usados en la descripcién de la anisotropia en
las fluctuaciones del viento solar son el modelo “slab” y el modelo “2D”. En el primero,
las fluctuaciones estan caracterizadas por vectores de onda paralelos a Bg; en el segundo
modelo en cambio las fluctuaciones estan caracterizadas por vectores de onda perpen-
diculares a Bg (e.g., Matthaeus et al. 1990; Oughton et al. 1994; Tu & Marsch 1993;
Bieber et al. 1994, 1996). Ambos modelos “slab” y “2D” son sencillos pero, a la vez, pro-
porcionan una parametrizacion muy util de la anisotropia en la turbulencia del VS. Por
ejemplo, descomposiciones como ésta, en dos componentes en la que ninguna de ellas
contiene vectores de onda oblicuos, proveen de simplificaciones importantes para calcu-
los analiticos en teorias de transporte y scattering de particulas cargadas en la heliosfera
(e.g., Matthaeus et al. 1995; Shalchi et al. 2004). Sin embargo, en la practica es concep-
tualmente ventajoso pensar a las dos componentes como “quasi-slab” y “quasi-2D”. Esto
quiere decir, agrupar las diferentes contribuciones de los vectores de onda k en estas dos
categorias segtin algun criterio dado. El criterio elegido en esta tesis es el de agrupar los
diferentes k segin cudl sea el valor del angulo © que formen con el campo magnético
medio (i.e., © es el angulo entre la direccion radial y Bg). Asi, en la componente “quasi-
slab” consideraremos vectores de onda que verifiquen 0° < ©® < © 4 y, en la componente
“quasi-2D”, O < © < 90°, donde © 4 y ©p seran especificados en la seccion 5.3. En
adelante, dejaremos de usar la etiqueta “quasi” y nos referiremos a estas dos poblaciones

simplemente como slab y 2D.

La primera evidencia observacional de que el viento solar contiene a 1 UA fluctua-
ciones tipo slab y tipo 2D fue proporcionada por Matthaeus et al. (1990). Sus resultados,
obtenidos mediante técnicas de una sola sonda, fueron representados en la figura 5.1
conocida como “Cruz de Malta”. Los contornos de nivel de la funcién de correlaciéon en
dos dimensiones presentan un patrén en cruz cuando se los grafica en un plano de dos
dimensiones en el que uno de los ejes es paralelo al campo magnético. Hay un l6bulo a
lo largo de cada eje, ambos sugieren la presencia de las dos poblaciones de fluctuaciones,
slab y 2D.

Maés recientemente, Dasso et al. (2005b) llevaron adelante un analisis similar, y
mostraron que al subdividir las observaciones de viento en VS rapido (con velocidades

mayores a 500 km/s) y VS lento (con velocidades menores a 400 km/s), ambos regimenes
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Figura 5.1: Curvas de nivel de la funcion de correlacion (en dos dimensiones) de las
fluctuaciones del viento solar como funcién de la distancia paralela y perpendicular al
campo magnético medio Bg. Las fluctuaciones con vectores de onda paralelos a Bg
contribuyen a los contornos elongados a lo largo de . Las fluctuaciones con vectores
de onda perpendiculares a Bg contribuyen a los contornos paralelos a r|. (Extraido de
Matthaeus et al. (1990)).

pertenecen a ensambles diferentes: el viento réapido contiene més fluctuaciones tipo slab
que fluctuaciones tipo 2D, mientras que en el viento lento la situacién se invierte. Las
funciones de correlacion que resultan de este andlisis separando en viento lento y viento

rapido también exhiben una estructura tipo cruz; se muestran en la figura 5.2.

Todos estos estudios realizados con una sola sonda han sido recientemente validados
con estudios basados en técnicas de méas de una sonda (Matthaeus et al. 2005; Osman &
Horbury 2007; Dasso et al. 2008; Weygand et al. 2009; Matthaeus et al. 2010; Weygand
et al. 2011); permitiendo hoy en dia asumir que el viento solar a 1 UA en el plano de la
ecliptica contiene una poblaciéon méas abundante de fluctuaciones 2D y una componente

menor de fluctuaciones tipo slab.

Asi, todos estos resultados a 1 unidad astron6mica nos motivan a realizarnos las
siguientes preguntas: la diferencia en las poblaciones relativas de las fluctuaciones en
viento lento y rapido (Dasso et al. 2005b, ver figura 5.2), jes consecuencia de las dife-
rencias intrinsecas en las propiedades de las fluctuaciones en las fuentes coronales? O, si
consideramos que una corriente de viento rapido va a llegar a 1 UA mas rapido que una

corriente de viento lento, mostrando en consecuencia estadios mas jévenes en la evolucién
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Figura 5.2: Curvas de nivel de la funcion de correlacion (en dos dimensiones) de las
fluctuaciones del viento solar como funcién de la distancia paralela y perpendicular al
campo magnético medio Bg. El panel izquierdo corresponde a viento lento. El panel

derecho corresponde a viento répido. (Extraido de Dasso et al. (2005b)).

de la turbulencia interplanetaria entonces, la diferencia en las poblaciones relativas de las
fluctuaciones en viento lento y rapido jse debe a la evolucién dinamica de la turbulencia
desde el Sol hasta 1 UA (asumiendo condiciones iniciales similares)?

Para poder responder a estas preguntas, pretendemos entender como (o si) la ani-
sotropia en las fluctuaciones del VS evoluciona con la heliodistancia desde el Sol en la
heliosfera interna y externa, teniendo asi en cuenta (en la medida de lo posible) la edad
dindmica de la turbulencia como también la direccién del campo magnético y la velocidad
del viento solar.

En esta tesis abordamos estas cuestiones estudiando parcelas de plasma solar con
diferentes edades (20 horas - 600 horas, ver capitulo 4). Los resultados que se van a
presentar en este capitulo muestran que la anisotropia medida por la escala de correla-
cién evoluciona sisteméticamente en la heliosfera interna hasta llegar a heliodistancias

cercanas a 1 UA. Desde alli la anisotropia es débil pero atn persiste.

5.2. Analisis

5.2.1. Longitudes de correlaciéon anis6tropas

En la secciéon 3.2.1 se describié el procedimiento para el calculo de funciones de

correlacién y longitudes de correlacion desde las observaciones realizadas en el viento
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solar.

