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PHOUJGO 

El objeto de esta tésia es presentar y discutir los 

i i 1 dl d 1 l • • • • pr ne pa es mo e os e a modu acion de la radiacion cosmioa galacti-

oa, en el medio interplanetario. Se analiza hasta qu6 punto los roode

los actuales son capaces de explicar las variaciones que sufre con el 

tiempo la intensidad de la radiación cósmica observada en la Tierra. 

SÓlo se considerará la manera como el medio interpl.! 

notario puede alterar el movimiento de las partículas de rayos cósmi

cos galácticos y no se tomará en cuenta la radiación oÓfmioa Folar ni 

aus variaciones. 

Evidentemente no se consideran aqu{ todos lor modelos 

que se han propuesto hasta la fecha, sino solamente aquelloa que par~ 

oen dar la explicación más adecuada a los fenÓmenon ob~ervados. 

El trabajo so halla dividido en cuatro partes: la 

primera contiene una introducción en la que se describen las caracte

r!stioaa de la radiación cósmica, sus variaciones y las oaracter!sti• 

cae del medio interplanetario; en la segunda parte se da un análisis 

experimental de laa variaciones sufridas por la radiación cósmica y 

se muestra cómo las observaciones sugieren que estas variaciones se 

deben al paso de las part!culae de rayos cósmicos a través del medio 

interplanetario, el cual , a su vez, está controlado por la a~tividad 

solar¡ en la tercera parte se describen y anali1an los principales m,2. 

delos teóricos que pretenden explicar estas variaciones y se discute 

la plausibilidad .de los m1sn1os¡ ~a cuarta y Última parte e!'tá dedica-

da a una discusión general del problema de la modulación de la radi~ 

c!Ón cósmica galáctica en el medio interplanetario. 
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I.- INTRüDUCCION 

El descubrimiento de la radiación cósmica data de aproxi

madamente 50 aftos. Desde entonces a la fecha se han acumulado un gran 

número de conocimientos experimentales y se han propuesto nuaerosos 

roodelos teóricos respecto a la manera como estas part!culas son modu

ladaa en el medio interplanetario, entondiÜndose por modulación 101 

cambios que 1ufre el movimiento de las part!culas debido a su interag, 

ciÓn con dicho medio. En esta sección se discutirán las caracter!1ti

cas de la radiación cósmica y del medio interplanetario, con objeto de 

poder discutir au1s adelante las posibles formas de interacción 1 las 

consecuencias de laa mismas. 

le• Radiación CÓsmica y sus Variaciones. 

El nombre de radiación cÓ1m1ca rué usado 

primeramente por tlillikan (192~) para designar a la radiación de gran 

poder de penetración que llega a la Tierra desde el espacio exterior. 

Inicialmente ae creyó que esta radiación consist!a principalmente de 

fotones de energ!as mayores a las descubiortaE anteriormente, pel"O 

los experimentos y observaciones realizados posteriormente han moatr~ 

do que la radiación 0Ó1mica está oonstitulda principalmente por part! 

culaa cargadas. 

a).- Go.racter!sticas de la Radiaoi~n.c&amica.-

La mayor parte de la radiación cósmica re

gistrada en la Tierra es el producto de la interacción con la at~•f! 
1 • • 

ra terrestre de la radiacion coscrl.ca que proviene del espacio exterior. 

A esta Última se le llau.a radiación cósmica primaria y a las part!cu

las produoidas por ella en la atmósfera se les denomina radiación cÓ~ 
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lllica secundarla. La radiación cósmica primaria se divide, según au• 

tuentea,en dos grupos: radiación proveniente del Sol o rayos cÓsmicoa 

aolarea y l'adiaoiÓn que viene de !'uera del sistema aollll', que son loa 

rayos cÓslllioos galácticos o metagalácticos. El ~rigen de estos ~lti• 

moa ea a.úi tema de discusión, pero todo parece indicar que llega a 

nueatro aiatema solar un11'ormemente desde todas direcciones "1 que Pl'2, 

bablemente no su.t're variaciones apreciables con el tiempo. En cuanto 

a la radlaol&n c&smioa solar, ~sta se emite en roP.ma esporádica o co~ 

tinua, asociada en general con la actividad solar. 

