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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Descripcion de la atmodsfera de Juipiter

Jupiter, quinto planeta en distancia al Sol, es el objeto mas grande del Sis-
tema Solar excluyendo obviamente a nuestra estrella. Junto con Saturno , Urano y
Neptuno pertenece a los llamados planetas exteriores. Considerando su masa, radio
y densidad, éstos suelen dividirse a su vez en dos subgrupos: Jupiter y Saturno,
conocidos como gigantes gaseosos por su composicién (principalmente hidrégeno y
en menor medida helio) y Urano y Neptuno, llamados gigantes helados por ser los
hielos una parte sustancial de su composicién. En la Figura 1.1 podemos ver estos
gigantes junto con el resto de los planetas del Sistema Solar. Estas grandes esferas de
gas que orbitan alrededor del Sol, no poseen superficie sélida sino que constituyen
un continuo de gases progresivamente mas denso debido a la presién y, al menos
en el caso de Saturno, un nucleo rocoso con una pequena porcion de su masa. Por
esa razon, definir donde comienza o termina su atmésfera no es trivial. Llamaremos
atmosfera a una fina capa exterior de unos pocos cientos de kilometros, que la com-
parada con el radio total del planeta supone menos de un 1%. En el caso de Jupiter
y Saturno, muestra una increible variedad de fenémenos dinamicos y meteorolégicos
y por tanto puede considerarse como un gran laboratorio natural para el estudio
de la meteorologia y la dindmica atmosférica, un laboratorio que nunca podriamos
construir en la Tierra debido a sus caracteristicas de tamano, temperatura, etc. La
masa de Jipiter, 318 veces mayor que la de la Tierra (Mr), es de 1,899-10%" kg y su
temperatura media a 1 bar es de -121° C pudiendo variar desde los -163.15° C hasta
los -75.15° C. La distancia media al Sol es de 5,2 UA (Unidades Astronémicas) que
en kilémetros supone 7,78 - 10 km. Los datos mds significativos del planeta estdn
resumidos en la Tabla 1.1.

Cuando comparamos la atmosfera de la Tierra con la de Jupiter, vemos que
practicamente todos los aspectos estan magnificados. Por ejemplo, Jupiter posee
una docena de corrientes en chorro (denominadas comunmente jets) hacia el Este,
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Figura 1.1: EI Sistema Solar. De izquierda a derecha: el Sol, Mercurio, Venus, Tierra, Marte,

Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno. En esta figura los tamanos de los planetas estdn a escala pero

no ast las distancias entre ellos. Fuente: NASA.

Tabla 1.1: Jupiter en niimeros

Propiedad Jupiter
Masa 318 My
Radio Ecuatorial 71492 km
Radio Polar 66 854 km
Densidad 1.33 kg-m ™3
Gravedad a 1 bar 22.9 m-s—?
Temperatura media a 1 bar 152 K
Periodo de Rotacion 9h55m29.7s
Periodo Orbital 11.86 anos
Distancia media al Sol 5.20336 UA
Excentricidad 0.048
Inclinacién del eje de rotacion 3.13°




1.1. Descripcion de la atmoésfera de Jupiter

Figura 1.2: Imagen a escala de la Gran Mancha Roja frente a la Tierra. La Gran mancha roja
casi duplica el tamano de nuestro planeta. Fuente: NASA.

mientras que en la Tierra inicamente hallamos uno en cada hemisferio. Los vientos
en Jupiter son unas 3-4 veces mas intensos que en la Tierra. En Jupiter se desa-
rrollan vértices gigantes como la Gran Mancha Roja cuyo tamano es casi el de dos
Tierras (ver Figura 1.2) y que pueden durar siglos. Por el contrario, el tiempo medio
de vida de una tormenta en la Tierra es de una semana. Sin embargo, en ambos pla-
netas se pueden observar relampagos. A pesar de todas estas diferencias, el estudio
comparativo de las atmdsferas planetarias nos proporciona una informacién sobre
su funcionamiento imposible de obtener por otras vias.

A pesar de todo, no debemos olvidar que ain quedan muchas incégnitas por
desvelar sobre este planeta como por ejemplo su estructura interna y el origen de
sus vientos huracanados, entre otras.

1.1.1. Composicién Quimica

Para explicar la composién quimica de la atmosfera de Jupiter tenemos que
remontarnos al momento en el que se formé el Sistema Solar . La nebulosa pro-
tosolar en la que se formo estaba compuesta de hidrogeno y helio principalmente,
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mas algunos elementos pesados en un bajo porcentaje, por lo que se sostiene que
Jupiter, al igual que el Sol, debe de contener estos elementos en una proporcion muy
parecida: alrededor de un 83.5 % de hidrégeno frente a un 16 % de helio (Anders and
Grevesse 1989).

El resto de elementos de Jupiter (carbono, nitrégeno, oxigeno y azufre), estan en
la atmésfera mezclados con el hidrégeno formando metano (C'Hy, 0.18 %), amoniaco
(NHs, 0.07%), agua (H20, 0.05%), sulfuro de hidrégeno (HzS, 0.007 %) y toda una
familia de hidrocarburos entre otros (Taylor et al. 2004). Estas especies son ademés
los condensables mas abundantes. Las abundancias de estos compuestos estan ta-
buladas por ejemplo en De Pater and Lissauer (2001) o Taylor et al. (2004) aunque
existe una pequena discrepancia entre las abundancias medidas por la sonda Galileo
y las calculadas a partir de la abundancia solar.

Algunas de estas sustancias quimicas han sido detectadas usando técnicas espec-
troscopicas desde observatorios terrestres. Los gases C'Hy, N Hs, H,O y H5S tienen
bandas de absorcion en las longitudes de onda visibles, ultravioleta y infrarrojo, lo
que posibilita su deteccion espectral. Los primeros en detectarse fueron el metano y
el amoniaco. El espectro solar reflejado por la atmédsfera joviana revelo la existencia
de dos bandas de absorcién debidas a estas especies (antes incluso que el hidrégeno).
Mas tarde también fue detectada la presencia de H,O. Estas detecciones fueron pos-
teriomente confirmadas por las medidas in situ de la sonda Galileo, la cual también
confirmé la presencia del HyS' y de gases nobles (He, Ne, Ar, Kr y Xe).

1.1.2. Nubes

La ubicacién vertical de las capas de nubes se puede dar en kilometros respecto
a un nivel de referencia o bien en términos de presién atmosférica (en bares). Ambas
magnitudes estan relacionadas por medio de la ecuacion de equilibrio hidrostatico:
P — _g.dz (Holton 2004) que suponemos aplicable por término medio en todo el
planeta. En este texto, utilizaremos la presion para referirnos a dichos niveles. Cono-
ciendo la estructura térmica de la atmosfera, su composicion quimica y la abundancia
de cada especie, es posible predecir la estructura nubosa que poseera la atmosfera
a partir de la ecuacion de Clausius-Clapeyron, es decir, los niveles verticales a los
cuales se producird condensacion de las diferentes especies condensables y por tanto

dénde se formardn las nubes (Sanchez-Lavega et al. 2004).

Los condensables mas abundantes en la atmoésfera superior de Jupiter son el
amoniaco (INHj), el hidrosulfuro de amonio (NHySH), y el agua (Hy0) (Atreya
et al. 1999). Los modelos de Lewis (1969) y Weidenschilling and Lewis (1973), mejo-
rados posteriormente por Carlson et al. (1987), apuntan a la existencia de tres capas
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Figura 1.3: Perfil vertical de temperatura de Jupiter (Lindal et al. 1981)(linea continua negra,
en gris la extrapolacién adiabdtica) comparado con las curvas de presién de saturacién del vapor
para los diferentes condensables de Jupiter: N Hs (rojo), NH4SH (verde) y HyO (azul). El punto
donde esta curva y el perfil se cruzan muestra el nivel en el que se situa la base de la nube para
cada uno de los condensables. Para el caso del agua hay dos curvas: la discontinua representa las
medidas de la sonda Galileo mientras que la continua esté calculada respecto a la abundancia Solar.
(Sanchez-Lavega et al. 2004)

nubosas. El agua condensa formando nubes de cristales de hielo a un nivel de pre-
sion entre 4 y 6 bares y a una temperatura de alrededor de 250K, mientras que el
hidrosulfuro de amonio lo hace a presiones de unos 2,5 bares a 210K. Por encima
de dichos niveles la atmosfera joviana queda empobrecida en agua e hidrosulfuro
de amonio pero el amoniaco sigue estando presente formando la capa de nubes mas
alta. El amoniaco forma nubes de cristales de hielo cuya base se sitia a un nivel
de presién de 0,6 - 0,7 bares (T ~ 140 K) siendo ésta la capa de nubes més alta
y la tnica visible en las longitudes de onda del visible y del infrarojo cercano. La
Figura 1.3 muestra los niveles en los que se encuentran las nubes de acuerdo con los
resultados obtenidos a partir de estos modelos termoquimicos sobre el perfil vertical
de temperaturas de la atmosfera.

Por encima del banco de nubes de amoniaco existen dos capas de nieblas: una en
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la estratosfera por encima de los 100 mbar y otra en la alta troposfera cuya cima al-
canza niveles de presién entre 200 y 400 mbar, dependiendo de la region del planeta
(West et al. 2004; Pérez-Hoyos and Sanchez-Lavega 2009). El aspecto que muestra el
planeta observado en distintas longitudes de onda responde a los distintos procesos
de absorcion y difusion tanto de las especies gaseosas como de las particulas. Asi, en
longitudes de onda del ultravioleta en las cuales la difusion Rayleigh por las molécu-
las de Hy y He es dominante, una zona despejada se observa brillante, mientras que
una nube alta aparece oscura. Justo el efecto contrario ocurre en longitudes de onda
donde la absorcion gaseosa es dominante, como en la intensa banda de absorcion
del metano a 890 nm. En este caso, una zona despejada se ve oscura, mientras que
una nube alta se ve brillante, ya que la reflexion en la nube acorta la atenuacién de
la radiacion debido a la absorcién gaseosa. Es comun por tanto, esta dicotomia en
las observaciones de Jupiter que muestra, como si del negativo de una fotografia se
tratara, las zonas altas brillantes u oscuras en funcién de la longitud de onda en la
que observemos. En longitudes de onda mas largas, siempre que nos situemos fuera
de las bandas de absorcién del metano o hidrégeno, la radiacion atraviesa las capas
de nieblas compuestas por pequenas particulas para alcanzar niveles mas profundos
como la nube de amoniaco o incluso, segin afirman Banfield et al. (1998), nubes
especialmente altas de agua.

Las diferentes capas de nubes tienen una influencia importante en las propiedades
térmicas de la atmosfera y son capaces de alterar el gradiente térmico vertical. En
primer lugar, por su capacidad de liberar calor latente durante su condensacién y
formacion y, en segundo lugar, porque las nubes reflejan y absorben parte de la
radiacion solar, alterando la deposicién de energia en las regiones de la atmosfera
donde se encuentran (Pérez-Hoyos and Sénchez-Lavega 2009).

1.1.3. Aspecto visual de Jupiter: Bandas, zonas y fenémenos
meteorologicos

Si miramos a Jupiter a través de un telescopio vemos un disco de color ocre
bandeado en la direccion zonal (Este-Oeste). Esto es, el aspecto visual de Jupiter
estd dominado por un patréon de zonas brillantes y bandas oscuras paralelas al
ecuador. La nomenclatura utilizada tradicionalmente para zonas y bandas esta des-
crita en la Figura 1.4 (ver Rogers 1995 para una descripcion detallada de las bandas
y zonas). Este patron bandeado es muy estable en Jupiter pese a que, como veremos,
en ocasiones alguna de las bandas sufre alteraciones.

Las zonas son en general mas uniformes que las bandas, particularmente en el

hemisferio Norte. En las zonas los detalles de pequena escala tienen poco contraste
y los detalles de gran escala son més regulares en el tiempo (Ingersoll et al. 2004).
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Figura 1.4: Terminologia anglosajona internacionalmente aceptada que denomina bandas y
zonas segun su posicién respecto al ecuador combinando: B (Belt), Z(Zone), E(Equatorial),
T(Temperate), S(South), N(North), P(Polar), Tr(Tropical) y R(Region). GRS y BA indican la
posicién de la Gran mancha roja y del ovalo BA.

Se acepta que en las zonas las nubes se extienden, generalmente, hasta niveles de
altura més elevados que en las bandas. La diferencia de presion suele ser de 100 -
200 milibares, y cuanto més oscura es la banda, més profundas son sus nubes (Irwin
2003). En ocasiones, se inician pequenos fendmenos convectivos en las bandas que
pueden llegar a crecer hasta alcanzar grandes alturas y circundar todo el planeta
(Simon-Miller et al. 2001). Observadores amateur y profesionales han sido capaces
de estudiar y caracterizar estas perturbaciones (ver por ejemplo Sdnchez-Lavega
et al. 1991, Sanchez-Lavega and Gomez 1996 and Sénchez-Lavega et al. 2008) como
veremos en detalle en el Capitulo 6.

El patron bandeado de Jupiter se correlaciona casi perfectamente con el perfil
de vientos del planeta que describiremos en la seccién 1.1.4. Los vientos alcanzan
sus picos en las fronteras entre bandas y zonas (ver Figura 1.5). Por esta razon,
podemos concluir que las zonas son anticiclénicas®, lo que significa que tienen un
jet hacia el Este en la parte més cercana al polo y un jet hacia el Oeste en la parte
ecuatorial, y que, por el contrario, las bandas son ciclénicas®. La tendencia de los
fenémenos que se hallen en una determinada region serd por lo general girar en el
sentido de rotacién que caracteriza dicha regién, de forma anticiclonica en las zonas

'Una regién anticiclénica es aquella en la que la vorticidad es negativa, esto es, la cizalla del
viento zonal, du/dy es mayor que cero en el hemisferio Norte y justo la contrario en el hemisferio
Sur.

2Por contra, una regién ciclénica es aquella en la que la vérticidad es positiva en el hemisferio
Sur y negativa en el Norte.
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Figura 1.5: Proyeccién cilindrica de Jipiter compuesta con imagenes tomadas por el Telescopio
Espacial Hubble en 1995. Se ha superpuesto el perfil de vientos medido usando imégenes de Cassini
por (Porco et al. 2003) con el fin de ver la correlacién existente entre las bandas y zonas y los jets
del perfil.

y ciclénica en las bandas (Ingersoll et al. 2004). Aunque las fronteras entre banda y
zona se alinean estrechamente con los jets zonales, éstas en ocasiones pueden cam-
biar latitudinalmente y extenderse mas alld del centro de los jets (Beebe et al. 1989;
Rogers 1995; Simon et al. 1998).

Los mayores 6valos anticiclénicos estan por tanto inmersos en las zonas. El ma-
yor de todos ellos es la Gran Mancha Roja (Great Red Spot, GRS). Es el évalo
mas longevo que se conoce en todo el Sistema Solar aunque la fecha de su primera
observacion es incierta, ya que existen dudas de que el 6valo observado por Hooke
en 1664 fuese el mismo que la GRS, como veremos en el siguiente apartado 1.2. Se
encuentra a unos 20°S, su tamano longitudinal actual es de unos 15° (~ 20,000 km
ya que a esa latitud 1° equivale a T R(¢)cos(p)/180° ~ 1200 km en latitudes medias)
y se mueve a una velocidad media de 3 m/s mientras que su velocidad tangencial de
rotacién maxima es de 190 m/s (Simon-Miller et al. 2002). Otros anticiclones noto-
rios son los “White Oval Spots” (WOS) situados entorno a los 30°S. Estos évalos
blancos (denominados BC, DE y FA), menores que la Gran Mancha Roja, se fusio-
naron en los anos 1998, cuando BC y DE se unieron formando BE (Sanchez-Lavega
et al. 1999), y en 2000 cuando BE y FA se fusionaron (Sénchez-Lavega et al. 2001)
formando otro 6valo llamado BA que hoy en dia sigue estando presente con unos
8°-10° de tamano. Debido a que recientemente dicho évalo sufrié un cambio de color
estd siendo estudiado en profundidad (Simon-Miller et al. 2006; Cheng et al. 2008;
Garcia-Melendo et al. 2009; Hueso et al. 2009; Pérez-Hoyos et al. 2009; Asay-Davis
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et al. 2009).

Junto con estos dos ejemplos de vdrtices anticiclonicos gigantes conviven una
multitud de fenémenos meteorolégicos. Todos ellos se supone ocupan la “capa
meteorologica” que se extiende entre 0.1 y 5 bar. A continuaciéon se enumeran y
describen algunos de estos fenémenos:

Los vortices o estructuras de circulacion cerrada, son el fénomeno meteo-
rolégico mas abundante en Jupiter. La presencia de los mismos se extiende
a casi todo el rango de latitudes del planeta. Se clasifican de acuerdo con su
vorticidad: ciclones cuando la rotacion es en sentido anti-horario en el hemis-
ferio Norte y horario en el hemisferio Sur y anticiclones en el caso contrario.
Ademas de los ya mencionados, existen varias cadenas de vortices en el planeta
(ver Figura B.6).

Las ondas son otro de los fénomenos que cubren todas las latitudes del planeta
y que se desarrollan tanto en el campo de nubes como en el campo térmico. Hay
varios tipos de ondas que han sido observados sobre la atmosfera de Jupiter,
ondas de gravedad (Flasar and Gierasch 1986; Allison 1990; Arregi et al. 2009)
y ondas de Rossby (Li et al. 2006a; Barrado-Izagirre et al. 2008). Este fenémeno
serd analizado en detalle mas adelante en el Capitulo 3.

Las tormentas convectivas que fueron modelizadas por Hueso and Sanchez-
Lavega (2001) se pueden observar en las imdgenes de alta resolucién del planeta
(ver Fig. B.6). Las nubes de agua en su condensacién liberan una gran canti-
dad de energia que junto con unas condiciones atmosféricas determinadas dan
lugar a estas tormentas (Hueso 2000). Las misiones espaciales han detectado
relampagos en la atmosfera de Jupiter que provienen de la nube de agua a una
profundidad de 5 bares de presién (Dyudina et al. 2004).

Otro fenémeno caracteristico de la atmédsfera son las formaciones alargadas
y retorcidas con nubes irregulares tipicamente ciclénicas. Son uno de los
fénomenos turbulentos ciclénicos presentes en Jupiter.

Por dltimo tenemos los festones y “dreas calientes” conocidas como Hot
Spots situados a unos 7°N (Ortiz et al. 1998; Arregi et al. 2006). Son regiones
extremadamente secas y carentes de nubes situadas en la NEB y fue precisa-
mente por una de ellas por donde la sonda Galileo penetré en la atmosfera y
ofrecio los tinicos datos in situ sobre la atmoésfera joviana de los que disponemos
(Young 2003; Orton et al. 1998, entre otros).

A lo largo de los anos, Jupiter ha sufrido grandes perturbaciones que han re-
corrido el planeta en diferentes bandas. Estas perturbaciones puntuales tienden a
repetirse en diferentes épocas, pero, sin embargo, atin no se ha encontrado ninguna
correlacién entre estas inestabilidades atmosféricas y la escala temporal en la que
tienen lugar. Estos son algunos ejemplos de las perturbaciones més importantes:
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Mapa en proyeccion cilindrica de las nubes de Jupiter
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Figura 1.6: Planisferio de Jupiter en color compuesto a partir de imégenes obtenidas por la sonda Cassini en Diciembre del 2000 donde se
sefialan varios de los fendmenos meteoroldégicos descritos. Figura modificada de la Tesis de J. Legarreta (Legarreta 2007).
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» SEBD (South Equatorial Belt Disturbance): Se trata de una perturbacién
que puede alcanzar escala planetaria y que transforma completamente la mor-
fologia de la banda ciclénica SEB (Sanchez-Lavega and Gomez 1996; Sanchez-
Lavega et al. 1996). Se inicia cuando la banda SEB se encuentra cubierta de
nubes blanquecinas. Subitamente, aparecen una o varias manchas brillantes
convectivas en la latitud 16° Sur, generando turbulencia y estructuras dis-
puestas de forma regular espacialmente que se mueven en direcciones opuestas
respecto del foco convectivo a latitudes 6° Sur y 19 © S. Finalmente, toda la
region se vuelve cadtica y oscura, con una nueva banda SEB.

» NTBD (North Temperate Belt Disturbance): Es muy parecida a la pertur-
bacion de la SEB, ya que empieza con la erupcion de una o dos manchas
brillantes llamadas “penachos”. Estos penachos emergen en el el pico del jet
mas intenso del planeta, situado a 21° Norte, y crecen rdpidamente en 2-3 dias,
a su paso dejan una estela cadtica en la que se forman unos parches oscuros
regularmente separados y cuya velocidad es algo menor que la del penacho. Es-
tos son dispersados zonalmente hasta que rodean todo el planeta y finalmente
destruyen los penachos. En el trancurso de los meses, estos se mezclan for-
mando una nueva banda oscura (Sédnchez-Lavega et al. 1991; Garcia-Melendo
et al. 2000; Sanchez-Lavega et al. 2008). (La ultima de estas perturbaciones,
que tuvo lugar en 2007, serd analizada en detalle mas adelante en el Capitulo
6.)

» NEBD (North Equatorial Belt Disturbance): Se forma cuando nubes brillantes
convectivas emergen en el centro de la banda (10°N). Generan turbulencia, con
nubes oscuras y claras entremezcladas a lo largo de toda la banda debidas a
la cizalla meridional del viento zonal, desembocando a veces en la formacién
de vortices de circulacion cerrada denominados “barges” o barcazas.

» STrD (South Tropical Disturbance): Es una perturbacién que ocurre en la
zona de nubes blancas anticiclénicas centrada en 21°S; la misma que la GRS.
Se trata de una columna curvada que se desprende del borde de la SEB, y
que actia como una barrera sobre el viento zonal, desviando los trazadores
nubosos en direccion contraria a su movimiento tras recorrer el arco curvado
de la columna, en lo que se conoce como “recirculacion”.

Aunque la apariencia bandeada de Jupiter es bastante estable, los cambios son
llamativos cuando comparamos imagenes tomadas por la nave Voyager en 1979 con
imégenes de 2000 tomadas por Cassini. Los festones aparecian menos definidos en
las imagenes de 2000, sin embargo, la cantidad era aproximadamente la misma en
ambas épocas. La NEB estaba mas activa en los tiempos Cassini y la NTB mostraba
mas contraste con respecto al entorno que en la época de Voyager. Ninguno de estos
cambios es particularmente inusual, ya que, como hemos mencionado anteriormente,
las bandas y las zonas a menudo cambian de color y de anchura. En Peek (1958)
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y Rogers (1995) podemos encontrar descritos este tipo de cambios. Por otro lado,
la Gran Mancha Roja ha disminuido en extension longitudinal volviéndose mas re-
dondeada y los WOS que en la época de Voyager eran tres se fusionaron en uno
solo, como ya hemos comentado.

1.1.4. Circulacién general

La dindmica no ecuatorial de Jupiter se encuentra en primera aproximacion en
equilibrio geostrdfico, pues el nimero de Rossby?® es mucho menor que uno (Ry << 1).
Esto que indica que la fuerza de Coriolis equilibra los gradientes horizontales de
presion. La rapida rotacién y la ausencia de superficie del planeta hacen que podamos
despreciar en primera aproximacion los efectos de la fricciéon. Con todo esto las
ecuaciones del moviento se reducen a

10

fu= —;8—]; (1.1)
10

fo= ;8_]; (1.2)

donde f es el pardmetro de Coriolis*, u y v las velocidades zonal y meridional
respectivamente, p es la presion y p la densidad; de aqui que definamos el wviento

geostrofico como:
1
V., =k x —Vp 1.3

donde k es el vector unitario vertical. En primera aproximacion, los intensos vientos
zonales estan, pues, gobernados por esta expresion.

Debido a la rapida rotacién del planeta, su forma no es estrictamente esférica,
sino elipsoidal, y por esta razén, existen dos definiciones para la latitud. Por un lado
esta la latitud planetogréfica (PG), que es el dngulo que forman el plano ecuatorial
y un vector perpendicular a la superficie de la atmosfera en un punto; y por otro
lado, la latitud planetocéntrica (PC) es el dngulo que forman el plano ecuatorial y
un vector que parte desde el centro del planeta (ver Figura 1.7). La latitud PG es
siempre mayor que la PC excepto en el ecuador y los polos donde son iguales. La
ecuacion 1.4 relaciona ambas latitudes siendo, ¢ la latitud PG y 6 la PC. Excepto
en los casos en los que se especifique lo contrario, la latitud a la que nos referiremos

3El ntimero de Rossby indica el balance entre la aceleracién no lineal y la fuerza de Coriolis.
Si U es la velocidad horizontal, L la escala de tamafio y f el pardmetro de Coriolis (ver nota 4)
Ry =U/fL (Holton 2004)

4El pardmetro de Coriolis que depende de la latitud y de la velocidad angular del planeta, se
define como: fy = 2Qsiny donde € representa la velocidad angular del planeta.
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Polo Norte Normal
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Figura 1.7: Esquema en el que se muestran graficamente las latitudes planetografica y plane-
tocéntrica.

durante toda la Tesis sera planetocéntrica.

2
tanyp = (%) tan® (1.4)

P

Por otro lado, definir el sistema de longitudes no es tan facil como en la Tierra. La
naturaleza nubosa de la atmosfera de Jupiter y su rotacién diferencial hace com-
plicado tomar una referencia para la definicién del meridiano 0. Por esta razon se
han adoptado varios Sitemas de rotacion para medir la longitud en Jupiter: dos de
ellos “visuales”, Sistema I y Sistema II, relacionados con la rotacién de regiones
concretas, y un tercer Sistema III que se establece en base a la rotacién del campo
magnético del planeta vinculado a su rotacién interna por lo que se considera el
auténtico periodo de rotacién (Davies et al. 1986). El periodo de rotacién del Sis-
tema I es de 9h 50m 30.003 s y se suele utilizar por conveninencia en los estudios
de la Zona Ecuatorial, y las dos bandas contiguas, NEB (North Equatorial Belt) y
SEB (South Equatorial Belt), mientras que el Sistema II, con un periodo de 9h 55m
40.632s, se puede aplicar en el resto del planeta. Finalmente, el Sistema III, que es
el que utilizaremos en esta Tesis, posee un periodo de rotacién de 9h 556m 29.711 +
0.04 s. El sistema de longitudes, en lugar de ser creciente hacia el Este como en la
Tierra, es creciente hacia el Oeste por motivos histéricos.

Como deciamos, los vientos del planeta son fuertemente zonales, por lo tanto,
siguiendo el movimiento de detalles y formaciones nubosas de la atmosfera, se ob-
tienen perfiles de vientos zonales como los que se muestran en la Fig. 1.8. Como
vemos, el perfil de Jupiter esta compuesto por fuertes vientos que, al igual que las
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Figura 1.8: Perfiles de vientos de Jupiter en el tiempo. Las lineas grises representan cada uno de los
perfiles medidos por Garcia-Melendo and Sanchez-Lavega (2001) cuyo promedio estd representado
por la linea azul. Las lineas verdes y roja son los perfiles medidos por Limaye (1986) y Porco et al.
(2003) respectivamente de modo que vemos la estabilidad del perfil en el tiempo.

bandas, alternan en latitud y son observados al nivel de las nubes superiores llegan-
do a alcanzar velocidades de 160 m/s. Este patron de vientos este-oeste se extiende
hasta los polos.

Las imédgenes de Voyager permitieron a Ingersoll et al. (1979) determinar el
primer perfil completo de vientos en Jupiter mientras que el perfil completo mas ac-
tual es el obtenido por Vasavada (Porco et al. 2003) utilizando imdgenes de Cassini.
Los vientos han sido medidos en varias ocasiones entre ambas fechas, Garcia-Melendo
and Sanchez-Lavega (2001) hacen un seguimiento del perfil de vientos desde 1995
hasta 2000 usando imagenes del Hubble. Se puede apreciar en la Figura 1.8, donde se
hace una comparativa temporal de varios perfiles de vientos, que no se dan grandes
cambios, esto es, que los vientos jovianos son muy estables. Todos estos perfiles mues-
tran los vientos a nivel de las nubes superiores de Jupiter ya que han sido medidos
utilizando imagenes en el visible o infrarrojo cercano. Ademas, los vientos también
han sido medidos al nivel de las nieblas usando imagenes del ultravioleta. En la Figu-
ra 1.9 se muestra el perfil medido por Li et al. (2006b) en este nivel donde se aprecia
un perfil mas suave, aunque, como vemos, casi toda la estructura de jets se mantiene.
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1.1. Descripcion de la atmoésfera de Jupiter
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Figura 1.9: Perfiles de vientos en altura. En negro se representa el perfil de vientos de las nieblas
medido por Li et al. (2006b) utilizando imégenes tomadas con filtros ultravioleta. El perfil rayado
gris es el perfil de vientos a nivel de las nubes superiores y el gris representa la diferencia existente
entre ambos perfiles, es decir la cizalla vertical.

Existen principalmente dos modelos que tratan de explicar esta estructura de
vientos. Lo que los diferencia basicamente es la fuente de energia dominante que go-
bierna los movimientos atmosféricos y, por consiguiente, su extension en profundidad
hacia el interior del planeta. En el modelo profundo, la fuente de energia interna es
el mecanismo basico para generar los movimientos atmosféricos, con movimientos
que se extienden a lo largo de toda la capa de hidrégeno molecular (hasta presiones
aproximadas de 1 Mbar), mientras los modelos superficiales, que se extienden hasta
solo unos pocos bares por debajo de la capa superior y que tienen en la energia solar
su principal fuente de energia.

Los modelos superficiales son basicamente una extensién del modelo de circu-
lacion general terrestre a la atmosfera de Jupiter. La circulacién quedaria confinada
a una fina capa exterior. Esta capa es calentada por la radiaciéon solar de manera
diferencial desde el ecuador hasta los polos. El gradiente de temperatura meridional
combinada con la rotacién planetaria seria el responsable de generar los movimien-
tos zonales. Williams (1978) fue el primero en aplicar este modelo en Jupiter. Estos
modelos superficiales son capaces de explicar la existencia de doce jets estrechos
como los existentes en Jupiter, pero presentan un serio problema: no son capaces de
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reproducir la super-rotacion ecuatorial (el ancho jet situado en el ecuador), es mas,
estos modelos reproducen un fuerte jet en el ecuador pero en sentido inverso a la
rotaciéon del planeta, justamente lo contrario de lo que ocurre en la realidad.

Los modelos profundos son algo més sofisticados. Busse (1976) fue el primero
en proponer un modelo profundo. Su modelo se basaba en una aplicacién del teorema
de Taylor-Proudman para un fluido incompresible, barotrépico y confinado en una
esfera que es calentado desde dentro y se somete a una réapida rotacion. Se predice
que el interior del planeta organizaria su flujo en columnas cilindricas alrededor del
eje de rotacidén que generarian una circulacion secundaria opuesta en la capa supe-
rior. Este elegante modelo reproduce adecuadamente el jet ecuatorial hacia el Este
de Jupiter, pero recientemente ha sufrido un revés debido a los ultimos resultados
revelados por las imagenes de Cassini donde se observa que el movimiento zonal de
los vientos se extiende hasta los polos, movimiento que estos modelos tienen dificul-
tades en reproducir.

Por lo tanto, parece evidente pensar que para ser capaces de construir un mo-
delo que pueda explicar de forma satisfactoria y completa la circulacién general
de Jupiter, habra que tener en cuenta otros factores como los campos magnéticos,
los fenémenos de conveccién del aire humedo o incluso los efectos de marea de los
satélites mas internos.

1.2. Ondas y tubulencia: Antecedentes

La naturaleza dominantemente geostréfica del movimiento atmosférico debida a
la enorme fuerza de Coriolis en los planetas gigantes, la baja viscosidad y la ausencia
de friccién con la superficie son, como acabamos de senalar, los elementos esenciales
en la generacién de la circulacién zonal en los planetas gigantes. Sin embargo, mien-
tras la viscosidad molecular es baja, la turbulencia en la atmoésfera conduce a una
considerable viscosidad de remolino también conocida como viscosidad eddy® o tur-
bulenta. Esto, junto con el calentamiento solar diferencial y el debido a la fuente
interna de calor del planeta, conduce a movimientos eddy variables en el tiempo
incluyendo todo tipo de turbulencia y ondas.

El conocimiento que tenemos sobre las atmodsferas planetarias se basa en las
observaciones desde Tierra y en las misiones enviadas al espacio para observarlas

5Llamamos eddy al arremolinamiento que se forma en un fluido al pasar por un obstéculo o
sufrir algin tipo de inestabilidad. Por lo tanto, un eddy es un remolino y un movimiento eddy un
movimiento de forma arremolinada. Optamos por mantener el término inglés dado su frecuente
uso en la literatura.
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Figura 1.10: A la izquierda, la portada del libro Sidereus Nuncius escrito por Galileo Galilei
(1564-1642) publicado en 1610. A la derecha, los apuntes de Galileo de sus observaciones de los

satelites Galileanos.

y explorarlas. Estas observaciones, tanto terrestres como espaciales, toman datos
e iméagenes que utilizaremos para el estudio de la dinamica atmosférica. Por esa
razon, empezaremos por describir los antecedentes observacionales y seguiremos con
los antecedentes sobre turbulencia y ondas atmosféricas.

1.2.1. Observaciones

La primera observacion telescopica documentada de Jupiter a través de un te-
lescopio fue la que efectio Galileo en Enero de 1610. A pesar de lo precario de su
telescopio pudo observar los satelites Galileanos (lo, Europa, Ganimedes y Calisto)
y publicé su descubrimiento en el libro Sidereus Nuncius (Mensajero de las estre-
llas) (Figura 1.10). Varias décadas después Niccolo Zucchi describié por primera vez
el bandeado de la atmédsfera joviana en 1630 pero no seria hasta 1665 cuando por
primera vez Giovanni Dominico Cassini, pionero en el estudio de la atmosfera del
planeta, observaria y seguiria durante anos una mancha en dicha atmodsfera. Esta
mancha, a la que llamaron “spot of Hooke”, (ya que el fue el primero en observarlo
en 1664) podria tratarse de la Gran Mancha Roja (GRS por su nombre en inglés)
pero el periodo de rotacion medido por Cassini para la misma fue de 9h 56m mucho
mas lenta que la velocidad medida hoy dia para la misma.

Desde entonces el planeta ha estado continuamente vigilado. Primero por teles-
copios terrestres que han ido evolucionando con el transcurso de los anos siendo en
los ultimos 25 anos cuando mas se ha avanzado en este campo debido al uso de
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Capitulo 1. Introduccién

Figura 1.11: Giove (Jupiter) de Donato Creti (1671-1749) dibujado en 1711 y perteneciente en
la actualidad a la pinacoteca de los museos Vaticanos. Forma parte de la coleccién Osservazioni
Astronomiche.
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Tabla 1.2: Misiones Espaciales que han sido enviadas a Jipiter para su estudio.

M:isiones Espaciales Ano
Pioneer 10 1973
Pioneer 11 1974

Voyager 1 y 2 1979
Ulyses 1992
Galileo 1996 - 2003
Cassini 2000 - 2001

New Horizons 2007

la tecnologia CCD. Y posteriormente por las siete misiones espaciales que han sido
enviadas para fotografiar y analizar el planeta (ver Tabla 1.2).

La primera sonda que se enviaba mas allda de Marte, la Pioneer 10, fue lanzada
el 3 de Marzo de 1972 y llegé a Jupiter casi un ano después. En Noviembre de ese
mismo ano tomé las mejores imdgenes de la atmoésfera hasta el momento (Kliore
et al. 1974, 1975; Ingersoll et al. 1975). Un ano maés tarde (en la primavera del 1973)
fue enviada la Pioneer 11. Hubo que esperar 4 anos, hasta 1977, para que otras
dos sondas, las Voyager 1 y 2, fueran lanzadas. Estas dos misiones fueron des-
critas inicialmente por Smith et al. (1979a), Smith et al. (1979b) y Morrison and
Samz (1980). Dotadas de la mejor tecnologia de los anos 70 obtuvieron imégenes de
Jupiter que por su espectacularidad dieron la vuelta al mundo y gracias a las cuales
se revolucioné el conocimiento de las atmdsferas jovianas.

Anos mas tarde, en 1992, fue lanzada Ulysses. Esta misién en la que colabo-
raron la Agencia Espacial Europea (ESA) y la NASA tenia como misién explorar
la heliosfera. Para llevar a cabo su mision de llegar al Sol, utilizé la gravedad de
Jupiter sobrevolandolo y aunque esta misiéon no tenia las herramientas adecuadas
para la exploracién del gigante pudo tomar algunas imagenes del mismo.

Hasta el momento, la misién méas completa enviada a Jupiter ha sido Galileo,
que estuvo orbitando alrededor del mismo desde 1996 hasta 2003, no sin antes so-
brevolar Venus y obtener imagenes magnificas. Esta mision no sélo estaba compuesta
de un orbitador que tomaria imagenes y mediria datos desde la distancia, sino que
también poseia una sonda que al llegar al planeta se desprendié e hizo las tunicas
mediciones in situ existentes de Jupiter (Young 2003). Desafortunadamente la misién
orbital sélo pudo transmitir un 10 % de la informacién obtenida debido a un fallo
en el despliegue de su antena principal.
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Por 1ltimo tenemos las misiones Cassint y New Horizons. Ambas fotografi-
aron y tomaron datos de Jupiter a pesar de no ser su destino final, y ambas uti-
lizaron al planeta como impulso gravitacional. Cassini en su viaje a Saturno so-
brevol6 Jupiter en Diciembre de 2000 y tomé imagenes de muy alta resolucion al-
gunas de las cuales seran utilizadas en esta Tesis. La descripcion completa de dicha
misién esta detallada en Porco et al. (2004) y sera resumida en el Capitulo 2. La
mas reciente, New Horizons, se aproximo a Jupiter en su trayectoria a su destino
final: Plutén y Caronte. Tomé imagenes impresionantes que a dia de hoy todavia
estan por analizar y que a buen seguro proporcionaran una enorme cantidad de in-
formacion.