En el presente capitulo se estudia la anisotropia en la longitud de correlacion .
Consideremos entonces un desplazamiento espacial r(©) = r que yace en la direccion
radial r desde el Sol hasta la sonda y que forma un angulo © con la direcciéon promedio
del campo magnético (B) medido in situ. Si la turbulencia es isétropa, las correlaciones
decaen de la misma forma en todas las direcciones. Sin embargo, cuando la turbulencia es
anisétropa, la funcion de correlaciéon tendré un comportamiento diferente en las diferentes
direcciones, esto es, dependeré del angulo ©. Podemos entonces construir una medida de
esta anisotropia en la correlacion calculando la longitud de correlacion anisétropa de la
siguiente manera:

i (b(0) - b(r#(©)) ) dr
O =T

Aqui #(©) es un vector unitario que define la direccion de integracion; informacion sobre la

(5.1)

anisotropia se obtiene de la comparacion de A(©) para diferentes valores de O. Siguiendo
la convencién presentada en la seccion 3.2.1, podemos entender a las variaciones en A(O)
como una medida anisétropa del tamano de los torbellinos mas grandes en la turbulencia
(Batchelor 1967).

5.2.2. Analisis de datos

Del total de intervalos de 24 hs que conforman la base de datos, descripta en la seccién
3.2.2, seleccionamos un subconjunto de ellos para el estudio de anisotropias, acorde a los
criterios que se describen a continuacion.

Dado que la distribuciéon de A es lognormal (ver capitulo 4), y por lo tanto asimétrica,
consideramos como valores extremos a aquellos valores de \ que se apartan de la media en
maés de un o hacia la izquierda y en mas de dos ¢ hacia la derecha. También consideramos
como atipicos aquellos intervalos I en los que la direccion de (B), y por lo tanto ©7,
no estd bien definida dentro del intervalo de 24 hs. Para esto, definimos la cantidad
AOT = |67 — 6] como la diferencia entre el dngulo ©! considerando la primer mitad
del intervalo (primeras 12 horas) y considerando la segunda mitad del intervalo (©4%).
Valores bajos de AG7 implican poca variacién de la direccién de (B). Asi, para retener
el =80 % de los intervalos correspondientes a cada sonda, ver figura 5.3, seleccionamos
aquellos intervalos en los que |[A© < 30°|.

Finalmente, el conjunto final de datos que utilizamos en este estudio incluye: el valor
medio dentro del intervalo de la distancia desde el Sol a la sonda D’, el valor medio

dentro del intervalo de la velocidad del viento solar V2

o, €l angulo entre la direccion

media del campo magnético (BY) y la direccion de la velocidad del viento solar ¥, y la
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Figura 5.3: Histogramas de la variaciéon del angulo entre la direccion del campo magnético
medio y la radial, A®’, observados por cada sonda. La linea a trazos deja a su izquierda
el 280 % de los intervalos observados. Cada cuenta dentro de un bin corresponde a un

intervalo I de 24 horas de extension temporal.

longitud de correlacion A’. El namero final de intervalos que estudiamos es de 536 para
H1, 529 para H2, totalizando 1065 intervalos en la heliosfera interna, 2242 intervalos
observados por ACE y en la heliosfera externa (y sobre la ecliptica) 2043 intervalos de
la sonda Ulysses. Si bien la misién Helios presenta una cantidad significativa de rangos
temporales sin observaciones en su base de datos mas completa, nuestros intervalos finales
estan aproximadamente equidistribuidos durante el ciclo solar 21 como se muestra en la

figura 5.4 (para mayor detalle ver la seccion 5.3.2) y a lo largo de la 6rbita de las sondas.

5.3. Resultados

5.3.1. Evolucién de la anisotropia de \

De manera similar a lo realizado en el capitulo 4, definimos diferentes estaciones a lo
largo de la distancia radial respecto del Sol. Estas nuevas estaciones espaciales difieren
de las usadas previamente debido a la menor cantidad de intervalos estudiados en el
presente capitulo. Para la heliosfera interna establecimos tres rangos, uno cercano al Sol,

otro intermedio y un tercero cercano a 1 UA, cada uno de ancho 0.23 UA para Helios 1y
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Figura 5.4: Cantidad de intervalos analizados de Helios 1. La figura muestra cémo se
distribuyen las observaciones durante el tiempo que la misién estuvo operativa en com-
paracién con las diferentes etapas del ciclo solar. Helios 2 presenta una distribucién

similar.

0,22 UA para Helios 2. En la heliosfera externa, entre 1.3 UA y 5.3 UA, se establecieron

5 rangos con ancho 0.83 UA cada uno.

Luego, en cada estacion espacial establecimos dos canales angulares: un canal “pa-
ralelo” delimitado por 0° < ©f < 40° y un canal “perpendicular” delimitado por 50° <
©! < 90°. Estos dos canales angulares pueden parecer un tanto amplios para el estudio de
anisotropias. Dado que queremos estudiar a las poblaciones “quasi-slab” y “quasi-2D” co-
rrespondientes a ©f ~ 0° y a ©f ~ 90°, la ampliacién de los canales hasta un ancho
de 40° incrementa las cuentas sin polucionar los resultados. Al explorar bines angulares
més angostos, los resultados eran cualitativamente similares pero presentando barras de

error mas grandes, consecuencia de las pocas cuentas en los bines.

Distribuimos todos los intervalos que conforman nuestro conjunto de datos en los
diferentes bines espaciales y canales angulares, y realizamos promedios condicionales de
A. Asi, para cada estacion espacial obtuvimos un valor medio de Aj y un valor medio de
AL. El orden relativo entre A y AL puede ser interpretado en términos de la abundancia
relativa de la dos componentes béasicas, slab y 2D, de las fluctuaciones MHD en el viento
solar (Matthaeus et al. 1990; Bieber et al. 1994; Ruiz et al. 2011), presentadas en la sec-

cion 5.1. La preponderancia de la componente slab con vectores de onda principalmente
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Figura 5.5: Evoluciéon con la heliodistancia de A (rombos) and A, (triangulos). Las
barras muestran el error del promedio dentro del bin. El valor de X reportado en esta
figura corresponde al obtenido por el método i (ver seccion 3.2.2). El método ii arroja
resultados similares. Los datos que se muestran para D <1 UA corresponden a Helios 1.