ComD ae dijo anteriormente, la radiación cósmica con.! 

ta prlnoipalaente de p&l't!culas cargadas¡ las energ!as de ~staa lle• 

gan a aer hasta del orden de 109 Gev y son las part!culaa más energé

tica• oonooidaa en la naturaleza. U>s rayos oÓamicos primarios aon 

principalmente protones, aunque ae encuentran también part!~ulaa~ 1 

alguno• n6cleoa más pesados, además de fotones y electrones. En la t! 
gura I•l a• da una tabla de las abundancias relativas de cada una de 

eata• componentes. La radiación cósmica secundaria tiene tres compo

zaentess la componente nuoleÓnica, constitu!da por protones y neutro

nea, la componente dura o mesÓnica constituida por mesones_,u., meso• 

nea fl" , 1 meaoneaJt , que tien~;m gran poder de penetración 1 la COlllJlO• 

nente blanda, de muy poco poder de penetraci&n, con11t1tu!da por foto

nes y electrones. Tambl~n se forman en la atmósfera otro ti•·O de par• 

t!oulaa, tales como positrones e hiperones, pero en mucha menor oant! 

dad. 

b).- Variaciones de Radiación C~1m1ca.-

Las observaciones realizadas sobre las va

riaciones de 1ntona1dad de la radiación c&smica han mostrado que, de,a 
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tro del sistema solar, ésta sufre variaciones temporales de dos tipos: 

periódicas y esporádicas. Eliminando los efectos de la atllÓsfera te

rrestre 1 del campo geomagnético sobre la radiación primaria, se ha ob_ 

servado que &ata tiene trH tipos de variaciones periódicas: Wla va• 

riaoiÓn con per!odo de onoe afios, Wla variación con per!odo de 27 d! 

a1 J una variación diurna, oon per!odo de 24 horaaJ se discute aún la 

ex1atenoia do una variación semidiurna, de per!odo de 12 horas. Las 

variacione1 eapor,dicaa que 1utre la radiación cÓamica primaria ion 

principalmente loa decrecimientos Forbush y los eventos solares (•a

toa '11timoa no ae diaoutirán aqu!). 

La var1aoiÓn de once anos coincide con el ciolo de 

actividad aolar, pero en tase contraria, esto ea, la mayor intenai• 

dad de radiaci&n cÓsmioa se registra durante el m!ninn de actividad 

solar J viceversa. La variación de 27 d!as so caracteriza por la te!! 

denota de ciertos d!as de especial intensidad, de volver a apareoer 

cada 27 d!as 7 evidentemente está asociada con la rotación solar, ya 

que ••te per!odo ea precisamente el per!odo de rotación del Sol. ID1 

decrecimientos Forbush son el resultado de explosiones y r&tagaa aol!, 

rea espor¡dicaa. La variación diurna es función .de la hora solar looal, 

por lo que est& relacionada oon la rotaoi&n de la Tiel'l'a. Experi .. nta! 

mente •e ha encontrado que este Último tipo do VIU'iaoiÓn se explica 

001111 una an11otl'Opfa en la intensidad de radiación cósmica en el medio 

interplanetario, que debido a la l'Otac1Ón terrestre aparece como una 

Tariaoi&n diurna. 

Con el advenimiento de los satélites artiticiales 7 

aondu espaciales, Fan, il\eyer y Simr.:son ( 1960) y Anderson y Neber 
• . t 

(1963) han mostrado que todas esta~' variaciones ocurren aún más all' 

·' ' 
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del alcance del campo geomagnétlt~o, pol.' lo que las oauHs de ellaa ae 

encuentran en el medio interplanetario, controlado por el Sol. 

F.n las siguientes seooionea •• tratarán laa oaraot•· 

r!aticas generales del Sol, sus emisiones 1 la mne•a.oo., 'ª'ª' at•t. 
tan al medio interplanetario, para discutir de1pué1 la man••• como '• 

ta puede alterar los movimiento• de las part!culas de ra7os c&am1co1, 

o modullll'loa, y producir as! las variaciones obserYadaa. 

2.- liledio Interplanetario. 

La exploraoi&n del medio interplanetario, real! 

zada en los ~timos ailos por medio de 1atélitea y 1onda1 e1paoiale1, 

mediante observaciones in a1tu, ha demostrado que el .. dio 1DteJ'lll&n,! 