1.2.2. Ondas

Las ondas atmosféricas se excitan cuando una parcela de aire es perturbada de su
equilibrio y vuelve a ser llevada a su posicién inicial gracias a una fuerza restaurado-
ra. Mediante transferencia de momento comunican energia de una region a otra. Este
mecanismo permite a la troposfera sacar a la estratosfera de su equilibrio radiativo
o bien posibilita que la conveccion tropical influya sobre la circulacién extratropical,
por poner dos ejemplos (Irwin 2003).

En el caso de las atmosferas planetarias, las fuerzas restauradoras son principal-
mente debidas a la compresibilidad (ondas actsticas), estratificacién vertical (ondas
de gravedad) o rotacién (ondas de Rossby). Las ondas de gravedad internas resultan
directamente de la estratificacién vertical mientras que las ondas de gran escala de
inertio-gravedad resultan de la combinacién de estratificacién y efectos de Coriolis
(rotacién). Finalmente, las ondas de Rossby, también conocidas como ondas plane-
tarias, son debidas a la fuerza restauradora de Coriolis. Estas ondas y su formulacion
matematica estan descritas por ejemplo en Houghton 2002 o Salby 1996; las ondas
de Rossby seran analizadas en detalle en el Capitulo 4.

La atmosfera de Jupiter contiene numerosos ejemplos de ondas en un amplio ran-
go de longitudes de onda, desde las escalas mas pequenas hasta la escala planetaria.
En las mas pequenas, Flasar and Gierasch (1986) descubrieron en las imagenes de
Voyager ondas en la region ecuatorial viajando en direccion Este-Oeste al nivel de
las nubes con longitudes de onda de alrededor de los 300 km, agrupadas en paquetes
de onda de ~ 1300 km de longitud en la direcciéon meridional (Norte-Sur) y de
~ 3000 — 13000 km en la direccién zonal (Este-Oeste). Estas fueron interpretadas
como modos ecuatorialmente atrapados. Recientemente, Arregi et al. (2009) han
realizado un estudio sobre estas ondas.

Otras ondas de mayor escala también han sido detectadas, tanto en el campo
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térmico de Jupiter como en el campo de las nubes. En el campo térmico las ondas
son debidas a variaciones en el campo de temperatura. Son bastante abundantes y
algunas han sido observadas y caracterizadas por Magalhaes et al. (1989, 1990), que
notaron que la velocidad de estas ondas era muy lenta en comparacion con la veloci-
dad del flujo local, Orton et al. (1991, 1994) encontraron variabilidad longitudinal
a latitudes medias de muy alta longitud de onda pero de muy bajo tiempo de vida
y oscilaciones cuasiperiédicas en la zona equatorial y en la banda ecuatorial norte.
Deming et al. (1989, 1997) estudiaron también ondas de numero de onda 2 - 15 en
varias latitudes y niveles.

En el campo de nubes las ondas se manifiestan a través de cambios en el brillo
o albedo de las mismas. En Jupiter estas ondas planetarias han sido estudiadas en
varios trabajos como Allison (1990) donde se estudian las ondas planetarias en la
regién ecuatorial, Harrington et al. (1996) donde se hace un estudio global de las
mismas, Ortiz et al. (1998) que estudia la posibilidad de la existencia de una onda de
Rossby subyacente en los Hot Spots que maés tarde ampliarfan Arregi et al. (2006),
Li et al. (2006a) donde una onda observada en la Banda Ecuatorial Norte (tanto
en el campo de nubes como en el de temperatura) es caracterizada e interpretada
y Sanchez-Lavega et al. (1998); Barrado-Izagirre et al. (2008) donde se estudian las
ondas circumpolares que aparecen en algunas longitudes de onda concretas como
veremos en el Capitulo 3.

1.2.3. Turbulencia

Cuando las parcelas de aire son perturbadas y por tanto desviadas de su posicién
inicial de equilibrio pero no hay ninguna fuerza restauradora que las devuelva a su
posicion inicial se desarrolla la turbulencia. La turbulencia en las atmédsferas plane-
tarias puede surgir a partir de varios mecanismos como la inestabilidad estatica o en
lugares donde la cizalla vertical del viento es excesiva. Una vez que la turbulencia
ha sido iniciada, la energia asociada a este hecho debe de ser disipada por friccion
y/o transferida al flujo (Irwin 2003) como se detalla en el Capitulo 5.

La turbulencia atmosférica no esta bien constrenida en la mayoria de las atmésfe-
ras planetarias con la posible excepcién de la Tierra donde Nastrom et al. (1984) y
Nastrom and Gage (1985) han realizado medidas y calculado espectros de potencia
de la energia cinética turbulenta de la atmosfera terrestre. Pero esto no es facil de
calcular en el caso del resto de planetas debido a la falta de resolucion tanto tempo-
ral como espacial en las observaciones. Beebe et al. (1980) e Ingersoll et al. (1981)
trataron de medir el campo de movimientos turbulentos (que son las desviaciones
que sufre cada medida individual con respecto de la media) y de ahi obtener los
espectros de energia turbulenta, aunque mas adelante fueron cuestionados por Sro-
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movsky et al. (1982). Recientemente, Salyk et al. (2006) en Jupiter y Del Genio et al.
(2007) en Saturno usando imédgenes de mayor resolucién han medido movimientos
eddy en algunas regiones especificas de los mencionados planetas, confirmando la
existencia de una transferencia de momento de los eddies a los jets hacia el Este.

La atmosfera de Jupiter estd especialmente dotada para el estudio de la turbu-
lencia ya que su estructura bandeada, lejos de ser homogénea cuando la observamos
a alta resolucién, muestra areas cadticas (turbulentas) especialmente en regiones con
mucha cizalla meridional. Algunos ejemplos de esto son: la estela de la Gran Mancha
Roja (ver Figura 1.12), las regiones filamentares ciclénicas (Mitchell 1982) u otras
que se forman esporadicamente cuando ocurre una perturbacién o inestabilidad de
gran escala, como por ejemplo durante la perturbacién de la Banda Ecuatorial Sur
(SEB) (Sénchez-Lavega and Gdémez 1996) o durante la perturbacién de la Ban-
da Templada Norte (NTBD) (ver Sédnchez-Lavega et al. (2008) y Capitulo 6 entre
otros). Por eso decimos que Jupiter posee una atmdsfera privilegiada para el estudio
de la turbulencia de los patrones en nubes.

1.3. Objetivos de esta Tesis doctoral

La finalidad de esta Tesis es caracterizar los fenémenos turbulentos y ondulato-
rios de las nubes superiores de la atmédsfera de Jupiter con el fin de avanzar en los
mecanismos subyacentes a la formacion de estructuras meteoroldgicas y a la circu-
lacion general de la atmoésfera. Vamos a intentar profundizar en tres aspectos de la
dindmica joviana:

1. Busqueda global de ondas en Jupiter y estudio de las ondas polares en particu-
lar, utilizando imagenes de diferentes fuentes que detallaremos en el siguiente
capitulo. Obtendremos mapas de periodicidad en los que podremos examinar
las latitudes en las que se observa mayor cantidad de fenémenos peridédicos
y obtendremos su nimero de onda caracteristico. Veremos si estos fenémenos
peridédicos pueden o no estar relacionados con fenoémenos ondulatorios. Por
otro lado, haciendo uso de proyecciones polares estudiaremos las ondas cir-
cumpolares que aparecen en la atmoésfera cuando la observamos a través de los
filtros de absorcion del metano y ultravioleta y mediremos los vientos zonales
en los diferentes filtros de modo que obtendremos la cizalla vertical del viento.
Las ondas seran caracterizadas en detalle y haremos una interpretacion de las
mismas en términos de ondas de Rossby.

2. Estudio de la distribucién global de brillo de las nubes superiores y su relacién
con el sistema de vientos y turbulencia en Jupiter. Haremos un estudio de la
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Figura 1.12: En esta imagen tomada por la nave Voyager 1 muestra uno de los Ovalos Blancos
(White Ovals) cruzdandose con la Gran Mancha Roja. Vemos el campo turbulento que se genera en
la estela de la GRS. Se pueden apreciar las diferentes escalas de tamano que se dan en un campo
turbulento como este.
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24

distribucion del brillo en todo el planeta utilizando como herramienta matema-
tica la transformada de Fourier y obteniendo asi espectros de potencia que nos
indicaran las leyes de potencia que siguen. Esto mismo lo haremos con el perfil
de vientos. El objetivo es utilizar los espectros de brillo de las nubes como
aproximacién a la dinamica turbulenta en Jupiter, comparando las leyes de
potencia con teorias clasicas de turbulencia.

. Estudio de la morfologia, distribucién de brillo y periodicidad de la inestabi-

lidad ocurrida en el 2007 en el jet mas intenso del planeta, en la NTB. Esta
inestabilidad, denominada NTBD, ocurre cada cierto tiempo en esta banda.
La tultima vez que esto ocurrio fue en el ano 2007 y fue estudiada por Sanchez-
Lavega et al. (2008). Nuestro propésito es ampliar este estudio introduciendo
un analisis de la estela turbulenta que dejaron las tormentas que aparecieron
con la perturbacion. Estudiaremos la morfologia y la periodicidad de la zona
turbulenta ademas de su distribucién espectral de brillo. Veremos que este
analisis local vincula los movimientos ondulatorios, la turbulencia, la forma-
cion de estructuras de brillo y la circulaciéon local.



Capitulo 2

Observaciones y Métodos de
Analisis

En este capitulo describiremos las observaciones que han sido utilizadas en es-
ta Tesis: las iméagenes, los instrumentos con los que han sido tomadas, los filtros
utilizados en el estudio y el resto de sus caracteristicas. Ademas, explicaremos deta-
lladamente la navegacion y el tratamiento usado; el software y los métodos utilizados
para dicho propédsito en los diferentes ambitos que se tratan.

2.1. Observaciones

Este trabajo se basa en el andlisis e interpretacion de imégenes de Jupiter
tomadas en el rango “éptico” (~ 200 nm - 1 pm) con una variedad de filtros es-
pectrales y obtenidas por varios instrumentos. Las imagenes utilizadas en esta Tesis
fueron tomadas por el Telescopio Espacial Hubble y por la misién Cassini durante
su sobrevuelo de Jupiter. Todas estas imagenes y sus datos de navegaciéon han si-
do obtenidas de la base de datos de NASA (Planetary Data System) (ver Figura
2.1 como ejemplo de estas imagenes). Ademds, como soporte de dichas observa-
ciones, hemos utilizado en ocasiones imagenes del International Outer Planet Watch
(IOPW), una base de datos donde se recogen observaciones realizadas desde telesco-
pios terrestres. En total se han utilizado 323 imagenes: 116 del Telescopio Espacial
Hubble, 188 de Cassini y 19 del IOPW. Todas ellas estan recogidas en el Apéndice A
y un resumen de las mismas se muestra en la Tabla 2.1. En las siguientes secciones
haremos una breve descripcion de los instrumentos, filtros e imagenes seleccionadas.
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Tabla 2.1: Resumen de las imdgenes utilizadas en la tesis.

Fecha Niumero de Filtro Uso
Imdgenes

Cassint 1SS

14 Nov 2000 18 CB3, BL1, UV1 DB
28 Nov 2000 - 78 MT3 OP

10 Dic 2000
11 - 15 Dic 2000 90 CB2, UV1, MT3 CT
MT3, UV1 OP

CB1, CB2, CB3, MT1, TR
MT2, MT3, UV1, BL1

31 Dic 2000- 2 CB2 CT
1 Ene 2001
Hubble Space Telescope WFPC2
15 - 22 Jul 1994 14 FQCH4N OoP
5 -7 Oct 1995 12 FQCH4N 0]
5 Oct 1995 21 F953N, F410M, F255W DB
18 - 20 Sept 1997 8 FQCH4N OoP
14 Oct 1999 11 FQCH4N OoP
25 - 26 Marzo 2007 12 F953N NTBD
1 - 11 Mayo 2007 18 F336W, F410M, F502N, NTBD
F673N, F953N
5 Jun 2007 6 F953N NTBD
8 Jul 2008 14 F390N, F410M, F437N,  CT,

F469N, F502N, F673N  NTBD

Hubble Space Telescope ACS

8 Abril 2006 D F220N, F330N, F658N, OoP
F892N
IoOPW
12 - 31 Abril 2007 19 NTBD

Nota: CT: Cloud Tracking, TR: Transporte Radiativo, OP: Onda Polar, DB:
Distribucién de Brillo (Planisferios), NTBD: Inestabilidad de la NTB

En el Apéndice A estan recogidas cada una de las imagenes utilizadas en la Tesis.
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HST 1995 CASSINI 2000

Figura 2.1: Imégenes de Jupiter tomadas por la WFPC2 del HST a la izquierda y Cassini-ISS
a la derecha. Ambas imdgenes corresponden a filtros azules (F410M de HST y BL1 de Cassini).
Se aprecia la diferente geometria de visualzacién entre ambas y el cambio de tamano aparente del
disco.

2.1.1. Telescopio Espacial Hubble

El Telescopio Espacial Hubble, HST (Hubble Space Telescope), (Figura 2.2) debe
su nombre a Edwin Hubble, astronomo estadounidense que demostro la expansion
del Universo. Fue puesto en orbita en Abril de 1990 aunque debido a problemas
técnicos algunos de sus instrumentos no funcionaron correctamente hasta finales
de 1993 cuando la misién SST-61 lo reparard. Se trata de un telescopio reflector
Cassegrain de 2.4 metros y forma parte de un programa cooperativo entre NASA
(National Aeronautics and Space Administration) y ESA (European Space Agency).
Los instrumentos cientificos del telescopio incluyen tres camaras, un espectrografo y
un sensor de guiado de precision. El telescopio se halla en una 6rbita a 600 km con lo
que es capaz de tomar imagenes astronémicas de gran calidad ya que, a diferencia de
los telescopios terrestres, no esta limitado por la turbulencia atmosférica de la Tierra
que distorsiona las imagenes y limita su resolucion. Ademas, debido al efecto de la
atmosfera, desde Tierra no es posible obtener imégenes en el rango ultravioleta, algo
que HST si puede hacer. Hubble ha sido una de las misiones cientificas mas longevas
y exitosas de la historia. Muchos han sido sus descubrimientos en todas las areas de
la astronomia, entre ellos, estimaciones de la edad del universo o evidencias de la
energia oscura. Més de 6000 articulos cientificos han sido publicados basandose en
datos del HST. Recientemente, se ha completado la cuarta misién de servicio al HST
para reparar o sustituir determinados instrumentos que no funcionaban adecuada-
mente. Esta mision prolongard unos anos la vida 1til de este excepcional instrumento
cientifico.
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Figura 2.2: Imagen del telescopio espacial Hubble en érbita. Fuente: NASA.

En esta Tesis nos centraremos en el estudio de las imégenes planetarias tomadas
por dos de las cdmaras del HST: la cAmara Wide Field Planetary Camera 2 (WFPC2')
y la Advanced Camera for Surveys (ACS) . La segunda sélo ha sido utilizada como
soporte ya que debido a que el campo es demasido estrecho las imagenes planetarias
con esta camara no son muy frecuentes. La WFPC2 ha sido nuevamente sustituida
a lo largo del presente ano 2009 por la WFPC3.

Wide Field Planetary Camera 2

La WFPC2 (Baggett et al. 2002) fue desarrollada por el Jet Propulsion Labora-
tory (JPL) en California y es uno de los instrumentos més importantes del telescopio
espacial. Ha dado lugar a las mas famosas imagenes obtenidas por el HST. La tec-
nologia CCD que lleva incorporada es muy sensible y es capaz de detectar la apenas
perceptible luz proviniente de una lejana galaxia. Como se puede ver en la Figura
2.3 la WFPC2 esta formada por cuatro detectores, tres de los cuales son de campo
ancho (wide-field) dispuestos en forma de L con los que obtenemos tres pequenas
imdgenes y la cuarta es una cdmara de gran resolucién (planetaria) localizada en
la esquina restante y destinada a fotografiar planetas. Las cuatro imagenes que se
obtienen son de 800x800 pixeles.

Sus 48 filtros estan dispuestos en 12 ruedas rotatorias y permiten a los cientificos
observar en un rango de longitudes de onda que va desde el ultravioleta (115 nm)

1 Utilizamos imagenes tomadas por la WFPC2 porque la primera, la WFPC1, fue precisamente
sustituida en 1993 por la misién STS-61 por ser uno de los instrumentos averiados.
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Tabla 2.2: Filtros de la cdmara WFPC2 de Hubble: Resumen de las caracteristicas principales
de los filtros de la WFPC2 utilizados en esta tesis: Acentrar €S la longitud de onda central y A\ es
el ancho de banda del filtro.

Filtro Aeentral AN
Filtros de WFPC2

F255W 255 nm 40 nm
F336W 334 nm 40 nm
F410M 409 nm 15 nm
F502N 501 nm 3 nm
F658N 659 nm 30 nm
F673N  673nm 5 nm
FQCH4N 890 nm 5 nm
FO953N 953 nm 6 nm

Filtros de ACS

F220N 223 nm 10 nm
F330N 335 nm 10 nm
F658N 658 nm 10 nm
F8I2N 862 nm 10 nm

al infrarojo cercano (1100 nm). Cuatro de estos filtros son polarizadores, cada uno
con un angulo distinto. Estos filtros se pueden usar junto con los demas para hacer
medidas polarimétricas. Cada uno de los filtros utilizados para esta Tesis, la anchura
de la banda aproximada y la longitud de onda central de los mismos estan resumidos
en la Tabla 2.2.

Las imagenes que utilizaremos seran las obtenidas por el detector PC (Planetary
Camera) (ver Figura 2.3) ya que es el mas indicado para fotografiar planetas de-
bido a que su angulo de vision es estrecho y obtiene imagenes de mayor resolucion.
La resolucién de las mismas es de 0.046 ” /pixel. Dependiendo de la distancia a la
que se encuentre el objeto fotografiado tendremos una resolucién espacial u otra en
km/pixel. En esta tesis se han utilizado imédgenes con resoluciones que van desde
187 km/pixel en las imégenes utilizadas para la composicion de planisferios hasta
las de mayor resolucién con 150 km /pixel utilizadas en el estudio de la inestabilidad
de la NTB.
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WF2

PC

WF3 WF4

Figura 2.3: Esquema de la disposicién de los detectores de la WFPC2. PC se refiere a la camara

planetaria de mayor resolucion mientras que los otros tres detectores son los detectores de campo
ancho (WF).
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Advanced Camera for Surveys

Otro de los instrumentos a bordo del HST es la camara ACS. Esta camara suele
ser usada para tomar imagenes extremadamente detalladas del interior de las ga-
laxias. Sin embargo, no es la mas indicada para fotografiar planetas debido a su
estrecho campo de visién. Fue instalada en el ano 2002 y en el 2007 sufrié un corte
eléctrico que dejé fuera de servicio dos de sus tres camaras. Por ambas razones, exis-
ten muy pocas imagenes planetarias tomadas con esta camara en la base de datos
del HST. En este trabajo, las imagenes ACS (ver Tabla 2.1) han sido usadas sélo
como soporte en el estudio de las ondas polares ya que la falta de limbo o borde del
disco, como veremos mas adelante, imposibilita ademés la navegacion de las mismas.

Los filtros de esta cdmara tienen longitudes de onda muy similares a los de la
camara WFPC2. En la Tabla 2.2 se resumen los filtros utilizados en el trabajo.

2.1.2. Sonda Cassini

El 15 de Octubre de 1997 fue lanzada al espacio la misién espacial Cassini-
Huygens rumbo a Saturno, donde lleg6 el 1 de Julio de 2004. Al igual que Galileo,
constaba de dos elementos principales: el orbitador Cassini y la sonda Huygens
(ESA), que el 14 de Enero del 2005 se desprendié y aterrizé satisfactoriamente en
Titdn (la mayor de las al menos 60 lunas de Saturno). Ambos formaban la més
compleja nave interplanetaria construida hasta la fecha y la sonda Cassini se con-
vertio en aquel momento en el orbitador robotizado mas lejano enviado desde Tierra.
El orbitador permanece en Saturno a pesar de que la misién inicialmente planeada
para 4 anos se completé en Junio del 2008; debido al perfecto estado de la nave, se
planed una extensién de la mision llamada Cassini Equinox Mision que abarcard a
priori hasta Septiembre de 2010.

Cassini es la mision mas ambiciosa enviada al espacio, no solo por llegar tan lejos,
si no también por sus capacidades de medicion gracias a los potentes instrumentos de
los que esta dotada: 12 instrumentos que hacen posible realizar estudios cientificos
en 27 areas diferentes. Por un lado, los dispositivos épticos de deteccién remota son
un espectrémetro compuesto infrarrojo (Composite Infrared Spectrometer - CIRS),
una cdmara CCD (Imaging Science Subsystem - ISS), un espectrégrafo ultravioleta
(Ultraviolet Imaging Spectrograph - UVIS) y un espectrémetro de luz visible e in-
frarroja (Visible and Infrared Mapping Spectrometer - VIMS). El segundo bloque
lo forman los dispositivos empleados para el estudio de campos, particulas y ondas
y estd compuesto por: un espectrémetro de plasma (Cassini Plasma Spectrometer -
CAPS), un analizador de polvo césmico (Cosmic Dust Analyzer - CDA), un espec-
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Saturn Arrival

July 1, 2004 ,
g

Earth Orbit

Dwap Space
Maneuwver
December 1998

Launch
October 15, 1997

Figura 2.4: Tlustracién de la trayectoria de la nave espacial Cassini hasta su llegada a Saturno.
En ella se muestra el sobrevuelo de Jupiter de la nave durante el cual se tomaron las imagenes que
se utilizan en la presente Tesis. Fuente: NASA.

trémetro de masas (Ion and Neutral Mass Spectrometer - INMS), un magnetémetro
(Manetometer - MAG), un analizador de imégenes magnetosféricas (Magnetospheric
Imaging Instrument - MIMI) y un un experimento de ondas de radio y plasma (Ra-
dio and Plasma Wave Science - RPWS). Por tltimo, también incluye dispositivos de
deteccién remota de microondas: un radar y un sistema de emision de radio (Radio
Science Subsystem - RSS).

A fin de aprovechar el campo gravitatorio de Jupiter, sobrevolé dicho planeta
tomando imagenes extraordinarias del mismo. Este sobrevuelo (Jupiter Millenium
Flyby, Porco et al. (2003), ver Figura 2.4) tuvo lugar desde mediados de Noviembre
del 2000 hasta finales de Enero siendo el 30 de Diciembre el dia de maxima aproxi-
macién al planeta. Era la primera oportunidad para probar toda su potencia antes
de llegar a Saturno por lo que se obtuvieron mas de 26 000 imagenes del planeta
entre otros interesantes resultados.

Estas imagenes fueron tomadas por el Subsistema Cientifico de Imagenes ISS
(Porco et al. 2004). Este sistema incluye filtros espectrales y esta compuesto de dos
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Tabla 2.3: Filtros de la cdmara ISS de Cassini: Resumen de las caracteristicas principales de los
filtros de la cdmara ISS utilizados en esta tesis.

Filtro  Xeniral AX

UVl 258 nm 50 - 200 nm
BL1 451 nm 50 - 200 nm

CB2 750 nm < 20 nm
MT3 889 nm < 20 nm
CB3 938 nm < 20 nm

Nota: Acentrar s la longitud de onda central
vy A\ es el ancho de banda del filtro.

camaras: una de campo ancho (wide-range) llamada WAC que es un telescopio re-
fractor con una longitud focal de 2000 mm y un campo de visién de 3.5° y la otra de
campo estrecho (narrow-angle) NAC es un refractor de 200 mm de distancia focal
y 0.35° de campo. Mientras la NAC ofrece imagenes de alta resolucion del objeto
a fotografiar la WAC cubre un campo més amplio pero con una resolucién menor.
El tamano de las imagenes es de 1024x1024 pixeles. La resolucién de cada imagen
variard dependiendo de la distancia a la que se encuentra la nave del planeta, con
lo que alrededor del 30 de Diciembre tendremos las imégenes con mayor resolucion
donde el planeta no podra ser observado en su totalidad por estar tan cerca. To-
das las imagenes utilizadas en esta Tesis (ver Tabla 2.1) han sido obtenidas por la
camara de campo estrecho (NAC) y tienen resoluciones de entre 265 km/pixel las
imagenes usadas para componer planisferios y 125 km/pixel las imédgenes utilizadas
en el estudio de la onda circumpolar. Aunque la resolucién en km/pixel es la misma
en las regiones polares, hay que tener en cuenta que los meridianos convergen hacia
los polos y que por lo tanto la resolucién en ©/pixel no serd la misma (0.1°/pixel en el
ecuador y 0.2°/pixel alrededor de los 60°) lo que inducird mayores errores de medida.

Cada camara esta provista de un gran nimero de filtros espectrales que cubren
el rango desde los 200 nm hasta 1.1 pum dispuestos en dos ruedas disenadas para
tomar imagenes en diferentes longitudes de onda con agilidad. La NAC posee 12
filtros en cada una de las ruedas, la WAC en cambio esta equipada con 9 en cada
una. Los fitros que han sido utilizados en la Tesis estan resumidos en la Tabla 2.3.

2.1.3. International Outer Planet Watch

El International Outer Planet Watch (IOPW) es una organizacién voluntaria de
astronomos interesados en el estudio de los planetas gigantes del Sistema Solar, sus
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Figura 2.5: Perfil vertical de temperatura de Jupiter (Lindal et al. 1981) en el que se muestra la
posicién aproximada de las nubes y nieblas y la penetracion de los filtros a través de ellas. Cada
uno de los filtros utilizados en esta Tesis sondea por tanto un nivel atmosférico distinto.

atmosferas, satelites, anillos, magnetosfera, auroras, etc.

Desde el ano 2004, el nodo IOPW-Atmospheres estd a cargo del Grupo de Cien-
cias Planetarias de la EHU-UPV. Esta organizacion posee una base de datos llamada
PVOL (Morgado et al. 2005) que esté albergada en la web del mencionado grupo
(http://www.pvol.ehu.es/). Esta base de datos contiene mas de 6650 imagenes
de aficionados (de las cuales alrededor de 5000 son de Jupiter) tomadas desde te-
lescopios terrestres que han sido de gran ayuda en muchas ocasiones y en concreto

en esta Tesis han sido utilizadas (ver Tabla 2.1) en el estudio de la inestabilidad de
la NTB.

Cabe destacar que muchas de estas observaciones estan realizadas por astronomos
amateur y, lejos de ser anecddticas, constituyen un elemento fundamental para la
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Figura 2.6: Albedo geométrico o reflectividad de Jupiter (Karkoschka 1998) en el rango de interés.
Se muestran superpuestas las curvas de transferencia de los filtros mas utilizados en esta tesis, tanto
de HST WFPC2 (F255W, F435W, FQCH4N, F953N) como de Cassini ISS (UV1, BL1, MT3, CB3).

vigilancia continua de los planetas gigantes. La calidad del instrumental utilizado,
combinado con cielos excepcionales y la abnegada dedicacion de estos aficionados ha
propiciado que algunos de ellos colaboren frecuentemente con equipos profesionales
como el nuestro en algunas de las publicaciones cientificas més prestigiosas. Las mas
modernas técnicas de tratamiento digital, como el image stacking, hacen que sus
resultados superen muy habitualmente a los de muchos observatorios de principios
de los noventa. En resumen, el papel de redes como el IOPW es extraordinario para
cubrir una serie de aspectos (como la cobertura temporal continua) imposible de
lograr por otras vias. Ademas, al ser redes internacionales, es posible observar en las
mismas fechas regiones distintas del planeta.
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2.2. Navegacién y Tratamiento de Imagenes

Todas las observaciones descritas en el apartado anterior y resumidas en el
Apéndice A han de ser navegadas y tratadas antes de ser analizadas. Dependiendo
del uso que se les vaya a dar se les aplicara un tratamiento u otro. En las siguientes
secciones se describen los programas y métodos usados para estos propdsitos.

Todas las imagenes usadas en esta Tesis han sido calibradas al menos de forma
relativa. Esto significa que todas ellas son sometidas a un proceso previo de co-
rreccion de flat-field y dark, habitual en el uso cientifico de imégenes digitales. En
el caso de las imagenes HST, este proceso se efectiia durante el llamado pipe-line
antes de la distribuciéon de las imagenes. Para las imagenes Cassini-ISS, empleamos el
software CISSCAL (Porco et al. 2004) que esencialmente realiza los mismos procesos.

Cuando tomamos una imagen planetaria por primera vez, si lo que deseamos es
hacer un estudio dindamico sobre la atmosfera del planeta, lo primero que debemos
hacer es conocer la posicion de los detalles nubosos, lo que se conoce como nave-
gacion de la imagen. La navegacion consiste en asignar a cada pixel de la imagen
unas coordenadas de longitud y latitud.

Una vez las imagenes son navegadas y corregidas, estan ya listas para ser tratadas
y procesadas de modo que queden empleadas para el andlisis dinamico. Cada una
de las imagenes sera tratada de una manera diferente dependiendo del posterior uso
que se le quiera dar.

2.2.1. Software de navegacién y tratamiento: LATA y PLIA

El procedimiento exacto para la navegacion dependera de los datos que tengamos
de la imagen, pero el método general serd el mismo para todas ellas: obtener el pixel
central y el limbo de la imagen y a partir de ahi asignar los valores de longitud y
latitud a cada pixel. En nuestro caso particular explicaremos cémo se lleva a cabo
dicha navegacion utilizando un software de anélisis planetario adecuado a cada caso.

En el caso de las imdgenes de HST utilizamos el software LAIA (Laboratorio
de Anélisis de Imdgenes Astronémicas) desarrollado por J.A. Cano (GEA) y en el
caso de las imagenes de Cassini utilizaremos PLIA (Planetary Laboratory Image
Analysis) desarrollado por R. Hueso (Hueso et al. 2009) para la navegacién y el
tratamiento. PLIA se basa en el codigo VICAR para la transformacion de pixel a
coordenadas longitud-latitud (Barrey 1984). En la Figura 2.7 se muestra un esquema
de como se obtiene la matriz de transformacién de las coordenadas de la caAmara a
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Figura 2.7: Geometria de la transformacién entre el sistema de referencia de la cAmara (x,y, 2)
y el del planeta (z/,y’, 2') que podriamos transformar en (A, ¢, R(y)) que son la longitud, latitud
y radio del planeta a la latitud dada.

las del propio planeta. En la navegacion de cada imagen es necesario conocer algunos
datos de la misma: fecha, hora, distancia de la nave o telescopio al planeta, longitud
central de la imagen, etc. Todos estos datos, segin el caso, son o bien proporciona-
dos en la propia cabecera de la imagen, o bien calculados a partir de las efemérides
usando unos pocos datos bésicos (esencialmente, fecha, hora y lugar de observacién).

2.2.2. Procesado de imagenes y proyecciones geométricas

Una vez navegadas las imégenes procederemos a procesarlas y proyectarlas ade-
cuadamente para su posterior andlisis. Para esto utilizaremos el mismo software que
en la navegacién ademds de algin programa (escrito con IDL) desarrollado especial-
mente para esta Tesis.

Procesado: A la hora de medir la velocidad de los detalles atmosféricos nubosos
es imprescindible identificar y hacer un seguimiento de “trazadores” o detalles co-
munes en dos o mas imagenes, como explicaremos en el siguiente apartado. Por eso,
es preciso que las imégenes estén correctamente procesadas para que los trazadores
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Imagen Observada

Figura 2.8: Ejemplo de una imagen sin tratar en la izquierda y la misma tratada en la derecha
usando PLIA.

sean facilmente identificables. Para ello, las imédgenes seran contrastadas usando
una combinacién de filtros digitales de frecuencia espacial y mascara de enfoque
(“unsharp mask”) que tanto PLIA como LAIA incluyen (ver por ejemplo la des-
cripcién de Hueso et al. 2009). Este tipo de tratamiento lo aplicaremos siempre que
necesitemos hacer un seguimiento de detalles ya sea visual o con métodos de co-
rrelacién automatica.

Proyecciones polares: Dado que el sobrevuelo de Jupiter transcurrié por una
orbita casi ecuatorial las imégenes de Cassini fueron tomadas desde 3.8° sobre el
plano ecuatorial del planeta (Porco et al. 2003). Similarmente, las imégenes de
Hubble estan tomadas desde la orbita terrestre y el angulo de vision que tenemos del
planeta es practicamente ecuatorial. Por lo tanto, esta perspectiva no es la 6ptima
para el estudio de las regiones polares (ver Figura 2.1). Para mejorar la visualizacién,
las imagenes han sido proyectadas polarmente, con lo que obtenemos una imagen
con coordenadas polares (ver Figura 2.9), lo que facilitarda tanto el segimiento de
detalles en las regiones polares del planeta como el estudio de la morfologia y ca-
racteristicas de las ondas circumpolares. El oscurecimiento hacia el limbo de estas
proyecciones se corrige mediante la ley de Lambert?, correcién que estd incorporada
en el software utilizado.

Proyecciones cilindricas y planisferios: En el estudio global de la distribu-
ciéon de brillo y turbulencia necesitaremos componer planisferios completos y de
brillo uniforme. Para ello seguiremos los siguientes pasos también resumidos en la
Figura 2.10:

2La ley de Lambert es un caso particular de la correccién de Minnaert (que se describe en los
siguientes parrafos) en el que el coeficiente de oscurecimiento hacia el limbo, p, es igual a uno.
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Imagen observada y navegada Proyeccién Polar Sur

Figura 2.9: Ejemplo de una proyeccién polar realizada por PLIA. La imdgen original (a la
izquierda) es una imagen en el filiro MT3 de Cassini-ISS. En la derecha se muestra la proyeccién
polar Sur de dicha imagen.

1. Se seleccionan imagenes que contengan el disco completo de Jupiter para que
la cobertura latitudinal sea la maxima obtenible. Tipicamente, se requieren
seis imagenes para cubrir todas las longitudes, es decir un planisferio de 360°,
de modo que los meridianos centrales de las imagenes seleccionadas han de
estar separados unos 60° y debe haber una hora y media aproximadamente de
separaciéon entre imagenes adyacentes. Despreciaremos la evolucion temporal
de los detalles nubosos dado que en el tiempo que transcurre entre imagen e
imagen no es suficiente normalmente para que estos sean cambios apreciables.
La cobertura latitudinal dependera del angulo de visualizacién de la imagen.
En el caso de las imagenes de Hubble la latitud planetocéntrica sub-solar es
de -2.6° y de 3.7° para las de Cassini (ver Figura 2.1).

2. Utilizando el sofware previamente descrito para cada uno de los conjuntos de
imdgenes se hacen las proyecciénes cilindricas de las mismas (Figura 2.10).
Estas proyecciones estardan sobre-muestreadas a 0.1°/pixel sea cual sea su re-
solucion inicial para tener homogeneidad en los mapas.

3. Para corregir el oscurecimiento hacia el limbo de cada uno de los planisferios
individuales aplicaremos una correccién de Minnaert que consiste en aplicar a
las imagenes una ley empirica (Minnaert 1941) que relaciona la reflectividad
con los angulos de observacion e iluminacion:

(I/F> _ (I/F>O P b (2.1)

donde (I/Fy) es el brillo o reflectividad del planisferio corregido, (I/F) es la
reflectividad observada, p es el coeficiente de oscurecimiento hacia el limbo y
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1. Seleccion de iméagenes sucesivas:

2. Proyecciones cilindricas individuales:

3. Correccién del oscurecimiento hacia el limbo:

4. Composicion de planisferios:

Latitude

210 180 150
Longitude (SllI)

Figura 2.10: Esquema de los pasos a seguir para componer un planisferio completo uniforme.
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Figura 2.11: En esta figura se muestra la geometria de visualizacién e iluminacién de un planeta.
Se muestran los dangulos de visualizacién 6 (p = cosf) e iluminacién 6y (o = cosby) con respecto
a la vertical local. Los puntos P y P’ son los los puntos sub-observador y sub-Sol respectivamente;
se sitian en la interseccién entre la linea que une el sol o el observador y el centro del planeta con
su superficie. El dngulo de fase a se define como la distancia angular entre el meridiano sub-solar
y el meridiano sub-observador.

1y o son los cosenos de los angulos de visualizacion e iluminacion que se
muestran en la Figura 2.11 y definidos por Horak (1950) como:

p = sin B - sin ¢ + cos B cos ¢ cos(AL) (2.2)

o = sin B’ - sin ¢ + cos B’ cos p cos(AL — ) (2.3)

B es la latitud planetocéntrica sub-observador, B’ es la latitud planetocéntri-
ca sub-solar, a es el angulo de fase, ¢ es la latitud planetocéntrica y AL la
longitud desde el meridiano central.

Para calcular el coeficiente de oscurecimiento hacia el limbo p a una latitud
dada en un planisferio, se expresa la ley de Minnaert como una expresién
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logaritmica:

o (£)] =+ (£) ] ”

Haciendo un ajuste lineal de In(ul/F) frente a In(upug) obtenemos un valor
de p para cada latitud mediante una regresion lineal por minimos cuadrados.
De este modo obtenemos una p(y) por planisferio para corregirlo del oscureci-
miento rapidamente utilizando una rutina desarrollada para dicho propdsito.
El valor de la ordenada en el origen esta relacionado con (I/F'), o reflectividad
corregida de efectos geométricos.