Helios 2 arroja resultados similares.

paralelos al campo magnético medio B(I) se identifica con A\j/AL <1. En cambio, la pre-
ponderancia de la componente 2D con vectores de onda principalmente perpendiculares
a B} se identifica con A/AL >1 (Matthaeus et al. 1990; Dasso et al. 2005b; Ruiz et al.
2011). Varios trabajos observacionales previos han mostrado que en la ecliptica a 1 UA
se tiene que A > Ay tanto para el viento solar lento, como también para muestras de
viento lento y rapido mezclados (Matthaeus et al. 1990; Milano et al. 2004; Dasso et al.
2005b; Weygand et al. 2009). Esto se debe a que, cerca del plano de la ecliptica, el viento
lento es mucho mas frecuente que el viento réapido, y por lo tanto todos los valores medios
que se computen para una muestra de viento mezclado favoreceran las propiedades del
viento lento y no favoreceran las caracteristicas del viento rapido.

La figura 5.5 muestra la evolucion de A y AL con la heliodistancia observada por
Helios 1, ACE y Ulysses. Los datos que se presentan en los graficos de esta seccion
corresponden a longitudes de correlacion calculadas con el método i (ver seccion 3.2.2).
Se han repetido todos los estudios usando longitudes de correlacién estimadas con el

método 7, obteniendo los mismos resultados, para cada una de las sondas.

Para la estacién méas cercana al Sol, encontramos que la turbulencia es altamente
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Figura 5.6: Histogramas de la edad turbulenta del plasma interplanetario I observada
por cada una de las cuatro sondas. Cada cuenta dentro de un bin es un intervalo I de 24

horas de extensiéon temporal.

anisotropa, con A\j/AL = 0.58 (0.89) para Helios 1 (Helios 2). A medida que la heliodis-
tancia crece, la anisotropia observada se debilita debido a un crecimiento sostenido de
A en la heliosfera interna mientras A permanece casi constante, implicando ademas un
corrimiento de k| hacia frecuencias espaciales més chicas (Bruno & Carbone 2013). La
anisotropia contintia debilitdndose hasta 1 UA, a partir de alli A| y Ay son similares, i.e.,
no es posible distinguir un orden claro entre ambas, indicando una anisotropia leve hasta
valores de D ~ 5 UA en la heliosfera externa. La figura 5.5 muestra asi, por primera vez,
la evolucién de la anisotropia en la escala integral de la turbulencia del viento solar con
la distancia heliocéntrica en la heliosfera desde 0.3 UA hasta 5.3 UA.

Motivados por nuestros resultados, recordando que el orden relativo entre A y Ay es
diferente entre viento rapido y lento y, considerando que el viento rapido llegard antes a
1 UA (y por lo tanto serd mas joven que el viento lento), analizamos la dependencia de
A(©) con la edad T' del viento en el intervalo, ver ecuacion (4.6). Establecimos entonces
diferentes rangos en la edad turbulenta T del viento. Para las observaciones de Helios
1 y Helios 2 elegimos 3 rangos con ancho de 40 hs, para las de ACE 30 hs. Para las
observaciones de Ulysses establecimos 5 rangos de edad con ancho de 130 horas. Todas

estos rangos de edad cubren una cantidad comparable de observaciones como se puede
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ver en los histogramas de la figura 5.6.

Dentro de cada bin de edad T', definimos los mismos dos canales angulares: el paralelo
(0° < ©® < 40°) y el perpendicular (50° < © < 90°). Distribuimos todos los intervalos en
los diferentes bines temporales y canales angulares; y realizamos promedios condicionales

de A. Asi, para cada bin de edad, obtuvimos un valor representativo de A y uno de Aj.

Los resultados de este analisis de evolucién teniendo en cuenta la edad turbulenta del

viento se presentan los dos paneles de la figura 5.7.

Para un viento joven con edad cercana a 40 hs, se observa que A ~ AL /2, indicando
que la componente slab de las fluctuaciones es significativamente dominante. A medida
que la edad del viento crece, A| crece mientras que A permanece relativamente constante.
A partir de T' ~ 100 horas se observa una leve inversion de las poblaciones relativas (alli
A > AL) pero luego una tendencia hacia la isotropizacion de A, evidenciado en una
disminucion del cociente Ai/x.. Este resultado es lo que se espera a 1 UA para una
muestra de viento lento y rapido mezclado. A medida que el viento envejece atin més, la
anisotropia es cada vez més débil y no logra distinguirse un comportamiento anisétropo

claro.

La fuerte anisotropia en la escala de correlaciéon cuando la turbulencia en el viento
es joven, es consistente con la inyeccion cerca del Sol de ondas de Alfvén. Asi, nues-
tras observaciones soportan la existencia de una evolucién turbulenta con transferencia
espectral desde vectores de onda k| hacia vectores de onda k,, como asi también una
mayor velocidad de cascada en direccién perpendicular a By, consistente con cascadas
de energia direccionales en turbulencia MHD (e.g., Shebalin et al. 1983; He et al. 2013).

Los cuatro paneles de la figura 5.8 presentan, para cada una de las cuatro sondas,
los valores de A y de Ay en cada intervalo I como funcion de la edad pero sin ningtin
bineado. Las lineas punteadas, roja para A y azul para A, son ajustes lineales por
cuadrados minimos a los datos. Estas rectas revelan que, en la heliosfera interna A crece
con la edad a una tasa significativamente mayor que A, mientras que en la heliosfera

externa, la tasa de crecimiento es para ambas extremadamente pequena.

En la heliosfera interna, podemos reportar un comportamiento lineal de A, esto
es N\ s(T) = a T + b)s, donde la etiqueta s es indicativa de la sonda (H1 o H2).
Del ajuste lineal por cuadrados minimos obtenemos: a ;1 = (5,3 & 0,5) X 107° AU
h™! a e = (1,8£0,7) x 107° AU h™!, by gy = (1,2£0,3) x 1073 AU y, by g2 =
(4,4 +0,5) x 1073 AU. En cambio, en el caso de A1, su evolucién es tan débil, que ni
Helios 1 ni Helios 2 pueden observarlo de forma concluyente, ya que las pendientes, a | p1

y a1 m2, dentro de las barras de error, pueden ser cero: aj g1 = (1£1) x 1075 AU hs™!
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Figura 5.7: Panel superior: evolucion con la edad turbulenta del viento solar de Ay AL.
Las barras muestran el error del promedio dentro del bin. El valor de A reportado en esta
figura corresponde al obtenido por el método 7. El método 7 arroja resultados similares.
Sélo se muestran datos correspondientes a Helios 1. Helios 2 arroja resultados similares.
Panel inferior: evolucion de Ai/x. con T'. La linea a trazos es la prediccion tedrica dada

por la ecuacion (5.2).

y ay g2 = (0,6 +0,9) x 1075 AU hs™1.
Un estimador adimensional global de la evolucién de la anisotropia en el rango
10 horas< T' < 200 horas puede ser definido como:

_ﬂ_ (AT + B)

T = A (M)

(5.2)
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Figura 5.8: Diagrama de puntos para A y AL vs. la edad. Se muestran para referencia
tendencias lineales en cada panel: la linea roja es un ajuste lineal de \|; la linea azul es

un ajuste lineal de A} .