tario no es un 1118d1o vac!o, sino que contiene partloulaa d• plasma 

que provienen del Sol. Este plasma "transporta" en el medio interpla• 

netario la• oaracter!atioas de la actividad solar 1 de esta manera el 

Sol controla el espacio que lo rodea. A contlnuaoi&n 1e deaorlbirán 

loa campos magn,ticos en el Sol 1 las oaracter!1tioa1 del tlujo oona• 

tante de plasma que el Sol emite, al cual ae le conoce oom •nento 

aol&1"11 e 

a).- Campos MagnÓtlcos en el Sol.-

Las primeras evidencias de la exi1tencia de 

campos magnéticos en el Sol fueron encontradas en las mancba1 solar•• 

en 19Qli. Loa campo en las manchas son sumamente fuertes, del orden de 

,o<> a 1000 gauss, por lo que su detecci&n por efecto Zeemen reaulta 

baatante d.cil. Estas manchas apuecen en grupos unipolarea o blpola• 

res 1 sólo se encuentran en latitudes solares menores qu~ t 55º• Ba• 

cia los polos del Sol se observan los llamados "rayos coronales", o 

sean haces de plasma coronal que salen del Sol, siguiendo aparentemeB 
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te la estructura de las l!neas de W1 campo dipolar. Esto sugirió la 

existencia de un campo general en el Sol de tipo dipolar, pero los in 
tentoa por medirlo resultaban negativos o inconaiatentes. Con el .. jo 

' -
raa.1.ento de las tÓcnicas de detección para el efecto Zeeman, Babcook 

(1955) observó por primera vez la existencia da un campo general del 

Sol, cuya magnitud en la superticie de éste es del orden de l gausa. 

En la figura I-2 puede verse un mapeo magnético, o magnetograma, del 

Sol, en el cual se muestra que para latitudes mayores q11e .t 55º la po• 

laridad del 0&111po se mantiene relativamente constante, siendo positi· 

Ya. haoia el polo norte y negat:l.va hacia el polo s11r¡ para latitudes 

menor•• que t 55º el campo es muy irregular tanto en polaridad como 

an magnitud. 

Se ha observado que los campos magnéticos en el Sol 
, 

no son estacionarios. Laa manohas solares, junto con los campos magn! 

ticos asociados a ellas aparecen y desaparecen del disco solar aiguie~ 

do un ciclo de aproximadamente once años; esta ea aÓlo una de las ca

raoter!sticas, probablemente la más f~oil de observar, del c1'1o de ª! 

tiTidad magn&tioa solar de once anos. Además, las manchas solares in• 

vierten su polaridad aproximadamente cada once afl.os, por lo que tam

bi&n existe un ciclo de 22 ados de la polaridad de las manchas. Se ha 

obserTado que la polaridad del campo teneral del Sol también se invi•~ 

te, pero, aún no se sabe s1 esta inversi~n eatá a1ociada con el ciclo 

da 22 &ftos. 

b).- Viento Solar.-

La idea de que el Sol emite part!oulas car~ 

gadaa que llega~ a la Tierra se debe originalmente a Birkeland (1896) 

quien propuso esto como una posible explicación de las aaroras. Lin-



1tgura 1-~1 Magnetegramaa de Babcek que 
muestran la mapltud y pelar1dad del campe magné
tico en la superficie del Sel. 
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demann bab!a sugerido la emisión solar de nubes neutras de hidl'Ógeno 

ionizado para explicar las tormentas geomagnéticas que suceden a e

ventos solar••• rero todas estas teor!as se rerer!an a emisiones aol! 

res esporádicas 1 no continuas. 

Laa primeras observaciones que hicieron sospechar la 

existencia de un medio interplanetario no vac!o fueron las de la luz 

zodiacal ( una banda brillante de luz a lo largo de la eol!ptica). 

Se trat& de explicar eate efecto como luz solar dispersada en el medio 

interplanetario por electrones, y aunque posteriormente ae encontró 

que loa agentes dispersores eran part{culaa de polvo cósmico 1 no •-

1 • • 1 lectronea, esto l evo a la buaqueda de part culaa cargadas conatante-

!!!!2!!. presentes en el medio interplanetario. 

Chapman (1957), al estudiar la conductividad el:ctr! 

ca de la corona solar ( la tenue atmÓatera exterior del Sol con1tit11Í 

da principalmente por hidrógeno ionhado) encontró que ésta no echo d!, 

berla envolver al Sol, sino que debla extenderse a todo el siate .. •2. 

lar. Chapllan sugirió una extensión est,tica de la corona. Sin embargo, 

Parker (1956&) hizo notar que la temperat\ll"a de la corona ¡ 1u cond\12, 

tividad t&rmica son demasiado altas para poder satisfacer las condi• 

cionea a la 1'rontera de una solución estática, por lo que más bien d!, 

be esperarse Uila expansión continua de la corona solar. 

Anteriol'lllente, las observaciones hechas por Wura 

(194}) de que las colas de los cometas se hallan siempre dirigidH r,! 

d1al11:ente :hacia aí'uera del Sol, llel·aron a Bierman (1951) a predecir 

la existencia de un flujo constante de material proveniente del Sol. 