4. Finalmente, con intencién de obtener planisferios uniformes, tendremos que
prestar atencion a la region de solapamiento entre imagenes, esto es, la region
que comparten dos imagenes adyacentes. Se le asignard un peso especifico a
cada pixel dependiendo de la distancia al limite de la regién de solapamiento.
Por lo tanto, para estimar el valor de los pixeles de solapamiento usaremos la
siguiente expresion:

Ry (ig — i) + Ry’ (i — 1)

g — 11

R¥ =

(2.5)

donde R;, Ry y R son el brillo de la imagen de la derecha, de la izquierda y
la resultante respectivamente (Figura 2.10). Los indices i y j corresponden a
los pixeles horizontales y verticales respectivamente, mientras que 7; e iy son
la posicion derecha e izquierda de los limites de la regién de solapamiento. De
este modo obtenemos una transicion suave entre los planisferios individuales
como vemos en el ultimo panel de la Figura 2.10.

2.3. Analisis de las imagenes
Una vez tenemos las imagenes preparadas, procedemos al analisis de las mismas.

En este apartado se van a describir los dos métodos de analisis principales que se
han usado en la Tesis para diferentes fines.

2.3.1. Medida de vientos

Cuando estudiamos la dinamica del movimiento de detalles de la atmosfera, por
lo general se calcula lo que llamamos velocidad de deriva respecto a alguno de los
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sistemas de rotacién definidos en el Capitulo 1. En nuestro caso particular utilizare-
mos el Sistema III, sistema que rota a la misma velocidad a la que lo hace el nticleo
del planeta.

Para el calculo de velocidades utilizaremos las imagenes procesadas con el méto-
do previamente descrito. Esto hara que los detalles nubosos que serviran de trazador
sean mas faciles de identificar. Hay dos maneras de proceder dependiendo de la can-
tidad de imagenes que tengamos. El primero consiste en tomar un par de imagenes
separadas por unas 10 h (periodo de rotacién del planeta) o miltiplos de 10 (cuanto
mayor sea el lapso de tiempo menor sera el error cometido en la medida de la ve-
locidad y, por contra, més susceptible de error la identificacién del detalle) de modo
que en ambas imagenes estaremos viendo la misma regién del planeta con 10 h de
diferencia. Los tiempos de vida de la mayoria de formaciones nubosas de Jupiter son
en general mayores que dicho intervalo, de modo que podremos identificar detalles
comunes para ambas imégenes. Mediremos las coordenadas (longitud y latitud) de
cada uno de ellos. De este modo podremos conocer la velocidad de deriva de cada
uno de esos detalles, es decir, el desplazamiento en longitud que ha sufrido en ese
intervalo de tiempo. Utilizando la ecuacién 2.6 podamos rapidamente calcular las
velocidades zonales, u. De manera andloga, se puede calcular la velocidad meridio-
nal, v, con la ecuaciéon 2.7. Esta suele ser muy pequena en promedio frente a la
componente zonal ya que la zonalidad de los planetas gigantes es muy fuerte.

7 AN
u=— 1800R(0)COS<0)E (2.6)
T Ad
V=150 ( )E (2.7)

donde A\ es la variacién en longitud, Af la variacién en latitud, At el tiempo
transcurrido y R(#) el radio planetario a la latitud 6 que se define como:
B R. - R,

V/R2sin? + R2cos?0

R(6) (2.8)

La segunda manera de proceder se basa en tomar mas de dos imagenes y seguir
los mismos detalles en todas ellas. Estos pueden ser medidos en varias imagenes
separadas por mas de diez horas en el mejor de los casos o en imagenes separadas
por menos tiempo en las que la misma regién del planeta sea visible. De este modo
podremos hacer una grafica de la longitud frente al tiempo y mediante una regre-
sion lineal obtener la velocidad zonal de cada uno de los detalles seguidos. Ambos
métodos de seguimiento de detalles nubosos manuales se conocen como “cloud
tracking” .
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La precision de estas medidas depende tanto de la resolucién como del tiempo
entre imagen e imagen ya que u o< AXN/At y v o< Af/At; por lo tanto, el error (du)
que cometamos dependera de la precision a la hora de tomar el valor de la longitud
en el caso de la velocidad zonal y de At, el tiempo entre las imagenes.

_0A
At

Si la resolucién de una imagen es de 120 km/pixel (0.2°/pixel a unos 60° de
latitud) y en el apuntado cometemos un error de unos 2 pixeles; A = 240 km,
teniendo en cuenta que la separacion tipica entre imagenes es de 10 horas ~ 36000
s, el error cometido corresponderda a unos 7 m/s. Sin embargo, podemos reducir
este error estadisticamente si aplicamos el segundo método de medida y somos ca-
paces de identificar el mismo detalle en una sucesion de imdgenes y no sélo en un par.

ou (2.9)

No podemos olvidar que cuando construimos un perfil de vientos, hay otro factor
que debe ser tenido en cuenta: el bineado o promediado en cajas de los datos. A la
hora de medir velocidades, obtendremos varios valores para una misma latitud vy,
por lo tanto, promediaremos usando cajas de 0.5° 6 1° de latitud dependiendo de
la cantidad de medidas que tengamos para cada caso. Esto hara que tengamos otro
tipo de error que viene dado por la desviacion estandar de los datos. Considerando
todo esto, siempre tomaremos como error caracteristico el mas alto de los dos.

2.3.2. Distribucion espectral del brillo

Para conocer la distribucién espectral de brillo utilizaremos la transformada rapi-
da de Fourier o FFT (Fast Fourier Transform). Esta herramienta matemética nos
dird no sélo como contribuye cada nimero de onda a la reflectividad observada sino
que también nos ayudard a determinar la frecuencia caracteristica de las estructuras
especialmente periddicas existentes en la atmosfera de Jupiter.

En este método utilizaremos los planisferios completos previamente compuestos
para este proposito. Se realizaréan cortes zonales de brillo (cortes fotométricos) para
cada 0.1° de latitud. A cada uno de estos cortes se le aplicara la transformada de
Fourier, que transformara la senal de entrada del dominio espacial al dominio de
numeros de onda. Para determinar las escalas espaciales de variabilidad de brillo,
en lugar de la frecuencia o longitud de onda, utilizaremos el nimero de onda adi-
mensional que se define como:

27 R(0) cos(0)
=0

donde R(#) es el radio planetario dado por la ecuacién 2.8, 6 la latitud planetocéntri-
ca y L la longitud de onda espacial, por lo tanto k£ representa el niimero de ciclos

k (2.10)
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que entran un circulo de longitud. La transformada de Fourier es generalmente un
nimero complejo, pero en esta Tesis nos centraremos en el estudio de su amplitud
que se obtiene de multiplicar la FFT por su complejo conjugado, como suele ser lo
habitual en este tipo de estudios (Brigham 1988).

Sin embargo, cuando los planisferios no son completos, se requiere un especial
cuidado a la hora de analizar los datos. Dado que los planisferios parciales tendran
diferente cobertura longitudinal, lo que haremos serd reescalar la tranformada,
esto es, los nimeros de onda obtenidos en el caso de planisferios parciales seran
convertidos a niimeros de onda planetarios.

Como deciamos, la FFT va a tener dos finalidades, por un lado determinar la fre-
cuencia caracteristica de las estructuras periddicas para lo que usaremos un andlisis
de periodogramas y por otro, estudiar la contribuciéon de cada nimero de onda al
campo de brillo observado mediante un andlisis de espectros de potencia (ver Figura
2.12).

Periodogramas

Cuando la transformada de Fourier la representamos en una escala lineal con una
normalizacién conocida como normalizacién de Lomb-Scargle (Lomb 1976; Scargle
1982) se le suele dar el nombre de periodograma (ver panel inferior izquierdo de
la Figura 2.12). Los periodogramas son idéneos para la busqueda de frecuencias o
nimeros de onda caracteristicos de las estructuras de brillo regularmente espaciadas
y por lo tanto para la bisqueda de fenémenos ondulatorios. En este tipo de estudio,
este modo de representacion es mas conveniente que el logaritmico dado que la nor-
malizacion hace que los picos se muestren mas contrastados.

Ademas, este método, posibilita la estimacion de la significancia estadistica de
cada pico. El valor de la potencia puede relacionarse con una significancia estadistica
por medio de simulaciones de ruido blanco lo que da la probabilidad de que un pico
sea producido aleatoriamente (ver por ejemplo Fletcher et al. 2008). Esto se conoce
como probabilidad de falsa alarma (fap). Cuando el fap es igual a 0.1 significa que
hay una probabilidad de un 90 % de que los picos con potencia superior a la que
corresponde dicho fap sean verdaderos.

Espectros de Potencia

En cambio, para el andlisis de espectros de potencia representaremos la FFT
en una escala logaritmica (ver panel inferior derecho de la Figura 2.12) de modo
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Figura 2.12: Ejemplo de las dos utilidades del an4lisis espectral usando un corte de brillo longi-
tudinal centrado en 6.7°N, donde se situan los Hot Spots, que se muestra en el panel superior de
la figura. En la parte inferior, el panel de la izquierda muestra el periodograma correspondiente a
dicho corte, las lineas horizontales muestran la fap de los niveles de potencia en los que se sitiuan:
la linea rayada corresponde a un nivel con una fap de 0.5, la linea punteada una fap de 0.1 y la
linea punto-raya 0.0001. El panel de la derecha muestra un espectro de potencia del brillo con la
regresién lineal correspondiente que nos da el valor de la pendiente n.

que lo que observaremos en este caso sera como contribuye cada nimero de onda
a la intensidad o brillo observado y nos dara informacion sobre como dicho brillo
estd distribuido entre las escalas espaciales. Esto se puede aproximar mediante una
ley de potencias tal que

P(k) = Pk (2.11)

donde n es la pendiente del espectro de potencia.
Sin embargo, este método posee una serie de limitaciones que deberemos tener
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en cuenta a la hora de analizar los espectros de potencia.

= El primer inconveniente es la digitalizacion de la senal que limita el rango
dinamico de la imagen a un nuimero finito de niveles, lo cual hara que su es-
pectro de potencia se encuentre influenciado por la cuantificacién de la senal
(Peralta et al. 2007). Nuestros planisferios tienen un rango dindmico de entre
8 v 12 bits. Este rango dindmico no es s6lo debido a la capacidad de la cAmara
con la que ha sido tomada la imagen sino que también se debe a la subex-
posicién de cada imagen. Comprobando con una senal sinusoidal de diferentes
pendientes del espectro de potencia (entre -1 y -5) y diferentes resoluciones es-
paciales, hallamos que la digitalizacion impone un limite superior de k; = 150
en el peor de los casos en el que nosotros nos situaremos (una pendiente de
-3.5 y una resolucién espacial de 0,5° /pixel).

= Otro problema es el efecto de aliasing® que se debe al hecho de que la resolucién
espacial de las imdgenes sea finita (Peralta et al. 2007). Debido a este efecto
k estard limitado por la frecuencia de Nyquist que puede ser estimada con:

~360° - cosp

by = —F 0 (2.12)

donde E es la resolucién de las imagenes y F' es un factor que da cuenta del
detalle mas pequeno detectable, idealmente, F' = 1 pixel. En nuestro caso el
valor de kpy sera de 400.

Por lo tanto, la digitalizacion sera la que nos limite el maximo nimero de onda
hasta el que podemos explorar los espectros de potencia. Hemos detectado que este
limite impuesto por la digitalizacién varia dependiendo de la longitud de onda de
las observaciones; por lo tanto, este k; = 150 esta calculado para el peor de los casos.

3El efecto de aliasing se da cuando sefiales continuas son muestreadas digitalmente haciendo
que a cierto nivel éstas se vuelvan indistiguibles entre si, este nivel estd definido por el niimero de
Nyquist.
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Capitulo 3

Observacion de Ondas
Atmosféricas en Jupiter

3.1. Introducciéon

Las ondas atmosféricas son un importante fenémeno dinamico presente en to-
das las atmésferas planetarias estudiadas hasta el momento. La generacién de las
ondas es debida a los diferentes tipos de inestabilidades que sufren las parcelas de
aire inmersas en una atmésfera y a la existencia de una fuerza restauradora que da
lugar a oscilaciones. Tanto la existencia como la caracterizacion de las ondas nos da
informacion sobre las propiedades del medio en el que se desarrollan y propagan.
Ademsds, cambian la estructura atmosférica, intervienen en el movimiento del flujo y
transportan energia. Las ondas se caracterizan por su amplitud, frecuencia, veloci-
dad de fase, de grupo, etcétera. Por lo tanto, dependiendo de estas caracteristicas y
de los mecanismos de excitacién y propagacién de las mismas, seran clasificadas en
diferentes tipos, de las que detacamos las principales:

= Ondas acisticas: La perturbacién del campo de presion de un gas produce un
movimiento oscilante compuesto por una compresion adiabatica y una expan-
sion del medio que se propaga longitudinalmente a través de dicho gas.

s Ondas de gravedad: Si una parcela es desplazada verticalmente en una atmosfe-
ra establemente estratificada, debido a la fuerza de flotabilidad y a la propia
gravedad surgira una oscilacion vertical conocida como onda de gravedad. Exis-
ten dos tipos principales:

e Ondas topogrdficas: Tienen lugar cuando la parcela de aire es desplazada
verticalmente por el efecto de un obstaculo de caracter topografico, como
puede ser una montana.
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e Ondas de inertio-gravedad: Son aquellas ondas de gravedad que debido
a su baja frecuencia estan influidas por la velocidad angular del planeta,
lo que hace que el termino de Coriolis deba ser tenido en cuenta en la
ecuacion del movimiento zonal.

» Ondas de Kelvin-Helmholtz: Surgen de la cizalla (vertical u horizontal) entre
dos flujos que pueden tener diferente densidad. Son ondas bastante inestables,
de modo que se rompen rapidamente dando lugar a un régimen turbulento.

s Ondas de Rossby: Son ondas que se propagan hacia el Oeste y que tienen lugar
cuando una parcela de aire es desplazada latitudinalmente y, debido a que la
fuerza de Coriolis actiia como fuerza restauradora, es devuelta a la latitud
inicial surgiendo una oscilaciéon entorno a su posicién original. Estas ondas
seran analizadas en detalle en el siguiente capitulo.

Las oscilaciones y ondas atmosféricas pueden manifestarse de diferentes formas,
bien como una variacion local en el brillo o albedo de un planeta o bien como una
desviacién de la temperatura o incluso de la velocidad media del viento o del campo
de presién. Por lo tanto, a la hora de detectar ondas en las atmédsferas planetarias
debemos estudiar el campo de nubes, el de temperatura, velocidad o presion.

En en Apartado 1.2.2 hemos presentado algunos de los numerosso ejemplos de
ondas atmosféricas detectadas em Jupiter. Es este capitulo prestaremos una especial
atencién a las regiones polares y sus sistemas de ondas. Las primeras imagenes de
los polos tomadas en la banda de absorcién del metano en 890 nm ya mostraban
una capa de densas nieblas cubriendo los polos. Estas aparecian brillantes a esa lon-
gitud de onda, siendo las del Sur més brillantes que las del Norte (West 1979). Esta
asimetria también aparecia en las imagenes ultravioleta, donde se observd una capa
cubriendo los polos que se extendia hasta latitudes mas ecuatoriales, especialmente
en el hemisferio Norte (Wagener and Caldwell 1988). Sin embargo, en las imagenes
tomadas con filtros en longitudes de onda infrarroja (que son los més penetrantes),
estas regiones aparecian y siguen apareciendo homogéneamente repletas de pequenos
vortices y regiones turbulentas ciclonicas al igual que el resto del planeta.

Las regiones polares de Jupiter sélo fueron parcialmente observadas por las
misiones Voyager con lo que los perfiles de vientos zonales derivados de las mis-
mas unicamente pudieron ser precisados hasta los +60° de latitud (Ingersoll et al.
1979, 1981; Limaye et al. 1982; Limaye 1986, 1989; Magalhaes et al. 1990). M4s
tarde, Garcia-Melendo and Sanchez-Lavega (2001) extendieron dicho perfil hasta
los 68° Sur y 77° Norte usando imagenes del telescopio espacial Hubble entre 1995
y 2000 para estudiar los cambios temporales del perfil de vientos. Finalmente, u-
sando imagenes de Cassini este perfil fue extendido casi hasta ~ 75° Norte-Sur por
Vasavada and Showman (2005).
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Las primeras evidencias de la existencia de un sistema de ondas circumpolares
en Jupiter la encontraron Sénchez-Lavega et al. (1998), quienes presentaron las
primeras pruebas de la existencia de una onda de gran escala (escala planetaria)
rodeando las regiones polares en el filtro de absorcién del metano. Midiendo las
caracteristicas basicas de la misma, propusieron que podria tratarse de una onda
de Rossby. Un posterior estudio de las regiones polares del planeta desarrollado por
Vincent et al. (2000) usando imégenes ultravioleta de 1994-1997, confirmé la exis-
tencia de un fénomeno ondulatorio que confinaba las nieblas en la regién polar en
una latitud algo méas baja.

La cadmara ISS de Cassini obtuvo una gran cantidad de imagenes de alta re-
soluciéon entre finales del 2000 y pricipios del 2001 durante su sobrevuelo de Jupiter
(Apartado 2.1, Porco et al. (2003); Vasavada and Showman (2005)). La gran canti-
dad de filtros de Cassini (Porco et al. 2004) permiten estudiar los diferentes niveles
de altura (o presion) de la atmésfera de modo que es posible realizar una completa
caracterizacion de la atmdsfera y, en este caso concreto, de los polos de Jupiter uti-
lizando las imagenes recogidas en el Apéndice A.

El primer objetivo de este capitulo es caracterizar detalladamente las ondas cir-
cumpolares, para lo cual, ademas de su morfologia y caracteristicas propias de las
ondas, estudiaremos la estructura vertical de las nieblas altas y nubes de las re-
giones polares de modo que podremos medir los vientos zonales a diferentes niveles
de presiéon. Durante el estudio observamos que la estructura general y la velocidad de
deriva de las ondas circumpolares eran suficientemente diferentes de las observadas
por Sénchez-Lavega et al. (1998) como para motivar la realizacién de un andlisis
adicional sobre su evolucién temporal. Para cubrir temporalmente el fenémeno uti-
lizamos imagenes del archivo del HST desde 1993 hasta 2006, recogidas también en
el Apéndice A. El segundo objetivo es realizar una bisqueda global a nivel plane-
tario de ondas o fenémenos periddicos en Jupiter para lo cual haremos uso de la
técnica de andlisis de periodogramas descrita en el Apartado 2.3.2 del capitulo ante-
rior, construyendo mapas de periodogramas del brillo de imagenes tanto HST como
Cassini donde buscaremos nimeros de onda caracteristicos y las latitudes en las que
se hallan la mayor parte de dichos fénomenos. De este modo podremos comparar los
patrones de brillo en dos épocas diferentes y podremos buscar cambios temporales
y la evolucion temporal de los patrones observados.

3.2. Ondas Circumpolares

Los polos de Jupiter estan cubiertos por unas nieblas altas confinadas en las
regiones polares por algin tipo de fenémeno ondulatorio. Decimos que son nieblas
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altas ya que las observamos en los filtros menos penetrantes (banda intensa de ab-
sorcién del metano y en el ultravioleta) pero no las vemos en filtros més penetrantes
como los infrarojos. Por lo tanto, para el estudio de las caracteristicas principales
de las ondas utilizaremos imégenes tomadas con los filtros UV1 y MT3 de Cassini
y sus homélogos F255W y FQCH4N de HST. Las velocidades de las nubes seran
medidas en tres diferentes niveles usando imagenes de Cassini: usaremos filtros CB2
para velocidades en el nivel de las nubes visibles, UV1 para las velocidades de las
nieblas més altas y MT3 o FQCH4N (de HST) para la velocidad de fase de la onda.
Sin embargo, para determinar los niveles verticales de las nubes sélo utilizaremos
imdgenes de Cassini calibradas con CISSCAL (Porco et al. 2004) utilizando los fil-
tros ya mencionados ademas de BL1, CB1, CB3, MT1 y MT2.

3.2.1. Estructura vertical nubosa en las regiones polares

Como ya hemos comentado en la introduccion, la estructura vertical de la atmosfe-
ra de Jupiter en general esta definida por varias capas de nubes (ver Figura 1.3) y
una capa de nieblas altas entre la alta troposfera (200 — 500 mbar) y la estratosfera
(<100 mbar). Para determinar con mayor precisién la estructura vertical en las re-
giones polares es necesario realizar un anélisis fotométrico de multiples longitudes de
onda y planificar un modelo de transporte radiativo que reproduzca la reflectividad
observada en imégenes calibradas de Cassini.

Este andlisis es muy similar al realizado en Sanchez-Lavega et al. (2006, 2007).
El codigo de transporte radiativo que se usa para la modelizacién se describe en
Acarreta and Sanchez-Lavega (1999) y Pérez-Hoyos et al. (2005). Basandonos en
modelos previos presentados por West et al. (2004) se busca la distribucién vertical
de nubes y aerosoles que mejor reproduce la reflectividad observada en las latitudes
de interes en todos los filtros simultaneamente. El resultado se presenta en la Figura
3.1 donde se esquematizan las diferentes capas de nubes que reproducen las obser-
vaciones.

Para determinar la profundidad a la que se estd observando en cada filtro usa-
mos una aproximacién de difusién tnica' y asumimos que este nivel estd donde
la profundidad éptica es del valor uno. La funcién de contribucién se define como
W(r) = 7e” " con maximo en 7 = 1, con contribuciones significativas de 7 = 0.5 a 7
= 2.0. Esto nos da una estimacion de los niveles de los que proviene la mayor parte
de la radiaciéon reflejada. Los niveles resultantes de los tres filtros que utilizaremos
en el estudio de las ondas: UV1, MT3 y CB3 se muestran en la Tabla 3.1. Las ob-

La aproximacién de difusién tnica (single scattering) supone que los fotones son difundidos
una sola vez penetrando después hacia en interior del planeta o bien siendo reflejados hacia el
exterior.
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Tabla 3.1: Niveles de sondeo de los filtros seleccionados.
Par=1 PQ@r=1 PQ@r=1
Latitud UV1 MT3 CB3
(mbar) (mbar) (mbar)

70° N 137 012 800
60° N 143 511 800
50° N 164 510 800
50° S 158 393 750
60° S 95 392 750
70°S 186 361 750

servaciones del filtro ultravioleta estan muy probablemente restringidas a los niveles
superiores, por encima de 100 — 200 mbar, mientras que el MT3 es también sensible
a los niveles altos de la niebla troposférica. Los valores resultantes en el caso del
CB3 dependen fuertemente del espesor éptico que asumimos para la niebla inferior.
Esta es sensible al nivel inferior de la niebla pero un espesor 6ptico ligeramente
menor que la unidad permite alcanzar la nube inferior. Por esta razén, tomamos un
valor intermedio para el nivel de sondeo. En la Figura 3.1 esta resumida toda esta
informacion junto con la extension vertical de las capas de nieblas.

En resumen, en la imagenes ultravioleta observamos estructuras situadas alrede-
dor de los 150450 mbar mientras que en las imagenes del filtro de absorcién intensa
del metano vemos detalles que se encuentran a unos 450+50 mbar y las estructuras
alrededor de los 780+30 mbar son observados en las imagenes del infrarojo cercano.

3.2.2. Perfiles zonales de vientos en las regiones polares

Los vientos de las regiones polares de Jupiter son de menor intensidad que los de
las zonas ecuatoriales y templadas como se observa por ejemplo en el perfil obtenido
por Vasavada and Showman (2005). Utilizando ese perfil medido por correlacién
como guia, nosotros intentaremos minimizar su error en las regiones polares, para
obtener un perfil mas preciso y medido manualmente.

Un total de 641 detalles han sido seguidos en las imagenes de Cassini-ISS, de los
cuales 566 han sido observados en imagenes CB2, 53 en UV1 y 22 en MT3. Para
hacer esta identificacién de detalles y debido al angulo de visualizacién ecuatorial de
las imagenes de Cassini, todas han sido proyectadas polarmente como explicibamos
en el Apartado 2.2.1. En la Figura 3.2 mostramos los perfiles de ambas regiones po-
lares en el nivel de las nubes superiores. Para obtener dichos perfiles se ha realizado
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Figura 3.1: Esquema de la estructura vertical de las nubes en las regiones polares, Norte y Sur.
Se muestra mediante un punto el nivel al cual el espesor éptico total (gas mds aerosoles) es igual
a uno.

un bineado o promedio de los datos en cajas de 0.5° excepto para algunas latitudes
en las que los datos eran escasos y las cajas utilizadas han sido de 1°. Cada uno
de los promedios tiene una desviacién estandar de entre 5 y 20 m/s, que es similar
a los errores relacionados con cada una de las medidas individuales. Considerando
que los detalles tipicos tienen una extension de unos 500 km y que el intervalo de
tiempo entre imagenes suele estar alrededor de las 10 horas, el error individual de
cada detalle es de unos 15 m/s. Unos pocos detalles fueron seguidos mds cerca de
los polos (hasta unos 80°) pero las medidas de longitud resultaban muy imprecisas
dada la convergencia de los meridianos. Esto induce errores que pueden llegar a al-
canzar los 20 m/s a 80° de latitud, que tomamos como punto final del perfil. Como
se observa en la Figura 3.2, ambos perfiles, Norte y Sur, son bastante simétricos,
tanto en la posicién de los picos de los jets como en magnitud.

Nuestros resultados para el perfil del infrarojo cercano entran dentro de las barras
de error de los de Porco et al. (2003), como vemos en la Figura 3.2. Las diferencias
mas sustanciales las hallamos en los picos de los jets donde nosotros encontramos
vientos méas intensos en los jets de 55° y 68° de latitud en ambos polos. Dado que
hemos seleccionado las imagenes mas apropiadas para cubrir las regiones polares
y que Porco et al. (2003) realizaron un estudio global del perfil zonal del planeta,
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Figura 3.2: Perfil de vientos zonales de las regiones polares del planeta donde se comparan el
perfil obtenido por Porco et al. (2003) (linea a trazos) y el obtenido en este trabajo por seguimiento
de detalles manual (linea continua).
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Capitulo 3. Observacién de Ondas Atmosféricas en Jupiter

la causa de esta pequena diferencia podria ser una estrategia diferente en seleccion
de las imégenes. Pero, ademas, también existe otra diferencia relacionada con la
obtencién de ambos perfiles. Mientras que Porco et al. (2003) utiliz6 un método de
correlacion automatica, nosotros hemos medido todas las velocidades por seguimien-
to visual de detalles. Los métodos de correlaciéon automaética son mas rapidos pero
tienden a suavizar los picos de los jets estrechos como es el caso de los jets de las
areas polares. En todo caso, los dos perfiles concurren dentro de las barras de error.

Haciendo esto mismo con las imagenes en longitudes de onda ultravioleta y de
la banda del metano obtenemos unas velocidades bien diferentes. Li et al. (2006b)
obtuvieron un perfil de vientos con imégenes de ultravioleta donde vemos detalles
de las nieblas mas altas y lo compararon con el perfil del infrarojo cercano (nivel
de las nubes altas) de modo que observaron cémo el perfil de vientos zonales me-
dido desde el ecuador hasta unos 60° de latitud Norte-Sur decrecia con la altura.
Nosotros hemos hecho esto mismo pero a partir de +£50° con lo que ambos resulta-
dos tinicamente se solapan en un pequeno rango de latitudes en el que coinciden,
y ademds, nuestro resultado (Figura 3.3) concuerda con el comportamiento que Li
et al. (2006b) defienden sobre la cizalla vertical y extendemos dicho comportamiento
hasta los polos. Al parecer, este comportamiento es incluso mas acentuado en los
polos de manera que si nos fijamos en la Figura 3.3 el perfil se suaviza de tal manera
que el sistema de jets desaparece.

3.2.3. Estructura horizontal de las ondas circumpolares

Observaciones de Cassini

Las imagenes tomadas con los filtros UV1 y MT3 muestran una morfologia
nubosa de las regiones polares muy diferente a la que estamos acostumbrados en
Jupiter con filtros del continuo o del infrarrojo cercano (ver Figura 3.4). Los filtros
ultravioleta y metano muestran el casquete polar como una region de brillo casi
uniforme confinada en su parte ecuatorial por un patrén ondulante. Este patron
constituye un sistema de ondas circumpolares observadas previamente en imagenes
de 1979 tomadas por las misiones Voyager, telescopios terrestres y el telescopio es-
pacial Hubble (Sénchez-Lavega et al. 1998; Vincent et al. 2000). En el utravioleta,
la region polar es oscura debido a la absorciéon de las particulas de la niebla del
ultravioleta-azul, mientras que en las imégenes del filtro de la banda de metano es
brillante, lo que significa que estas particulas se encuentran altas en la atmésfera y
sufren una menor absorcién de metano, siendo maés eficientes reflectando fotones que
los alrededores. Por otro lado, el hecho de que estas ondas hayan sido observadas
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Figura 3.3: En esta figura se puede apreciar la cizalla vertical del viento. La linea gris muestra el
perfil de viento a la altura de las nubes altas mientras que los puntos son las medidas de velocidad
a la altura de las nieblas visibles en el ultravioleta y los anillos la velocidad de los pocos trazadores
observables en el filtro de absorciéon del metano. También se muestra con lineas discontinuas la
latitud a la que se encuentra cada una de las ondas polares que se describen en el texto.
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Capitulo 3. Observaciéon de Ondas Atmosféricas en Jupiter

Figura 3.4: Morfologfa de las regiones polares de Jupiter en diferentes longitudes de onda uti-
lizando imagenes de Cassini-ISS, desde el ultravioleta hasta el infrarojo cercano. Estas proyecciones
polares desde el polo hasta 45° se componen utilizando 6 imagenes individuales y sucesivas. Las
proyecciones de las fila superior corresponden al hemisferio Norte mientras que en las de la fila
inferior observamos el hemisferio Sur.

durante anos sucesivos sugiere que se trata de un fenémeno dinamico permanente en
los polos jovianos, aunque como describiremos algunas de sus propiedades cambien
con el tiempo.

La ubicacion latitudinal de las ondas depende de la longitud de onda en la que
estemos observando. Las ondas en la banda del metano son las mas contrastadas,
especialmente la del polo Sur que constituye el limite de la niebla circumpolar a
67°S de latitud planetogréfica. Las imdgenes de alta resolucion de Cassini (Figura
3.5) muestran que el limite externo de las brillantes dreas polares encerradas por
la onda no estd igualmente contrastado a lo largo de toda la periferia, hay parches
de material ondulante menos contrastados (ver Figuras 3.4 y 3.5). Sin embargo,
no existe ninguna correlaciéon a priori entre la onda observada en el metano y los
patrones turbulentos visibles en el infrarojo. El mayor contraste esta ubicado en el
limite interno del “sombrero” polar a 67°S, lo que llamaremos “Onda Interna”, pero
hay material menos contrastado que se extiende hasta los 63°S que también muestra
una estructura ondulante (casi paralela) a la que llamaremos “Onda Ezterna”. La
onda externa tiene su equivalente en el hemisferio Norte a exactamente la misma
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North CB2 - South CB2

North MT3 o South MT3

Figura 3.5: Morfologia de las regiones polares de Jupiter a alta resolucién con imdgenes del
29 de Diciembre del 2000 (momento de méximo acercamiento de Cassini al planeta). Arriba las
proyecciones polares con el filtro CB2, debajo proyecciones en MT3 que muestran la estructura
circumpolar en detalle. Las lineas de latitud de la rejilla estan dispuestas cada 10° mientras que
las de longitud cada 30°.

latitud aunque su amplitud es normalmente menor que la de la del Sur. Por otro
lado, las ondas observadas en el ultravioleta poseen una amplitud variable y estan
situadas en latitudes ligeramente diferentes; a 50° en el Norte y 57° en el Sur. Si
comparamos la ubicacién de las ondas con el sistema de vientos (ver Figura 3.3)
parece que estos no intervienen en el comportamiento de las ondas de una manera
directa, ya que las ondas Norte y Sur (Externa) en MT3 estdn situadas entre dos
jets hacia el este mientras que la Onda Interna Sur estd ubicada en el pico de un
jet.

A fin de determinar el nimero de onda zonal de estos patrones ondulantes, iden-
tificamos las crestas mas prominentes a lo largo de todo el circulo de latitud. Esto
origina un numero de onda tipico de ~ 12 — 14 para la onda del Sur y un menor
nimero de onda de alrededor de 5 para la del Norte. El analisis de periodograma
sobre un corte de brillo a estas latitudes confirma estos mismos picos.

Las principales propiedades del sistema de ondas circumpolares medidas a par-
tir de las imagenes de Cassini estdn recogidas en la Tabla 3.2. El niimero de onda
ha sido estimado visualmente contando el nimero promedio de crestas y valles. La
velocidad de fase (<c¢>) de las ondas ha sido determinada del mismo modo que en
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Capitulo 3. Observacién de Ondas Atmosféricas en Jupiter

Tabla 3.2: Propiedades principales de las onda circumpolares.

Hemisferio Onda Latitud <c> Nimero de
Planetografica (°)  (m/s) Onda
NORTE MT3 673 £ 1 -0.5£5 )
UVl 50 £ 2 -0.5 £ 0.8 -
MTS3 Interna (I) -67 £ 1 5+ 2 14
SUR MT3 Externa (E) 63+ 1 9.1+ 3 14
UVl -57 £ 2 1.7+ 1 18 - 20

el seguimiento de detalles, siendo en esta ocasion las crestas y los valles los detalles
que se han seguido. Este seguimiento del movimiento de las crestas y valles se ha
realizado en imagenes entre el 9 y 11 de Diciembre del 2000 cubriendo un intervalo
de 40 h, observamos que una caracteristica comun a todas estas ondas es la baja
velocidad de fase.

Observaciones con el HST

A pesar de que las imagenes Hubble poseen menor resolucién que las imagenes
de maximo acercamiento de Cassini, la mayor cobertura temporal permite estudiar
las principales propiedades de las ondas en el tiempo, esto es, la evolucién tempo-
ral de las mismas. Los analisis previos de estos sistemas de ondas se basaban en la
gran cantidad de imagenes obtenidas por el HST en 1994 con el filtro de la banda
de absorcién del metano (890 nm) (Sénchez-Lavega et al. 1998). Nosotros hemos
extendido este andlisis usando imagenes de archivo tomadas con el mismo filtro del
HST en diferentes anos en los que haya suficientes imagenes para componer una
proyeccion polar completa y medir velocidades para estudiar el movimiento ondu-
latorio. Estos periodos en los que el seguimiento es posible corresponden a los anos
1994, 1995 y 1997. Ademas, se presenta un analisis morfolégico para los anos 1993,
1999 y 2006. En la Figura 3.6 se muestra la morfologia del sistema de ondas polares
en metano para los anos seleccionados.

Las ondas polares han estado presentes durante todo este tiempo en ambos he-
misferios, lo que sugiere que podria tratarse de una caracteristica permanente en las
atmésfera. Sin embargo, su estructura cambia con el tiempo siendo mas o menos
prominente y regular en la separacion de sus crestas. Mientras que la onda polar
Norte es siempre algo mas irregular y menos contrastada, la del Sur resulta ser mu-
cho més regular durante los afios 1994 y 1997 pero més irregular en 1995 y 2000.
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Capitulo 3. Observacién de Ondas Atmosféricas en Jupiter

De todos modos, los principales parametros que definen las ondas: latitud media
(< Pg>), amplitud meridional (< A>) y nimero de onda (k), no muestran cam-
bios significativos durante este periodo como podemos ver en la Tabla 3.3, donde
se muestran las propiedades de las ondas en diferentes épocas. El cambio mas sig-
nificativo tiene lugar en la velocidad de fase de la onda y parece estar relacionado
con un cambio en la velocidad del perfil de vientos en esa latitud como midieron
Garcia-Melendo and Sanchez-Lavega (2001) para la capa de nubes superior. Este
aspecto serd discutido en el Capitulo 4.

En la actualidad, este sistema de onda circumpolares sigue presente en la atmésfe-
ra joviana. Imégenes recientemente tomadas por la camara ACS en Abril del 2006
muestran la presencia y estructura actual de la onda polar Sur tal como se presenta
en la Figura 3.7. El panel superior de la figura revela la onda circumpolar mas ecua-
torial correspondiente a la observada en el filtro UV1 de Cassini-ISS. El segundo
panel muestra simultaneamente las ondas visibles en UV1 y MT3 de Cassini. En el
tercero ninguna onda es visible ya que lo que observamos con este filtro es la capa de
nubes altas que se encuentra debajo de estas nieblas superiores. Finalmente, en el
ultimo panel tenemos una proyeccion de la onda circumpolar observada en el filtro
del metano. Las imagenes de ACS no se han podido utilizar para la caracterizacion
de las ondas dado que sélo cubren un sector de la region polar, pero si muestran
la persistencia del fenémeno y constituyen las observaciones de alta resolucién mas
recientes de la region polar. La onda también estd presente en las imadgenes WFPC2
del 2008 pero tienen menor resolucion y las imagenes de la banda de absorcion del
metano estdn vineteadas (Karkoschka and Koekemoer 2002).