Si promediamos los datos que provienen de las dos misiones en la heliosfera interna
obtenemos: A = (3,6 £1,7) x 107° AU hs™!, B = (2,8 £ 1,6) x 103 AU, donde como
error hemos asignado la semidiferencia de los valores de las sondas Helios 1 y Helios 2
y (A1) = 0,007 £ 0,004 AU. Esta ley empirica se ha graficado en el panel inferior de la
figura 5.7.
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5.3.2. ;Dependencia con el ciclo solar?

El viento solar tiene una estructura tridimensional que depende fuertemente del ciclo
solar (e.g., McComas et al. 2003). En épocas de baja actividad solar, la estructura del
viento solar es bi-modal, con un viento réapido tenue, regular y uniforme origindndose
en las latitudes polares de Sol y un viento lento muy variable naciendo en las latitudes
ecuatoriales. La principal diferencia en el minimo solar entre el viento ecuatorial y el
viento polar, es que este tltimo carece de interacciones dinamicas con corrientes de plasma
maés lentas y asi fluye libremente hacia el medio interplanetario. En cambio, en épocas de
méxima actividad solar, el viento tiene una estructura mucho mas compleja y variable,
con origen en fuentes solares mucha mas diversas. El viento ecuatorial se extiende hacia
latitudes mayores al punto que ya no es posible distinguir al viento polar del ecuatorial.
Todos estos aspectos se ilustran en la figura 5.9, donde se puede ver la variabilidad de

la velocidad del viento en las dos primeras 6rbitas de Ulysses. Por otro lado se sabe

ysses First Orbit ysses Second Orbit

Figura 5.9: Gréfico de la velocidad del viento solar a lo largo de las dos primeras oérbitas
de Ulysses. La primer 6rbita ocurrié durante el minimo solar y mostré viento lento sobre
el ecuador y un viento rapido en los polos. La segunda orbita coincidié con el méximo
solar y mostré vientos rapidos y lentos en todas las latitudes, en consonancia con la gran
actividad del Sol. (Extraida de McComas et al. (2003)).

que los gradientes en el campo de velocidades en las grandes escalas pueden dar lugar
a inestabilidades locales que inyectan energia en el flujo, conduciendo asi a un estado
de turbulencia bien desarrollada (Roberts et al. 1992). En altas latitudes, la ausencia
de fuertes cizalladuras favorece la supervivencia de fluctuaciones alfvénicas de muy baja
frecuencia ain para heliodistancias grandes (Bruno & Carbone 2013) resultando en una
evolucion mas lenta de la turbulencia comparada con la evolucién en el plano de la

ecliptica. Existe soporte tedrico y numeérico para esperar que regiones con una fuerte
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cizalladura estén asociadas con una evolucién rapida desde un estado puramente alfvénico
hacia un estado méas mezclado de fluctuaciones tipo slab y tipo 2D.

Dado que durante periodos de alta actividad solar existe mas cizalladura entre (y
dentro de) diferentes corrientes de viento solar y, que los gradientes de velocidad con-
tribuyen significativamente a la evolucion de las fluctuaciones del plasma interplanetario,
es razonable preguntarse si la evoluciéon observada en la seccién 5.3.1 se ve afectada por
el ciclo de actividad solar. Mas correctamente, resulta natural preguntarse si, el ciclo
solar a través de este mecanismo de cizalladura, asumiendo condiciones iniciales turbu-
lentas idénticas cerca del Sol, puede afectar a las propiedades de la turbulencia en el
medio interplanetario, en particular su anisotropia, la cual indirectamente mide el nivel
de evolucion de la turbulencia en el viento.

Para explorar este posible escenario, repetimos el analisis anterior pero discriminando

las observaciones segun fueron realizadas en épocas de minimo o méximo solar. Para
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Figura 5.10: Numero de manchas solares: promedio mensual (negro) y suavizado anual
(gris) de los ultimos 4 ciclos solares. (Datos extraidos de SIDC: Solar Influences Data

Analysis Center).

delimitar periodos de mucha o poca actividad, nos basamos en la variaciéon del namero
de manchas solares que se muestra en la figura 5.10. Alli, se muestran datos desde 1976
hasta 2013, rango de tiempo que contiene al periodo de observaciéon de las cuatro sondas
con las que se trabajoé en esta tesis. Establecimos que los periodos de maxima actividad
solar son aquellos para los que se registra una cantidad de manchas mensuales mayor a 80,
mientras que los periodos de minima actividad son aquellos en los que se cuenten menos

de 60 manchas mensuales. La tabla 5.1 lista los bordes de cada régimen de actividad
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Tabla 5.1: Fechas que delimitan los periodos de maxima y minima actividad solar con-

sideradas por separado para cada sonda.

Minimo solar

Maximo solar

Misién Desde: Hasta: Desde: Hasta:
Helios 1 13/12/1974 31/12/1977 01/06/1978 20/06/1981
Helios 2 13/01/1976 31/12/1977 01/06/1978 20/06/1981
ACE 01/06/1993 01/06/1998 01/03/1088 01/09/1992
01/01/2004 2009 01/01/1999 01/01/2003
Ulysses 01/06/1993 01/06/1998 01/03/1088 01/09/1992
01/01/2004 2009 01/01/1999 01/01/2003

solar considerados que surgen del criterio establecido. Como se mostré en la secciéon
5.3, el grado y el tipo de anisotropia pueden variar con la distancia heliocéntrica (Ruiz
et al. 2010, 2011) y con la velocidad del viento (Dasso et al. 2005b; Weygand et al.
2011). Por eso, repetimos el andlisis realizado pero so6lo estudiando la evolucién en los
diferentes periodos de actividad solar en términos de la edad turbulenta T del viento.
La figura 5.11 muestra la evolucion de Ai/x. con T' durante el minimo de actividad solar
(panel izquierdo) y el maximo de actividad (panel derecho). En ambos casos vemos que
la anisotropia en la escala integral evoluciona desde una poblacién dominante slab hacia
hacia una poblacion 2D apenas més abundante, y luego hacia la isotropizaciéon. Si bien
durante el maximo solar las longitudes de correlaciéon parecen tomar valores mas altos,
no se logra observar un dependencia clara de la anisotropia con las distintas etapas del
ciclo (Ruiz et al. 2012).