Parker (195ba) demostró, mediante un tratamiento hidrodinÚtico de la 

corona solar, que la exten~i&n da ésta no ara estática, ~1no que la 
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corona solar ae encuentra en expansión continua y propuso el nombre de 

" viento eol1Ll' 11 para designar ese flujo constante de plasma provenien

t• del Sol. 

La teoriá de Parker de la ~xpansiÓn de la corona se 

basa en la falta de balance entre los efectos térmico! y gravitaclon! 

l••• La oonduct1Yidad térmica de la corona es tan grande que su tempe 

ratura diem1nu¡e más lentamente con la distancia al Sol que las fuer• 

sa1 grav1tao1onalee que tienden a retenerla, de manera que después de 

una cierta d11tancia la energ!a térmica del plasma coronal excede a 

eu energ{a grav1taoional ¡ el gaa caliente se expande en forma de vie~ 

to solar. As{ pues, la corona tiene la propiedad de ser mns o menos 

• eetatica en su baae ¡ expanderse con una velocidad que aumenta confo~ 

me 1e aleJa del Sol. Según esta teor!a hidrodln,mica, a una distancia 

de aproxi111&damente io9 Km. del Sol, la velocidad del viento se vuelve 

aupersÓnica y tiende después a un valor asintótico constante. 

Un tratamiento máa sencillo de la expansión de la e~ 

rona ae debe a Clauser (19ó0) quien compara dicha expansión con el 

tlujo de un gas a través de una tovera de deLaval. Con este análogo, 

Deasler muestra que exiete un punto sónico en el cual la energ!a t~r

mioa del gas coronal ae convierte en energ{a translacional y se inicia 

la expan•i~n supersónica de la corona. 

Un factor determinante que puede impedir la expansión 

de la corona es el campo magnético del Sol.Si este campo es lo suti· 

oientemento fuerte como para que la densidad de energ!a magnÓt1ca del 

plasma coronal sea mayor que la densidad do ener~!a cinÓtica, el cam

po paral1zar!a la expansión '1 no habr!a viento solar. Sin en1bargo, se 

encuentra que para el caso de la corona solar la densid&d de energ!a 
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cinética es mayor que la densidad de energ!a magnética, por lo que en 

los tratam1ento1 anteviores puede despreciarse esta Últiaa. A la alt~ 

ra de la Tierra ae ha observado que la densidad de energ!a 111&gn,tloa 

del viento solar ea aproiimadaJnente 120 veces mayor qae la denaidad 

de energ!a ma~nétioa. 

'La teoriá de Parker do la ezpansiÓn de la corona pre 

dice Talorea para la velocidad del viento solar y la denaidad de Pal'• 

t!culaa en :1, a la altura de la Tierra, que ion oonaia'8ntea con loa 

valoree obtenidos ezperimental.Jnonte con 101 detectores a bordo de ••

téli tea que actual.lllente sondean el medio interplanetario. Estos ••lo
res dependen del nivel de act1T1dad !Olar. Se ha encontrado que en 

tiempos quietos la densidad ea de 10 - 20 part/cc 1 la Yelooldad e1 

de aproximadamente 400 Km/seg • Cuando el Sol está activo, la Yelool• 

dad del viento aloan1a valores hasta de 1000 a 2000 Km/aeg 1 la den• 

sidad do part!culas cerca de la Tierra puede llegar a aer hasta de 100 

part/co. La mayor parte de loa iones en el viento solar son protonea, 

pero 10 ha encontrado evidencia de una cierta tracción de iones ali 
pesados, principalmente otros iaÓtopoa de hodrÓgeno y bello. 

c).- Campo Interplanetario.-

ta corona solar tiene una conductiTidad e

léctrica aWll&lll8nte alta, de manera que puede oonaiderar1ele oomo un 

conducto1' perfecto. Cuando UD plasma de conductividad lntinlta ( oo• 

la corona ) ae mueve en preaencia de" un campo magnético, ae 1nduoen 

corrientes en su inter1o1' que tienden a ooneer•ar con~tante el flaJo 

maen&tico. Esto hecho se conoce como el "congelamiento del campo" 

dentro del plasma. As! pues, cuando un volÚJnen de viento 101&1' 1ale 

del sol, lleva en su interior el campo magnético congelado, o aea, el 

",; .... 
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viento sola1• tro.nsporta los ca.cpos magnéticos solares dentro del me

dio interplanetario. Este canmo 1ragnetico es el co.r:;po general del Sol, 

quo ya se discutió anteriomente. 