3.3. Btusqueda global de ondas

Para la busqueda de ondas en las nubes superiores de Jupiter en todas las lati-
tudes y longitudes utilizamos planisferios completos del planeta. Las imagenes uti-
lizadas para componer los planisferios han sido tomadas del archivo del HST de 1995
y de Cassini del 2000 y se detallan en la Tabla 2.1 y en el Apéndice A. Hemos uti-
lizado imagenes en tres filtros para hacer una buisqueda mas completa en diferentes
niveles de altura: ultravioleta, azul e infrarojo. Para la composicion de los mismos
hemos seguido el método descrito en en Capitulo 2.1 en la Seccién 2.2.2. En la parte
izquierda de las Figuras 3.8, 3.9 y 3.10 se muestran estos planisferios.

Una vez compuestos los planisferios procederemos a estudiar la distribucién de
brillo de los mismos, para ello haremos cortes de latitud cada 0.1° y aplicaremos
un periodograma de Lomb-Scargle a cada uno de estos cortes como se detalla en el
Apartado 2.3.2 del capitulo anterior. Asi tendremos un periodograma cada 0.1° lo
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Capitulo 3. Observacién de Ondas Atmosféricas en Jupiter

Figura 3.7: Proyecciones polares con imdgenes de la regién polar Sur de la cdmara ACS Telescopio
Espacial Hubble ACS (desde 0° a 90°). Cada filtro muestra una morfologia peculiar correspondiente
al nivel de sondeo de los mismos. Los nombres de los filtros se muestran sobre cada panel y
corresponden aproximadamente a los filtros UV1, UV3, HAL and MT3 de Cassini.
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Capitulo 3. Observacién de Ondas Atmosféricas en Jupiter

que nos permitira construir unos mapas de la potencia espectral del brillo en funcién
de la latitud y el nimero de onda (ver parte derecha de las Figuras 3.8, 3.9 y 3.10).
Podriamos decir que hemos transformado unos mapas o planisferios espaciales (bri-
llo en funcién de latitud y longitud), en mapas espectrales del brillo (potencia en
funcién de latitud y niimero de onda). Los mapas de periodograma que se muestran
en estas tres figuras muestran la contribucién de los niimeros de onda entre 3 y 20
mientras que en la Figura 3.11 observamos estos mismos mapas partiendo de 20
hasta 120. Dado que un fénomeno peridédico muestra varios grados de contraste a
lo largo de sus crestas y valles, los mapas no muestran un tnico nimero de onda
caracteristico sino una combinacién de los armoénicos més importantes.

El cédigo de brillo de cada mapa indica la localizacion latitudinal de los ntimeros
de onda dominantes (los de mayor potencia) para todas las estructuras de brillo
periddicas que aparecen en cada planisferio. En la Tabla 3.4 resumimos la loca-
lizacién y el nimero de onda de las estructuras periddicas observadas en las imagenes
del infrarojo que més probablemente parecen estar relacionadas con ondas atmosfé-
ricas, seleccionadas visualmente. Del mismo modo, la Figura 3.12 muestra la posicion
de los fenémenos ondulatorios mas significativos sobre el perfil de vientos zonal. Para
precisar més el nimero de onda caracteristico de cada fénomeno, necesitariamos un
analisis mas detallado, como el que hemos realizado para las ondas circumpolares,
con mayor resolucién tanto espacial como temporal.

Los patrones periddicos son producidos por diferentes tipos de estructuras nu-
bosas y de brillo: (1) cadenas de vértices anticiclénicos, (2) estructuras ondulantes
de albedo, por ejemplo, en los limites banda-zona, (3) parches brillantes y oscuros,
como los Hot Spots y sus proyecciones, (4) patrones turbulentos y cadticos como
la estela de la GRS y (5) dreas “filamentales” ciclénicas. Aunque cada una de las
estructuras nubosas corresponde a un fenémeno dinamico diferente, todas producen
patrones de brillo periédicos.

Los mapas para las imagenes tomadas con el filtro azul (BL1 o F410M) muestran
periodicidades aproximadamente en las mismas latitudes que las del infrarojo (Figu-
ra 3.9). Por el contrario, los mapas de las imagenes ultravioleta (Figura 3.10) son
planos y homogéneos en brillo, por lo tanto, muestran menos actividad ondulatoria.
Sin embargo, en estos mapas aparecen algunos rasgos llamativos como por ejemplo
la onda polar a 57°S tanto en los mapas de 1995 y 2000 que hemos caracterizado en
los apartados anteriores (Vincent et al. 2000; Barrado-Izagirre et al. 2008). También
es interesante observar el tren de manchas ondulante a 15°N observado en la epoca
de Cassini y descubierto por Li et al. (2006a) que aparece en el mapa del 2000 pero
no esta presente en el de HST de 1995. Este tipo de cambios entre 1995 y 2000 se
puede apreciar en bastantes latitudes sin que se den cambios en el perfil de vientos
zonal. Como ejemplo, existe una diferencia notoria entre ambas épocas a 33°S. Esta
se debe a que en el periodo entre ambos mapas los White Oval Spots se fusionaron
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3.3. Btusqueda global de ondas

Tabla 3.4: Localizacién de los principales fenémenos ondulatorios en infrarojo.

Imdgenes de HST (1995)

Rango de = Numeros de onda Morfologia Interpretacién
Latitud dominantes nubosa
16° N — 20° N 6, 27, 100 - -
13° N - 15° N 4,10, 20 Limite NEB-NTrZ  Kelvin-Helmholtz!
4° N - 8° N 11, 15 Hot Spots Rossby
0°-3°N 10, 15 Proyecciones Rossby
4°5 -8° S 8, 52 Limite EZ-SEB Kelvin-Helmholtz!
17°S —20° S 8, 18, 37,55 Limite STrZ-SEB &  Kelvin-Helmholtz!
Estela de GRS
32° S — 38°S 67 WOS & Ovalos Cadenas de vortices
anticiclénicos?

Imdgenes de Cassini (2000)

Rango de = Numeros de onda Morfologia Interpretacién
Latitud dominantes nubosa
28° N — 32°N 17 Pequenos vértices  Cadena de vértices?
0SCUros
20° N - 26° N 6, 35 NTB Rossby
13° N - 15° N 4,10, 24, 52 Limite NEB-NTrZ  Kelvin-Helmholtz!
2°N -8 N 12 Hot Spots Rossby
1°N-1°8 11, 14 Proyecciones Rossby
5°S - 8°S 9, 50, 75 Limite EZ-SEB Kelvin-Helmholtz!
15 S —22° S 10, 18, 37, 55 Limite STrZ-SEB &  Kelvin-Helmholtz!
Estela de GRS
34° S —42° S 67,51 WOS & Ovalos Cadenas de vértices
anticiclénicos?

'Los limites ondulantes de bandas podrian deberse a una inestabilidad de Kelvin-Helmholtz

producto de la cizalla meridional du/dy.
2Las cadenas de vértices aparecen como fenémenos periédicos aunque no necesariamente se

traten de ondas.
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Figura 3.11: Periodogramas de Lomb-Scargle para niimeros de onda entre 20 y 80 para el infrarojo
(panel superior), azil (panel del medio) y ultravioleta (panel inferior). La columna de la izquierda
muestra los periodogramas para las observaciones de HST y en la columna de la derecha se muestran
los obtenidos con las imédgenes de Cassini-ISS. Las lineas de contorno corresponden a valores de
potencia de 8 (90 % fap), 10 (40 % fap), 11.2 (20 % fap), 12 (10 % fap), 14.3 (1% fap) y 37 (<0.1%
fap).

(Sanchez-Lavega et al. 1998, 2001) como se explica en la introducién. Esto es evi-
dente en los periodogramas del ultravioleta que claramente muestran la cadena de
vortices en 1995 con un numero de onda caracteristico de ~12, mientras que esta
cadena ya no esta en el 2000 donde sélo aparece el 6valo BA.
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Figura 3.12: Localizacién de las ondas sobre el perfil de vientos zonal. Los puntos de colores
indican el valor de la potencia espectral de cada uno de los fenémenos, el patrén de colores se
indica en la leyenda.

3.4. Conclusiones

En este capitulo hemos estudiado las propiedades de la regién polar de Jupiter
usando imégenes de alta resoluciéon de Cassini-ISS. Los perfiles zonales de vien-
tos a la altura de las nubes han resultado coherentes con los medidos por Porco
et al. (2003). Las principales propiedades de las ondas circumpolares previamente
observadas, han sido medidas y caracterizadas en imagenes tomadas en diferentes
longitudes de onda (metano y ultravioleta). Dichas propiedades estan recogidas en
la Tabla 3.2.

Usando imagenes del HST somos capaces de seguir las posibles variaciones tem-
porales de las ondas observadas en los filtros de la banda de absorcion del metano.
La mayoria de las propiedades parecen ser constantes en el tiempo (ver Tabla 3.3),
excepto la velocidad de fase y la velocidad zonal del viento que cambian en la mis-
ma direccién pero sin una tendencia temporal definida. Lo que si es evidente es su
naturaleza longeva.

Para finalizar, utilizando planisferios completos de 1995 (HST) y 2000 (Cassini),
hemos estudiado la periodicidad del albedo que apunta a la presencia de algunas
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estructuras peridédicas de brillo. Algunas de ellas han sido observadas previamente
(Li et al. 2006a; Vincent et al. 2000; Barrado-Izagirre et al. 2008). Esto nos permite
caracterizar los nimeros de onda tipicos asociados con el fendmeno. Entre otros,
hemos obtenido informacién sobre las periodicidades de los Hot-Spots, los limites
entre algunas bandas-zonas, ondas polares (en el ultravioleta) y alguna cadena de
vértices que aunque resultan periddicas en la distribucion de brillo, no estan estric-
tamente relacionadas con una onda atmosférica en el sentido comiinmente aceptado.

Proponemos que al nivel de las nubes superiores de Jupiter (alrededor de 0.1 -
0.5 bar), dentro de lo que podriamos considerar escala sinéptica (L, > 1000 km, esto
es, k < 100) y con tiempo de supervivencia mayor o igual a un mes, encontramos
los siguientes tipos de ondas:

» Ondas de Rossby polares: Como adelantaron Sénchez-Lavega et al. (1998)
son de cardcter permanente y se manifiestan en las regiones polares tanto del
Norte como del Sur confinando las nieblas polares con un patrén ondulatorio
de niimero de onda 5 en el Norte y 14 en el Sur y en varias alturas como hemos
descrito. La interpretacién completa de estas ondas como ondas de Rossby se
dard en el siguiente apartado.

» Ondas de Rossby ecuatoriales: Estas ondas también son de cardcter perma-
nente. Por un lado, las que se observan a 6 - 7° Norte parecen ser las responsa-
bles de la dindmica subyacente en los Hot Spots y los festones como interpretan
Ortiz et al. (1998) y Arregi et al. (2006). Por otro lado, a 15° Norte (en la NEB)
en el filtro ultravioleta se observan otras que caracterizaron Li et al. (2006a).

» Inestabilidad de Kelvin-Helmholtz: Poponemos que los limites banda/zona con
caracter ondulatorio, podrian deberse a ondas debidas a este tipo de inestabi-
lidad dado que son regiones de gran cizalla meridional.

= Inestabilidad tipo Von Kdrmdan: Este tipo de inestabilidades se dan cuando un
fluido atraviesa un obstaculo y deja tras de si una estela de patrén ondulante.
En el caso de Jupiter, este tipo de fenémenos ocurren de un modo muy evidente
en la estela de la Gran Mancha Roja y también, de un modo algo mas sutil,
tras grandes vortices como BA, por ejemplo.
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Capitulo 4

Interpretacion de las ondas
circumpolares: Ondas de Rossby

Carl-Gustaf Arvid Rossby, meteorélogo estadounidense de origen sueco, inves-
tigd la dinamica atmosférica y propuso la formulaciéon matematica de las llamadas
ondas de Rossby. De esta forma establecié la conexion de estas ondas con los proce-
sos meteorolégicos, indicando que son las de mayor importancia en los procesos de
gran escala. Son un fenémeno meteorolégico de longitud de onda larga que recorre
todo el planeta por lo que son también conocidas como ondas planetarias. Su fre-
cuencia es muy baja, por debajo de dos veces la frecuencia de rotacion del planeta,
y su existencia soélo es posible en medios rotantes, por lo que también son conocidas
como ondas rotacionales. La discusién que se presenta en este capitulo esta basada
principalmente en Holton (2004) y Salby (1996).

4.1. Introducion

En un fluido barotrépico no viscoso, la onda de Rossby conserva la vorticidad ab-
soluta, 1, y debe su existencia a la variacién con la latitud del pardmetro de Coriolis
o efecto 3. Dicho de otro modo, la fuerza restauradora de estas ondas es la fuerza de
Coriolis, dependiente de la latitud. La vorticidad absoluta se define como: n = ( + f

donde ¢ es la vorticidad relativa (( = 22 — 24) y f = 2Qsiny es el pardmetro de

o ox dy
Coriolis.

Para entender la propagacién de las ondas de Rossby de una forma cualitativa,
consideramos una cadena de parcelas de aire cerradas (burbujas de aire) a lo largo
de un paralelo o circulo de latitud. Tomamos una de esas parcelas cuya vorticidad
relativa en el instante inicial ¢y es nula y por tanto la vorticidad absoluta: ny = fo,
supongamos que esta parcela es desplazada meridionalmente un distancia dy de su
posicion inicial. La vorticidad potencial de esta parcela en el instante poterior t;
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serd n1 = (1 + f1. Dado que el movimiento de estas parcelas de aire esta gobernado
por la conservacion de la vorticidad absoluta 7:

d(C+f) _
— = 0 (4.1)
tendremos que
G+fo=G+nh (4.2)
Jo=G+ N (4.3)

Considerando la aproximacién' de plano 3, f = fo + By donde 3 = df/dy es el
gradiente de vorticidad planetaria, en nuestro caso particular: f; = fy + By, susti-
tuyendo:

¢1 = —Bdy (4.4)

De esta ultima ecuacién resulta evidente que si las parcelas de aire estan en el
hemisferio Norte y son sometidas a un desplazamiento sinusoidal meridional, cuan-
do el desplazamiento sea hacia el Sur la vorticidad de las perturbacién inducida
serd positiva (ciclénica), sin embargo, serd negativa (anticiclénica) en el caso de un
desplazamiento hacia el polo (ver Figura 4.1). En el caso de estar situadas en el
hemisferio Sur ocurrira lo mismo pero en sentido inverso.

Este campo de vorticidad generara un campo de velocidad meridional que provo-
cara que la cadena de parcelas de fluido sea advectada: hacia el Sur la cadena de
burbujas al Oeste del maximo de vorticidad y hacia el Norte al Oeste del minimo
de vorticidad (ver Figura 4.2). Por lo tanto, las parcelas de fluido oscilan de un
lado al otro del circulo de latitud inicial donde se sitiia su posicion de equilibrio al
mismo tiempo que el patrén de vorticidad maxima y minima se propaga hacia el
Oeste. Esta propagacién en direccion Oeste del campo de vorticidad constituye lo
que conocemos como onda de Rossby. De esta forma el gradiente meridional de vor-
ticidad absoluta que ejerce una resistencia sobre los desplazamientos meridionales
proporciona el mecanismo restaurador para las ondas de Rossby.

La velocidad de fase de esta onda puede calcularse considerando que el desplaza-
miento se define como dy = a sin[k(x — ct)] donde ¢ es la velocidad de propagacién
de la onda y a representa el desplazamiento méaximo o amplitud. De aqui obtenemos
que la velocidad meridional sera:

d(dy)

V= = —kca coslk(z — ct)] (4.5)

'El parametro de Coriolis es funcién de la latitud, f = 2Qsing. Cuando tenemos dos puntos
cercanos de una esfera podemos suponer que ambos se sitdlan en un mismo plano y que por lo
tanto esta variacién del término de Coriolis puede ser aproximada, tras un desarrollo de Taylor a
primer orden, como: f = fo + By donde 8 = df /dy = 2Qcosp/R(p).
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Figura 4.1: Movimiento de las parcelas de aire, tras ser desplazadas meridionalmente son de-
vueltas a su latitud de origen empujadas por una fuerza restauradora gobernada por el pardmetro
de Coriolis y, por conservacién de la vorticidad absoluta, aparece una vorticidad relativa que en el
instante inicial era nula.

Dado que sélo hay desplazamiento dy meridional, { = dv/0x. Asi pues,
(= % = K*ca sin[k(z — ct)]. (4.6)
Sustituyendo dy y ¢ en la ecuacion 4.4:
k*ca sinlk(z — ct)] = —Ba sin[k(z — ct)] (4.7)
de donde simplificando obtenemos que

c=—B3/k. (4.8)

De modo que se verifica que la velocidad de fase de la onda tiene sentido hacia el
Oeste relativa al flujo medio y que es inversamente proporcional al cuadrado del
nimero de onda.

4.2. Ondas de Rossby Barotrépicas

La relacién de dispersion para ondas de Rossby puede ser estimada formalmente
buscando soluciones ondulatorias de la ecuacion de vorticidad barotrépica lineal:

D(C+f)
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Q

Figura 4.2: Campo de vortidad de la perturbacién y campo de velocidad inducido (flechas discon-
tinuas) cuando una cadena de parcelas de fluido es despazada meridionalmente. La linea roja indica
la posicion de la perturbacién original mientras que la linea discontinua indica el desplazamiento
hacia el Oeste del patrén ondulante debido a la adveccion de la velocidad inducida.

donde D 9 9 5

Durante el movimiento horizontal, la componente vertical de la vorticidad se
conserva. Considerando dicha conservacion y la aproximacién de plano 3, la ecuacion
4.9 la podemos escribir de la siguiente manera:

0 0 0
(E + U% + ’Ua—y) C —l—ﬁ?] = 0. (411)

Suponiendo que el movimiento horizontal consite en una velocidad media constante
més una pequena desviaciéon de la misma (perturbacién ') utilizando el método de
perturbaciones tendremos que:

u=1u+u (4.12
v="1' (4.13
o' o

76



4.2. Ondas de Rossby Barotrépicas

Definimos una funcién de corriente, ¥, de la perturbacién tal que:

ov’
= — 4.15
w=-% (1.15)
ov’
I = 4.16
v o (4.16)
de lo que obtenemos que
( =V (4.17)
La forma perturbada de la ecuacién 4.11 es por lo tanto
0 0 9 ov’
— + u— v’ = 4.1
(at—i—uax)V —|—ﬁax 0 (4.18)

donde, como es habitual en este tipo de calculos, hemos despreciado los productos
entre los términos de la perturbacion.

Una vez hallada esta ecuacion diferencial, probaremos una solucion del tipo:
U’ = Re[Ae™] (4.19)

donde ® = kx + ly — vt y k y [ son el nimero de onda zonal y meridional respecti-
vamente.

Sustituyendo ¥’ en 4.18 obtenemos
(—v+ka) (=k* =) +kB=0 (4.20)

de donde depejamos v

o (u - ﬁ) (4.21)

y como ¢ = v/k obtenemos la expresién que nos da la velocidad de fase zonal relativa
al viento promedio:
_ p
C—U=——5—. 4.22

(k24 12) (4.22)
Como vemos, en esta ecuacion la velocidad de propagacién de la onda de Rossby
siempre es hacia el Oeste relativa a la velocidad media del flujo. Ademas, esta ve-
locidad de fase de la onda es inversamente proporcional al cuadrado del niimero de
onda. Por lo tanto, las ondas de Rossby son ondas dispersivas cuya velocidad de fase
aumenta rapidamente cuando la longitud de onda crece.

Para longitudes de onda muy largas, la velocidad de fase hacia el Oeste de las
ondas serd lo suficientemente alta como para llegar a equilibrarse con la adveccion
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del viento medio zonal hacia el Este por lo que la perturbacién resultante serd esta-
cionaria o cuasi-estacionaria respecto al giro del planeta o esfera rotante en cuestion.
En la ecuaciéon 4.22 vemos claramente que la solucion de la onda de Rossby se hace
estacionaria cuando: 5

412 ==. (4.23)
u

Por otro lado, como deciamos, el maximo valor de la frecuencia de una onda de
Rossby es 2€) ya que la frecuencia intrinseca de las ondas de Rossby es proporcional

a (.

4.3. Propagacion en tres dimensiones

Pasemos ahora a estudiar de la propagacion de las ondas tridimensionales. Dentro
del marco de la cuasi-geostrofia, el movimiento del aire se rige por la conservacion de
la vorticidad potencial cuasi-geostrofica. Partiendo de la ecuacién de la vorticidad
barotrépica dada por Salby (1996):

D[, 10 [ f2 0U

y considerando un estado basico isotermo en movimiento uniforme obtenemos la
ecuacion de la perturbacion de la vorticidad potencial para el movimiento ondula-
torio en un plano (:

D[ oy, f610 ( 0V D(fo+By) _
D {V U+ N? 2 P + i =0 (4.25)
como fy es constante,
D oo, 210 ov’ o'
D [V v+ N? 02 P + T 0. (4.26)

Dado que los coeficientes también son constantes en este caso, consideraremos

soluciones del tipo:
- Aez/2H+i<P (427)
donde ® = kx +ly+mz — vt y k, [ y m son los nimeros de onda zonal, meridional

y vertical respectivamente. Sustituyendola en 4.26 de manera analoga a la seccién
anterior obtenemos

1 12 1
_ 2 2 2 — 0 2 _

(—v + uk) [—k —I* - <m —i—m)} + (—v + uk) (ﬁ) (m —i—m) + Bk =0

(4.28)

y despejando la relacién de dispersion de las ondas de Rossby cuasi-geostrdficas
tridimensionales:

c—u=— b (4.29)

fé 2 1

k2+l2—|—(N—02) (m +m)
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Si el denominador se considera el nimero de onda efectivo total al cuadrado la
ecuacion tiene una forma muy parecedida a la obtenida para las ondas de Rossby
barétrépicas (ecuacion 4.22).

4.3.1. Propagaciéon en un flujo con cizalla

Cuando en un fluido la velocidad no es uniforme y existe cizalla hay que tener
en cuenta algin factor mas. En las atmosferas es muy probable que haya cizalla en
los vientos. En el caso de Jupiter en particular el perfil de vientos zonal muestra la
existencia de regiones de gran cizalla meridional.

En estos casos, la ecuacion de la perturbacién de la vorticiad potencial quedara i-
gual que 4.26 sélo que 3 no serd una constante y serd sustituida por g, (beta efectiva)
que definiamos en el Capitulo 3 como:

df *u 190 (_ 1? 8u>

ﬁe:ﬂ—i_ﬁy_"ﬁz:____i_ pﬁa (430)

dy 0y> poz

La relacién de dispersién derivada en este caso serd igual a la que obteniamos
para la propagacion de las ondas de Rossby tridimensionales pero con (3. en lugar

de (-
_ Be

c—u=— > (4.31)
TR (A Y

De modo que reordenando esta ecuacién obtenemos

2 ﬁe . 2_f_2 2 L
C=——-F-5 (m +4H2) (4.32)

siendo ésta la ecuacién que hemos usado en la interpretacion de las ondas de Rossby
presentes en los polos de Jupiter. Podremos estudiar las limitaciones de la propa-
gacion de la onda en el plano yz.

4.3.2. Nivel critico

El confinamiento de cualquier onda con una relacién de dispersion semejante a
la obtenida para las ondas de Rossby (como pueden ser las de gravedad o inertio-
gravedad) estd definido por un nivel critico donde u = c.

Este nivel critico podemos encontrarlo en cualquier direccion, en el caso de la
propagacion vertical de la onda, en z, tenemos que

o (NEN (P 2y oL
(D)
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con lo cual cuando % = ¢ tendremos que m? — o0, esto es que la longitud de
onda vertical en ese lugar serd nula. Del mismo modo, en la direccién meridional
tendremos (> — oo, L, = 0. La onda de Rossby encuentra su nivel critico cuando
u —c =0y la actividad ondulatoria es absorbida.

4.4. Interpretacién de las ondas circumpolares

Muchos de los fenémenos ondulatorios observados en la atmosfera de Jupiter han
sido interpretados en términos de ondas de Rossby, mayoritariamente en el ecuador
(Allison 1990; Ortiz et al. 1998; Arregi et al. 2006), pero también en otra latitudes
(Li et al. 2006a). Sanchez-Lavega et al. (1998) propusieron que la onda polar Sur ob-
servada en el metano debia de ser una onda planetaria de Rossby. Nuestro proposito
serd desarrollar dicha interpretacién siguiendo el esquema utilizado recientemente
por Li et al. (2006a) para la interpretacién de otras ondas jovianas.

Para empezar, partiendo del valor de la velocidad de fase y la longitud de onda
zonal dadas en la Tabla 3.3, el periodo mas pequeno que obtenemos es de 7 ~ 18,
demasiado alto para ser interpretada como una onda de gravedad. De todos modos,
para descartar totalmente esta posibilidad hemos usado la relaciéon de dispersion con
desplazamiento Doppler para ondas de inertio-gravedad (Holton 2004):

_ k? + (2

(v —ku)® = f2+ NZ(m—Z) (4.34)
donde la frecuencia, v, toma su valor maximo de 6.5x10~7 s~ en 1995. k, £ y m son
los ntiimeros de onda zonal, meridional y vertical respectivamente y fo = 3.14 x 1074
s7! es el pardmetro de Coriolis? a 67°S. El término ki toma valores entre 1.5x107°
y 7.3x107% s71. En el calculo de este rango hemos utilizado la velocidad del viento
medida en las nubes como u dado que de acuerdo con las medidas del viento térmi-
co del instrumento CIRS a bordo de Cassini (Simon-Miller et al. 2006), los vientos
son practicamente constantes en el rango de alturas de la onda (por encima de las
nubes). Por lo tanto, (v — ku)? << f& sugiere que la ecuacién 4.34 no se cumple
ya que el segundo término de la misma es siempre positivo, de modo que podemos

descartar que se trate de ondas de inertio-gravedad.

Por otro lado, la onda circumpolar Sur tiene un periodo bastante largo y se
mueve hacia el Oeste relativa al flujo zonal, lo que nos lleva a pensar que pueda
tratarse de una onda de Rossby. Siguiendo el esquema de Li et al. (2006a) (ver
también Salby 1996) haremos la interpretacién de la onda como si se tratara de

2El pardmetro de Coriolis que depende de la latitud y de la velocidad angular del planeta, se
define como: fy = 2Qsiny donde € representa la velocidad angular del planeta.
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una onda tridimensional (3D) de Rossby bajo una aproximacién cuasi-geostrofica
cuya relacion de dispersién como desarrollabamos en las secciones precedentes viene
dada por la ecuacién 4.32 donde k, ¢, m y ¢ (velocidad de fase) son las propiedades
de la onda mientras que u, 3., N, f, y H son las propiedades del entorno que
definiremos a continuacion. k, ¢ y u fueron medidas directamente en las imagenes y
sus valores se muestran en la Tabla 3.3, f es el parametro de Coriolis a 67°S definido
anteriormente, N = N(z, ¢) es la frecuencia de Brunt-Viisélé en funcién de la altura
z y de la latitud ¢, H es la escala de altura y (. es el gradiente meridional de la
vorticidad zonal media también conocido como “beta efectiva” y que se define

df 0*u 190 (f2 8u)

= — — 4.35
dy 0O0y*> poz PN2 52 ( )

El primer término (3 es el gradiente de vorticidad planetaria 5 = df /dy ~ 2.2 x
1072 m~!s™!. El segundo, f3,, es el gradiente de vorticidad obtenido a partir del
perfil zonal de viento. Para obtenerlo, hacemos un bineado del perfil usando cajas
de latitud de 0.5° y diferenciamos el perfil promediado resultante numéricamente
respecto a la coordinada meridional. El dltimo término, (3., estd relacionado con
la cizalla vertical del viento y también lo obtenemos numéricamente, siendo este
dependiente tanto de la latitud como de la altura. Para calcular Ou/dz hemos usado
las medidas del campo de temperatura obtenidas con el instrumento CIRS de la
misién Cassini (cedido personalmente por la Dra. Simon-Miller, Simon-Miller et al.
2006). La frecuencia de Brunt-Viiséla fue estimada a partir de la expresién:

92

CPT(Z7 QO) .

Tomaremos la gravedad local como una constante de valor: 26.17 m/s? para el rango
de latitudes en el que nos estamos moviendo (alrededor de 67°S). N? toma un valor
de 5x107* 572 en el nivel de presién esperado para la onda (350 mbar). La densidad
p = p(z,¢) la derivamos usando la ecuacién de los gases ideales:

N(z,¢)* = (4.36)

P = pR'T (4.37)
donde R* = R/p (R = 8.314 JK'mol™!, = 2.309 gmol™1).

Una vez calculados todos estos parametros podemos obtener 3, para cada lati-
tud y altura de modo que obtenemos que 3, = —2.4x107'2 m~!s~! para 67°S y 350
mbar. 3, B,, 3.y Be estdn representados en la Figura 4.3 donde el predominio de 3,
sobre el resto es apreciable.

El dltimo pardametro de la ecuacion 4.32 que nos queda por resolver es la escala
de altura que se define como:

_ RT(z, ¢)
1y

H (4.38)
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Figura 4.3: Gradientes de vorticidad en 375 mbar (nivel vertical de la onda). El el rango de
latitudes de interes, 3, es el término dominante. De hecho, 3, y 3. practicamente se cancelan entre
si.

donde de nuevo debemos incorporar los datos del campo térmico determinados por

Cassini CIRSS.

Sustituyendo todos estos valores que hemos obtenido en la ecuacion 4.32 obte-
nemos:

B 15,97 x 1012
N u—=c

s —3,22x 107" — 1,97 x 10™*m?. (4.39)
Tomando m como un parametro libre, podemos representar esta relacion de dis-
persién como se muestra en la Figura 4.4.

Los resultados mostrados en la Tabla 3.3 para u — ¢ toman valores desde 14
m/s hasta 32 m/s. Tomando el primero de ellos como valor minimo, obtenemos la
siguiente expresion:

2 =818 x 1071 — 1,97 x 10~ *m?. (4.40)

Cuando ¢ = 0, esto es, cuando no hay oscilacion meridional, el nimero de onda
vertical tomard un valor méximo de m = 6.44x107° m~! que corresponde a un
minimo de longitud de onda vertical de L, = 98 km, unas cinco escalas de altura.
Por otro lado, cuando m = 0, esto es, cuando no hay oscilacién vertical, obtenemos
¢ =9.04x10"" m~! que corresponde a un minimo de longitud de onda meridional
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— m = 1.5e-5

—— m = 3.5e-5

I (m-1)

1.2E-006

Figura 4.4: Relacién de dispersién de la onda de Rosshy. Las lineas de colores representan las
soluciones de la ecuacién 4.39 tomando un valor de m para cada uno de los colores. Las lineas a
trazos representan la velocidad de la onda en los diferentes afios como se muestra en la Tabla 3.3,
de arriba a abajo tenemos 32 m/s para el 2000, 27 m/s para 1995, 16 m/s en 1997 y 14 m/s en

1994.
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de 7000 km. Por consiguiente, para que la ecuacién 4.40 se cumpla en el caso de
@ —c=14m/s, m y £ han de estar comprendidas en los rangos: 0 < m <6.44x107°
mty0</{<904x107" m~L.

No obstante, para el caso u — ¢ = 32 m/s tenemos que
P =177x1071 - 1,97 x 10~*m? (4.41)

lo que nos restringe a los rangos 0 < m <6.44x10™° m~! y 0 < £ <9.04x10~" m™!

para m y £ obteniendo un valor de longitud de onda vertical minimo de L, = 210
km~ 12H.

Los confinamientos horizontal y vertical de una onda vienen determinados por
la existencia de un nivel critico donde @ = ¢ (Salby 1996). Por lo tanto, siguiendo
la ecuacion 4.32 los nimeros de onda m y ¢ tienden a infinito y la amplitud de la
onda decrece a cero: la onda es absorbida. Evaluando esta condiciéon obtenemos los
niveles en los que la onda se encuentra confinada. Como observamos en la Figura 3.3
la velocidad del viento zonal a 750 mbar (CB2) es mayor que la de 100 mbar (UV),
ademas, la velocidad zonal del viento es casi constante por encima de los 375 mbar
de acuerdo con los datos de CIRS (Simon-Miller et al. 2006), por lo tanto el nivel
critico deberia de estar en algin lugar entre estos niveles. Esto esta de acuerdo con
el hecho de que la onda més polar no sea visible en el ultravioleta. El confinamiento
vertical de la onda en los niveles més profundos, esta probablemente controlado por
el decrecimiento de la estabilidad estatica de la atmosfera ademés de ser acorde con
que la onda no es visible tampoco en los filtros CB que penetran hasta niveles de 700
— 800 mbar. Siguiendo una argumentacién similar, la onda deberia estar meridio-
nalmente atrapada dentro del jet, entre ~ 65°S y ~ 69°S donde u = ¢ nuevamente.
Estos son, precisamente, los limites observados en los maximos de amplitud meri-
dional de la onda.

Por tanto, con toda esta informacién, ademéas de la proporcionada por Cassini-
CIRS, somos capaces de interpretar la onda en términos de onda de Rossby. Mos-
tramos que las observaciones son compatibles con esta interpretaciéon con lo que
podemos confinar la onda meridional y verticalmente para unos nimeros de onda

dados.

Este estudio demuestra la naturaleza longeva de estas ondas y ofrece una solida
interpretacion del fenémeno como onda de Rossby. Esto podria ser extendido uti-
lizando iméagenes del sobrevuelo de la misién New Horizons y en un futuro no muy
lejano usando observaciones y datos que proporcionard la misién Juno gracias a su
orbita polar.
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Capitulo 5

Turbulencia y Distribucion de
brillo en las nubes de Jupiter

5.1. Teorias Clasicas de la Turbulencia

El primer cientifico en tratar de estudiar la turbulencia fue Leonardo da Vinci
(1452-1519). La técnica utilizada era tan simple como colocar obstéculos en un flujo
de agua y observar el resultado. Lo que no resultaba tan simple era dar explicacion
al cadtico resultado que obtenia. Leonardo escribié: “Observe el movimiento de la
superficie del agua, como se parece al cabello, el cual tiene dos movimientos: uno
que depende del peso del pelo y el otro que depende de los bucles; de este modo
el agua forma remolinos, uno siguiendo el impetu de la corriente principal y otro
debido al movimiento aleatorio e inverso.” Estos resultados los recogeria en uno de
sus codices tal y como se muestra en la Figura 5.1.

En todos los ambitos de la vida estamos rodeados de movimientos turbulentos
y, sin embargo, la turbulencia sigue siendo uno de los problemas sin resolver de la
fisica clasica. Hay turbulencia en los rios, en las nubes o en el humo de un cigarrillo.
La mayoria de nosotros podriamos pasar horas mirando las llamas de una hogera,
donde también la turbulencia juega un papel importante. Incluso los museos estan
llenos de obras con alusiones a ésta, como por ejemplo el cuadro de Van Gogh que
se muestra en la Figura 5.2 (Aragon et al. 2006; Ball 2006). Incluso, el investigador
de la Universidad Johns Hopkins, S. Corrsin escribié un soneto! para su director de

ISONNET TO TURBULENCE: Shall we compare you to a laminar flow?/You are more lovely
and more sinuous./Rough winter winds shake branches free of snow,/And summers plumes churn
up in cumulus./How do we perceive you? Let me count the ways./A random vortex field with
strain entwined./Fractal? Big and small swirls in the maze/May give us paradigms of flows to
find. /Orthonormal forms non-linearly renew/Intricate flows with many free degrees/Or, in the
latest fashion, merely few /As strange attractor. In fact, we need Cray 3s./Ezxperiment and theory,
unforgiving; /For serious searcher, fun ... and its a living!
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Figura 5.1: En esta Figura se muestran tres pdginas extraidas de los cédices de Leonardo da Vinci
en las que se recoge el modo en el que él interpretaba la turbulencia observando cémo actuaba el
fluido que era interrumpido por un obstéculo.

Tesis, H. Liepman, relacionado con la turbulencia.

La turbulencia es un estado del movimiento de un fluido que se caracteriza por
el azar y el caos. No es un movimiento totalmente cadtico ya que depende tanto
del tiempo como del espacio, pero en un instante determinado se parece mucho a
un estado caotico, los detalles del flujo se vuelven completamente impredecibles.
Lesieur (2008) dice de la turbulencia que es “un tema peligroso que a menudo ha
dado origen a serias peleas en reuniones cientificas dedicadas a la turbulencia dado
que empuja a puntos de vista extremadamente diferentes, todos ellos teniendo en
comun su complejidad, ademas de la incapacidad de resolver el problema”. Cuando
la turbulencia esta presente, suele dominar frente al resto de fenémenos del flujo y
suele causar un incremento de la disipacion de energia, en la mezcla, en el transporte
de calor, etcétera.

Algunas propiedades del flujo turbulento son las siguientes (Tenekes and Lumley
1972; Kundu 2008):

» Aleatoriedad: Las propiedades de un fluido (densidad, presién, velocidad)
no pueden ser predichas en un instante y lugar (x,y,z,t) dado.

= Fluctuaciones en la vorticidad: La turbulencia se caracteriza por grandes
fluctuaciones en la vorticidad (rotacién local del fluido). Las estructuras iden-
tificables que se forman en un flujo turbulento se denominan eddies. Una carac-
teristica de las estructuras de la turbulencia es la existencia de un amplio rango
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Figura 5.2: Las arremolinadas nubes pintadas por Vincent Van Gogh en la obra De sterrennacht,
pintada en 1889, que repreducen de forma casi perfecta el patréon caracteristico de las nubes reales
como se describe en el trabajo de Aragon et al. (2006). Este cuadro forma parte de la coleccién
permanente del museo de arte moderno de Nueva York (Museum of Modern Art, MOMA, New
York City).

de tamanos de eddies. Los grandes eddies (vortices) poseen la mayor parte de
la energia y ésta es transferida desde los eddies grandes a los pequenos a través
de interacciones no lineales, hasta que ésta es disipada por la difusién viscosa
en los eddies més pequenos (su tamano es del orden de las escalas de difusién
molecular).