5.4. Conclusiones

En este capitulo hemos estudiado la anisotropia en las fluctuaciones magnéticas del
viento solar, y su evolucién en la heliosfera, tanto con la heliodistancia D como con la
edad del viento 7', y como dependen con el nivel de la actividad solar.

Para este estudio de la anisotropia empleamos como principal indicador la longitud

de autocorrelacién magnética A, medida tanto paralela como perpendicular a la direc-
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Figura 5.11: Evolucién de la anisotropia con la edad para diferentes etapas del ciclo solar.

cién del campo magnético medio. Anisotropias en la escala integral de la turbulencia
resultan también en anisotropias en la distribucién de la energia en nimeros de onda k

correspondientes al extremo de las escalas grandes en la cascada turbulenta.

La evolucién observada de la anisotropia con la distancia heliocéntrica, presentada en
esta tesis, estd en acuerdo con varias teorias de turbulencia que favorecen la transferencia
espectral de energfa desde la direccion k| hacia la direccién k. De los experimentos, la
teoria y las simulaciones numeéricas se espera que la cascada anisétropa magnifique pre-
ferencialmente a los gradientes en la direccién perpendicular al campo magnético medio,
mientras que la evolucién de la componente paralela del vector de onda sea relativamente
suprimida (e.g., Zweben & Taylor 1981; Shebalin et al. 1983; Robinson & Rusbridge 1971;
Oughton et al. 1994; Goldreich & Sridhar 1995).

Los resultados presentados en este capitulo son consistentes con una mayor abundan-
cia de la poblacién de fluctuaciones tipo slab cerca del Sol respecto de la poblacién 2D.
La poblacién slab progresivamente evoluciona, de acuerdo con la edad del viento solar,
definida como el tiempo empleado por las parcelas de fluido desde su nacimiento cerca
del Sol hasta su observacién in situ. Durante esta evolucion, la abundancia relativa de
las componentes tipo slab y tipo 2D muestra una tendencia a invertirse para edades del

VS cercanas a 120 hs, alcanzando un estado con mayor componente 2D.

En este capitulo mostramos por primera vez que el viento solar rapido y el viento solar
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lento no son intrinsecamente diferentes, sino que la mayor abundancia de la poblacién
slab observada en viento rapido (viento joven a 1 UA) y la mayor abundancia de la
poblacion 2D observada en viento lento (viento viejo a 1 UA) es consecuencia de la
evolucion dinamica de las fluctuaciones (Ruiz et al. 2010, 2011), independiente incluso
de la etapa del ciclo de actividad solar (Ruiz et al. 2012). La cascada direccional de
energia permite una migraciéon de las fluctuaciones hacia la poblacién 2D a medida que

el viento envejece.
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Capitulo 6

Conclusiones

Las conclusiones correspondientes a cada uno de los estudios especificos desarrollados
en esta tesis se han presentado en las secciones 3.4, 4.4 y 5.4. A continuacién se listan
los resultados y conclusiones generales.

El viento solar constituye un laboratorio astrofisico natural en el cual se pueden
estudiar diferentes aspectos de la turbulencia magnetohidrodindmica (MHD). Es ademas
el medio turbulento méas estudiado en astrofisica y el plasma natural con mayor nimero
de Reynolds accesible de forma directa.

A lo largo de esta tesis se estudiaron varios aspectos de la turbulencia en el viento
solar, luego de que este plasma es originado en el Sol, a partir de observaciones realizadas
in situ en diferentes distancias heliocéntricas. A tal fin hemos analizado mas de 30 anos
de observaciones del viento solar efectuadas por las sondas Helios 1, Helios 2, ACE y
Ulysses.

Helios 1 y Helios 2 son las tnicas sondas que han explorado de forma sistematica
la heliosfera interna, realizando observaciones in situ del plasma y campo magnético del
viento solar, proveyendo al dia de hoy la mejor evidencia disponible del estado de la
turbulencia cerca del Sol y dando indicios sobre las posibles condiciones iniciales de la
turbulencia en la corona exterior. ACE en cambio ha observado continuamente el entorno
cercano a la Tierra proporcionando asi una cobertura continua de los pardmetros del
viento solar. Ulysses, debido a su trayectoria orbital, ha explorado la heliosfera externa
hasta 5.3 UA, recogiendo valiosas observaciones del plasma y del campo magnético muy
lejos de las condiciones iniciales.

En el capitulo 3 mostramos por primera vez que la estructura de las funciones de
correlacién R en turbulencia MHD son autosemejantes, acorde con la hipotesis realizada

por de Karmén & Howarth (1938) para la turbulencia hidrodinamica, y que atn no habia
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sido empiricamente mostrada en plasmas espaciales. Ain mas, encontramos que la longi-
tud de autocorrelacion magnética A (el cual asociamos con la integral de la turbulencia)
resulta ser una escala de autosemejanza. Ademés, luego de haber re-escalado R, medi-
mos el indice espectral g correspondiente al espectro de energia magnética (E (k) ~ k~9)
representativo del viento solar a 1 unidad astronémica (UA) en la ecliptica, usando
la mayor muestra estadistica de observaciones in situ hasta la fecha. Encontramos que

= 1,738+0,002, valor cercano, pero ligeramente mayor que el correspondiente al modelo

clasico de Kolmogorov (1941).

Cualquiera sea la ley de potencias que exista para el espectro de energia del vien-
to solar, esta puede verse afectada (dentro del marco tedrico presentado en esta tesis)
ademas, por fluctuaciones compresibles o por la cantidad de intermitencia presente en el
flujo (Bruno & Carbone 2013). Estudios de intermitencia en el viento solar deberfan ser

realizados en el futuro como continuacién del presente trabajo.