Los campo~ magnÓticoE planetarios no contribuyen al 

campo interplanetario, ya que al ser el viento solar un pla~ma de co~ 

ductividad práctioamente infinita, excluye a estos co.rr.pos de su inte

rior y los comprime dentro de cavidades magnéticas. Para el oaso de 

la Tierra, la cavidad geol:l8gn&tica tiene aproximadamente 10 radios t~ 

rrestres del lado del Sol y por el lado opuesto se extiende en forma 

do una cola magnetosférica hasta más allá de la lwia. 

~lo de Parker d.!!.. Canipo 1.:agnÓtico_l!l_li!!!J'lanetario& Si el 

Sol no rotara, el campo magnético interplanetario estar!a constitu!do 

por lineas de ruerza radiales saliendo del Sol, de manera que los tu

bo• de flujo ser!an simplemente elementos de ángulo sólido y por oon• 

servaci&n del flujo magnético, la magnitud del campo d1nminuirfa ha• 

cia atuera del Sol como: 

n. b·): ~~ 
u, "ª o 

I·l 

Como el Sol tiene un movimiento de rotacibn, el lugar ge2. 

nWtrico del plasma emitido por una misma región del Sol en diferentes 

tiempos, sobre el plano de la ecl!ptica, será una espiral de Arquim1-

dea. cuya ecuaci~n en coordenadas polares es: 

I-2 

siendo n la velocidad angular del Sol y V la velocidad del viento S2, 

lar, supuesta 1mi1'orme. Fuera del plano de la ecll:r:;tica. el lugar geo

métrico del plasma es más complicado y no se discutirá aquí. 
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Conaiderando que el plasma "transporta" las l!neaa de 

campo solarea dentro del medio interplanetario, estas lineas adquir1• 

rán también la configuración espiral, oon lo que, ademáe de la coapo• 

nente radial dada en la ecuación I-1, habrá una componente &?imutal 

cuya magnitud • aera: 
Sl~ 

B l") = -· B \f V r o 

Con esto ae obtiene que la magnitud total del oampo 

interplanetario está dada por: 

,_ SL' )'/ e,L-r):. ~ B l\t "f'1. - t 
'ti. o .. "1. I•4 

y el Angulo que en oada punto forma la l!nea de campo oon la direocl~n 

radial desde el Sol, al oual se le llama ángulo de flujo o "ánsulo de 

manguera", ea: 

I-5 

La figura I-3 muestra la configUl'aci~n del campo 1191 

n&tioo interplanetario dada por estas ecuaciones. 

De la ecuaci&n I-4 se obEerva que a cortas d11tancia1 

del Sol, la magnitud del campo var!a como l/r2 y a grandes diatamalaa 

var!a como l/r • NÓtese que si no hubiera expansi&n de la corona el 

campo disminuiri!a come l/r3. 
,. De las ecuaciones I-1 y I-3 se ve que cero& del Sol 

el campo magnético es casi radial, pero como la componente azimutal 

del campo disminuye menos r'pidamente con la distancia al Sol que la 

componente radial, a grandes distancias, el campo magn&ticc interpl! 

netario será más bien azimutal. 

El modelo antGrior es el modelo de Parker (l95~a), 

f 
¡ 

; 



11gura l·JI Campe ln,erplanetart.e.•8]af.
nl '• Parker, para ua Tiente ••lasa Ut.ferae 4• 
300 lm/aeg. ( Pa:rke:r (1963) ), · · · ·.· ··.· ; 
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para el campo m.agnétioo interplanetario. Considerando una velocidad ! 

niforme del viento solar de ?00 Km/seg y una magnitud del campo d• l 

gauss en la supertioie del Sol, Parker obtiene·que a la altura de la 

Tierra la magnitud del campo debe ser de aproximadaaente 4•5Xl0-5 gau1a 

( o·4·5l') y el ángulo de manguera de:: 50°. Las obsenaclonH hecha1 

por aparatos a bordo de satélites dan un campo promedio de 5')" a \IDA u. 

A. , o sea a la altura de la Tierra, lo cual concuerda con las pred1,g, 

cienes de este modelo. 