» Difusividad: Debido a la mezcla macroscopica de las particulas del fluido, los
flujos turbulentos se caracterizan por una rapida tasa de difusiéon de momento
y calor.

= Disipacion: Los flujos turbulentos son siempre disipativos ya que exsite una
perdida de energia cinética turbulenta asociada a la cizalla viscosa del fluido.
Esta cizalla da lugar a deformaciones en el fluido que son las que requieren
dicha energia. Los flujos turbulentos por lo tanto requieren un suministro con-
tinuo de energia para contrarrestar las perdidad por viscosidad. Si no se les
suministra energia, la turbulencia decae rapidamente.

La ecuacién del momento que determina el movimiento del sistema es la ecuacion
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de Navier-Stokes:
Ju Vp 9
—+(u-Vyu=—-——+4+vVu+F (5.1)
ot p
donde v es el coeficiente de viscosidad, F es la fuerza externa que se ejerce sobre el
sistema y u = ui—kvj—kwf( la velocidad del flujo. Si dividimos los términos inerciales
(no lineales) entre los términos viscosos (lineales) de la ecuacion, esto es, el segundo
término dividido por el cuarto, y haciendo un analisis dimensional obtenemos un
niumero adimensional conocido como nimero de Reynolds:

(u.V)u] U*/L UL

S wU/L2 v (52)

Re = [ vViu
siendo U es la escala de velocidad y L la escala de tamano. Los flujos turbulentos
siempre aparecen cuando tenemos nimeros de Reynolds altos. Este nimero adimen-
sional que se utiliza para caracterizar la dindmica de los fluidos, nos indica que las
fuerzas viscosas son R, veces menores que las convectivas, lo que nos permitira pre-
decir si un flujo es de caracter laminar o turbulento. Cuando R, < 4000 decimos
que el flujo es laminar, por el contrario, si el flujo es R, > 4000 éste sera turbulento.
En los valores intermedios de R, nos encontramos en un régimen que se denomina
de transicion. En el caso de Jupiter con escalas de tamano L = 100 km, velocidades
turbulentas de v’ = 5m/s y tomando la el coeficiente de viscosidad como el coefi-
ciente de viscosidad turbulendo o eddy ~ 100 m?s~! (Irwin 2003), obtenemos un
nimero de Reynolds de aproximadamente 5 000.

La turbulencia es uno de los temas més complejos y dificiles de la fisica y de la
matematica ya que, ademas de la no-linealidad, existen interacciones entre diferentes
escalas de tamano del movimiento. A pesar de que conocemos la ecuacion de Navier-
Stokes que determina el movimiento del sistema y demds ecuaciones (continuidad
y energia entre otras), éstas no son lineales y por tanto son dificiles de manejar y
ademds nos enfrentamos a una dificultad mayor: el problema de indeterminacién?.
Pero aunque en un flujo turbulento es imposible predecir el movimento detallado
de cada eddy, las propiedades estadisticas (los promedios temporales por ejemplo)
pueden ser predichas.

En esta seccion describiremos las teorias clasicas de la turbulencia bidimensional
(2D) y tridimensional (3D) que nos servirdn como referencia para su aplicacién a
los movimientos y las nubes de Jupiter. A continuacién, y siguiendo el esquema de
Vallis (2006), se describen la teorias clasicas de Kolmogorov y Kraichnan para la
turbulencia tanto en regimen tridimensional como bidimensional.

2El problema de indeterminacién o de cierre (del inglés closure problem) ocurre cuando tenemos
mas incégnitas que ecuaciones
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5.1.1. Teoria de Kolmogorov (Turbulencia 3D)

La mayor parte de las teorias de turbulencia se basan en la teoria espectral de
Kolmogorov. Esta teoria ofrece una prediccion del espectro de energia de un flujo
turbulento, esto es, predice la cantidad de energia presente en cada escala espacial.

Consideremos un flujo incompresible con un nimero de Reynolds alto mantenido
por una fuerza externa F a la que llamaremos forzamiento o inyeccion. Si asumi-
mos que p = 1, las ecuaciones que describen la evoluciéon de dicho sistema son la
ecuacion del momento (Navier-Stokes) y la ecuacién de continuidad para un fluido
incompresible:

)
90 (u-V)u=-Vp+F + vV (5.3)

ot
V-u=0 (5.4)

Tomemos un flujo isétropo y homogéneo, la homogeneidad descarta la presencia
de fronteras sélidas con lo que debera de tomarse un dominio periddico. Ademas, un
dominio finito impone un limite superior del tamano de los eddies. La energia por
unidad de masa de dicho dominio vendra dada por

—FE=_— 2av = | E(k)dK :
7B =g [ v /(k)d (5.5)

donde E es el promedio de la energfa, Eesla energia total, V' el volumen del dominio
y E(k) la densidad espectral de la energia o espectro de energia, esto es, F(k)ok
es la energia contenida en un pequeno intervalo espectral dk (todas las energias en
este capitulo estdn dadas por unidad de masa). Debido al supuesto de isotropia, la
energia sélo depende del niimero de onda escalar k.

Supongamos que inyectamos energia al fluido en las escalas grandes a través de
los términos no-lineales de la ecuacién del momento. Asumimos que esta energia
serd transferida hacia escalas mas y mas pequenas hasta que finalmente se disi-
pard por viscosidad. Esta transferencia se conoce como cascada® de energia.

Si la escala de forzamiento (en la que se inyecta la energia) es suficientemente
mayor que la escala de disipacion, existe un rango de escalas intermedias en las
cuales ni el forzamiento ni la viscosidad son considerables en la dinamica. Esta su-
posicién, que depende de la transferencia local no-lineal de la energia, se conoce
como hipotesis de localidad y el rango de escalas intermedias se denomina rango
inercial. Se le conoce como rango inercial debido a que los términos dominantes
en la ecuacion del momento son los inerciales y no los términos de forzamiento o

3Este proceso lo plasmé L. F. Richardson en forma de cancién: “Big whirls have little whirls,/
that feed on their velocity;/ and little whirls have lesser whirls,/ and so on to viscosity.”
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disipacion que pueden ser despreciados.

Asi, si el fluido se encuentra en estado estacionario, el transporte de energia de
escalas grandes a pequenas, debe ser igual al ritmo con el que se inyecta energia al
sistema, ¢, que a su vez es igual que el ritmo con el que la energia es disipada en las
ecalas pequenas.

Supongamos que en general
E(k) = g(€7k7k07kl/) (56)

donde ¢ es el flujo de energia, k£ es el nimero de onda, ky y k, son los nimero de
onda en los que se sitian las escalas de forzamiento y disipacion respectivamente.
La funcién g es una funcién que se supone universal, esto es, igual para todos los
flujos turbulentos. Debido a la hipétesis de localidad podremos reducir esa funcién
ya que, como hemos mencionado, en la escala inercial tanto la escala de forzamiento
como la de disipacién son despreciables, y por lo tanto, el espectro de energia en la
escala inercial inicamente sera funcion de el flujo de energia ¢ y del niimero de onda
k.

E(k) = g(c, k). (5.7)

Para darle forma a la funciéon g se utilizan razonamientos dimensionales. La
energfa por unidad de masa tiene dimensiones [L?/T?] por lo que las dimensiones
del espectro de energia F(k) serdn [L?/T?] y las del flujo de energia ¢ [L?/T?] y
finalmente el nimero de onda k es el inverso de la distancia [1/L]. Por lo tanto en
la parte izquierda de la ecuacién tenemos [L2/T?], como el nimero de onda no tiene
dependencia temporal, la tinica manera de compensar ambos lados de la ecuacion
es con €2/3, esto es,

[L?/T%) = [L*?/T?) - g(k) (5.8)

con lo que g(k) ha de tener dimensién [L°/%] para compensar la igualdad, de modo
que finalmente tendremos que

E(k) = Ce3k5/3 (5.9)

donde C es una constante adimensional conocida como constante de Kolmogorov y
cuyo valor experimentalmente hallado se sitia alrededor de 1.5. Esta ecuacion re-
presenta la ley -5/3 de Kolmogorov, consagrada como uno de los pilares de la teoria
de turbulencia. En la Figura 5.3 podemos ver una representacion grafica de la misma.

Fuera del rango inercial, en alguna escala de tamano suficientemente pequena,
el efecto de la viscosidad se volvera dominante. En la escala inercial el rozamiento
no es importante ya que las escalas de tiempo en las que actiia son muy largas, y
por lo tanto, los efectos dindmicos son dominantes. Dado que el término viscoso de
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Figura 5.3: Esquema que muestra cémo la energfa es transferida de escalas grandes a escalas mas
pequenas, lo que llamamos cascada directa de energia.

la ecuacién del momento es vV2u, la escala temporal de viscosidad o disipacién en

la escala espacial k!
1

~
k2v
con lo que la escala temporal de viscosidad decrece con la escala espacial.

(5.10)

Por otro lado, definiremos el tiempo “turnover” como el tiempo que tarda una
parcela de fluido de velocidad vy en recorrer una distancia 1/k = L. Dimensional-
mente,

v = [E(k)k]? (5.11)
como vy = Ly /7, = 1/(1:k) el tiempo
7 = B(k) V22 = [B(K)E3) Y2 (5.12)
con lo que sustituyendo el espectro de energia de Kolmogorov definido por 5.9
T ~ [ BTBE3 T2 = 3T, (5.13)

El nimero de onda en el cual la disipaciéon toma importancia es el que obtenemos
al igualar 5.10 y 5.13 de modo que obtenemos el nimero de onda de disipacién k, y
la escala L, asociada, también conocida como escala de Kolmogorov:

e 1/4

k, ~ (ﬁ> (5.14)
3\ 1/4

Ly, ~ (”?) (5.15)
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Por lo tanto, si L >> L, entonces 7, << 7/ y los efectos dominantes son los iner-
ciales, mientras que para L << L,, 7, >> 7/ y dominan los efectos de rozamiento.
De hecho, para escalas menores que la escala de disipacion la ecuacién 5.13 no es
correcta v el espectro de energfa decae méds rapidamente que k=°/3, como se es-
quematiza en la Figura 5.3, y el tiempo “turnover” es cada vez mayor.

5.1.2. Turbulencia bidimensional

La turbulencia bidimensional tiene un comportamiento muy diferente al que
hemos explicado hasta ahora para un regimen tridimensional. Las atmédsferas plane-
tarias son en general muy delgadas comparadas con el radio del planeta (en Jupiter
esto es también vélido para su capa meteorolégica). Por lo tanto pueden considerse
bidimensionales, obviando la direccién vertical para el movimiento y considerando
sélo las horizontales. En ese caso es importante considerar otra magnitud (cuadratica
y constante), la enstrofia, que esta relacionada con la energfa cinética de rotacién
de los eddies y que denominaremos Z.

La ecuacién de la vorticidad para un fluido incompresible en dos dimensiones se
escribe como (Vallis 2006)

%+U-VC:F+UV2C (5.16)

donde u = ui + vj , ¢ es la vorticidad relativa definida en el Capitulo 4 y F el
término de forzamiento. La energia (E) y la enstroffa (Z) vienen dadas por

o %/A(u? +0?)dA (5.17)
1
Z:§/A 2 dA (5.18)

donde se integra sobre una area finita con condiciones de contorno periddicas.

En el regimen tridimensional, la teoria de Kolmogorov propone una transferen-
cia de energia por medio de una cascada directa de escalas grandes a pequenas. Sin
embargo, en dos dimensiones este mecanismo parece no estar presente y la energia se
transfiere de escalas peuqenas a grandes. Este compartamiento poco intuitivo viene
de la conservacion de las dos magnitudes cuadraticas, E y Z, que manejamos en
dos dimensiones. Supongamos una regién de vorticidad en un fluido de baja viscosi-
dad en el que la vorticidad se conserva a pesar de los movimientos del mismo. El
movimiento aleatorio del fluido hard que la region se estire. Dado que el area de la
misma debera ser constante, la region se estrecha y los gradientes de vorticidad se
incrementaran. Esto es equivalente a decir que la vorticidad se estd moviendo hacia
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escalas més pequenas. Esta cascada de enstrofia a escalas pequenas va acompanada
de un transferencia de energia a escalas grandes. Cuando la disipacion de energia
tiende a cero, el numero de Reynolds crece en lugar de disminuir como ocurria en el
caso tridimensional. Esto es, la cascada ha de ser inversa.

Suponiendo que el fluido es forzado en una escala caracterizada por el nimero
de onda , la energia sera transferida a escalas grandes mediante una cascada inversa
de energia mientras que la enstrofia es transferida a escalas pequenas mediante una
cascada directa de enstrofia. Si la escala de forzamiento, ky, esta suficientemente
bien separada de las escalas donde se sitian los efectos de friccién, tendremos dos
rangos inerciales: el rango inercial de energia donde la energia es transportada a
escalas mas grandes y el rango inercial de enstrofia donde se transporta la enstrofia
a escalas pequenas en donde se disipa.

En el rango inercial de enstrofia el flujo de enstrofia n se acepta como cons-
tante. Este flujo es igual al ritmo al cual la enstrofia es transmitida desde el exterior.
De manera andloga a como lo haciamos para el caso 3D se obtiene

E(k) = C,n*3k 3. (5.19)

Notese que mientras en este caso el espectro decae con el indice -3, en el caso 3D
lo hacia con -5/3, esto se debe a que las dimensiones de la enstroffa Z son [T~?
y por tanto 7 tendra dimensién [T3]. C, es una constante universal andloga a la
constante de Kolmogorov (5.9).

Del mismo modo, siguiendo los argumentos del apartado anterior y partiendo de
5.11, obtendremos que:

vp ~ '3k (5.20)
T~ 3 (5.21)

de lo que se deduce que la escala temporal de “turnover” en el rango inercial de
enstrofia de la turbulencia 2D no depende de la escala espacial.

Siguiendo la misma argumentacion podemos estimar la escala de disipacion vis-
cosa que obtendremos operando del mismo modo que en el apartado anterior

1/6 3\ 1/6
kw(%) y L,,N(%) . (5.22)

Por otro lado, el rango inercial de energia en el regimen turbulento bidimen-
sional es muy similar al del regimen tridimensional, excepto por el hecho de que
la energia fluye de escalas pequenas a escalas grandes en una cascada inversa de
energia. Por lo tanto el espectro de energia sera el mismo que en tres dimensiones:

E(k) = C.e23k~>/3 (5.23)
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Figura 5.4: Espectro de energia de la turbulencia bidimensional. La energfa suministrada en la
escala de forzamiento k; es transferida a escalas mayores con un flujo € mientras que la enstrofia
es transferida a escalas mas pequenas donde es disipada por la viscosidad.

donde C. es una constante no dimensional conocida como constante de Kolmogorov-
Kraichan que no necesariamente ha de tener el mismo valor que la constante de
Kolmogorov y donde ¢ es el flujo de energia hacia escalas grandes.

En la Figura 5.4 se muestra el espectro de la energia de un regimen turbulento
bidimensional. Observamos la presencia de ambos rangos inerciales, por encima de
la escala de forzamiento y por debajo de la misma. Cada uno de ellos muestra una
pendiente diferente, lo cual indica que cada una de las transferencias de energia y
enstrofia ocurrird a un ritmo diferente.

Las tasas de tranferencia de energia y enstrofia estan relacionadas por la escala
de forzamiento ya que en esta escala

52/316;5/3 _ ’]72/316;3 (524>

entonces

n = kje (5.25)

es la ecuacién que relaciona ambas tasas de transferencia y que en el caso particular
de esta Tesis nos permitird estimar el orden de magnitud de la tasa de transferencia
de enstrofia.
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5.2. Estudio de la turbulencia en la atmosfera de
Jupiter

Anteriormente indicAbamos que la apariencia visual de Jupiter estd dominada
por el patrén de zonas brillantes y bandas oscuras alternantes en latitud, que se corre-
lacionan con la circulacién general dominada por un sistema de jets zonales. Dentro
de estas bandas y zonas encontramos una gran variedad de fenémenos dindmicos:
ondas, tormentas, vortices, etcétera. Estas bandas y zonas, lejos de ser homogéneas,
muestran gran cantidad de “areas turbulentas” cuando son observadas a alta resolu-
cién. Se definen éstas como regiones en las que las estructuras nubosas se muestran
retorcidas, orientadas arbitrariamente, si bien en escala global pueden mostrar un
patréon organizado. Ver por ejemplo la Figura 1.12 de la Introduccion.

En los planetas en réapida rotacion como Jupiter, los vientos fuera del ecuador se
encuentran en equilibrio cuasi-geostroéfico (Ingersoll et al. 2004). El estudio tedrico
de la turbulencia cuasi-geostréfica en una esfera (Rhines 1975) combinado con los
estudios numéricos con o sin forzamiento y disipaciéon llevados a cabo por Williams
(1978), Williams (1979), Cho and Polvani (1996) y Scott and Polvani (2007), mostra-
ron que los vientos zonales podrian originarse por una combinacion entre la rotacién
del planeta y la llamada cascada inversa de energia caracteristica de la turbulencia
bidimensional (2D) (Vallis 2006, y Apartado 5.1).

Los procesos turbulentos en una atmosfera pueden caracterizarse a partir de las
fluctuaciones de determinadas magnitudes como temperatura, densidad, velocidad
del viento, brillo u opacidad (densidad de particulas) en las nubes entre otras. Si
usamos la velocidad de los vientos para calcular movimientos turbulentos (como
suele ser habitual) se debe medir la desviacién de las velocidades con respecto del
valor medio de las mismas (velocidades turbulentas: v/, v')

u =<u> —u
, (5.26)
v =<v> —v

siendo <u> y <v> las velocidades zonal y meridional medias respectivamente?.
Pero estas desviaciones son tan pequenas que no son faciles de medir ya que su valor
tipico es muy similar al error de medida que se comete con las imagenes de las que
disponemos (ver Apartado 2.3.1). El campo de velocidad turbulenta global (u/, v'),
la distribucién de energfa cinetica espectral, Ej, resultante y los flujos eddy prome-
dios, <u’v"> fueron medidos en Jupiter usando iméagenes de Voyager por Beebe et al.
(1980) y Ingersoll et al. (1981) aunque fueron cuestionados més tarde por Sromovsky
et al. (1982). Recientemente, usando imagenes de Cassini, Salyk et al. (2006) para

4En esta Tesis <u> y <v> se definen como las velocidades promediadas espacialmente y no
temporalmente como suele ser habitual. A las medias temporales nos referiremos como , U, etc.
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Jupiter y Del Genio et al. (2007) para Saturno midieron los movimientos eddy en
algunas areas de los respectivos planetas confirmando la transferencia de momento
de los eddies a los jets hacia el Este y la tasa de conversion de energia derivada del
andlisis de Voyager. Los tnicos estudios que se han publicado sobre las leyes de po-
tencia espectrales para la energia cinética turbulenta zonal en Jupiter los realizaron
Mitchell (1982) y Mitchell and Maxworthy (1985) basandose en el anédlisis de las
observaciones de Voyager.

Dada la dificultad para medir un campo de velocidades ', v’ en las atmdsferas
planetarias por la falta de resolucion de las observaciones, trataremos de caracteri-
zar el campo de reflectividad del planeta. Una estrategia para caracterizar el patrén
global de nubes en las atmdsferas planetarias es el analisis del campo de brillo o
albedo en diferentes longitudes de onda como lo hizo Travis (1978) para el caso de
la Tierra y Venus, Peralta et al. (2007) para Venus y Harrington et al. (1996) para
las nubes inferiores de Jupiter. El estudio de la distribucién del albedo es impor-
tante por dos razones. En primer lugar, podemos determinar el tamano, la forma
y la distribucién de las nubes ademds de su periodicidad (si la hubiese), dado que
la morfologia (organizacién y distribucién) de las nubes estd relacionada con los
mecanismos dinamicos. La segunda razén es la conexion que sugirié Travis (1978)
para el caso de la Tierra entre el espectro de potencia del brillo y el espectro de
potencia de la energia. Ademas, en el caso de Jupiter, su atmédsfera esta especial-
mente bien dotada para asumir esta aproximacién entre el espectro de brillo y el
de la energia cinética. Por un lado, esto se debe a la gran correlacion entre el pa-
trén bandeado y el sistema de jets en la direccion meridional. Pero por otro lado,
las estructuras de menor escala que las bandas y zonas de brillo también estan in-
timamente relacionadas con la dinamica de la atmésfera, ya que los aerosoles se
organizan de diferentes maneras dependiendo de la dindamica que subyazca a los
mismos siguiendo las lineas de corriente trazadas por la velocidad o vorticidad de
una region dada del planeta. El esquema que se muestra en la Figura 5.5 resume
la conexién existente entre el estudio del campo de brillo y el de velocidad, ademas
de mostrar los impedimentos tanto de un estudio como del otro. Por tanto, nuestra
hipétesis de partida, que permanece hasta la fecha pendiente de demostracién feha-
ciente y directa, serd que el espectro de energia cinética puede ser aproximado por
el espectro de brillo del planeta.

Debido a la distribucién inhomogénea de los aerosoles superiores (nubes y nieblas)
en la atmosfera de Jupiter, el primer paso es situar verticalmente la altura de las
nubes observadas en diferentes longitudes de onda. La mayor parte de la luz visible
proviene de niveles de presion de entre 250 mbar y 1 bar donde se sitia aproximada-
mente la nube de amoniaco (West et al. 2004). A longitudes de onda més cortas, en
el ultravioleta cercano, se observan las nieblas superiores situadas sobre las nubes. A
este nivel la intensidad de los vientos zonales es menor, los jets se suavizan (Gierasch
et al. 1986; Flasar et al. 2004; Li et al. 2006a) y la estructura nubosa observada es
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Figura 5.5: Conexién entre energia y reflectividad.

extremadamente diferente. Por otro lado, las longitudes de onda del infrarrojo cer-
cano (desde 800 nm a 1 um) fuera de la banda de absorcién del metano profundizan
mas en la nube de amoniaco. Asi pues, estudiaremos la reflectividad en tres longi-
tudes de onda que detectan la estructura de las nubes y nieblas en la estratosfera
inferior (<100 mbar, observaciones en ultravioleta cercano), la troposfera superior
(200 — 700 mbar, imdgenes en azul) y el nivel de la nube de amoniaco (800 — 1000
mbar, infrarrojo cercano), aproximadamente.

En este capitulo estudiaremos la distribucién espectral del brillo utilizando espec-
tros de potencia calculados tanto en la direcciéon zonal como meridional. Aplicaremos
este mismo andlisis a los perfiles de viento zonales de modo que podremos comparar
los espectros para los perfiles de brillo meridional con los de la velocidad, y por tanto
con la energia cinética. Ademds, compararemos los resultados del analisis zonal con
lo que se esperaria de las leyes de las teorias clasicas de turbulencia enunciadas por
Kolmogorov (1941) y Kraichnan (1967).

Para dicho propdsito, hemos utilizado imagenes de 1995 del archivo de HST y del
2000 obtenidas por Cassini tomadas en tres longitudes de onda (ultravioleta, azul
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e infrarrojo cercano) lo que permite sondear los tres niveles atmosféricos diferentes
(ver Tabla 2.1 imagenes etiquetadas como DB y Apéndice A). Todas las imagenes
son proyectadas cilindricamente y corregidas del oscurecimiento hacia el limbo como
explicdbamos en el Apartado 2.2 y posteriormente compuestas cuidadosamente de
modo que obtenemos seis planisferios completos y de suaves transiciones, tres para
cada uno de los anos analizados (ver Figura 5.6).

5.3. Espectro de potencia de los perfiles meridio-
nales de brillo y viento

Huang et al. (2001) estudiaron el espectro de energia en la superficie de una
esfera rotante a partir de simulaciones niimericas. La turbulencia bidimensional con-
siderada en su trabajo estaba gobernada por la ecuacion de vorticidad barotrépica
incluyendo términos de difusién y forzamiento. En ausencia de rotaciéon obtenian el
espectro k3. Por el contrario, cuando la esfera era sometida a una fuerte rotacién
hallaban pendientes espectrales de -5 en las inmediaciones de la direccién del eje
zonal. En el resto de direcciones continuaba prevaleciendo la pendiente -5/3. Pro-
pusieron para la componente zonal la ley de potencias:

E.(k) = C; (V) k7 (5.27)

donde R es el radio planetario y €2 la velocidad angular del planeta. C, es una
constante adimensional que se encuentra en el rango 0.2 — 0.5 y que es determinada
empiricamente.

Posteriormente, Galperin et al. (2001) estudiaron el espectro de potencia obtenido
al aplicar una transformada de Fourier al perfil zonal de vientos del planeta Jupiter.
Ajustando una pendiente a dicho espectro en el rango de nimeros de onda® 20 <
k <90 obtenian una pendiente de -4.1. Ademas, obtuvieron que para los nimeros
de onda en los que la pendiente tiende a -5 la constante C, se encuentra dentro
del rango de valores esperado (Huang et al. 2001). El perfil de vientos utilizado lo
obtuvo Simon (1999) del reanélisis de imagenes de Voyager tomadas en 1979 en lon-
gitudes de onda verdes. Similarmente, Sukoriansky et al. (2002) analizaron el perfil
obtenido por Garcia-Melendo and Sénchez-Lavega (2001) en el infrarrojo cercano
afirmando que la pendiente se situaba cerca de -5. Mas atn, el mismo tipo de leyes
espectrales se obtuvieron para los océanos terrestres y las atmésferas de Saturno,

5Notese que en este apartado k se refiere al niimero de onda meridional ya que el andlisis que
llevamos a cabo se realiza en esta direccién y se define de forma andloga del niimero de onda zonal
definido por la ecuacién 2.10.

98



" 9o1puady [0 IeyMsuod ‘sorraystue(d S[O] S[[R)OP US IoA BIRJ "OSBD BPRD US 9)SRIJU0D A RISO[OLIOW O SRIDUSISJIP SB] 9SUSJON
"000g TUIsse)) ap souordeAlasqo sey eried olod owstur O serorrejul sofoued sof Uy ‘G661 JSH OP sousSewl opuesn (eYoaIop) vja[oTARIIN A (OTpat)
mze ‘(epiombzr) oueoreo oforresyur [op sorwystue[d sof seroupdns soppued sof uy -onjides 93se us sopesn 1oydif op SOLOJSTUR[ :Q°G CINST ]

spnie
opnye
spnye

0002 INISSVD

apnyuo apnybu
os oz oz o ooe o 0 0 %6 oz s. o osl

apnye
apnine
apnye

G661 LSH

5.3. Espectro de potencia de los perfiles meridionales de brillo y viento
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Tabla 5.1: Pendientes de los espectros de potencia del anélisis meridional.

Perfil Misién Infrarrojo cercano Azul Ultravioleta
Viento Zonal ~— HST -4.1 0,5 - -
Cassini -4.6 +0,5 - -2.5 +0,4
Reflectividad ~ HST -3.9 +0,3 -4.0 0,5 -2.8 +0,3
Cassini -4.1 +0,3 -4.5 +0,4 -2.5 +0,2

Urano y Neptuno (Sukoriansky et al. 2002; Galperin et al. 2004).

El primer propésito de este apartado sera aplicar la FFT al perfil de vientos
en otras épocas y longitudes de onda para confirmar estos resultados y extender-
los en el tiempo y en altura, ademas de realizar este mismo analisis en los perfiles
de reflectividad de manera que podremos comparar lo obtenido para los perfiles de
viento con los resultados de los respectivos perfiles de brillo, y asi buscar una posible
correlacién entre ambos.

Analisis espectral del perfil meridional de los vientos zonales

En el caso de las imdgenes HST hemos utilizado el perfil obtenido por Garcia-
Melendo and Sanchez-Lavega (2001) mientras que en el caso de Cassini hemos uti-
lizado el perfil de Porco et al. (2003). Para el rango de nimeros de onda 20 <k <90
(elegido para comparar con los resultados de los trabajos citados) obtenemos una
pendiente de -4.1 y C, ~ 0.3 de modo que confirmamos los resultados de Galperin
et al. (2001) para los vientos de la época de Voyager. Extendemos la cobertura tem-
poral utilizando los vientos medidos en el 2000 con imagenes del infrarrojo cercano
de Cassini (Porco et al. 2003) y obtenemos una pendiente de -4.6 que entra dentro de
las barras de error de los resultados anteriores (Figura 5.7) y una constante C, ~ 0.5.

Todos los resultados anteriores corresponden a niveles de presion entre 600 mbar
y 1 bar. Para completar este estudio, hemos analizado los vientos medidos por
cloud tracking en imégenes del ultravioleta por Li et al. (2006a) situados a niveles
atmosfericos méas altos cercanos a la tropopausa (100 mbar). Este perfil de vientos
se diferencia de los deméds porque los picos de los jets son menos intensos. Aplicando
el andlisis de espectros de potencia obtenemos una pendiente de -2.5 (Figura 5.7).
Esta pendiente es sustancialmente menor que las anteriores. Todos los valores de las
pendientes estan resumidos en la Tabla 5.1.

Para extender este estudio, hemos calculado el perfil de cizalla del viento meri-
dional, du/dy, para cada uno de los casos mostrados en la Figura 5.7 de modo que

100



5.3. Espectro de potencia de los perfiles meridionales de brillo y viento

70 70 70
a) L L L L L b) [T ] c) L L L L L L
60 — — 60 — — 60 [— —
50 |— — 50 |— — 50 |— —
40 |— — 40 |— — 40 |- —
g 30 — — % 30 — — g 30 — —
2 20 2 201 S - P
© - 1 ® o 1 ® - -
—4 10— — 4 10| — 4 10 —
L o 4 Q o 4 o - i
= = _ = r 1
= 0 _— —_ -oq:-; 0 N 7 g 0 C 7
8 Lol = O -10|— — O -10|— —
= = = L i
© - 1 © - 1 ©
S 20— — 5 20 — 5 2o —
SRy — & 30 — & 3 —
40 |— — 40 |— — 40 |— —
50 |— — 50 |— — 50 [— —
60 — — 60 — — 60 — —
70 I R B T . 70 [ ] 70 T R BT B .
4100 -50 0 50 100 150 -100  -50 0 50 100 150 80  -40 0 40 80 120
u (m/s) u (m/s) u (m/s)
10° g UREALLI R 10° 5 T T T 103E UL ERLLL R
= \ = =
C \ E F
10° _E 10° E 10 _E
10' 10 10’
5 10° 5 10° 5 10°
E E 2 E g =
& B 8 r o B
10" E 10" 10" E
107 _g 102 E 10? E
10'GE 103 10'3E
10% el 10“E ool ol 104 ool vl
1 10 100 1 10 100 1 10 100
Wavenumber Wavenumber Wavenumber

Figura 5.7: Espectros de potencia de los perfiles de viento zonales: (a) Perfil de HST 1995 medido
por Garcia-Melendo and Sénchez-Lavega (2001) usando imégenes del infrarrojo cercano, (b) Perfil
de Cassini 2000 por Porco et al. (2003) en las mismas longitudes de onda y (c) Perfil de Cassini
2000 en ultravioleta medido por Li et al. (2006b). Las pendientes del espectro de potencia se han
ajustado para el rango k = 20 — 90, las lineas discontinuas muestran una extrapolacién hacia
nimeros de onda mayores y menores.

obtenemos los perfiles de cizalla que se muestran en los paneles superiores de las
Figura 5.8. Siguiendo el mismo procedimiento obtenemos sus espectros de poten-
cia y las pendientes correspondientes (ver Figura 5.8). Los valores de la pendiente
son muy similares a los obtenidos de los perfiles de vientos dentro de la barra de error.
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Figura 5.8: Igual que la Figura 5.7 pero para la derivada del perfil de viento du/dy.

Analisis espectral del perfil meridional de brillo

Por otro lado, analizaremos los espectros de potencia de brillo de las nubes me-
ridionalmente, para lo que promediaremos el brillo de cada latitud de modo que
obtenemos un unico perfil promediado para cada uno de los planisferios utilizados
en el estudio. Aplicando el andlisis de espectro de potencia a dichos perfiles obte-
nemos los espectros y sus respectivas pendientes que se muestran en las Figuras
5.9 y 5.10. La Tabla 5.1 recoge las pendientes correspondientes a cada uno de los
planisferios de cada filtro y ano. Hay dos aspectos destacables en estos resultados; el
primero, que las pendientes son muy similares en ambas épocas en cada uno de los
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Figura 5.9: Espectros de potencia del perfil de brillo promedio meridional de HST (1995) corres-
pondiente a los planisferios en (a) infrarrojo cercano, (b) azul y (c) ultravioleta.

filtros; y el segundo, que existe una buena correlacion entre las pendientes obtenidas
de los perfiles de vientos y sus correspondientes perfiles de brillo como se muestra en
la Tabla 5.1 Incluso, en las imégenes ultravioleta donde encontrabamos un cambio
en la pendiente con respecto a lo obtenido en las imagenes que muestran las nubes
visibles. Esto suscita un estudio regional (zonal) de la distribucién del brillo de las
nubes y su comparaciéon con los perfiles meridionales que se han utilizado en este
apartado, velocidad del viento, cizalla horizontal del viento y reflectividad, que se
llevara acabo en el Apartado 5.5.
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Figura 5.10: Idem Figura 5.9 para los planisferios de Cassini (2000).
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5.4. Discusion: Turbulencia anisétropa unidimen-

sional

Como ya se indicé anteriormente, los trabajos previos de Galperin et al. (2001)
y Sukoriansky et al. (2002) presentan un analisis de espectros de potencia del perfil
meridional del sistema de jets zonales para los planetas gigantes. Sus resultados sus-
citan para todos los casos una dependencia de la energia zonal por unidad de niimero
de onda que cumple una ley de potencias ~ k=5 con un valor de la amplitud rela-
cionado con el radio planetario R y la velocidad angular del planeta (£2) cumpliendo
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la ecuacion 5.27. Esta ley se cumple para un rango de ntmeros de onda dado y
fue numéricamente predicha por Huang et al. (2001) para la turbulencia anisétropa
bi-dimensional en la superficie de una esfera en rotaciéon con una aproximacion de
plano . Galperin et al. (2004) propusieron que este comportamiento podria darse
en los océanos de la Tierra y fue posteriormente observado en el laboratorio por
Read et al. (2007). También obtuvieron que para los nimeros de onda en los que
la pendiente tiende a ~ -5 la constante C, debe hallarse dentro del rango esperado
entre 0.3 — 0.5. Esta ley difiere de la predicha anteriormente para la turbulencia bi-
dimensional E(k) ~ k=3 en el rango inercial y E(k) ~ k=3 para mayores niimeros
de onda (ver Vallis (2006) y Seccién 5.1). En la Tabla 5.1 mostramos el excelente
acuerdo de los perfiles de brillo con estas leyes de potencia.

En el analisis de los espectros de potencia meridionales con imagenes ultravio-
leta, tanto de los vientos zonales como del brillo existe un significativo descenso en
el valor de la pendiente desde -5 en el caso de las imédgenes del infrarrojo cercano a
-2.5 en el caso de estas imagenes ultravioleta. Esta disminucion en los niveles mas
altos de la atmésfera sugiere que la ley 57° no se cumple en el segundo de los casos.
El valor de C, es también bastante menor que el obtenido para las observaciones
mas penetrantes. Esto apunta a un comportamiento dindmico distinto a niveles mas
altos lo cual requerira una investigacion futura.

La correlacién existente entre las pendientes obtenidas en el andlisis de los per-
files de reflectividad y las pendientes de sus respectivos perfiles de vientos indica que
existe una buena correlacién entre los vientos zonales y la estructura bandeada de
las nubes incluso a los niveles atmosféricos més altos. Al mismo tiempo esta relacion
entre los espectros de reflectividad y velocidad es a priori el primer enlace directo
que encontramos entre espectros de brillo y energia cinética en Jupiter.

5.5. Espectros de potencias de cortes fotométri-
cos zonales

A primera vista, todos los espectros de potencia de la reflectividad zonal mues-
tran dos rangos de pendiente: una correspondiente a los menores nimeros de onda y
otra a los mayores (ver Figura 5.11). Estos dos rangos estan separados por un punto
de inflexion situado en el nimero de onda k;. Para hallar el mejor ajuste a una o dos
pendientes y su correspondiente punto de inflexién, hemos desarrollado una rutina
que escanea automaticamente todos los puntos de inflexién posibles y ajusta las
pendientes en cada caso. Se calcula la desviacion cuadratica media de cada ajuste
a fin de seleccionar como resultado el ajuste de menor error. En la mayoria de los
casos, el mejor ajuste para los espectros de potencia de brillo zonal se da con dos
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Figura 5.11: Algunos ejemplos de espectros de potencia de cortes de brillo zonales para varias
latitudes y en diferentes filtros. En los paneles superiores se representa el corte de brillo frente a la
longitud mientras que en los inferiores se muestra el espectro de potencia relativo a cada uno de
estos cortes. Estos espectros estdn promediados en 5° de latitud alrededor de (a) 54°S en 953 nm
en 1995, (b) 21°N en 953 nm (1995) y (c) 45°N filtro BL1 (2000).

pendientes separadas por un punto de inflexién en k; ~ 80. La Figura 5.11 muestra
algunos ejemplos representativos de los cortes de brillo y sus espectros de potencia
para unas latitudes concretas.