En el Capitulo 4 caracterizamos la evolucién de la longitud integral de la turbulen-
cia en el viento solar. Encontramos que A crece con la distancia heliocéntrica: A(D) =
0,89(D/1U A)%43 x 105 km, y con la edad nominal del viento: A(T) = 0,10(T/1 hs)®47 x
10% km, consistente con el corrimiento del “quiebre” en el espectro hacia la zona de bajas
frecuencias y con las predicciones de modelos de turbulencia MHD basados en el enfoque
dado por de Karman & Howarth (1938). Caracterizamos también la funcion de distribu-
cién de probabilidad (FDP) de X en el viento solar, en regimenes de beta de protones (3,
alto y bajo a diferentes heliodistancias y mostramos la evolucién de la FDP hacia una
funcién lognormal. Ademés de su componente estacionaria, el viento solar tiene varias
componentes transitorias, de las cuales las eyecciones de masa coronal interplanetarias
(EMCIs) y nubes magnéticas (NMs) son un ejemplo. Elegimos el criterio de Richardson
& Cane (1995) para separar al viento solar usual de esta componente transitoria. Carac-
terizamos la FDP de A en esta componente a 1 UA. Encontramos, por medio del test de
bondad de ajuste de Jarque-Bera, que la hipdtesis de una distribucién lognormal para A,
para los regimenes transitorio, plasma con 3, alto y plasma con 3, bajo, es compatible
con los datos, con significancias igual 0.51 en el primer caso, entre 0.08 y 0.36 en el se-
gundo y entre 0.06 y 0.1 en el dltimo. En general, encontramos que cerca de la ecliptica
las fluctuaciones del campo magnético en el viento solar estdn presentes en un amplio
y extenso rango de escalas espaciales y temporales. Estas estructuras multi-escala, se
originan parcialmente en el Sol y evolucionan debido a la dindmica turbulenta local en el
viento solar. En este contexto, la conclusién maés importante que extraemos es que cerca

del Sol, antes del punto critico de Alfvén, A sigue una distribucién aproximadamente
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lognormal cuyos pardametros progresan como consecuencia de la dindmica turbulenta del
viento. Asi, la distribucion de A permanece similar a una lognormal pero cambiando asin-
toticamente hacia una forma lognormal més precisa debido a los procesos multiplicativos
en el medio interplanetario.

En el capitulo 5 presentamos un estudio de la anisotropia que se manifiesta en la
longitud integral de la turbulencia consecuencia de la presencia del campo magnético de
gran escala By en el medio interplanetario. Nos basamos en el anélisis de observaciones
in situ de la heliosfera interna y de la heliosfera externa, y estudiamos su evolucién con
la heliodistancia y con la edad. Detectamos una fuerte anisotropia cerca del Sol y una
anisotropia mas débil en los alrededores de la Tierra y mas alld de ésta. Esta evoluvién
indica la presencia de una cascada direccional de energia desde la direccion k) hacia
la direccién k; en acuerdo con varias teorias de turbulencia MHD. La conclusion maéas
importante que extraemos de nuestro anélisis de la anisotropia es que la diferencia en las
fluctuaciones magnéticas en viento solar rdpido y viento solar lento son consecuencia de
la evolucion del plasma y no debido a propiedades intrinsecas adquiridas en las fuentes
coronales, siendo ademés este hecho independiente del estadio de actividad solar.

Entender la naturaleza y el origen de esta anisotropia es relevante no sélo para el
estudio de la turbulencia MHD en si misma, sino también porque, por ejemplo, las fluc-
tuaciones en el campo magnético del VS influencian de manera directa el transporte
en la heliosfera, a través de la aceleracion y el scattering, de particulas energéticas de
origen solar y galdctico. Comprender mejor las propiedades turbulentas en el medio in-
terplanetario es también relevante para profundizar estudios sobre su influencia en la
magnetosfera terrestre y asi mejorar predicciones de meteorologia espacial.

En esta tesis hemos avanzado en la comprension y caracterizaciéon de la estructura
del tensor de correlacién magnético en el viento solar y su evoluciéon. Quedan atin muchas

preguntas por responder a partir de futuros estudios que continten en esta linea.
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Apéndice A

Estacionariedad y ergodicidad en
turbulencia MHD en plasmas

espacilales

Generalmente las observaciones de pequena escala en el viento solar se ven como
aleatorias (ver por ejemplo la figura 1.2). Este aspecto de las series temporales interpla-
netarias trae consigo el problema de determinar la estacionariedad temporal del conjun-
to de datos. El concepto de estacionariedad estd relacionado con las propiedades de los
promedios en el ensamble del proceso aleatorio. El proceso aleatorio es la colecciéon de N
muestras x(t), que corresponden a N realizaciones, se lo llama ensamble y lo denotamos
por {z(t)}.

Las propiedades de este proceso aleatorio {x(t)} puede ser descriptas promediando
sobre toda la coleccion de las N posibles muestras x(t) generadas por el proceso. Entonces,
eligiendo un valor ¢; de referencia para el tiempo, se definen el valor medio u, y la funcién

de autocorrelacion R, como:

N
pa(t1) = ]\}f_@oozivk(tl) (A.1)
k=1
N
Ry(t1,t1+7) = lim kzlxk(tl)a:k(tl +7) (A.2)

donde el indice kK = 1... N recorre las realizaciones en el ensamble.

Si pz(t1) y Ry(ti,t1 + 7) no varfan a medida que ¢; varia, se dice que la funcion

muestra z(t) es (débilmente) estacionaria.
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En este caso es posible describir las propiedades de {z(¢)} de manera simple calculan-
do promedios temporales sobre solamente una de las funciones z(t): si el proceso aleatorio
es estacionario y, las cantidades u,(k) y R.;(k,7) no varian cuando se las calcula para
diferentes realizaciones xy, se dice entonces que el proceso es ergddico. Esto quiere decir
que las propiedades de un fenémeno aleatorio y estacionario en el viento solar pueden ser
medidas apropiadamente con una sola sonda (una sola serie temporal). En otras palabras

podemos escribir:
,u:c(k) = Hz (AS)
Ry (1, k) = Ry(7) (A.4)