De la magnitud del campo como func1~n de la distan

cia hel1oc~ntrica 1e puede obtener la relaci&n esperada de la energ!a 

cinética a la energ!a magnltica del viento aol&l" en diferente• regio• 

nes del espacio. El Yalor teórico obtenido pal"a e1ta relaol&n a la •! 
tura de la Órbita de la Tierra concuerda oon el valor experimental 1"! 

gistardo <= 102 ) 1 seg~ la teoriá de Parker en la que la velocidad 

del viento ae vuelve constante, también esta relación tiende a un Ya• 

lor constante a grandes distancias del Sol. 

d).- Estructura Sectorial.-

Como se dijo anteriormente, 101 magnetogra-

mas solares mueatran que el ca111po magnético en la totoatera eet¡ di

vidido en grandes áreas do diferente polaridad. Puesto que ~ate es •l 

campo transportado por el viento solar, Ahluwalia '1 Deaeler (1962) 

propusieron que el campo interplanetario deberla tener una eatructura 

sectorial, con sectores de diferente polaridad, clll'Tados en una eapi• 

ral de Al'qu!midea. Wiloox y Neas (1965) encontraron experimentalmente 

por medio de aatélites esta estructura seotor1al del campo interpla~ 

tario, en la cual no solaffiente cambia la polaridad de aector a sector, 

sino que también cambian la velocidad del viento solar. la densidad de 

'·.·.·;· 
.:~ 
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part!culas "lle. magnitud del campo; tatnbi~n se obrervó que esta estru.!!. 

tura sectorial no es estacionaria. 

e).- Irregularidades Magnéticas on el Campo Interpl.! 

netario.-

ta configuración del campo magn~t1co in

terplanetario dada en la figura r-3, es en realidad una idealización. 

Debido • que la temperatura de la superficie del Sol no es uniforme, 

habrá regiones que engendren viento solar con mayor velocidad que o

tr••• El vien~o emitido por una región caliente alcanzará al viento 

~s lento emitido anteriormente por una región más ft>!a, produciendo 

ondas de choque que quebrar~n las l!neas de campo. ta abundante cant! 

dad de pequei\as ondas ele choque en el medio interplanetario, produci

rá irregularidades del campo magnético. Además, la turbulencia en el 

gas que constituye el viento solar y las inestabilidades dol placma 

tambi&n son causas de irregularidades magnéticas en el campo interpl!, . . 
netario. Las observaciones experiu.entales hechae con satelitei; han 

iooatrado que efectivamente existen regione~ de campos desordenados o 

irregularidades, superpuestas al campo espiral regular. Estas irregs 

laridades se· mueven radialmente nacia afuera Cl'!l una velocidad aprox! 

.madamente igual a la del viento sola1• y OOl!l) se verá más ad;;lante, 

juegan un papel primordial en la modulación de la radiación cÓamioa. 

t) •• Cavidad Solar.-

De la mi'sma manei-a que el viento solar ºº!! 

fina a loa oampos magn&ticos planetlll'ios, éi mismo se halla con1'inado 

dentro de una cavidad en el medio galáctico. Debido a que la densidad 

de energ!a cinÓtica translacional en el •riento solar es mucho mayor 

que la densidad de ener;;!a magnética, la condición que determinará la 

.. 
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ln term1naci&n de la cavidad solar será Wl equilibrio entre la presión 

de gas en el viento y la presi~n magnética en el medio interes•elar, 

pues en este Último la densidad de partículas es mucho menor que la 

densidad de energ!a magnética. 

En el rm>delo original de Parker de la expansión de 

la corona, la velocidad del viento solar alcanza un valor supersónico 

que se mantiene aproximadwnente oonstante derpués de algunos radio s~ 

lares, mientras quo la densidad de partículas dism1nu7e radial.mente 

cotn0 l/Vr2 • Clauser (1960) ha hecho notar que la expansión supersÓn!, 

• • ca debe sufrir .Wla transicion de ohoque que cause la disminucion de 

la velocidad del viento sollll' hasta Wl valor subsÓn1co, antes de que 

éste ae difunda en el medio interestelar. Al disminuir la velocidad 

del viento, la densidad de part!culas decaerá más lentamente con la 

distancia y la frontera da la cavidad solar quedará ~s lejos del Sol 

qua la que se obtandr!a según el modelo de Parker de una velocidad de 

expansión constante. 

A~ oonooiendo las oaracter!stioaa del viento solar, 

la determ1nao1~n de la frontera implioa el conocimiento de la denal• 

dad de energ{a magnética en el medio interestelar. Axford, Deaaler 1 

Gottlieb (1963), con la suposición de que el campo interestelar ea de 

~l't', obtienen que la transición de ohoque debe ocurrir a una die -

tanela heliocóntrica de:::; 60 U.A. Después de esta transición habrá W\a 

región frontera en donde se encuentran meEolados el viento solar sub• 
# • • • son1co ¡ el medio interestelar, en equilibrio hidroatatioo. Máa alla 

de esta región se encuentra el medio gal~ctioo. 