En el Capitulo 2 explicdbamos las razones y limitaciones que nos llevaban a
considerar £ = 150 como limite superior en nuestro estudio de las pendientes espec-
trales. Ahora tendremos que limitar inferiormente este rango en el que centraremos
el andlisis. Este punto es mas dificil de restringir ya que no existe ninguna razon
analitica ni fisica excepto el rango de propagacién de las ondas de Rossby (Mitchell
1982). Por lo tanto, adoptaremos k,, = 10 como nimero de onda minimo a fin de
evitar el efecto que presumiblemente puedan causar en la pendiente fénomenos tales
como la Gran Mancha Roja (GRS), los Ovalos Blancos (WOS) o los Hot Spots, en
los niimeros de onda menores que 10. Aunque, de hecho, veremos que la contribucion
de los nimeros de onda de 2 a 10 es despreciable, esto es, obtenemos resultados muy
similares partiendo desde 2 o desde 10.

Si estudiamos la contribucién que tienen estos vortices y estructuras de gran es-
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cala en el espectro vemos que el efecto de los mismos depende del tipo de fenémeno
del que se trate. En la Figura 5.11 se muestran cortes fotométricos de Jupiter carentes
de grandes voértices, estructuras de gran escala o periddicas. Esta es la situacién més
comun en la atmésfera del planeta donde la caida de los espectros determina la
distribucién del brillo. Sin embargo, en la Figura 5.12 se muestran tres latitudes en
las que estructuras de gran escala bien contrastadas estan presentes. La presencia
de estas estructuras influye en las pendientes de los espectros de potencia, no sélo
afectando a los nimeros de onda bajos si no contribuyendo también a los altos. Esta
contribucion, ademas, depende del fenémeno del que se trate; vemos como, mientras
que eliminar los WOS tiene un efecto despreciable en la pendiente, quitar la GRS o
una cadena de vortices periddicos, afecta drasticamente a la pendiente. Esto signifi-
ca que en algunas latitudes la pendiente contiene informacién y estd modulada por
la presencia de estas estructuras de brillo y no sélo por la turbulencia de pequena
escala. Por lo tanto, concluimos que no es tan importante la elecciéon del nimero de
onda limitante inferior como el promediar cuidadosamente en bandas de latitud a
fin de anular la contribucion de estas estructuras concretas que pueden enmascarar
el comportamiento global.

Para comenzar, obtendremos un espectro de potencia para cada corte de brillo
realizado cada 0.1° de latitud en los planisferios mostrados en la Figura 5.6. Como
deciamos, la mayor parte de los espectros muestran dos pendientes, n; y ns, sepa-
radas por un punto de inflexiéon situado en el nimero de onda k;: 10 <ny < ky y
kr <ny < 150. Para observar el comportamiento meridional de las pendientes de los
espectros de potencia y disminuir el ruido del espectro, como comentabamos en el
parrafo anterior los promediaremos cuidadosamente en dominios meridionalmente
definidos siguiendo los criterios siguientes: (1) Tomando los jets hacia el Este u Oeste
como limites del dominio, (2) bandas de latitud con el mismo signo de vorticidad
(regiones ciclénicas y anticiclonicas) y (3) bandas de albedo (bandas y zonas). Los
resultados de la pendiente que se obtiene en cada una de estos dominios se resumen
en las Figuras 5.13, 5.14 y 5.15.

En la Tabla 5.2 se recogen los resultados para las pendientes promediadas y la
posicién del punto de inflexién para los diferentes criterios y longitudes de onda. El
resultado mas evidente de la Tabla 5.2 es que la pendiente n; es aproximadamente
igual a -1.3 en promedio y excluyendo los resultados del ultravioleta que como ya
velamos en apartados anteriores muestra un comportamiento algo diferente del de
los otros dos filtros. Ademas, este valor estd muy lejos del obtenido en el analisis
meridional. Algo muy similar ocurre en el caso de los nimeros de onda altos en los
que la pendiente toma un valor promedio ny ~-2.5.

Para interpretar el significado de estos resultados, discutiremos los siguientes
aspectos de las pendientes de los espectros de potencia: (1) la dependencia con la
longitud de onda, (2) la variabilidad temporal y (3) la correlacién con los pardmetros
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Tabla 5.2: Pendientes del espectro de potencia para los cortes fotométricos zonales.

Longitud Criterio de Pendiente media del Numero de onda
de Onda integracién espectro de potencia punto de inflexién

<n; > <ng > ki
1995 HST WFPC2

953 nm Viento -1.3+0.3 -2.7+0.6 80+£18
Vorticidad  -1.3£0.3 -2.7£0.6 86+10

Brillo -1.34+0.4 -2.6+0.6 81+7

410 nm Viento -1.6+0.3 -2.7+£0.9 84+14
Vorticidad -1.6+0.4 -2.7+0.7 85+10

Brillo -1.64+0.4 -3.1+1 90413

255 nm Viento -2.5+0.4 -0.3+£0.4 85412
Vorticidad  -2.4+0.5 -0.3£0.5 86+10

Brillo -2.3+0.5 -0.4+0.3 87+12

2000 Cassini 1SS

938 nm Viento -1.1+0.4 -2.1+0.5 74412
Vorticidad -1.2+0.4 -2.3+0.7 82+14

Brillo -1.2404 -2.24+0.5 7746

455 nm Viento -1.3+0.2 -2.0+0.6 84414
Vorticidad -1.3+0.4 -2.0£0.5 77+10

Brillo -1.34+0.4 -2.0+0.5 76+12

258 nm Viento -1.4+0.4 -0.8+0.4 84+11
Vorticidad -1.5+0.4 -0.7+£0.4 81410

Brillo -1.5+0.3 -0.7£0.3 82410
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Figura 5.12: Efecto de las estructuras de gran escala en los espectros de potencia. Los paneles
superiores muestran los cortes de fotométricos con (gris) y sin (negro) estructuras de gran escala y
en los inferiores se representa el espectro y la pendiente correspondiente a cada uno de los cortes.
(a) Ovalos Blancos (WOS) a 29°S en el infrarrojo cercano con observaciones del HST. (b) Gran
Mancha Roja (GRS) a 20°S en imégenes ultravioleta de 2000. (c) Cadena de vértices a 37°S
observada en imagenes del azul en 1995.

fisicos (vientos, cizalla o vorticidad y brillo). La Figura 5.16 muestra las pendientes
promedio en funcién de la longitud de onda y el tiempo.

Variabilidad con la longitud de onda

En primer lugar, dentro de cada longitud de onda, las pendientes son bastante
homogéneas independientemente del criterio de integracion seleccionado. Un com-
portamiento similar se encuentra para el punto de inflexién que separa las dos pen-
dientes. Esto claramente indica que la distribucién del espectro de potencia prome-
diado estd fuertemente controlado por la longitud de onda y no por los dominios de
integracion seleccionados. En segundo lugar, vemos que n; para los resultados de
HST muestra una importante dependencia con la longitud de onda (de -1.3 en el
infrarojo cercano hasta -2.4 en el ultravioleta) mientra que para Cassini no mues-
tran una notable dependencia, siendo el valor promedio de n; ~ -1.3 en las tres
longitudes de onda. Para ny la diferencia entre filtros diferentes es mayor: de -0.6 en
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Figura 5.13: Resultados de las pendientes con los planisferios en infrarrojo cercano. La linea
continua une los valores de la pendiente de 1995 (circulo) y la discontinua los de 2000 (tridngulo).
Los tres métodos de promediado se muestran de arriba a abajo: dependiendo de la direccién del
viento, de la vorticidad y del brillo. La primera columna de arriba a abajo muestra el perfil de brillo
medido por Garcifa-Melendo and Sdnchez-Lavega (2001), su correspondiente cizalla meridional
(du/dy) y el perfil de brillo promedio. En la columna central se representan los valores de las
pendientes para los numeros de onda inferiores a kj, ni, y la tercera columna las pendientes
correspondientes a los nimeros de onda superiores, nso.
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Figura 5.14: Igual que en la Figura 5.13 pero para los planisferios del azul.
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Figura 5.15: Igual que en las Figuras 5.13 y 5.14 pero para los planisferios del ultravioleta.

112



5.5. Espectros de potencias de cortes fotométricos zonales

0
I
A - —
5 i _____
[0} - s — L - -
[ — - -
5 2 _ - —
> -
< | -
c @ HST 1995
-3 O Cassini2000 —
. | |
uv BL NIR
0
I I
B A HST 1995 .
g . A Cassini 2000
geo]
0} | .
o))
©
o 2 —
>
< L i
N
c
3 |- —
-4
uv BL NIR
Wavelength

Figura 5.16: Dependencia de las pendientes promedio con respecto a la longitud de onda y el
tiempo. El panel superior muestra los valores medios de n; tomados de la Tabla 5.2 y en el panel
inferior, los valores medios de no. Los simbolos cerrados representan los resultados de HST y los
abiertos, los de Cassini. Las lineas muestran las tendencias aproximadas en longitud de onda.

el ultravioleta hasta -2.5 en azul e infrarrojo cercano y muy similar en ambos sets;
HST o Cassini.

Variabilidad temporal

La variabilidad temporal de los perfiles meridionales de las pendientes se presen-
ta en las Figuras 5.13, 5.14 y 5.15. En ambos anos y todas las longitudes de onda
los perfiles de las pendientes ny y mo muestran un comportamiento muy parecido.
Si bien las pendientes no muestran variabilidad temporal ni en el infrarrojo ni en el
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azul (lo que esta de acuerdo con que los perfiles de viento tampoco varian en estos
filtros), en el ultravioleta detectamos variabilidad temporal para n;. Sin embargo,
no podemos determinar si este cambio es real debido a las limitaciones de las obser-
vaciones del ultravioleta de Hubble ya que su rango dindmico es extremadamente
bajo. Asimismo, no sabemos si ha habido algin cambio en los vientos zonales entre
ambos anos a ese nivel atmosférico.

Correlaciéon con la dindmica y el albedo global

Aunque encontramos una dependencia latitudinal de las pendientes muy consis-
tente tanto en los filtros azules como infrarojos de ambas épocas, no encontramos
ninguna correlaciéon obvia con el albedo, esto es, con las bandas y zonas. Tampoco
se ha encontrado ninguna correlacién entre las pendientes del espectro de potencia
del brillo y la velocidad de los jets o la vorticidad del flujo.

Lo que si notamos es que el comportamiento latitudinal de la pendiente ny en el
infrarojo cercano sugiere una tendencia creciente desde -2.5 en el ecuador hasta -0.75
a 60° de latitud al igual que en el azul donde esta tendencia es menos pronunciada.
Este comportamiento se repite sea cual sea el criterio de integracion que utilicemos:
direccion del viento, cizalla, brillo o un criterio de integracién arbitrario, por lo tan-
to, podria estar relacionado con una dependencia con el parametro de Coriolis (f)
o su derivada meridional (3) en latitud. El valor absoluto de f estd positivamente
correlacionado con n; mientras que 3 esta anticorrelacionado.

5.6. Discusion de los en términos de teorias clasicas
de turbulencia

Los resultados obtenidos en la secciéon anterior sugieren una comparacion e inter-
pretacion de los espectros de potencia en términos de teorias clasicas de turbulencia.
Las teorias clasicas de turbulencia 2D y 3D para el espectro de potencia de la energia
cinética (Kolmogorov 1941; Kraichnan 1967) predicen diferentes valores de pendiente
para las leyes de potencia dependiendo tanto nimero de onda como del régimen tur-
bulento. En el régimen de turbulencia 3D se predice un solo rango de pendientes en
el cual tiene lugar la cascada directa de energia donde la energia es transferida de
escalas grandes a pequenas con una pendiente de n = -5/3 = -1.66 (ver Figura 5.3).
Por otro lado, en el régimen turbulento 2D se describen dos rangos diferenciados
por la escala espacial en la que se produce el forzamiento dinamico caracteristico
del flujo. Estos dos rangos son: una cascada inversa de energia en la que la energia

114



5.6. Discusién de los en términos de teorias clasicas de turbulencia

es transferida de la escala de forzamiento a escalas grandes (al contrario que en
3D) con una pendiente de -5/3 y una cascada directa de enstrofia de pendiente n
= -3 (ley k=3) de la escala de forzamiento hacia escalas pequefias (ver Figura 5.4).
Esta aproximacién a las leyes de turbulencia, descrita en detalle anteriormente, es
simple e idealizada ya que asume por ejemplo que hay suficiente separacién entre
las escalas de forzamiento y disipacion para que estas tendencias sean observables o
que solamente haya forzamiento a una escala de tamano.

Algunos trabajos anteriores han tratado este tema haciendo un anélisis de las
leyes de potencia, tanto relacionadas con la energia cinética (en Tierra y en Jupiter)
como con el albedo de las nubes y la opacidad (en Tierra, Venus y Jupiter). Estos
resultados se comparan con los obtenidos en esta Tesis en la Tabla 5.3. Todos ellos
tienden a una ley de potencia de dos pendientes separadas en un punto de inflexién
kr tanto para los espectros de energia cinética como para los de brillo u opacidad.
Esto ocurre incluso bajo condiciones atmosféricas extremadamente diferentes como
por ejemplo un planeta de rotatién lenta (Venus) frente a uno de répida (Tierra y
Jupiter) o la presencia de superficie (Tierra y Venus) o no (Jupiter), lo que indica que
los mecanismos que rigen en los vientos y campos de nubes deben de ser similares.
Los espectros de potencia de energia cinética de la Tierra, muestran pendientes de -3
y -5/3 (Nastrom et al. 1984; Nastrom and Gage 1985) en el orden inverso al predicho
por Kraichnan (1967). Esta singular situacién fue posteriormente interpretada por
Lilly (1989). En el resto de los casos expuestos en la Tabla 5.3, pendientes y puntos
de inflexién difieren, esto es seguramente un indicio de los diferentes mecanismos
dinamicos que operan en estas atmosferas.

En el caso de Jupiter mostramos medidas tanto de la energia cinética turbulen-
ta como del brillo. Sin embargo, las inicas mediciones de espectros de potencia de
energia cinética, fueron realizadas por Mitchell (1982) y Mitchell and Maxworthy
(1985) usando los vientos obtenidos de las imagenes de Voyager cuya resolucién no
era la Optima para este tipo de estudio. Para los jets entre 40°N y 40°S hallaron las
pendientes ny= -1.2 y ny = -3 con un punto de inflexién que establecieron en k; =
10 (ver Tabla 5.3). Por otro lado, Harrington et al. (1996) estudiaron la distribucién
espacial de la opacidad de las nubes de Jupiter en 5 ym. En esta longitud de onda
las nubes bloquean la radiacion proveniente del interior del planeta en niveles entre
2 v 5 bar de presién por lo que obtienen espectros de potencia de las nubes inferiores.

Los valores de las pendientes para las escalas grandes en el caso de Jupiter van
desde n; ~-0.7 (Harrington et al. 1996) hasta n; ~-1.3 (en este trabajo) y para
las escalas pequenas desde ny ~-2.5 (en este trabajo excluyendo los resultados del
ultravioleta que comentaremos mas adelante) hasta ny ~-3 (Mitchell 1982). Aunque
se basan en diferentes mediciones (energia cinética, albedo y opacidad de las nubes)
con diferente resolucion espacial e icluso en diferentes longitudes de onda desde
el azul hasta en infrarojo medio, todas las pendientes son bastante parecidas. La

115



Capitulo 5. Turbulencia y Distribucion de brillo en las nubes de Jupiter

Tabla 5.3: Pendientes de espectros de potencia y puntos de inflexién para la energia cinética y
la opacidad/albedo de las nubes.

Planeta n; n, ki Comentarios Referencia
Tierra -3 -5/3 35 Energia Cinética Nastrom et al. (1984)
Venus — -1.8/-2.7 - - Albedo de las nubes

(0.4 pm)
-2.1 -2.0 10  Albedo de las nubes Peralta et al. (2007)
(0.4 pm)
Jupiter  -1.2 310 Energia Cinética Mitchell (1982)
-0.7 -2.9 26 Opacidad de las nubes Harrington et al. (1996)
(5 pm)
-1.3 -2.5 80  Albedo de las nubes This Work

(430 nm - 950 nm)
-1.5 -0.7 80 Albedo de las nubes
(260 nm, Cassini)

(1) Los estudios de nubes se refieren a tres niveles de altura: alto (250 nm), medio (430 nm

— 950 nm) y profundo (5 pm).

mayor discrepancia entre los trabajos mencionados la encontramos en el punto de
inflexién que divide ambos regimenes. Su valor oscila entre los k; = 10 establecido
por Mitchell (1982) y los k; = 80 obtenidos en este trabajo. Si examinamos el ran-
go de numeros de onda k = 2 — 10, encontramos un valor medio de la pendiente
ng ~-1.840.5 para las imagenes del infrarojo cercano y el azul. Esta pendiente se
ve fuertemente afectada por la presencia de ondas por lo que muestra una mayor
incertidumbre. Sin embargo, si extendemos el rango de ntiimeros de onda de n; hasta
k =2 (en lugar de 10 como hemos descrito anteriormente) el valor resultante no di-
fiere demasiado del que presentamos, tinicamente se podria decir que es ligeramente
mayor acercandose mas a -5/3.

Una vez analizados todos estos resultados, vemos que, dentro de la barra de error,
nuestros resultados se aproximan més al espectro de energia de turbulencia 2D (ver
Figura 5.4 del Apéndice 5.1) con dos sub-rangos separados en el nimero de onda
kr que corresponderia con la escala de forzamiento cararacteristica del sistema ;.
Para ntimeros de onda menores que k¢, k <ky, la energfa suministrada es transferida
a escalas mayores, mientras que cuando k > ky, la enstrofia se transfiere a escalas
menores donde sera disipada por viscosidad. De acuerdo con esta interpretacion,
para escalas menores que 80, el brillo estaria organizado por la transferencia de
energia favoreciendo la formacién de ondas como es evidente en algunas latitudes
como mostrabamos en el Apartado 3.3. Para escalas k > 80 la transferencia de ens-
troffa estarfa involucrada en la organizacién del brillo de las nubes. Mitchell (1982)
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afirmaron haber observado esta transferencia de energia lo que apuntaria a una
situacién de turbulencia 2D. Recientemente, Salyk et al. (2006) también afirman
haber observado una transferencia de energia de los eddies al flujo zonal medio.

En la Figura 5.17 se presenta un esquema donde comparamos las leyes clasicas
(regimenes 2D y 3D de las teorias cldsicas de turbulecia) con los espectros observados
experimentalmente en la atmosfera joviana. Los resultados observacionales apuntan
a que el punto de inflexion esté situado entre 10 y 80, lo que entra dentro de lo
esperado para las escalas de Rhines y Rossby que son escalas caracteristicas del
sistema (ver Tabla 5.4). Estas dos escalas espaciales son relevantes en la dindmica
atmosférica y turbulencia de un planeta que rota a gran velocidad. La primera, la
escala de Rhines®, Ly que se define como (ver Vallis 2006; Vasavada and Showman

2005)):
Lr = /%3 (5.28)

donde u puede ser considerado como el viento zonal medio <u> (~ 50 — 100 m/s) o
como u' (~ 5—10m/s) la desviacién de u respecto del valor medio y 3 es el gradiente
del parametro de Coriolis f. Para una latitud media, ¢ = 45°, la escala de Rhines
para los valores de velocidad dados oscila entre 10® y 10* km, lo que corresponde al
rango de numeros de onda: £ = 10 — 100. La segunda escala relevante es la dada
por el radio de deformacién de Rossby”, Lp, que podemos calcular siempre que
conozcamos N, el valor de la frecuencia de Brunt-Vaisald y la escala de alturas H

(Holton 2004).
NH
LD - T

Los valores tipicos de la troposfera alrededor de los 45° de latitud sittian el radio de
deformacién de Rossby en ~ 1000 km (k ~ 100). Este valor esta de acuerdo con el
estimado por Read et al. (2006) de medidas directas del campo de temperatura. Por
lo tanto, estas dos escalas estan dentro del rango de ntimeros de onda que abarca
nuestro analisis de espectros de potencia.

(5.29)

Estas escalas son caracteristicas del sistema dindmico, aunque no son por si mis-
mas escalas de forzamiento propiamente dichas. No obstante, es plausible esperar
que la escala de forzamiento real se sitie entre dichos valores caracteristicos del
sistema. Mitchell (1982) argumenté que la escala de forzamiento, Ly, se situaba a

6La escala de Rhines es la longitud que separa las escalas grandes, en las que el término 3 es
dominante dando lugar a la propagacién de ondas de Rossby, de las pequenas en las que el término
dominante es el advectivo, donde tiene lugar la turbulencia no lineal.

"El radio de deformacién de Rossby es la escala horizontal que compara la estratificacién at-
mosférica con la accién de la fuerza de Coriolis y por lo tanto, aquella a la que el efecto de Coriolis
toma importancia. Es la longitud de onda horizontal de maximo crecimiento de una inestabilidad
baroclinica en un flujo zonal. Simplificando, podriamos decir que es el area de influencia de un
vortice en un planeta rapidamente rotante, es decir, dos vértices cuya distancia sea mayor que Lp
no interaccionan.
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Tabla 5.4: Escalas dindmicas caracteristicas de Jupiter.

Escala Expresion L (km) k
Rhines Lr=+/u/8 103 —10* 10 — 102
Rossby Lp=NH/f 103 102
Forzamiento Ly = \/¢/n 103 — 104 10 — 10?
. . KS 1/4 9
Viscosidad L, = ( D/6> 10 103
(Eddy, 3D)

1/6
Viscosidad L, = (K%/n) 102 - 100 10— 103
(Eddy, 2D)

Valores usados: u = 10-100 ms™', v = 3-5 ms™!, N2 = 4.08x107% s72,
H=2x10"m, ¢ = KK = 3x107* m?s73, v = 2x10° — 10% m?s~!

k ~ 10. Nosotros la extenderemos al rango k = 10 — 100 y examinaremos las conse-
cuencias de tener estas escalas caracteristicas en un sistema turbulento. La escala de
forzamiento estd relacionada con el cociente entre la tasa de transferencia de ener-
gia € y la tasa de transferencia de enstrofia n (Vallis 2006, , Apéndice 5.1). Hemos
tomado el valor € ~ 3 x 107% m?s™3 (Salyk et al. 2006) y si aceptamos que la escala
de forzamiento se sitia entre 10 y 10* km, la tasa de transferencia de enstrofia

estard constrenida entre n ~ 3 x 10710 — 3 x 10718 73,

Otras escalas importantes son las relacionadas con la disipacion viscosa (en los
regimenes 2D 6 3D, la mayoria disipacion turbulenta o eddy). Se espera que la di-
fusién molecular actie a escalas mucho menores que nuestros limites impuestos por
la resolucion, por lo tanto no sera considerada aqui. Para las teorias de turbulencia,
la escala de viscosidad eddy, L,, (Tabla 5.4 Vallis 2006) se puede obtener usando
un coeficiente de viscosidad o difusién eddy v ~ u'l (siendo | ~ 100 km el recorrido
libre medio o | ~ H = 20 km para los movimientos verticales) de donde obtene-
mos el rango v ~ 10° — 10° m?s~!. Las escalas de difusién 2D y 3D involucran la
transferencia de enstrofia y energfa respectivamente y dan L, ~ 100 km (k, ~ 1000).

Por 1ltimo, nos queda describir el comportamiento de los espectros de potencia
del ultravioleta, que son mas dudosos. Por un lado, los resultados de HST difieren
de los de Cassini y por el otro, la transicién entre rangos de niimero de onda es justo
la contraria a la de los otros dos filtros, pasando de una pendiente mas pronunciada
(~-2.4 en HST y ~ -1.5 en Cassini) a otra mds leve (~ -0.3 en HST y ~ -0.7 en
Cassini). Los resultados de HST son dificiles de relacionar con ningtin modelo teérico
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2D regime

—
-

Dissipation

Rossby & Rhines
Scales

Dissipation

| IIIIIII| | IIIIIIII | IlIIllll Ll
10° 10 10° 10° 10*
Wavenumber

Figura 5.17: Esquema que compara las teorfas de turbulencia con los resultados experimentales.
El eje de ordenadas representa el espectro de energia y el de abcisas el niimero de onda, ambos en
escala logaritmica. Las lineas grises superiores representan el régimen turbulento 2D del espectro
de energia cinética con una linea continua y del espectro de trazadores pasivos con una linea
discontinua. Las lineas grises inferiores muestran lo mismo pero para el caso del régimen turbulento
3D. Las tres curvas negras intermedias muestran varios resultados experimentales: (a) Mitchell
(1982); Mitchell and Maxworthy (1985), (b) Harrington et al. (1996), (c) pendientes de las imdgenes
ultravioleta de Cassini (este trabajo) y (d) pendientes obtenidas con las observaciones azul e
infrarrojo cercano, la linea discontinua se usa para mostrar la estimacion de la pendiente en niimeros
de onda méas bajos. El area gris representa el rango esperado para las escalas de Rhines y Rossby.

y podrian estar influenciados por la falta de rango dindmico de las observaciones.
Por el contrario, los de Cassini podrian ajustar mejor con un espectro de “trazadores
pasivos” (Batchelor 1959) que como describe Vallis (2006) tiene una pendiente -1 en
el rango de nimeros de onda altos. La posicién del punto de inflexion es consistente
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con el obtenido en las observaciones del azul y del infrarrojo. En este nivel, encon-
tramos condiciones méas estables y a escala global el régimen dindmico es diferente
del de la capa de nubes principal. Excepto algunas estructuras que graban su huella
en las nieblas (grandes vértices como por ejemplo la GRS o los WOS), la mayoria de
los detalles nubosos son suaves y homogéneos,lo que hace que el espectro se aplane.

5.7. Conclusiones

En este capitulo hemos presentado un analisis de la distribucién de albedo en
imdgenes de HST (1995) y Cassini (2000) en tres longitudes de onda seleccionadas:
infrarrojo cercano, azul y ultravioleta. Hemos realizado un estudio de los espectros
de potencia del brillo tanto en la direccién zonal como en la meridional. Adicional-
mente, hemos analizado el espectro de potencia de dos perfiles de vientos en la
direccién meridional.

Los resultados del estudio meridional se han comparado con trabajos previos
basados en espectros de potencia de la energia cinética en modelos numéricos y
observaciones de diferentes planetas (Galperin et al. 2001, 2004; Huang et al. 2001;
Sukoriansky et al. 2002).

= Encontramos un buen acuerdo de nuestros resultados para los prefiles de vien-
tos de Cassini con la ley £~ propuesta en estos trabajos. También el valor de
la constante C', que obtenemos se ajusta a la obtenida por estos autores.

= Ademds, este valor de pendiente se obtiene también en los espectros de poten-
cia de los perfiles meridionales de albedo en los filtros azul e infrarojo. Esto
es logico ya que existe una correlacion clara entre los perfiles de vientos y de
reflectividad en estas observaciones.

= Sin embargo, cuando analizamos el perfil de vientos en el ultravioleta, obtene-
mos una pendiente diferente alrededor de -2.5. Lo mismo ocurre con el perfil
meridional de brillo en esta longitud de onda. Este es un resultado importante
ya que la correlacién brillo-viento en este filtro no es tan clara y sin embargo
las pendientes obtenidas son consistentes.

El anélisis de los espectros de potencia en la direccién zonal apunta a una
dependencia latitudinal del valor de la pendiente en ambos rangos de niimeros de
onda, ny; y ny. Esto es, una vez, més similar en infrarrojo y azul pero difiere en
ultravioleta.

= Obtenemos unas pendientes promedio < n; >=-1.3 y < ny >=-2.5 tanto en el
azul como en el infrarojo mientras que en el ultravioleta, éstas toman valores
de <ny >=-15y < ny >=-0.7.
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» El punto de inflexién es bastante estable tanto en latitud, como en tiempo
(1995-2000), como en longitud de onda y se sitia alrededor de k; =80, lo que
corresponde a una escala de unos 1000 km.

= Las pendientes muestran un cambio latitudinal que es independiente de los
parametros fisicos que hemos explorado, con la 1nica posible excepcion del
valor absoluto del pardmetro de Coriolis (f).

Finalmente, hemos interpretado los resultados obtenidos en la direccién zonal en
términos de las teorias clasicas de turbulencia de lo que concluimos:

» Encontramos que nuestros resultados en las longitudes de onda mayores (azul
e infrarrojo) correspondientes a niveles troposféricos son similares a los de un
espectro de energia en un régimen turbulento 2D.

= El comportamiento de las pendientes de los espectros de brillo del ultravioleta,
en los resultados obtenidos de las imagenes de Cassini, podria corresponder a
un espectro de trazadores pasivos afectados por procesos difusivos, dado que
muestra una pendiente de -1 en nimeros de onda bajos al igual que la obtenida
por Batchelor (1959).

» Identificado el valor de k7 obtenido con la escala caracteristica de transicién de
la cascada inversa de energia a la cascada directa de enstrofia estimamos que
se encuentra en unos 1000 km (k£ = 80) en cualquiera de los tres filtros, lo cual
es consistente con la escala dindmica de Rhines (calculada usando v’ =5 — 10
m/s) y el radio de deformacién de Rossby escalas caracteristicas del sistema.

= En los trabajos de Mitchell (1982) y Mitchell and Maxworthy (1985) en los que
median el espectro de energia cinética también observaron el comportamiento
de los espectros con dos pendientes. Estos obtenfan pendientes de valores muy
similares a los nuestros, aunque el punto de transicién entre ambas, kr, que
ellos establecian difiere de que nosotros hemos obtenido.

» Harrington et al. (1996) realizé un trabajo parecido al presentado en este
capitulo para el que usaba imagenes en 5 um, y por tanto correspondientes a
niveles mas profundos, las pendientes n; son diferentes, pero obtenemos valores
de ny y de ky parecidos.

» Empleando los valores obtenidos por Salyk et al. (2006) para la tasa de trans-
ferencia de energia ¢ y usando la ecuaciéon 5.25 estimamos el valor de la tasa
de transferencia de enstrofia en 107!6 s73. Considerando eddies de tamaifios
caraceteristicos entre 500 y 1000 km, este valor corresponde a valores de la
velocidad turbulenta u/, v" del entorno de 5-10 m/s, en buen acuerdo con lo
esperado para Jupiter.
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= Evaluando por tltimo nuestra hipotesis de partida, es decir, que el espectro de
brillo es una aproximacion al espectro de energia cinética y que por tanto nos
da informacion sobre el régimen turbulento de la atmésfera, podemos decir que
el acuerdo en el analisis meridional es excelente y que en la direccion zonal es
consistente cualitativa y cuantitativamente con teorias clasicas cuya aplicacién
a la atmdsfera de Jupiter es plausible. Por tanto, y a falta de una comparacion
directa entre ambos espectros, concluimos que dicha hipétesis de partida es
aparentemente coherente.
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Capitulo 6

Turbulencia y Ondas en el jet mas
intenso de Jupiter

6.1. Introducciéon

El jet mas intenso de todos los observados al nivel de las nubes superiores de
Jupiter se sitia a unos 21°N de latitud planetocéntrica, en la banda llamada NTB
(Banda Templada Norte). Los vientos alcanzan en esta regién velocidades del orden
de 140 m/s a 180 m/s (Ingersoll et al. 2004). Esta regién ha sido histéricamente
conocida ademds porque en ella se desarrollan intensas perturbaciones (Peek 1958;
Rogers 1995). La ultima tuvo lugar el 25 de Marzo de 2007 cuando una vigorosa
erupcién con dos focos convectivos estallé en el pico del jet de la NTB y fue cap-
turada fortuitamente en la fase de crecimiento por el Telescopio Espacial Hubble.
Su posterior evolucion hasta una perturbacion de escala planetaria fue seguida en su
mayor parte por telescopios en Tierra, incluyendo la red IOPW (International Outer
Planet Watch), ademéas de observaciones del HST. La primera erupcién emergié el
25 de Marzo dando lugar a una mancha brillante llamada penacho B mientras que
la segunda erupcién, que dio lugar al penacho A, aparecié el 27 de Marzo, nom-
bradas de este modo por el orden de descubrimiento (Sanchez-Lavega et al. 2008).
El penacho A, con una velocidad de 169 m/s, produjo en su estela una perturbacién
turbulenta a escala planetaria cuyo patron de parches de nubes claras y oscuras
(en el visible), moviéndose mas lentamente a ~ 100 m/s, destruyé el penacho B
cuando se encontraron. Este tipo de fenémeno, llamado NTBD (North Temperate
Belt Disturbance), ocurre ocasionalmente en Jupiter (Sanchez-Lavega and Quesada
1988; Sanchez-Lavega et al. 1991; Peek 1958; Rogers 1995), habiendo ocurrido los
tres ultimos eventos en intervalos de unos 15 afos (en 1975, 1990 y 2007). Las ob-
servaciones detalladas, su altitud, temperatura y modelizacién dindmica del evento
del 2007 se describen en Sanchez-Lavega et al. (2008). El origen de los penachos fue
probablemente convectivo y las condiciones para su desarrollo se definieron usando
c6digos de tormentas convectivas previamente desarrollados por Hueso et al. (2002).
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Figura 6.1: Planisferios utilizados en el andlisis. (A) Planisferios completo del 25 de Marzo 2007,
la longitud esta representado en el Sistema III. Entre las dos lineas blancas se sitia la region
de interes, la NTB. Se muestra el estado relajado de la banda el mismo dia en el que la primera
erupcién fue detectada en el filtro F410M (Sénchez-Lavega et al. 2008). (B) Secuencia de planisferios
de la NTB desde el 12 de Abril hasta el 11 de Mayo, donde se puede observar la evolucién de la
perturbacion. Los primeros 5 mapas estdn compuestos por imagenes del IOPW mientras que el
dltimo se compone de imagenes de HST. Las longitudes en este caso estdn representadas en un
sistema de referencia que rota con la velocidad del penacho, permaneciendo po lo tanto centrada
en 20°. (C) Planisferio parcial de Junio donde se ve una nueva situacién de calma de la NTB. Los
autores de las imagenes del IOPW son Mike Salway, Fabio Carvalho, Christopher Go y Anthony
Wesley.
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Las medidas de la velocidad del jet indican que no se produjo ningtin cambio sig-
nificativo en el perfil de vientos, comparando la situacién antes, durante y después
de la perturbacién, en un periodo de cuatro meses (de Marzo a Junio 2007). De los
modelos dindmicos no lineales del fenémeno, utilizando el cédigo EPIC, Sanchez-
Lavega et al. (2008) concluyeron que el jet de la NTB se debia extender sin una
cizalla vertical significativa hasta profundidades mucho mayores que el nivel de de-
posicién de radiacion solar, mas abajo al menos que el nivel de 7 bar de presién, una
capa (entre ~0.1 - 7 bar) conocida cominmente como capa meteorolégica o weath-
er layer. Una conclusién similar fue propuesta por Garcia-Melendo et al. (2000) a
partir del andlisis de un evento previo (1990), aunque con datos de menor resolucién.

En este capitulo nos centraremos en la distribucion del brillo de las nubes du-
rante la NTBD a fin de analizar y caracterizar el patrén de turbulencia generado
por los penachos en su estela. Por otra parte, estudiaremos la estructura del perfil
de velocidad del jet con nuevas observaciones del HST tomadas un anio después de
la perturbacién (en Julio 2008). Por lo tanto, como continuacién del trabajo rea-
lizado por Sanchez-Lavega et al. (2008), presentaremos un detallado anélisis de la
morfologia de las nubes de la NTBD ademés de obtener las frecuencias espaciales
de reflectividad en diferentes estadios del suceso aplicando la técnica de andlisis es-
pectral descrita en el Capitulo 2 y posteriormente utilizada en el Apartado 5.5. Los
espectros de potencia de brillo que obtendremos son comparados con las predicciones
del patrén de perturbacion producido por simulaciones nimericas usando el modelo
dindmico EPIC (Explicit Planetary Isentropic Coordinate). Ademds, haremos una
interpretacion en términos de onda de Rossby del patréon turbulento que aparece
tras los penachos.

Usando imégenes del Telescopio Espacial Hubble y del IOPW tomadas con teles-
copios terrestres, conseguimos una cobertura temporal completa de las tres etapas
del evento: antes, durante y después de la perturbacion. Disponemos de tres con-
juntos de imégenes del HST correspondientes a 2007 que muestran las distintas
fases dindmicas de la NTB: fase inactiva pre-perturbacién (25 de Marzo), fase acti-
va durante la perturbacién (1 y 11 de Mayo) y fase de relajacién post-perturbacién
(5 de Junio) donde ambos penachos habian desaparecido. Finalmente, un cuarto
set del 2008 muestra la situacion de la NTB un ano después del acontecimiento.
Las caracteristicas de estas imagenes aparecen resumidas en la Tabla 2.1 (etique-
tadas como NTBD) y listadas en el Apéndice A. La resolucién espacial de estas
imdgenes se encuentra en el rango de 150 — 180 km/pix. El rango de longitudes
de onda usadas para este trabajo es muy amplio: F336W, F410M, F502N, F673N
y F953N. Todos ellos se han usado para caracterizar la morfologia del fenémeno,
los tres ultimos filtros se han usado para la medida de vientos del perfil zonal y el
analisis espectral lo hemos realizado basandonos en imagenes del infrarojo cercano.
Durante el periodo de maxima perturbacién, de Marzo a Junio, las imagenes de
HST son muy escasas por lo que para completar usamos imagenes del IOPW. Estas
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son de menor resolucién (unos 1000 km/pix) aunque es suficiente para estudiar la
evolucion temporal de la morfologia nubosa y hacer un andlisis de periodograma
de las estructuras que aparecen en la estela de los penachos. Todas las imagenes
han sido proyectadas cilindricamente, corregidas del oscurecimiento hacia el limbo y
compuestas cuidadosamente como explicdbamos en el Apartado 2.2 (ver Figura 6.1).