Matthaeus & Goldstein (1982) establecieron que el campo magnético del medio in-
terplanetario se comporta generalmente como una funcién estacionaria y ergodica del
tiempo. De hecho los autores probaron la estacionariedad débil de la funcién de correla-
cion de dos puntos para series temporales recolectadas con una sola sonda en el viento
solar. Mostraron que tanto el promedio (ecuacién A.1) como la funcion de autocorrelacion
(ecuacion A.2; y ver capitulo 2) calculados en un subintervalo convergeréan a los valores

estimados en todo el intervalo luego de pocos tiempos de correlacion T .
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Apéndice B
La hipotesis de Taylor

Existen limitaciones importantes en lo que se refiere a la informacién que se puede
obtener sobre turbulencia a partir de las mediciones de sondas en el viento solar. Entender
estas limitaciones requiere de entender como una serie temporal medida por una sonda
se relaciona con las variaciones espaciales y temporales en el plasma.

i Qué significa medir una serie temporal en una sonda espacial? El plasma del viento
solar fluye a través de la sonda con velocidades supercriticas (i.e., mayores a la velocidad
del sonido y de Alfvén en el medio). Por otro lado, ondas y fluctuaciones turbulentas
se encuentran en movimiento en el marco de referencia del plasma. Ademés, la misma
sonda se mueve (lentamente) respecto del Sol.

El viento solar fluye a una velocidad de cientos de km/s en direccion saliente del Sol.
Las ondas MHD tienen velocidades tipicas en el viento solar cerca de la Tierra de varias
decenas de km/s, mientras que la sonda se traslada a velocidades de apenas unos pocos
km/s.

Estos valores tipicos hacen posible realizar una simplificacién muy ttil, conocida como
la hipotesis de Taylor (1938): la serie temporal medida por una sonda corresponde a una
serie espacial en una dimension. En esencia podemos despreciar cualquier movimiento de
ondas o fluctuaciones si la onda pasa a través de ellos méas rapido que la escala de tiempo
en la que varian. Mediciones en una sonda tomadas en diferentes tiempos ¢; pueden ser
consideradas entonces como una muestra “en linea recta” en el referencial del plasma, en
el conjunto de puntos r; = rg — Vg, - (t; — to) donde Vg, es la velocidad del viento solar

(relativa a la sonda).
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Apéndice C
Instrumentos para mediciones in situ

En la realizacion de esta tesis hemos utilizado observaciones realizadas in situ por
instrumentos a bordo de sondas espaciales que miden propiedades del plasma y del campo
magnético interplanetario.

Los datos correspondientes a las sondas Helios 1 y Helios 2 fueron provistos por el Dr.
Eckart Marsch, investigador principal de misién. Los datos correspondientes a la sonda
ACE fueron provistos por el Dr. James Weygand, miembro del Instituto de Geofisica y
Fisica Planetaria en la Universidad de California. Las observaciones de las sonda Ulysses
se obtuvieron de la base de datos disponible en http://cdaweb.gsfc.nasa.gov/.

Los instrumentos in situ incluyen magnetoémetros y analizadores electrostaticos de
plasma que proveen informacién sobre el estado del plasma interplanetario.

En el presente apéndice presentamos un breve detalle de los instrumentos de medicién
in situ que proveen las observaciones utilizadas en los estudios realizados en esta tesis

correspondientes a los capitulos 3, 4 y 5.

C.1. Helios 1 y Helios 2

La mision Helios fue disenada para realizar mediciones in situ del medio interplane-
tario en el entorno cercano al Sol. Las dos sondas, idénticas, Helios 1 y Helios 2, fueron
puestas en Orbita alrededor del Sol el 10 de diciembre de 1974 y el 15 de enero de 1976,
respectivamente. Sus orbitas (esquematizadas en la figura C.1) fueron fuertemente elip-
ticas y de pequena inclinacién respecto el plano de la ecliptica, siendo los perihelios 0.31
UA (Helios 1) y 0.29 UA (Helios 2) con un periodo orbital cercano a 190 dias. Dado que
el eje de rotacion del Sol esta inclinado 7.25 grados (respecto de la ecliptica), a lo largo

de su orbita las sondas Helios cubrieron latitudes heliograficas entre -7.25 y 7.25 grados.
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Ambas sondas contaban con un juego de instrumentos casi iguales, dedicados al analisis

in situ del plasma del viento solar y el campo magnético interplanetario, entre otros.

Figura C.1: Trayectorias orbitales de las dos sondas Helios 1 y Helios 2.

Las sondas Helios 1 y Helios 2 fueron y son al dia de hoy, los objetos construidos por
el hombre que méas cerca han estado del Sol, y proveyeron asi las observaciones in situ

mas cercanas al inicio de la turbulencia.

C.1.1. Magnetémetro

El instrumento Fluz Gate Magnetometer fue un magnetometro de puerta de satu-
raciéon con tres ejes ortogonales del tipo Foster, montado en un brazo mecénico de la
sonda de 2 metros de largo. El ancho de banda era de 4 Hz. El magnetémetro contaba
con dos rangos de mediciéon de £100 nT y +400 n'T, entre los que cambiaba automética-
mente. La resoluciéon maxima era 0.2 nT y la velocidad de muestreo de 8 vectores por
segundo (Neubauer et al. 1977).

C.1.2. Instrumentos de plasma

El experimento de plasma (Plasma Ezperiment Investigation) a bordo de las sondas
Helios estaba compuesto por cuatro instrumentos independientes disenados para inves-
tigar el plasma del viento solar. Mediante la medicién de las funciones de distribuciéon

de velocidad de los diferentes tipos de particulas, se derivaban todos los parametros
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hidrodinamicos importantes del plasma del viento solar. Tres instrumentos (Ila, I1b y
I3) analizaban las componentes positivas (protones y iones pesados con valores de energia
por carga entre 0.155 kV y 15.32 kV) del viento. Dos de ellos contaban con resolucion
angular en ambas direcciones de incidencia, permitiendo asi el estudio de propiedades
anisotropas del plasma. El instrumento (I12) media electrones en el rango de energia de
entre 0.5 eV hasta 1660 eV (Rosenbauer et al. 1977; Marsch et al. 1982).