En cuanto a la forma de la región frontera, De1sler 

(1967) considera que debido a que el Sol ae mueve respecto al medio 
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interestelar con una velocidad de 20Krn/seg, la fronteN1 extorior del 

viento solar se verá comprimida en la dirección de movimiento del 

Sol, dando comJ resultado una cavidad solar cotrX'l la de la figura I-4. 
Según sugiere Axford, la compres~Ón de la región frontera puede debe~ 

se a dos oaueas: el enfriamiento de ésta debido al intercambio de ca~ 

ga entre los pr0tones calientes del viento solar y el hidrógeno frío 

del medio interestelar o a una presión ejercida por los rayos cósmi

cos gal~ctioos de bajas energ!as que no pueden penetrar al medio in -

terplanetario. Las estimaciones del espesor de esta región frontera 

v&.l'!an entre 10 y l~O u.A. 

En la región .frontera se espera que el carr.po magnét!, 

co sea muy irregular corr~ consecuencia de la turbulencia inducida por 

la transición de choque y por inestabilidades producidas por la intet 

acci~n del medio interestelar y el viento solar. ~~a adelante se ver& 

que algunos modelos suponen que ésta ea la principal moduladora do la 

radiación cósmica. 

Col!Xl no se han realizado observaciones in situ que 

perm1 tan situar tanto la f1•ontera de transición como el l!mi te del 

Tiento solar, las estimaciones exrerimentales de la localiiac1Ón de 

&stas so basan en observaciones indirectas. Por ejemplo, el comporta

miento de las colas de cometas parece indicar que la turbulencia ¡ 

loa campos desordenados empiezan a aproximadamente 2 U.A. del Sol¡ por 

otra parte, cie1•tas caracteI'ÍSticas de la intensidad do la radiación 

cósmcica sol&l' parecen indicar que dicha frontera se encuentra entre 

las Órbitas de Marte y Júpiter, mientras que algunas earacter!sticas 

de la ~ariaciÓn de once a.r1os conducün a una frontera a aproY.j.~adamente 

;<> U.A. 
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1 
Rtl&iot.> rao~1'ai\.t. 

\>• C•\.\•O• 1•••!1'Ul."'La.t. 

Figura I-4: Diagrama que ilustra una posible contigUl'! 

ciÓn de 1nteracci6n entre el viento solar y el medio intereatelar. 

La aimetr!a que ae muestra es causada por el moYillliento del Sol a 

tra•'• del medio local interestelar. (Axrord et al. (1963) ) 
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II.- VARIACIONES CON EL TIEMPO DE LA INTENSIDAD DE RADIACION OOSMICA 

Con •l advanimisnto de •ª tél1 tes y sondas espacialH 

y con el mejoramiento de las técnicas de detección de radiao1Ón cÓ•-

111.ca, 1• ha conseguido actualmente bastunte 1ntormac1Ón experimental 

acero& d• las caraoter!stioas de las var1acione1 que sut're la inten

sidad de rayos cósmicos con el tiempo. 

ED ••t• 1eoción se analizar,, en base a los resulta

dos experimentales, la lll&llera como esta1 variaciones dependen de la 

actividad solar 1 de las caraoter{sticas de las partloulaa de la ra-
I I I , • • 

d1acion coslllioa, tal•• como eners~a, rigidez magnetica, carga electr! 

oa, ~to. Primeramente se discutirán las variaciones periÓdioa1, que 

son la variación de onoe ai101, la variación de 27 d!as 1 la variación 

di11rna 1 posteriormente •• verá el decrecimiento Porbush, que es una 

\ variación espor¡dioa. 
:J 

l.- Variación de Once Aftoa. 

Esta variación tué de1cubierta por Porbuab 

( 1957 1 1958 a 1 b ) quien mostró que existe una correlación negat! 

va entre el ciclo solar de once aao~ y la intensidad de radiación 

cÓsll1oa registrada en la Tierra. La intonsidad registrada en el mÁx! 

mo de la actividad solar es aproximadamente el 75~ de la intensidad 

registrada en el m!nimo, o sea, hay Ull& dislinuc1Ón en la intensidad 

de radiación 0Ó1m1oa de aproximadamente 25% entre el m!nimo 1 el ~ 

1mo del ciclo solar. (Y~ai• la fig. II-1). 

La variación de once aftos no ea igual para todas la1 

part!culaa. Beber 1 Porbush (1958) observaron que la disminución de 

... 
Para la def1a1ct'n ce r1!;1.dez v~ns11 ]Ía~. li7 
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11pioa l l•l 1 Vartac:{ea de 11 afte1 
para.la tatens1d~ de rad1ac1'• clam1-
ca ( Sa4atrla (1965) ). . 
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intensidad es lllAyor ps.rr. ba'jas energ!as qt1e para altas ( Ter .tig. rr .. 
2). Haciendo un análisis comparativo de la 1a:>dulac1ón ( o variación 

de intensidad) para part!culas al.ta y para protonee durante el oiolo 

de once ai!os, Webber (1965) ha encontrado que la modulación para P1'2, 

tones es aproximadamente el doble que para partículas al.ta de la mi,! 

ma. energ!a por nucleón, o sea de la misma velocidad ( ver tig. II-,). 