6.2. Descripciéon del fenémeno NTBD y morfologia
de las nubes

Como ya ocurrié en eventos anteriores, la NTB se encontraba en una situacién
inactiva cuando las dos manchas brillantes emergieron produciendo los penachos
y generando tras ellos un campo turbulento de nubes en su estela. Los elementos
nubosos del campo turbulento se movian mas lentamente que el propio penacho ex-
pandiéndose hacia el Oeste del penacho en toda la banda de latitud. Esto dio lugar
a un gran cambio en la morfologia general de la banda durante aproximadamente el
mes siguiente. En este apartado caracterizaremos la morfologia de la regién durante
la evolucion de la perturbacion.

Los penachos (A y B), con una velocidad de 169 m/s, se movian en el pico de
velocidad del jet més deprisa que cualquier otro detalle atmosférico. Las nubes su-
periores de los penachos alcanzaron niveles de altura de ~ 30 km por encima de
las nubes de alrededor. Como consecuencia, fueron los detalles més brillantes obser-
vados en el planeta incluso en las observaciones de la banda de absorciéon intensa
del metano a 2.3 pm sensibles a los niveles més altos (~ 10mbar) de la atmésfera.
El penacho A creci6 rapidamente en uno o dos dias hasta que su parte mas bri-
llante cubrié un &rea de unos 15 x 10 km? con una extensién zonal de aldededor
de los 6 000 km. Después, el penacho empezd a hacerse progresivamente mas tenue
y pequena. Imagenes previas y posteriores a estas fechas no poseen la calidad su-
ficiente como para determinar su tamano adecuadamente. El resto de propiedades
fisicas del penacho, incluyendo la modelizacién dindmica, se discuten en detalle en
Sanchez-Lavega et al. (2008) por lo que centraremos el estudio en la regién turbu-
lenta formada en la estela de los penachos, especialmente en los parches oscuros que
conforman la morfologia (Figura 6.1).

Como podemos observar en la Figura 6.2 la estela de los penachos esta formada
por una serie de parches oscuros que en las observaciones terrestres presentan en
general una forma alargada en la direccién zonal. Hemos medido el tamano (longi-
tud y drea) y la forma (relacién de tamano zonal frente al meridional o aspect ratio)
de muchos de estos parches en los planisferios compuestos con imagenes de [OPW
y HST desde el 12 de Abril al 11 de Mayo. Los parches tienen éreas que oscilan
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Figura 6.2: (A) Comparacién de los planisferios locales de HST y IOPW donde se muestra la
morfologia tipica de los parches turbulentos. (B) Estas dos graficas representan los histogramas
relativos del drea (izquierda) y del relacién de tamano (derecha).

entre los (1.2) 0.3 x 10° km? y (45 4 5) x 10° km?. Todas las 4reas medidas estan
representadas por medio de un histograma en la Figura 6.2 que muestra la cantidad
de parches en cada rango de drea. Observamos que alrededor de un 40 % de los
parches tienen dreas entre 1.3 x 10% km? y 1.7 x 10 km?. Por otro lado, en el lado
derecho de la Figura 6.2 B mostramos un histograma que representa la relacién de
tamano de los parches (elongacién zonal dividido por elongacién meridional), siendo
el resultado mas comun el rango 1-3, es decir, el doble o triple de longitud en la
direccion zonal que en la meridional, lo cual es un indicativo de la forma estirada
en la direccion Este-Oeste de los mismos.

En la Figura 6.3 podemos apreciar las aparentes diferencias morfologicas del
campo de nubes en cada uno de los mapas observados en diferentes longitudes de
onda: F336W, F410M, F502N, F673N y F953N. En el ultravioleta (F336W) estamos
sondeando las nieblas mas altas de la troposfera mientras que a medida que la longi-
tud de onda se incrementa hacia el rojo el nivel sondeado se hace mas profundo hasta
alcanzar el infrarrojo cercano (F953N) donde observamos las nubes més profundas.
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Figura 6.3: Planisferios HST de la NTBD el 1 y el 11 de Mayo 2007 en funcién de la longitud de
onda desde el ultravioleta hasta el infrarrojo cercano. Las flechas horizontales muestran la posicién
del pico del jet a 21°N.

En general, la morfologia de las nubes en la estela de los penachos, como se muestra
en estas imagenes de alta resolucién para el periodo de actividad de Mayo 2007, es
consistente con la estructura del perfil meridional del jet. Estas nubes adquieren una
forma filamental en un patrén lineal inclinado, longitudinalmente periédico, asocia-
do con la cizalla meridional del viento entre las corrientes opuestas adyacentes a
ambos lados del pico del jet a 21° de latitud planetocéntrica. Los trazos en forma de
V, visibles en las longitudes de onda mas cortas, tienen el vértice en el pico del jet.
Las estructuras orientadas de acuerdo con la cizalla ambiente, son mas homogéneas
y lineales en longitudes de onda cortas pero se transforman en turbulentas y comple-
jas en las longitudes de onda mas largas. Esta es una clara indicacion de la situacion
mas profunda del patrén de nubes relativa al de la parte superior de los penachos.

6.3. Espectros de potencia y periodogramas

A todos los planisferios, tanto a los de Hubble como a los del IOPW (Figura
6.1) les hemos aplicado el andlisis de periodograma (ver Seccién 2.3.2). Centraremos
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nuestro estudio en los parches oscuros formados por la perturbacién en la estela
de los penachos. Para dicho propdsito realizamos un corte fotométrico en la latitud
21°N en la que aparecen estos parches y en los sectores de longitud en los que estan
presentes, es decir, en las zonas perturbadas. Como se muestra en la Figura 6.4 y
sin olvidar que los datos han de ser reescalados como explicAbamos en el Apartado
2.3.2, obtenemos un intenso pico alrededor del nimero de onda 20 que es comtn
para todos los planisferios desde el 12 de Abril hasta el 11 de Mayo (fase en la que la
NTBD se encuentra en su apogeo). Este nimero de onda corresponde a una longitud
de onda del orden de 22000 km y parece ser dominante.

Por otro lado, hemos aplicado el analisis de espectros de potencia del brillo
descrito en la Seccién 2.3.2 del Capitulo 2 teniendo en cuenta que en el caso de
los planisferios parciales tendremos que reescalar los resultados a ntimeros de onda
globales. Para reducir el ruido de cada transformada individual de un corte de bri-
llo longitudinal, promediamos meridionalmente de acuerdo con los dominios que nos
marca el perfil de vientos. Hemos definido tres dominios latitudinales de integracion:
la regién anticiclénica que se extiende desde 15°N hasta el pico del jet (21°N), la
region ciclénica desde 21°N hasta 27°N y los flancos y pico del jet entre 18°N y 24°N|
region que se solapa con las otras dos. Algunos ejemplos de espectros de potencia
se muestran en la Figura 6.5. Haciendo un ajuste lineal por minimos cuadrados so-
bre estos espectros obtenemos los valores de pendiente que se recogen en la Tabla 6.1.

Hemos dividido el estudio en cuatro épocas: 25 de Marzo de 2007 (etapa inacti-
va), 1 y 11 de Mayo 2007 (perturbacién), 5 de Junio 2007 (post-perturbacién) y 8
de Julio 2008 (situacién inactiva, un ano mas tarde).

Es obvio que se da un cambio en la pendiente durante la evolucién de la pertur-
bacién. En la regién anticiclonica, el valor de las pendiente en Marzo es -1.1. Por
el contrario, obtenemos pendientes de alrededor de -1.6 en Mayo y Junio cuando
la banda estaba completamente perturbada. Lo que ocurre en el dominio del jet es
muy similar aunque el cambio de pendiente es mas brusco, de -0.8 a -1.5. Por otro
lado, el cambio en el area ciclonica es mas suave e inverso, esto es, el valor absoluto
de la pendiente decrece. El 1 de Mayo, la pendiente se desvia de esta tendencia, este
resultado es dificil de interpretar ya que ademas de poseer un planisferio con una
cobertura longitudinal muy pequena, en esta fecha se capturan dos situaciones di-
ferentes: en la parte derecha observamos el drea perturbada con pequenos y oscuros
parches mientras que en la izquierda vemos una nueva situacion de inactividad de
la NTB (Sénchez-Lavega et al. 2008). La situacién del 2008 es considerablemente
distinta, con una pendiente més pronunciada, por encima de -1.8, aunque entra den-
tro de las barras de error de los resultados post-NTBD. Esto indica un aumento
de la contribucién de las estructuras de gran escala como discutiremos después. En
resumen, la pendiente del espectro de potencia ha sufrido un cambio drastico desde
el inicio de la perturbacion, pasando de -1.0 en Marzo 2007 (NTB pre-perturbada)
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Figura 6.4: Cortes fotométricos a 21°N de latitud superpuestos en los planisferios en el panel
superior y su correspondiente periodograma para tres fechas distintas: (A) 12 Abril 2007, (B) 16
Abril 2007 y (C) 11 Mayo 2007.
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6.4. Medida del perfil de vientos del jet
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Figura 6.5: Tres ejemplos de espectros de potencia del brillo correspondientes a los planisferios
del 25 de Marzo (izquierda), 11 de Mayo (medio) y 5 de Junio (derecha) todos ellos de la regién
anticiclénica.

a -1.8 en Julio 2008 (NTB inactiva un ano después de la perturbacién).

Cuando analizamos estas pendientes en términos de las teorias de turbulencia
clasica, vemos que en este caso particular obtenemos pendientes de alrededor de -1
en las fechas iniciales. Esto podria sugerir un comportamiento de trazadores pasivos
(Batchelor 1959). Sin embargo, observamos un cambio notable en las pendientes
espectrales, especialmente en la regién anticiclénica en donde las estructuras mas
grandes empiezan a emerger y la pendiente se hace més empinada llegando a valores
de alrededor de -1.6 ~ -5/3. Esta es precisamente la pendiente predicha por Kol-
mogorov (1941) para la casacada directa de energia en la turbulencia 3D (Capitulo
5). Desde otro punto de vista, este resultado podria ser interpretado como la pendien-
te para una cascada inversa de energia en dos dimensiones como propone Kraichnan
(1967), suponiendo que la inyeccién de energia ocurre a nimeros de onda mayores
que 90 (lo que concordarfa con lo calculado en el capitulo anterior), esto es, a escalas
espaciales menores que 5000 km.

6.4. Medida del perfil de vientos del jet

Los perfiles de viento obtenidos por cloud tracking en cada una de las fechas
analizadas en este estudio se representan en la Figura 6.6. Los perfiles de 2007 son
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Tabla 6.1: Pendientes de los espectros de potencia

Epoca Fecha AN Region Region Jet
Anticicléonica Ciclénica
Pre NTBD 25 Marzo 07  360° -1.240.1 -1.240.1  -0.8+0.1
25 Marzo 07 125° -1.040.1 -1.15+0.1 -0.740.1
25 Marzo 07®  125° -1.14+0.1 -1.140.1  -0.8+0.1
NTBD 1 Mayo 07 50° -1.04+0.2 -0.94+0.1 -0.8+0.1
11 Mayo 07 110° -1.5+0.2 -0.94+0.2  -1.5+0.2
Post NTBD 5 Junio 07 125° -1.740.2 -0.840.1 -1.640.1
5 Junio 07 125° -1.54+0.1 -0.840.2 -1.240.2
NTBD+1 ano 8 Julio 08 100° -1.840.1 -1.5+0.1 -1.8+0.1

Nota: A es la extension espacial de longitud analizada: (1) es el sector de longitud desde 25°
hasta 150° y (2) desde 225° hasta 350°.

los que obtuvieron Sénchez-Lavega et al. (2008) mientras que el del 2008 ha sido
obtenido en este trabajo, con imagenes de un ano después de que el fenémeno ocu-
rriese. Para trazar dicho perfil se han medido 76 detalles desde 11°N hasta 34°N. El
perfil es practicamente idéntico al obtenido para el 5 de Junio de 2007 por Sanchez-
Lavega et al. (2008) en el valor del pico del jet y en la forma del mismo. Sin embargo,
la variaciéon mas sorprendente se observa en jet hacia el Oeste mas ecuatorial situado
en 15-16°N aproximadamente. Este jet sufre un cambio de velocidad al nivel de las
nubes de unos 25 m/s, acelerdandose hacia el Oeste y pasando de -25 m/s en 2007 a
-50 m/s en 2008, un ano después de la perturbacion. Este cambio es estadisticamente
significativo ya que es cinco veces mayor que el error esperado para las medidas de
viento del perfil, de unos 5 m/s, que ha sido estimado siguiendo el método detallado
en el Capitulo 2 ya que la desviacién estandar del bineado que se le aplica al perfil
arroja valores del mismo orden, aproximadamente.

La morfologia de la regién anticiclonica del jet a 21°N y del jet contiguo hacia
en Oeste a 16°N, estd dominada por las estructuras de gran escala y vortices (ver
Figura 6.7) que se formaron algunos meses después de que la perturbacién finalizase.
Este fendmeno es bastante parecido al reportado por Garcia-Melendo et al. (2000)
tras el evento de 1990, aunque queda por ver si estas estructuras se organizan en
grandes voértices de larga duraciéon como ocurrié anteriormente.
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Figura 6.6: Perfil de vientos zonal del jet de la NTB con imédgenes de 2007 (25 de Marzo y 5 de
Junio) y 2008 (8 de Julio).

6.5. Interpretacién en términos de onda de Rossby

La existencia de un nimero de onda 20 dominante durante el desarrollo de la
NTBD sugiere la posible presencia de un fenémeno ondulatorio subyacente en la
distribucién de los parches oscuros. Sabemos de Sénchez-Lavega et al. (2008) que
estos parches se mueven mas lentamente que el resto de detalles adjacentes a una
velocidad de unos 100 m/s. Es tentador interpretar este fenémeno como una onda
en cuyo caso estariamos midiendo la velocidad de fase, ¢, de la misma. Tomando la
velocidad del jet, ~160 m/s, como el del viento zonal medio u en el que se mueve la
onda tendremos que @ — ¢ = —60 m/s. Transformamos el nimero de onda tipico 20

133



Capitulo 6. Turbulencia y Ondas en el jet mas intenso de Jupiter

25 March 2007 - F953N

Latitude

Latitude

(]
©
=]
=
=1
]
-

Latitude

330 320 310
Longitude

Figura 6.7: Morfologfa de la NTBD durante su ciclo: antes (25 de Marzo 2007), durante (11 de
Mayo 2007), inmediatamente después (5 de Junio 2007) y un ano después (8 de Julio de 2008). En
Marzo de 2007 observamos una NTB estable y calmada, en Mayo 2007 vemos como unos parches
oscuros aparecen en la estela del penacho y en Junio como se han generado algunas estructuras
con forma de filamento pero con una banda homogénea en reflectividad. Un afio més tarde (Julio
2008) emergen algunos 6valos alrededor de los 16° de latitud, en la parte ecuatorial del jet, donde
hemos observado un cambio en la velocidad del jet. Los valores de longitud son arbitrarios. Los
perfiles de viento correspondientes a cada época se han superpuesto en cada planisferio, la linea a
trazos muestra la localizacién del pico del jet.
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para obtener el niimero de onda dimensional k£ = 2,8 x 10~ m~'. Dado que la onda
asociada tiene aparentemente un movimiento hacia el Oeste (relativo al movimiento
medio del flujo) el fendmeno podria ser interpretado bien como onda de Rossby o
bien como onda de inertio-gravedad, por lo que analizaremos ambas relaciones de
dispersion siguiendo el modelo lineal utilizado en el Capitulo 4. En el caso de las
ondas de inertio-gravedad, tal como definfamos en el Apartado 4.4, la relacién de
dispersion viene dada por (Holton 2004):

(k? + 0?)

—\2 2 2
(U_ku) :fO+N m2

(6.1)
donde k, ¢ and m son como deciamos los niimero de onda zonal, meridional y vertical
respectivamente, fy es el parametro de Coriolis y NV la frecuencia de Brunt-Vaisala.
Partiendo de nuestros datos obtenemos (v — ku)> =28 x 1070y f2 =1,6 x 1078
s72 a 21°N. De aqui que el dltimo término de la ecuacién 6.1 serd siempre positivo
y por lo tanto la relacion de dispersién no se cumple.

Por otro lado, la onda de Rossby tridimensional satisface la ecuacién (Salby
1996):

(& 2 1

52:%—/{22—%(7%24-@) (6.2)
Be es el gradiente meridional de la vorticidad zonal media (ecuacién 4.35) que es-
timaremos como lo haciamos en el Capitulo 4 de modo que obtendremos (. =
15 x 1072 m~'s™! (mismo valor que obtuvieron Li et al. (2006a)). N? ~ 5 x 1074
s? es la frecuencia de Brunt-Viisala y H = 20 km la escala de altura (ver Capitulo
3 para mas detalles). Por lo tanto, si sustituimos estos valores en la relacién de
dispersion, obtenemos:

?=15x10"" —3,8 x 10°m?. (6.3)

Si analizamos esta relacién, vemos que cuando no hay oscilaciéon meridional, esto
es, cuando ¢ = 0, obtenemos el valor maximo de m, y por tanto 0 < m < 6,3 x 107
m~!. Este valor de m corresponde a una longitud de onda vertical L, = 100km (unas
5 escalas de altura) lo que implicaria una penetracién de la onda en la estratosfera. Si
suponemos que no hay oscilacién vertical (m = 0) hallamos que 0 < ¢ < 3,9 x 1077
m~! lo que corresponde a un valos minimo de la longitud de onda meridional de
16 000 km, es decir, aproximadamente la anchura del jet. Esto da una idea del con-
finamiento de la energia si un mecanismo ondulatorio de este tipo esta implicado en
la distribucién observada de los parches oscuros.
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6.6. Simulaciones numéricas de la inestabilidad

Garcia-Melendo (2005) y Sanchez-Lavega et al. (2008) simularon numéricamente
la perturbacién de la NTB utilizando el modelo atmosférico EPIC (Explicit Planetary
Isentropic-Coordinate) (Dowling et al. 1998), un cédigo que resuelve numéricamente
las ecuaciones primitivas de la dinamica atmosférica en geometria esférica. Los calcu-
los con EPIC nos permiten simular en tres dimensiones la vorticidad potencial y el
campo de energia del jet de la NTB cuando es sometido a una perturbacion de
pequena escala.

6.6.1. EPIC: Breve descripciéon

EPIC es un programa desarrollado por el Dr. Timothy Dowling (Dowling et al.
1998) que resuelve numericamente las ecuaciones no lineales de Navier-Stokes en
equilibrio hidrostatico para una atmosfera en rotacién en coordenadas isentropicas
y geometria esférica. Este codigo ha sido anteriormente utilizado para simular y ob-
tener una visién general de multitud de fenémenos atmosfericos tales como vortices
y diferentes inestabilidades entre otros. Una descripcion detallada de dicho cédigo
se da en las Tesis de Garcia-Melendo (2005) y Legarreta (2007).

EPIC se basa en la aproximacion, razonable en los planetas gigantes, de que
todas las parcelas de aire que se mueven en la atmosfera se comportan de manera
adiabatica, es decir, que no intercambian calor con el entorno. Por lo tanto, utiliza
coordenadas isentrépicas, esto es, una coordenada vertical 6 definida por:

0=T (%)R/Cp . (6.4)

Esto simplifica las ecuaciones ya que suponiendo que el movimiento de las parcelas
es completamente adiabatico, se moveran a lo largo de superficies de temperatura
potencial constante. La velocidad vertical (§ = df/dt) en este sistema de coorde-
nadas sera cero, con movimientos puramente “horizontales”. En estas coordenadas,
y con todas estas consideraciones, la ecuacién de Navier-Stokes que resolvera EPIC
se escribe como sigue:

Vo(p)
P

g—l;+(§+f)f<><u:— — Vy(® + K) (6.5)

donde u = ui + Uj, ¢ es la vorticidad relativa, f es el parametro de Coriolis, k es
el vector unitario vertical, ® es la suma del potencial gravitatorio méas un potencial
derivado de la fuerza centrifuga (& = &, + ®.), K es la energla cinética y Vg se
refiere al gradiente en la direccién horizontal (6 constante).
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Usando la ecuacién de los gases perfectos tenemos que (1/p)Vyp = ¢,VoT, por lo
tanto la ecuacion 6.6 queda

%—1:+(C+f)f<><u:—V9(M+K) (6.6)

donde M es el potencial de Montgomery definido como M = ¢, T + ®.

Por otro lado, la vorticidad potencial o vorticidad de Ertel se define como (Salby
1996):
g=211 (6.7)
- (5)
Llegados a este punto y si descomponemos la ecuaciéon 6.6 en componentes ten-
dremos tres ecuaciones

ou 10

— =qvh— ——(M+ K 6.8
ot v r 8)\( +K) (68)
ov 10
C+/f
= 6.10
== (6.10)
donde:
r(¢) = Ro(1+ (Ry/R.)tan’p1/2 (6.11)
3
r
R(p) = Re(R,/R.)* 6.12
() = R/ R () (6.12)
10p
h=——— 6.13
que junto con :
oM P R/ep
— = — 6.14
90 v (po) ( )
obtenido al relacionar el potencial de Montgomery con la expresiéon 6.4 y
oh
e + Vy(hu) =0 (6.15)

que es la ecuacién de continuidad o conservacién de masa en términos de altura, son
las ecuaciones que utiliza EPIC para resolver los movimientos atmosféricos.

Los parametros libres de entrada que utiliza EPIC se pueden dividir en dos blo-
ques. Por un lado, los parametros que inicializan la atmésfera (perfil térmico y perfil
vertical de vientos) y, por otro lado, los pardmetros que definen e introducen la per-
turbacién estudiada en cada caso.
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Los principales parametros libres de las simulaciones son el perfil de vientos
zonales u(p, p) v el perfil térmico vertical. En estas simulaciones se ha usado el per-
fil térmico obtenido por Lindal et al. (1981) con datos de las sondas Voyager 1 y
2 para presiones por debajo de 0.7 bar y por encima de esta presion, el perfil se
extrapola adiabaticamente bajo el supuesto de que la atmodsfera de Jupiter es una
mezcla de los gases no condensables Hy, He y CH4 mas las especies condensables
H,O, NH3 y NH4SH como describe Stoker (1986). Este perfil vertical permite obte-
ner de forma inmediata el perfil vertical para la frecuencia de Brunt-Vaisala que es
la que indica el grado de estabilidad de la atmosfera.

El modelo de EPIC simula una atmoésfera en equilibrio hidrostéatico y geostréfico
para inicializar el campo de presiones dado un campo de velocidades bidimensional
inicial. Se supone un campo de velocidades del viento que varia en funciéon de dos
funciones separables, latitud y presion, u(p,p) = un(y)u,(p) (uy se refiere a la ve-
locidad horizontal en z,y mientras que u, se refiere a la velocidad vertical). Para
u,(p) se adopta una aproximacién lineal de dos tramos (Garcia-Melendo 2005): por
encima de las nubes troposféricas vientos decrecientes en funcion de la ecuacién del
viento térmico y por debajo el perfil se extrapola hasta p; donde la cizalla del viento
se define como u,(p) = 1+ m In(p/p;1) y serd positiva, negativa o cero dependiendo
del parametro libre m. En el caso del perfil de viento horizontal, se usan los perfiles
medidos por (Sédnchez-Lavega et al. 2008) para el 25 de Marzo de 2007 y 5 de Junio
de 2007.

6.6.2. Simulaciéon NTBD

La simulacién de la NTBD se realiz6 para un dominio de latitudes de 15° (desde
16°N hasta 31°N de latitud planetografica), un dominio de longitud de 120° y una
resolucién de 0.23°/pixel. El perfil de temperatura corresponde a N = 0,001s71. Se
han usado 8 capas verticales y se ha fijado un nivel de referencia py = 600mbar igual
que el nivel de inflexion de los vientos p; de vientos constantes, es decir que por
debajo de los 600 mbar la intensidad del perfil de vientos se mantiene constante.
En Sénchez-Lavega et al. (2008) se describe el espacio de pardmetros libre cubierto
por las numerosas simulaciones, aqui nos restringimos al caso que mayor acuerdo
muestra con las observaciones.

Para simular la pertubacién se ha empleado un pulso de calor (breve pero de
tamano e intensidad controlados) que pretende representar la erupcién convectiva
que forma inicialmente el penacho. La vorticidad potencial (g) sirve en este caso
como trazador del flujo atmosférico ya que es una variable que se conserva siguiendo
el movimiento en dicho modelo. Las simulaciones se han restringido a un estrecho
canal zonal que cubren la regién del jet de la NTB, y se prolongaron durante 50 dias
que fue la duracién del fénomeno NTBD (ver Sénchez-Lavega et al. 2008, para més
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Figura 6.8: Simulacién de EPIC para la perturbacién. En los paneles superiores se muestran la
vorticidad potencial y su correspondiente periodograma. Los paneles inferiores corresponden a la
energia cinética turbulenta y su espectro de potencia.

detalles sobre la simulacién).

En la Figura 6.8 mostramos el paso de la simulacién correspondiente al dia 26
cuando la perturbacion estaba bien desarrollada. Se muestran el campo de vorticidad
y el de energia cinética turbulenta (TKE, Turbulent Kinetic Energy) que se define
como la energia cinética por unidad de masa asociada a las componentes turbulentas
zonal y meridional de la velocidad (u/, v") dados por la ecuacién 5.26:

1
E, = 5(u’2 + v'%) (6.16)
aqui v’ y v’ son las desviaciones locales de las velocidades zonal y meridional pro-

mediadas espacialmente y definidas por la ecuacién 5.26.

Como es habitual, suponemos que el campo de vorticidad potencial esta directa-
mente relacionado con el campo de nubes (albedo y opacidad). Lo hemos analizado
siguiendo los mismos procedimientos usados en los mapas de reflectividad o planis-
ferios (parte superior de la Figura 6.8). En el andlisis de periodograma del campo
vorticidad potencial, obtenemos resultados similares a los mostrados en la Figura
6.4 con un pico alrededor de 20 una vez reescalado de un dominio de 120° (el de la
simulacién) a un dominio planetario completo de 360°. La vorticidad potencial de la
simulacién se asemeja razonablemente bien a la NTBD con un pico alrededor de 20
que desaparece como era de esperar cuando la cabeza de la perturbacién alcanza la
cola de la estela que se va formando tras ella. Sin embargo, el anélisis del espectro de
potencias del campo de vorticidad potencial (usando los mismos dominios que con la
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reflectividad) no produce resultados satisfactorios. El campo de vorticidad de EPIC
muestra pendientes muy empinadas si las comparamos con las obtenidas para el
campo de reflectividad medido. Esto se debe a que la simulacién no posee suficiente
resolucion horizontal para capturar los detalles de nimero de onda altos, esto es, las
pequenas escalas espaciales que sin embargo si estan presentes en las imagenes de
HST. Como resultado de esta deficiencia las pendientes son excesivamente altas y
omitimos presentar una conclusién al respecto.

Adicionalmente, hemos realizado un analisis de los espectros de potencia del
campo turbulento TKE (parte inferior de la Figura 6.8). Los resultados que se ob-
tienen para la parte de la simulacién que representa la fase de perturbacion de la
NTB arrojan una pendiente de -3 para el rango de niimeros de onda entre 10 y 100
(Figura 6.8). Este valor varia ligeramente durante la evolucién de la perturbacion,
si bien es siempre algo méas empinada en la region ciclonica que en la anticiclénica.
Si analizamos la escala planetaria entre 2 y 10 obtenemos una pendiente maés suave
de alrededor de -1.8 valor muy cercano a -5/3. Obtenemos un comportamiento co-
rrespondiente a un regimen bidimensional turbulento (Kraichnan 1967) en este caso
con inyeccion de energia en escalas de alrededor de los 45000 km.

En la Figura 6.9 mostramos la evolucion temporal del perfil latitudinal de la
TKE durante los 40 primeros dias. El perfil se ha obtenido promediando los valores
de TKE de las simulaciones de EPIC para cada latitud. Estos resultados sugieren
una expansion de energia cinética turbulenta desde la latitud en la que empezé la
erupcién (la fuente de perturbacién de la simulacién) hacia la parte anticiclénica del
jet. De acuerdo con este resultado, el incremento de velocidad encontrado en Julio
2008 en el jet hacia el Oeste (Figura 6.6), podria interpretarse como originado por la
tranferencia de energia cinética turbulenta desde la perturbacién al jet. Alternativa-
mente, el incremento podria ser solo aparente, es decir, efecto de la cizalla vertical
del viento sobre un campo de nubes localizado a diferente altura tras la disipacion
de la perturbacion.

6.7. Conclusiones

En este capitulo hemos usado un gran nimero de imagenes en diferentes lon-
gitudes de onda del visible para estudiar las caracteristicas espectrales de la dis-
tribucion espacial de brillo de las nubes, antes, durante y después de que una gran
perturbacion tuviera lugar en el jet mas intenso de Jupiter. Los resultados han sido
comparados con los obtenidos en simulaciones numéricas de la perturbacién realiza-
da empleando el cédigo EPIC. Ademas, hemos estudiado la estructura del jet un
ano después de que la perturbaciéon se disipara, concluyendo que el jet de la NTB
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Figura 6.9: Evolucién de la energfa cinética turbulenta media en funcién de la latitud para varios
dias de simulacién. Las dreas sombreadas representan los lados ciclénico (gris oscuro) y anticiclénico
(gris claro) del jet de la NTB. El punto sefiala la latitud en la que emergié la perturbacién.

ha permanecido constante en cuanto a intensidad y solamente algo mas simétrico
en su configuracién. No obstante, hemos encontrado un cambio significativo en el
jet hacia el Oeste situado en la parte mas ecuatorial de la NTB.

Hemos comprobado que los movimientos de los parches que aparecen en la zona
perturbada y su distribucién espacial satisfacen la ecuacion de dispersiéon lineal de
las ondas de Rossby en la atmésfera de Jupiter. La disipaciéon de dicha onda podria
haber inyectado momento lineal hacia el Oeste, es decir, al jet situado a 16° de lati-
tud (en el lado anticiclénico del intenso jet de la NTB) incrementando su velocidad
como hemos observado.

La simulacion dinamica no-lineal de EPIC que mejor representa la evolucion de
las fases iniciales de la perturbacién, muestra la existencia de una transferencia de
TKE hacia el lado anticiclonico del jet, por lo que concluimos que la perturbacion
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produce una redistribucion de la estructura espacial del brillo de las nubes dentro
del flanco anticiclonico del jet hacia el Este.

La banda N'TB pasa de ser cadtica y dominada por estructura de pequena escala
(antes y durante la perturbacién) a una configuracién més organizada, de nubes
homogéneas y dominada por vértices de gran escala. Esto es consistente con el cre-
cimiento que observamos en la pendiente de los espectros de potencia del brillo.

De acuerdo con los resultados de la simulacion, el cambio en la velocidad y
morfologia del jet podrian estar relacionados con una inyeccion de momento desde
la perturbaciéon al jet. Si esto fuese asi, la distribucién del brillo de las nubes re-
presentaria efectivamente una aproximacion de la estructura de la energia cinética
turbulenta de los jets de Jupiter.

En definitiva, en este capitulo encontramos todos los fendmenos explorados hasta
el momento en esta Tesis Doctoral (posibles fendmenos ondulatorios, turbulencia en
el campo de brillo) junto con la variacién del estado dindmico del sistema. Este tipo
de estudios locales nos proporcionan entonces el vinculo entre estos elementos y por
tanto son necesarios para comprender el conjunto de la atmésfera.
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Capitulo 7

Conclusiones e Investigacion
Futura

7.1. Conclusiones

En este Capitulo se resumen las principales conclusiones que hemos obtenido a
lo largo de esta Tesis. Nuestra intencion es aclarar las cuestiones que hayan podido
quedar abiertas y dar una vision general de los objetivos abordados y conclusiones
a las que hemos llegado.

Ondas al nivel de las nubes de Jupiter

Usando imagenes obtenidas por la mision Cassini y el Telescopio Espacial Hubble
hemos caracterizado las ondas circumpolares presentes en las longitudes de onda
ultravioleta y en bandas de absorcién del metano. Ademadas, hemos analizado las
variaciones temporales de las ondas observadas en los filtros de absorcion del metano
usando imagenes HST. Para finalizar, hemos realizado una busqueda global de on-
das utilizando observaciones de ambos vehiculos espaciales, en 1995 y 2000.

Las principales conclusiones obtenidas respecto a estas ondas son:

= Hemos observado que la mayoria de las propiedades de las ondas circum-
polares son constantes en el tiempo exceptuando la velocidad de fase y la
velocidad zonal del viento de la region en la que se sitia la onda que cambian
en el mismo sentido pero sin una aparente tendencia temporal.

= Las velocidades de fase de las ondas son en general muy bajas, podriamos
decir que se tratan de ondas cuasi-estacionarias. Las ondas que observamos en
el metano tienen ntimeros de onda de 12 y 15 en el Sur y entre 5 y 10 en el
Norte, mientras que el namero de onda de la circumpolar Sur observada en
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ultravioleta se sitia alrededor de 18. Por otro lado, la amplitud de las mismas
se halla en torno a los 1°-2° de longitud.

= Por lo tanto, estas ondas son un fenémeno permanente en la atmosfera de
Jupiter. Son ondas cuasi-estacionario aunque con un pequeno desplazamiento
hacia el Oeste respecto del flujo zonal medio lo que indica que podria tratarse
de un fenémeno de onda de Rossbhy.

» Intepretamos las ondas circumpolares en términos de onda de Rossby. Mos-
tramos que las propiedades medidas de las ondas son compatibles con esta
interpretacion lo cual nos permite confinar tanto vertical como meridional-
mente la onda circumpolar Sur para unos numeros de onda dados.

= Hemos estudiado la distribucién global del albedo del planeta en busca de
periodicidades en la distribucién de brillo de nubes y nieblas para lo que hemos
utilizado planisferios completos del planeta y aplicado periodogramas sobre los
cortes zonales de brillo. Los resultados muestran la existencia de estructuras
de reflectividad periddicas, algunas de las cuales coinciden con ondas bien
estudiadas previamente en otros trabajos.

= La busqueda global de ondas nos ha permitido caracterizar los nimeros
de onda tipicos asociados a las estructuras de brillo periddicas. Hemos obser-
vado estructuras peridédicas desde 32°N hasta 42°S con nimeros de onda por lo
general menores de 50. Entre otros, hemos obtenido informacién sobre las on-
dulaciones en los limites de algunas bandas/zonas posiblemente relacionados
con ondas de Kelvin-Helmholtz, ondas polares y la distribucién periédica de los
Hot-Spots probablemente fruto de una onda de Rossby subyacente y cadenas
de vértices que aunque resultan peridédicos no estan estrictamente relacionados
con una onda atmosférica.

Turbulencia a escala global

En el estudio de la turbulencia a nivel global hemos realizado un anélisis de la
distribucion de brillo tanto zonal como meridionalmente usando imagenes de dos
épocas: 1995 (HST) y 2000 (Cassini) y en tres longitudes de onda: infrarrojo cer-
cano, azul y ultravioleta sensibles a diferentes propiedades de las nubes (alturas,
propiedades dpticas de sus particulas).

Resultados

» Los resultados del estudio de los espectros del perfil de viento han sido
comparados con resultados previos (Galperin et al. 2001, 2004; Huang et al.
2001; Sukoriansky et al. 2002) que predecian una ley k=° (ecuacién 5.27).
Encontramos un buen acuerdo entre esta ley y nuestros resultados usando el
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perfil de vientos del infrarojo cercano y la cizalla meridional del mismo, tanto
usando el perfil de Hubble (Garcia-Melendo and Sénchez-Lavega 2001) como
el de Cassini (Porco et al. 2003). Sin embargo, con el perfil de vientos del
ultravioleta observamos un comportamiento distinto: obtenemos pendientes
no predichas de alrededor de -2.5 tanto para el perfil (Li et al. 2006b) como
para su derivada.

Hemos ampliado el estudio meridional aplicando la FFT a los perfiles de
brillo promediados de cada planisferios de modo que obtenemos un espectro
para cada longitud de onda y época consideradas. Los resultados de ambas
épocas tanto en el infrarrojo cercano como en el azul con consistentes con la
ley k75, v las pendientes espectrales del perfil de brillo ultravioleta son de
alrededor de -2.5, lo cual coincide con las pendientes obtenidas tanto para el
perfil de viento como para la cizalla meridional del mismo.

El analisis en la direccién zonal de los espectros de potencia del albedo
apunta a la existencia de dos rangos de niimeros de onda con pendientes, n; y
ny. Estas pendientes son independientes de los parametros fisicos que hemos
usado para seleccionar dominios de integracion pero muestran una tendencia
latitudinal clara usando cualquiera de ellos que podria correlacionarse con el
valor absoluto del pardmetro de Coriolis.

Los resultados para las pendientes n; y n, son una vez mas similares en
infrarrojo y azul, pero diferentes en el ultravioleta. El valor medio de n; y
n9 en las dos primeras longitudes de onda son de -1.3 y -2.5 respectivamente,
mientras que en el ultravioleta obtenemos -1.5 y -0.7. Esto confirma la posible
diferencia en el comportamiento dinamico entre la capa de nubes visibles y las
altas nieblas.

El punto de inflexion k; muestra un valor semejante en todas las longitudes
de onda alrededor del niimero de onda 80. La escala de tamafo correspondiente
es de unos 1000 km.

Interpretacion

En términos generales observamos que la turbulencia debida a las variaciones
de brillo (distribucién de brillo) es anisétropa en las direcciones zonal y me-
ridional ya que mientras que en la direccién meridional obtenemos pendientes
de -5 en la direccién zonal se observa un comportamiento de dos pendientes:
-1.3 para las escalas grandes y -2.5 para las pequenas.