C.2. Advanced Composition Explorer

La sonda Advanced Composition Ezplorer (ACE, Stone et al. 1998) fue lanzada el
25 de agosto de 1997 y hasta la fecha orbita en el entorno del punto lagrangiano L1
situado a alrededor de 1,4 millones de kilometros de la Tierra en direccién al Sol. Fue
declarado operativa el 21 de enero de 1998 y ha estado en funcionamiento mucho més
que su tiempo de vida esperado. La misién principal es la de obtener muestras de las
condiciones del viento solar y de particulas energéticas (de origen solar y galactico) en el
entorno terrestre antes que el viento alcance la magnetosfera de la Tierra, y asi investigar
no s6lo la materia eyectada desde el Sol sino también comprender la interaccién entre
el Sol y la Tierra. Ademéas, ACE también proporciona datos de meteorologia espacial
en tiempo real y permite emitir alertas de tormentas de geomagnéticas. ACE lleva 9

instrumentos a bordo de los cuales dos (usados en esta tesis) se describen a continuacion.

C.2.1. Magnetdé/metro

El Magnetometer (MAG, Smith et al. 1998) es un magnetometro de puerta de satu-
racion triaxial que mide el campo magnético interplanetario (direccién y magnitud, desde

+4 nT hasta £65536 nT) con una tasa de mediciones de hasta 24 vectores por segundo.

C.2.2. Instrumentos de plasma

El instrumento denominado SWEPAM Solar Wind FElectron Proton Alpha Monitor
(SWEPAM, McComas et al. 1998) consiste de analizadores electrostaticos que proveen,
a través de funciones de distribucién de las particulas, observaciones de las cantidades
macroscopicas del viento solar para estudio directo de diferentes regimenes del mismo.
En particular, provee informacion de las velocidades, densidades y temperaturas de los
flujos de electrones, protones y particulas «. SWEPAM obtiene mediciones de iones desde
0,26 hasta 36 keV y de electrones desde 1 hasta 1350 eV.
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C.3. Ulysses

La sonda Ulysses (Bame et al. 1992) fue lanzada el 6 de octubre de 1990. Después de
més de 12 afnios en 6rbita, Ulysses apagd su transmisor el 30 de junio de 2009. Para llegar
a las altas latitudes solares, la sonda fue dirigida hacia Jupiter de manera que el intenso
campo gravitacional joviano la acelere fuera del plano de la ecliptica. El encuentro con
Jupiter ocurrié el 8 de febrero de 1992, y desde entonces Ulysses recorrié en su trayectoria
ilustrada en la figura C.2 latitudes heliosféricas que van desde unos 80° al norte hasta

unos 80° al sur del ecuador solar.

Notth Pola Pozs
SoptDog 2001

punaion ~ ¢
W20}

2001
South Polar Pass.
S0p1 2000-Ja0 2001

% Uyssos positon on 11:08-19%

Figura C.2: Trayectoria orbital de la sonda Ulysses.

Su distancia al Sol varia desde 5.4 UA (6rbita de Jupiter) hasta 1.3 UA en su acer-
camiento més cercano a la Tierra. La distancia al Sol cuando la sonda esta sobre los
polos solares es de ~ 2,0 UA. Su objetivo primario es explorar la heliosfera en tres di-
mensiones, caracterizdndola como funcion de la latitud solar y el tiempo (i.e. la etapa
del ciclo solar). Principalmente provee observaciones de la velocidad del viento solar, el
campo magnético y el flujo de rayos cosmicos galacticos. También realiza observaciones
del polvo interplanetario, particulas energéticas solares, ondas de plasma y fulguraciones
solares. Los instrumentos a bordo de Ulysses permiten estudiar las propiedades quimi-
cas y fisicas mas alld del entorno terrestre y también dan una nueva visiéon sobre las
estructuras de interseccién entre el viento solar rapido y lento, las regiones de interac-
cién corrotantes y la produccion de particulas energéticas en choques. A continuacion se

describen los instrumentos mas relevantes a esta tesis.
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C.3.1. Magnetémetro

Los Vector Helium Magnetometer (VHM) y Flux Gate Magnetometer (FGM) (Balogh
et al. 1992; Stone et al. 1992) son magnetémetros de puerta de saturacion triaxiales, el
primero vectorial y el segundo escalar que miden el campo magnético en la heliosfera
y en la magnetosfera joviana desde 0,01 a 44000 nT. Tienen una resolucién de hasta 2

vectores por segundo.

C.3.2. Instrumentos de plasma

El instrumento SWOOPs, Solar Wind Observations Over the Poles (SWOOPS, Bame
et al. 1992), esta compuesto por analizadores electrostaticos que miden iones desde 237
eV hasta 34,4 keV por carga del electréon y electrones desde 1 a 860 eV por carga del
electron. Esta diseniado para caracterizar el flujo y las condiciones del plasma en 3D en

un rango de distancias heliocéntricas en la heliosfera externa.
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Apéndice D

El P—valor Pv en un test de

hipo6tesis

Cualquier test de bondad de ajuste usa como herramienta principal un estadistico &,
es decir una cierta cantidad calculada a partir de los datos y cuya funcién densidad de
probabilidad f, suponiendo verdadera la hipotesis nula, es conocida.

Para poder tomar la decisién de aceptar o rechazar la hipo6tesis nula es necesaria una
“regla de decisién”. Para ello, podemos establecer a priori un valor de la probabilidad de

rechazar una hipdétesis nula verdadera, esto es, establecer el nivel de significancia a:

o= /Oo F(€)de ™.1)

‘Ecrl’tico

a determina el valor critico &qitico del estadistico que se esta usando (Frodesen et al.
1979). Entonces, si luego de realizar un test, obtenemos un valor de £ observado &ps
mayor que Eeritico, deberiamos rechazar nuestra hipétesis nula. Aumentar el valor de
«, aumentard la probabilidad de rechazar incorrectamente la hipotesis nula cuando en
realidad es verdadera.

Sin embargo, es aiin mas conveniente calcular el P—valor Pv, definido, suponiendo

verdadera la hipo6tesis nula, como:

po= [ f(€)de (D.2)

Sobs

El P—valor es el valor mas grande de a que se puede exigir al test tal que no rechace
la hipotesis nula (Frodesen et al. 1979). En un sentido estadistico, el P—valor es la
probabilidad de obtener un resultado tan extremo como, o mas extremo que, el resultado

que en verdad se hubiera obtenido con una hipétesis nula verdadera. Podemos entender
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el P—valor (que se obtuvo para yp,s) de la siguiente manera: supongamos que realizamos
otro experimento el cual nos arroja otro valor observado del estadistico, §/Obs; luego Pv es
la probabilidad de de que &

obs S€a mayor que &ohs siendo verdadera la hipoétesis nula. En

otras palabras, el P—valor mide la solidez de la evidencia en favor de la hipétesis nula.
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