El estudio meridional arroja unos resultados muy consistentes; las diferen-
cias en las diferentes longitudes de onda ocurren tanto en el albedo como en
los vientos y cizalla meridional y en las dos épocas del estudio. Por lo tanto,
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esta desigualdad puede ser debida a un comportamiento dinamico diferente
en el nivel de las nieblas visibles en el ultravioleta. Sin duda este resultado es
muy importante dado que es la primera vez que se observa una relacién entre
espectros de potencia de brillo y velocidad del viento (y por lo tanto energia
cinética), lo cual da lugar a la realizacién de un estudio en estos términos en
la direccién zonal.

Los resultados del anélisis zonal son bastante alentadores ya que cuando com-
paramos nuestros resultados para cortes de brillo zonales con las teorias
clasicas de turbulencia (Kolmogorov 1941; Kraichnan 1967), constatamos
que en las longitudes de onda més largas (infrarrojo y azul), son consistentes
con un regimen turbulento bidimensional, ya que nuestros espectros, al igual
que la teoria de Kraichmnan muestran un comportamiento de dos pendien-
tes, cuyo valor en las escalas grandes es de alrededor de -5/3 y en las escalas
pequenas de alrederos de -3 dentro de las barras de error.

Hemos estimado que la escala caracteristica en la que deberia ocurrir la
transicion entre la cascada directa de enstrofia y la cascada inversa de energia,
se encuentra alrededor de los 1000 km, dentro del rango de valores en el que
situamos el radio de deformacién Rossby y la escala de Rhines en Jupiter.

En las longitudes de onda cortas (ultravioleta) el comportamiento de las pen-
dientes es muy similar al de un espectro de trazadores pasivos donde la
pendiente del rango de niimeros de onda pequenos es de -5/3 y la de los grandes
es -1. La escala caracteristica en la que ocurre la transicion entre cascadas de
energia y enstrofia es sin embargo la misma que para las otras dos longitudes
de onda.

Mitchell (1982) y Mitchell and Maxworthy (1985) también observaron el com-
portamiento de los espectros con dos pendientes pero en su caso utilizando
medidas de v’ y v' con los que obtenian el espectro de energia cinética. Los
valores de las pendientes resultantes son muy similares a los nuestros, aunque
el punto de transicién entre ambas, k7, que ellos establecian en un punto fijo
arbitrario, difiere de que nosotros hemos obtenido. Por otro lado, en un trabajo
similar al presentado aqui, Harrington et al. (1996) usando imégenes en 5 pym
obtuvo pendientes n; diferentes a las nuestras, pero ny y de k; similares.

Podemos estimar el valor de la tasa de transferencia de enstrofia ( ~
1071% s73) empleando los valores obtenidos por Salyk et al. (2006) para la
tasa de transferencia de energia ¢ y usando la ecuacion 5.25. Considerando
eddies de tamanos caracteristicos entre 500 y 1000 km, este valor corresponde
a valores de la velocidad turbulenta u/, v’ del entorno de 5-10 m/s, en buen
acuerdo con lo esperado para Jupiter.



7.2. Direccion futura de investigacién

Turbulencia local

Por otro lado, a nivel local hemos estudiado la distribucion del albedo de la NTB
centrada en 21°N antes, durante y después de la perturbacion ocurrida en Marzo de
2007 para lo que utilizamos imagenes tanto de Hubble como de IOPW.

= Los resultados de las pendientes espectrales muestran un cambio durante el
transcurso de la perturbacién. En el lado anticiclénico del jet de la NTB las
pendientes pasan de -1.1 en Marzo (etapa inactiva) a -1.6 en Mayo y Junio
(banda perturbada). Este cambio en la pendiente es consistente con el cambio
que se observa en la morfologia nubosa, ya que la regién pasa de ser cadtica y
dominada por estructura de pequena escala a una configuracion més ordenada
y dominada por vortices de gran escala.

= Hemos observado que el perfil del jet de la NTB es muy robusto ya que no
cambia ni de intensidad ni de forma tras sufrir una gran perturbacién en su
vértice. Por el contrario, hemos observado una disminucién de la velocidad en
el flanco ecuatorial del jet hacia el Oeste de la parte anticiclénica en unos 25
m/s, por lo que proponemos que ha tenido lugar una transferencia de momento
desde las estructuras de perturbacién al jet zonal Oeste.

» Esta inyeccién de momento podria deberse a la disipacion de la onda de Rossby
formada tras la perturbacién.

= Mientras que los espectros de potencia de vorticidad que obtenemos con el
modelo dinamico no lineal EPIC no dan resultados satisfactorios, los espectros
de la TKE ajustan pendientes de -1.8 para el rango de ntimeros de onda 2-
10 (escala planetaria) y -3 para el rango 10-90, lo cual es congruente con un
comportamiento de turbulencia bi-dimensional y es coherente con un modelo
dindmico isentrépico con inyeccion de energia a escalas de unos 45000 km.

s EPIC es capaz de simular esta perturbacién y muestra la existencia de una
transferencia de Energia Cinética Turbulenta, TKE, hacia la parte antici-
clénica del jet, lo cual confirmaria lo propuesto anteriormente. Concluimos
que dentro del flanco anticiclénico la perturbacion provoca una redistribucién
de la estructura espacial del brillo de las nubes.

7.2. Direccion futura de investigacion

Cuando se empieza a realizar un trabajo de investigacion, nunca se sabe a cien-
cia cierta cuanto puede extenderse y lo que puede esperarse del mismo. El trabajo
de investigacion llevado a cabo en esta Tesis aporta nuevas ideas y da lugar a una
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Figura 7.1: Periodogramas del campo de temperatura de Saturno. Se muestra la periodicidad
zonal de dicho campo. Esta figura ha sido tomada de Fletcher et al. (2008).

gran cantidad de posibles trabajos realizables en el futuro. Aunque tanto las ondas
circumpolares como la perturbacion de la NTB han quedado completamente carac-
terizadas hasta que dispongamos de nuevos datos sobre ellas, las técnicas utilizadas
para el estudio de las mismas y el resto de técnicas utilizadas en la Tesis podrian ser
extendidas a otras regiones del planeta asi como a otros planetas. Ademas, usando
datos de diferentes misiones e intrumentos, estos resultados podrian ser comparados
y extendidos satisfactoriamente. Por ejemplo, usando imagenes de futuras misiones
como Juno, que previsiblemente serda puesta en orbita en 2016 y dard una nueva
vision de los polos de Jupiter gracias a su orbita polar.

El estudio de Jupiter podria ser ampliado en un futuro utilizando datos de los
instrumentos CIRS y VIMS de Cassini. Por un lado, de los datos de CIRS podemos
obtener mapas completos del campo de temperatura del planeta. Estos mapas se
analizarian usando las mismas técnicas que han sido aplicadas en los planisferios
(mapas de brillo). De este modo, obtendriamos por un lado periodogramas en el
campo de temperatura (como hizo Fletcher et al. (2008) para Saturno, ver Figura
7.1) de donde se pueden obtener nimeros de onda caracteristicos y por lo tanto
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Figura 7.2: (a) y (b) muestran los perfiles de brillo medido y obtenido de la simulacién, respecti-
vamente. (c) Fotograma de la simulacién del campo de velocidad en dos capas, exterior e interior,
de la superficie esférica. Los colores rojo y azul representan el flujo hacia el Este y hacia el Oeste
respectivamente. Esta figura ha sido tomada de Heimpel et al. (2005).

fenomenos ondulatorios en este campo que pueden compararse con las ondas obser-
vadas en el campo de albedo y por otro lado, espectros de potencia cuyas pendientes
podrian ser discutidas en términos de las teorias clasicas de turbulencia y compara-
das con las obtenidas para la reflectividad. La diferencia fundamental seria que el
campo térmico si sabemos que estd directamente ligado a la dindmica global. VIMS,
al igual que ISS, obtiene imégenes planetarias, pero su rango de longitudes de onda
abarca un rango mas amplio de longitudes de onda infrarrojas, con lo que se podria
complementar el trabajo realizado en el Capitulo 5 a una mayor extensiéon en alturas.

Utilizando datos de esta misma mision, Cassini, pero de otro planeta, Saturno,
podriamos realizar un trabajo muy similar al llevado a cabo en esta Tesis. En el
caso del Saturno, el estudio podria ampliarse mas atn ya que la misién tinicamente
sobrevol6 Jupiter proporcionando unas “pocas” imagenes si las comparamos con la
gran cantidad de imagenes que ISS ha tomado y sigue tomando en Saturno. Por lo
tanto, en el caso de Saturno, podria realizarse un estudio muy similar pero de mayor
resolucion y ademas, algo que podria resultar atiin més interesante, un estudio de la
evolucion temporal de los espectros de potencia y sus pendientes, asi como de todos
los fenémenos ondulatorios que fuesemos capaces de encontrar en la atmoésfera del
planeta. Del mismo modo, usando datos de CIRS, podriamos comparar los resulta-
dos con los obtenidos para el campo de temperaturas (Fletcher et al. 2008).
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Figura 7.3: En ella se muestra: (a) Imagen de Saturno en IR por Cassini-VIMS, (b) fotograma
del campo de temperatura y (c¢) promedio de campo de temperatura en diez rotaciones. Esta figura
ha sido tomada de Aurnou et al. (2008).

Evidentemente, estas técnicas serian aplicables a cualquier planeta cuya atmosfe-
ra estuviese cubierta de nubes y tuviese una circulacién lo suficientemente zonal para
que el estudio mediante FF'T unidimensional resultase satisfactoria. Para esto, inica-
mente seria necesario poseer observaciones de calidad del planeta a analizar. Peralta
et al. (2007) hicieron un andlisis de este tipo en Venus usando técnicas similares.
Otro lugar del Sistema Solar interesante en este sentido, por estar completamente
cubierto de nubes, seria Titan, la luna de Saturno.

Por otro lado, el trabajo sobre de la distribucion del brillo realizado en esta Tesis
podria ser completado con una comparaciéon de nuestros resultados con los que se
obtendrian de modelos niimericos. Se han publicado numerosos modelos niimericos
para simular la atmédsfera de Jupiter, como ejemplo, Heimpel and Aurnou (2007);
Heimpel et al. (2005) obtuvieron un completo modelo del planeta que es capaz de
reproducir mapas del campo de velocidades (u, v) (Figura 7.2). De aqui es posible
obtener las velocidades turbulentas «’ y v" (campo de velocidad turbulento) y por
tanto analizar los espectros de energia cinética turbulenta. Ademdas Aurnou et al.
(2008) también obtienen simulaciones del campo de temperatura como la que se
muestra en la Figura 7.3 con lo que podriamos aplicar la misma técnica al campo de
temperatura simulado. Esta constituiria una doble comprobacion ya que por un lado
confirmariamos la validez de nuestros resultados comparandolos con los obtenidos
para las medidas reales y al mismo tiempo estariamos comprobando la validez de
los propios modelos.

Otra posible linea de estudio seria la medida directa de velocidades sobre las
imagenes. Para poder realizar estas medidas, es necesario disponer de imégenes a
muy alta resolucién para obtener u y v con un error muy pequeno, porque el pro-
blema de las medidas de velocidad que poseemos actualmente es que la velocidad
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Figura 7.4: Campo de velocidad en el 6valo de Jupiter BA y sus alrededores. Cedida por R.
Hueso.

turbulenta, es mas pequena que el error de medida. El calculo de estas desviaciones es
posible sélo en lugares muy concretos de los que poseemos observaciones de altisima
resolucién (ver como ejemplo la Figura 7.4) y en los que el error de medida cometido
es muy pequeno, Salyk et al. (2006) utilizaron este tipo de medidas para calcular
pu/v', el flujo de momento eddy en Jupiter.

El objetivo final seria por un lado poder contrastar los espectros de potencia
obtenidos de los mapas de brillo (planisferios), mapas del campo de temperatura y
mapas de velocidad turbulenta (', v") y comprobar de forma definitiva si realmente
existe alguna relacion entre ellos y de que manera estan relacionadas las leyes de
potencia, esto es, las caidas de las pendientes de los espectros de brillo, temperatura
y energia cinética turbulenta. Por otro lado, estudiar la transferencia de momento
pu/v' medido por Salyk et al. (2006) para poder concluir si esta transferencia ocurre
de los jets a los vortices o bien en el sentido opuesto. Esta es una cuestién bésica
que afecta a nuestra comprension sobre el origen y mantenimiento de la circulacion
atmosférica general en los planetas gigantes, lo que a dia de hoy continia siendo una
incognita.
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Apéndice A

Resumen de las imagenes
utilizadas en la Tesis

En esta Tesis se han utilizado imagenes que obtenemos de tres fuentes diferentes:
el archivo de Hubble, la misién espacial Cassini y el archivo del IOPW. Estos sets de
observaciones permiten seleccionar imagenes en un amplio rango de longitudes de
onda, lo que nos permite realizar un estudio exhaustivo de la dindmica atmosférica
en diferentes nubes y nieblas, esto es, en diferentes niveles de presion.

Este Apéndice recoge en tablas todas las imagenes que han sido utilizadas du-
rante la Tesis, nombre, fecha y hora, filtro con el que ha sido tomada y uso que se
le ha dado a dicha imagen. En total se han utilizado 323 imégenes de las cuales 116
pertenecen al archivo de HST, 188 de Cassini y 19 del IOPW.

Cada una de las imagenes ha sido etiquetada en funcién del uso que se les ha
dado. Estas etiquetas son: C'T para las usadas en cloud tracking, TR para las aplica-
ciones de transporte radiativo, OP en el estudio de la onda polar, DB para las que
hemos usado en la composicion de planisferios para el estudio de la distribucién de
brillo y NTBD en la caracterizacién y andlisis de la perturbacion de la NTB.
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Tabla A.1: Resumen de las imégenes utilizadas en el Capitulo 3.

Imagen Fecha Hora Filtro Uso
Cassini ISS
N1354108545 28/11/2000 13:04:26 MT3 OP
N1354114427 28/11/2000 14:42:28 MT3 oP
N1354120309 28/11/2000 16:20:30 MT3 oP
N1354126191 28/11/2000 17:58:32 MT3 OoP
N1354132493 28/11/2000 19:43:34 MT3 op
N1354137955 28/11/2000 21:14:36 MT3 OP
N1354180306 29/11/2000 09:00:27 MT3 OP
N1354186188 29/11/2000 10:38:29 MT3 oP
N1354192070 29/11/2000 12:16:31 MT3 oP
N1354197952 29/11/2000 13:54:33 MT3 OoP
N1354203834 29/11/2000 15:32:35 MT3 OP
N1354209716 29/11/2000 17:10:37 MT3 OP
N1354252066 30/11/2000 04:56:26 MT3 oP
N1354257948 30/11/2000 06:34:28 MT3 oP
N1354263830 30/11/2000 08:12:30 MT3 OoP
N1354269712 30/11/2000 09:50:32 MT3 OoP
N1354275594 30/11/2000 11:28:34 MT3 OP
N1354281476 30/11/2000 13:06:36 MT3 oP
N1354323827 01/12/2000 00:52:27 MT3 oP
N1354329709 01/12/2000 02:30:29 MT3 OP
N1354335591 01/12/2000 04:08:31 MT3 0]
N1354341473 01/12/2000 05:46:33 MT3 OP
N1354347355 01/12/2000 07:24:35 MT3 OP
N1354353237 01/12/2000 09:02:37 MT3 oP
N1354407351 02/12/2000 00:04:30 MT3 oP
N1354419115 02/12/2000 03:20:34 MT3 OoP
N1354424997 02/12/2000 04:58:36 MT3 OP
N1354430879 02/12/2000 06:36:38 MT3 OP
N1354442643 02/12/2000 09:52:42 MT3 oP
N1354449047 02/12/2000 11:39:26 MT3 oP
N1354539348 03/12/2000 12:44:26 MT3 OoP
N1354545230 03/12/2000 14:22:28 MT3 0]
N1354551112 03/12/2000 16:00:30 MT3 OP
N1354556994 03/12/2000 17:38:32 MT3 OP
N1354562876 03/12/2000 19:16:34 MT3 OoP
N1354568758 03/12/2000 20:54:36 MT3 OoP
N1354611108 04/12/2000 08:40:26 MT3 op
N1354617410 04/12/2000 10:25:28 MT3 OP
N1354622873 04/12/2000 11:56:31 MT3 OP
N1354628755 04/12/2000 13:34:33 MT3 oP
N1354634637 04/12/2000 15:12:35 MT3 OoP
N1354682869 05/12/2000 04:36:26 MT3 OoP
N1354688751 05/12/2000 06:14:28 MT3 OP
N1354694633 05/12/2000 07:52:30 MT3 OP
N1354700515 05/12/2000 09:30:32 MT3 oP
N1354706397 05/12/2000 11:08:34 MT3 oP
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Tabla A.1 — Continuacién

Imagen Fecha Hora Filtro Uso
N1354712279 05/12/2000 12:46:36 MT3 opP
N1354754629 06/12/2000 00:32:26 MT3 opr
N1354760511 06/12/2000 02:10:28 MT3 op
N1354766393 06/12/2000 03:48:30 MT3 op
N1354772276 06/12/2000 05:26:33 MT3 01
N1354778158 06/12/2000 07:04:35 MT3 oP
N1354784040 06/12/2000 08:42:37 MT3 op
N1354844036 07/12/2000 01:22:32 MT3 opr
N1354849918 07/12/2000 03:00:34 MT3 op
N1354855800 07/12/2000 04:38:36 MT3 op
N1354861682 07/12/2000 06:16:38 MT3 oP
N1354867564 07/12/2000 07:54:40 MT3 opP
N1354873446 07/12/2000 09:32:42 MT3 opr
N1354970151 08/12/2000 12:24:26 MT3 op
N1354976033 08/12/2000 14:02:28 MT3 op
N1354981915 08/12/2000 15:40:30 MT3 oP
N1354987797 08/12/2000 17:18:32 MT3 opP
N1354993679 08/12/2000 18:56:34 MT3 or
N1354999561 08/12/2000 20:34:36 MT3 op
N1355041911 09/12/2000 08:20:26 MT3 op
N1355047793 09/12/2000 09:58:28 MT3 op
N1355053675 09/12/2000 11:36:30 MT3 opP
N1355059557 09/12/2000 13:14:32 MT3 opP
N1355065439 09/12/2000 14:52:34 MT3 opr
N1355071321 09/12/2000 16:30:36 MT3 op
N1355169857 10/12/2000 19:52:51 MT3 op
N1355170942 10/12/2000 20:10:56 MT3 oP
N1355175617 10/12/2000 21:28:51 MT3 op
N1355176702 10/12/2000  21:46:56 MT3 opr
N1355181377 10/12/2000 23:04:51 MT3 op
N1355182462 10/12/2000 23:22:56 MT3 op
N1355233441 11/12/2000 13:32:35 CB2 CT
N1355233511 11/12/2000 13:33:44 MT3 opP
N1355233845 11/12/2000 13:39:19 CB2 CT
N1355233915 11/12/2000 13:40:29 MT3 op
N1355237227 11/12/2000 14:35:41 CB2 CcT
N1355237297 11/12/2000 14:36:50 MT3 op
N1355237701 11/12/2000 14:43:34 MT3 oP
N1355241013 11/12/2000 15:38:47 CB2 CT
N1355241083 11/12/2000 15:39:56 MT3 op
N1355241487 11/12/2000 15:39:56 MT3 op
N1355244869 11/12/2000 16:43:02 MT3 op
N1355245273 11/12/2000 16:49:46 MT3 oP
N1355248655 11/12/2000 17:46:08 MT3 opP
N1355249059 11/12/2000 17:52:52 MT3 opr
N1355252441 11/12/2000 18:49:14 MT3 op
N1355252775 11/12/2000 18:54:49 CB2 CcT
N1355252845 11/12/2000 18:55:58 MT3 OoP

Continta en la siguiente pagina
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Tabla A.1 — Continuacién

Imagen Fecha Hora Filtro Uso
N1355256227 11/12/2000 19:52:20 MT3 opP
N1355256631 11/12/2000 19:59:04 MT3 opr
N1355260013 11/12/2000 20:55:26 MT3 op
N1355260417 11/12/2000 21:02:11 MT3 op
N1355264203 11/12/2000 22:05:16 MT3 op
N1355267515 11/12/2000 23:00:28 CB2 CT
N1355267585 11/12/2000 23:01:38 MT3 op
N1355267919 11/12/2000 23:07:13 CB2 CT
N1355271301 12/12/2000  0:03:35 CB2 CT
N1355275087 12/12/2000  1:06:41 CB2 CcT
N1355278873 12/12/2000  2:09:47 CB2 CT
N1355286445 13/12/2000  4:15:58 CB2 CT
N1355286919 12/12/2000  4:23:53 MT3 opr
N1355290635 12/12/2000  5:25:49 CB2 CcT
N1355298277 12/12/2000  7:33:10 MT3 op
N1355305375 12/12/2000  9:31:28 CB2 CT
N1355305445 12/12/2000  9:32:38 MT3 opP
N1355305779 12/12/2000  9:38:13 CB2 CT
N1355309161 12/12/2000 10:34:35 CB2 CcT
N1355312947 12/12/2000 11:37:40 CB2 CcT
N1355316733 12/12/2000 12:40:46 CB2 CcT
N1355320993 12/12/2000 13:51:46 MT3 opP
N1355324305 13/12/2000  14:46:58 CB2 CT
N1355324709 12/12/2000 14:53:42 CB2 CT
N1355336137 12/12/2000 18:04:10 MT3 op
N1355339449 12/12/2000 18:59:22 CB2 CcT
N1355339519 12/12/2000 19:00:32 MT3 oP
N1355339853 12/12/2000 19:06:06 CB2 CT
N1355355077 12/12/2000  23:19:50 UVl opr
N1355355176 12/12/2000 23:21:29 MT3 op
N1355358384 13/12/2000  0:14:57 CB2 CcT
N1355358863 13/12/2000  0:22:56 UVl CT&OP
N1355370345 13/12/2000  3:34:18 MT3 opP
N1355373607 13/12/2000  4:28:39 CB2 CT
N1355517916 14/12/2000 20:33:48 UVl CT&OP
N1355518413 14/12/2000 20:42:04 UVl op
N1355521497 14/12/2000 21:33:28 UVl 01
N1355521994 14/12/2000 21:41:45 UVl oP
N1355525089 14/12/2000 22:33:20 UVl opP
N1355525586 14/12/2000 22:41:37 UVl opr
N1355528716 14/12/2000 23:33:47 UVl op
N1355529213 14/12/2000 23:42:04 UVl op
N1355532297 15/12/2000  0:33:28 UVl OoP
N1355532794 15/12/2000  0:41:45 UVl oP
N1355535887 15/12/2000  1:33:18 UVl opP
N1355536327 12/12/2000  1:40:39 MT3 op
N1355536392 15/12/2000  1:41:43 UVl CT&OP
N1355536392 15/12/2000  1:41:43 MT3 op
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Imagen Fecha Hora Filtro Uso
N1355539517 15/12/2000  2:33:48 UVl OoP
N1355540014 15/12/2000  2:42:05 UVl or
N1355540014 13/12/2000  2:42:05 UVl op
N1355543093 15/12/2000  3:33:24 UVl op
N1355546490 15/12/2000  4:30:01 BL1 TR
N1355546523 15/12/2000  4:30:34 CB1 TR
N1355546557 15/12/2000  4:31:08 MT1 TR
N1355546590 15/12/2000  4:31:41 CB2 TR
N1355546623 15/12/2000 4:32:14 MT2 TR
N1355546656 15/12/2000  4:32:47 CB3 TR
N1355546689 15/12/2000  4:33:20 MT3 TR
N1355546729 15/12/2000  4:34:00 UVl TR
N1355546987 15/12/2000  4:38:18 BL1 TR
N1355547020 15/12/2000  4:38:51 CB1 TR
N1355547054 15/12/2000  4:39:25 MT1 TR
N1355547087 15/12/2000  4:39:58 CB2 TR
N1355547120 15/12/2000  4:40:31 MT2 TR
N1355547153 15/12/2000  4:41:04 CB3 TR
N1355547186 15/12/2000  4:41:37 MT3 CT&TR
N1355547226 15/12/2000  4:42:07 UVl TR
N1355553817 15/12/2000  6:32:08 UVl CT&OP
N1356984254 31/12/2000 19:52:36 CB2 CT
N1357022282 01/01/2001  6:26:24 CB2 CT

HST WFPC2
U2FI10501P 15/07/1994 11:55:16 FQCH4N op
U2FI10508P 15/07/1994 12:20:16 FQCH4N oP
U2FI10601P 15/07/1994 13:26:16 FQCH4N op
U2FI10608T 15/07/1994 13:50:16 FQCH4N opr
U2FI0801T 15/07/1994 16:39:16 FQCH4N op
U2F10808T 15/07/1994 17:03:16 FQCH4N op
U2F10901T 15/07/1994 18:16:16 FQCH4N oP
U2F10908T 15/07/1994 18:40:16 FQCH4N oPpP
U2FI0A01T 15/07/1994 19:52:16 FQCH4N opr
U2FI0A03T 15/07/1994 19:57:16 F953N op
U2FI0A08T 15/07/1994 20:16:16 FQCH4N op
U2FI0C01T 16/07/1994 20:13:16 FQCH4N op
U2FIOHO1T 17/07/1994 16:58:16 FQCH4N opP
U2F10004T 18/07/1994  T:38:16 F953N opP
U2FI0VO01T 19/07/1994 7:35:16 FQCH4N opr
U2FI11803T 20/07/1994 20:39:16 F953N op
U2FI1IMO1T 22/07/1994  6:23:16 FQCH4N op
U2FI2A03T 30/07/1994  4:34:16 F953N oP
U2FI2A0AT 30/07/1994  5:53:16 F953N opP
U2FI2B03T 30/07/1994  6:07:16 F953N op
U2FI2B0OAT 30/07/1994  7:26:16 F953N op
U2FI12C03T 30/07/1994  7:47:16 F953N 01
U2FI2C0AT 30/07/1994  9:02:16 F953N OopP

Continta en la siguiente pagina

157



Apéndice A. Resumen de las imagenes utilizadas en la Tesis

158

Tabla A.1 — Continuacién

Imagen Fecha Hora Filtro Uso
U2FI2D03T 30/07/1994  9:23:16 F953N op
U2FI2D0AT 30/07/1994 10:39:16 F953N OoP
U2YHO0102T 05/10/1995  4:14:16 FQCH4N 0]
U2YHO0113T 05/10/1995  9:34:16 FQCHA4N OP
U2YHO11FT 05/10/1995 12:13:16 FQCH4N OP
U2YHO11XT 05/10/1995 14:23:16 FQCH4N oP
U2YHO0115T 05/10/1995 10:36:16 FQCH4N oP
U2YHO0102T 05/10/1995  4:14:16 FQCH4N OoP
U2YHO11PT 05/10/1995 13:49:16 FQCH4N OP
U2YHO10BT 05/10/1995  5:47:16 FQCHA4N OP
U2YHO10LT 05/10/1995  7:23:16 FQCH4N oP
U2YHO010VT 05/10/1995 9:00:16 FQCH4N oP
U2YH0202T 07/10/1995 1:13:16 FQCH4N OoP
U2YH0402T 07/10/1995  6:04:16 FQCH4N OP
U41G010KR 18/09/1997 15:40:13 FQCH4N OP
U41GO011KR 18/09/1997 20:31:13 FQCH4N oP
U41G011WR 18/09/1997 22:08:13 FQCH4N OoP
U41GO0109R 18/09/1997 14:12:13 FQCH4N OoP
U41GO10WR 18/09/1997 17:17:13 FQCH4N (0]
U41GO0118R 18/09/1997 18:54:13 FQCH4N OP
U43B0801R 20/09/1997 12:20:13 FQCH4N OP
U43B0701R 20/09/1997 17:11:13 FQCHA4N OoP
U5HPO10DR 11/08/1999 15:04:00 FQCH4N OoP
U5HPO10LR 11/08/1999 15:37:00 FQCH4N OoP
U5HP010QR 11/08/1999 16:41:00 FQCH4N OP
U5HPO10YR 11/08/1999 17:13:00 FQCH4N OP
U5HPO0113R 11/08/1999 18:18:00 FQCH4N oP
U5HPO11BR 11/08/1999 18:50:00 FQCH4N oP
U5HPO011GR 11/08/1999 19:54:00 FQCH4N OP
U5HP0110R 11/08/1999 20:27:00 FQCH4N 0]
U5HPO11TR 11/08/1999 21:31:00 FQCH4N OP
U5HPO0121R 11/08/1999 22:03:00 FQCH4N oP
U5HP0201R 14/10/1999  3:34:00 FQCH4N oP
U5HP0209R 14/10/1999  4:06:00 FQCH4N oP
U5HP020CR 14/10/1999  5:05:00 FQCH4N 0]
U5HP020KR 14/10/1999  5:38:00 FQCH4N OP
U5HPO020NR 14/10/1999  6:42:00 FQCH4N OP
U5HP020VR 14/10/1999  7:14:00 FQCH4N oP
U5HP020YR 14/10/1999  8:19:00 FQCH4N OoP
U5HP0216R 14/10/1999  8:51:00 FQCH4N OoP
U5HP0219R 14/10/1999  9:55:00 FQCH4N OP
U5SHP021HR 14/10/1999 10:28:00 FQCH4N OP
U5HP021KR 14/10/1999 11:32:00 FQCH4N oP

Nota: CT: Cloud Tracking, RT: Transporte Radiativo,
OP: Onda Polar




Tabla A.2: Lista de imégenes utilizadas en el Capitulo 5

Imagen Fecha Hora Filtro Uso
HST WFPC2
U2YHO0101T 05/10/1995 4:10:16 F953N DB
U2YHO10AT 05/10/1995 5:43:16 F953N DB
U2YHO10KT 05/10/1995 7:19:16 F953N DB
U2YHO10UT 05/10/1995 8:56:16 F953N DB
U2YH0114T 05/10/1995 10:32:16 F953N DB
U2YHO11ET 05/10/1995 12:09:16  F953N DB
U2YHO0110T 05/10/1995 13:45:16 F953N DB
U2YHO0105T 05/10/1995 4:24:16 F410M DB
U2YHO10FT 05/10/1995 6:01:16 F410M DB
U2YHO10PT 05/10/1995  7:37:16 F410M DB
U2YHO010ZT 05/10/1995 9:12:16 F410M DB
U2YHO0119T 05/10/1995 10:48:16 F410M DB
U2YHO011JT 05/10/1995 12:25:16 F410M DB
U2YHO11TT 05/10/1995 14:01:16 F410M DB
U2YHO0107T 05/10/1995  4:30:17 F255W DB
U2YHO10HT 05/10/1995  6:10:17 F255W DB
U2YHO10RT 05/10/1995  7:46:17 F255W DB
U2YHO0111T 05/10/1995 9:18:17 F255W DB
U2YHO011BT 05/10/1995 10:54:17 F255W DB
U2YHO11LT 05/10/1995 12:31:17 F255W DB
U2YHO011VT 05/10/1995 14:07:17 F255W DB
Cassini ISS
N1352887174 14/11/2000  9:48:24 CB3 DB
N1352893174 14/11/2000 11:28:24 CB3 DB
N1352899174 14/11/2000 13:08:24 CB3 DB
N1352905174 14/11/2000 14:48:24 CB3 DB
N1352911174 14/11/2000 16:28:24 CB3 DB
N1352917174 14/11/2000 18:08:24 CB3 DB
N1352887288 14/11/2000  9:50:18 BL1 DB
N1352893288 14/11/2000 11:30:18 BL1 DB
N1352899288 14/11/2000 13:10:18 BL1 DB
N1352905288 14/11/2000 14:50:18 BL1 DB
N1352911288 14/11/2000 16:30:18 BL1 DB
N1352917288 14/11/2000 18:10:18 BL1 DB
N1352887104 14/11/2000  9:47:14 UVl DB
N1352893104 14/11/2000 11:27:14 UV1 DB
N1352899104 14/11/2000 13:07:14 UV1 DB
N1352905104 14/11/2000 14:47:14 UV1 DB
N1352911104 14/11/2000 16:27:14 UVl DB
N1352917104 14/11/2000 18:07:14 UVl DB

Nota: DB: Distribucién de Brillo
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Apéndice A. Resumen de las imagenes utilizadas en la Tesis

Tabla A.3: Lista de imégenes utilizadas en el Capitulo 6

Imagen Fecha Hora Filtro Uso
HST WFPC2
U9XBA103M 25/03/2007 16:35:00 F953N NTBD
U9XBB103M 25/03/2007 18:05:00 F953N NTBD
U9XBC103M 25/03/2007 19:41:00 F953N NTBD
U9XBD103M 25/03/2007 21:16:00 F953N NTBD
U9XBE103M 25/03/2007 22:52:00 F953N NTBD
U9XBF103M 26/03/2007 00:28:00 F953N NTBD
U9AU2301M 01/05/2007 01:12:00 F336W NTBD
U9AU2305M 01/05/2007 01:24:00 F410M NTBD
U9AU2309M 01/05/2007 01:36:00 F410M NTBD
U9AU2302M 01/05/2007 01:15:00 F502N NTBD
U9AU230CM 01/05/2007 01:45:00 F502N NTBD
U9AU2306M 01/05/2007 01:27:00 F673N NTBD
U9AU230AM 01/05/2007 01:39:00 F673N NTBD
U9AU2303M 01/05/2007 01:18:00 F953N NTBD
U9AU230BM 01/05/2007 01:42:00 F953N NTBD
UIMMO80OSM 11/05/2007 14:11:00 F336W NTBD
UIMMO704M 11/05/2007 12:22:00 F410M NTBD
UIMMO806M 11/05/2007 14:03:00 F410M NTBD
UIMMO702M 11/05/2007 12:16:00 F502N NTBD
UIMMO807TM 11/05/2007 14:06:00 F502N NTBD
UIMMO705M 11/05/2007 12:28:00 F673N NTBD
UIMMO805M 11/05/2007 14:00:00 F673N NTBD
UIMMO709M 11/05/2007 12:43:00 F953N NTBD
U9MMOS0AM  11/05/2007 14:18:00 F953N NTBD
UA3D0101M 05/06/2007 03:38:00 F953N NTBD
UA3D0108M 05/06/2007 04:08:00 F953N NTBD
UA3D0201M 05/06/2007 08:22:00 F953N NTBD
UA3D0208M 05/06/2007 08:52:00 F953N NTBD
UB060506M 08/07/2008 12:22:17 F390N NTBD
UB060606M 08/07/2008 21:59:17 F390N NTBD
UB060502M 08/07/2008 12:07:17 F410N NTBD
UB060602M 08/07/2008 21:44:17 F410N NTBD
UB060507M 08/07/2008 12:25:17 F437TN NTBD
UB060607M 08/07/2008 22:02:17 F437TN NTBD
UB060508M 08/07/2008 12:28:17 F469N NTBD
UB060608M 08/07/2008 22:05:17 F469N NTBD
UB060503M 08/07/2008 12:10:17 F502N NTBD
UB060603M 08/07/2008 21:47:17 F502N NTBD
UB060501M 08/07/2008 12:04:17 F673N NTBD
UB06050CM 08/07/2008 12:44:17 F673N NTBD
UB060601M 08/07/2008 21:41:17 F673N NTBD
UB06060CM 08/07/2008 22:21:17 F673N NTBD
IOPW (International Outer Planet Watch)
Mike Salway 12/04/2007 15:54:02 Visible NTBD
Mike Salway 12/04/2007 16:47:04 Visible NTBD

Continda en la siguiente pagina
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Tabla A.3 — Continuacién

Imagen Fecha Hora Filtro Uso

Mike Salway 12/04/2007 17:19:55 Visible NTBD
Fabio Carvalho  12/04/2007 04:05:00 Visible NTBD
Fabio Carvalho  12/04/2007 04:58:00 Visible NTBD
Fabio Carvalho  12/04/2007 05:54:00 Visible NTBD
Christopher Go  13/04/2007 19:17:00 Visible NTBD
Anthony Wesley 13/04/2007 17:39:00 Visible NTBD
Anthony Wesley 13/04/2007 17:51:00 Visible NTBD
Anthony Wesley 13/04/2007 18:12:00 Visible NTBD
Anthony Wesley 13/04/2007 18:56:00 Visible NTBD
Fabio Carvalho  16/04/2007 05:21:00 Visible NTBD
Fabio Carvalho  16/04/2007 05:42:00 Visible NTBD
Fabio Carvalho  16/04/2007 06:05:00 Visible NTBD
Christopher Go  16/04/2007 19:06:00 Visible NTBD
Fabio Carvalho  17/04/2007 06:10:00 Visible NTBD
Fabio Carvalho  17/04/2007 07:17:00 Visible NTBD
Christopher Go  29/04/2007 17:36:00 Visible NTBD
Fabio Carvalho  30/04/2007 03:45:00 Visible NTBD

Nota

: NTBD: Inestabilidad de la NTB
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Apéndice B

Planisferios a alta resolucion

Version en alta resolucion de los planisferios presentados en las Figuras 3.8, 3.9,
3.10 y 5.6.
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Figura B.1: Planisferio ultravioleta (F255W) de HST (1995)
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Apéndice B. Planisferios a alta resolucién
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Figura B.3: Planisferio infrarrojo (F953N) de HST (1995)
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Apéndice B. Planisferios a alta resolucién
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Figura B.5: Planisferio azul (BL1) de Cassini (2000)

168



(000g) TIsseD) op (£g10) oforreryur ouysIIRL] Q¢ IS ]

apnibuo’
05l 08l oLz

i b e
R T -

et o e

—
Q
=
=5

0 c
(o}
)

169



Apéndice B. Planisferios a alta resolucién
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