Esto puede explicarse si la modulación depende del inverso de la ri

gidez de las part!culas, ya que la rigides de las part!culaa alta •• 

el doble de la rigidez de protones, para una misma velocidad. Ezperi• 

1110ntalmente ae ha encontrado una dependencia de tipo exponencial con 

'' el inverso de la rigidez. 

Como hizo ver Webber (1967), la modulación dependiente del 

inverso de la rigidez tambi~n puede interpretarse, aoparadamente para 

protones y part!culas al.ta, como una modulación que depende del inT•t 

so de la velocidad a bajas energlas y del inverso del producto de la 

rigidez por la velocidad a altas energ!aa ( véase tig. II-4). 

So ha dicho que existe una correlaoi&n inversa entre la 

intensidad de radiación 1 el nivel do actividad del Sol, pero debe h,! 

cerse notar quo en realidad existe un defasamiento entre el ciclo do 

actividad so181' y la variación de once adosa la periodicidad de ra,oa 

cósmicos se atrasa aproximadamente un ailo respecto al ciclo solar, 

cuando éste se mide por medio del n&mero de manchaa. 

De las caraoter!sticas descritas de la modulación de once 

afias ea evidente que ésta no pued6·deberse a producción solar de ra• 

diaciÓn c6sm1ca, sino a un mecanismo de modulación inducido por la ªi 

tividad del Sol, que actúa sobre la radiación cÓemica gal&otica, dif! 

cultando más su llegada a la Tierra, mientras mayor es la actividad 

solar. 
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lativoa a diterentee nivele• de actividad solar. Ios datos ae comparan 
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pardcul.lla al,ta por o • (Tomada de \'iebber,1967) 

10 



26 

2.- Variación de 27 Días. 

Al observar la inteneidad de radiación cósmica 

durante días seguidoa,· se ha encontrado que existe una tendencia de 

reaurrencia de 27 días de ciertos ct!as de especial intensidad (véase 

la fig. n-5). 

La amplitud de la variación de 27 d!as ee muy variable y 

según lllDstr~n Sokolov(l958) y Venkatesan (1958), tiene una correla

ción directa con el ciclo solar: las mayores amplitudes de esta vari~ 

c1Ón se observan en perfodos de máxima activdad solar, mientras que 

en el m!nim:> solar este tipo de variación está prácticamente ausent~. 

Aunque la variación de 27 d!as en s! es per1Ódica, su BP! 

rioiÓn ea esporádica: loe análisis hechos por Forbush (l95b) de la e~ 

tab1l1dad de la onda de 27 d!as, muestran que esta variación tiene u

na duración promedio de dos a tres rotaciones solares, aunque se han 

ob1ervado algunas que han d.urado hasta treinta rotaciones solares. 

Evidentemente las variaciones de 27 d!as están asociadas 

oon la :rotación del Sol 7 con la aparición en él de centros activos. 

Collin1 (1959) encontrcS experimentalmente que en per!odoe on que la 

amplitud de la variación de 27 d!as ea máxi!llll (períodos do gran acti

vidad en el Sol), no se registró ningfui aumento en la intensidad de 

rayos oÓsmioos durante las horas en las que las estaciones de observ! 

ciÓn yac!an en zonas de impacto solar, lo que indica que esta varia• 

ei&n no se debe a un arribo directo de part!culas ~e radiación cósmi

ca solazo, sino máa bien a una modulación de la radiación cósmica ga

láctica, producida de alguna manera por las zonas activas del Sol. 

fi:J puede precisarse una dependencia funcional de la 
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amplitud de la variao1~n de 27 a!as oon la energ!a de laa partlculaa, 

pero Dorman 1 Shataahvill (1961), analizando loa da toa de llllicha1 H• 

taciones, encontraron que el cambio en intensidad ea 11&JOr p .. a p .... 

t!culaa d• baJa energ!a que para part!culaa de alta eoerg!a. Loa ••· 

aultados obtenidos por eatoa autorea •• mue1tran en la tiglll'a II-6. 

&\. 

º .................. .._ .................. --.......... --
., "' fl ~ .u. 1'1 . E (G"') 

FigU.l"a II-6: D•pendencia de la variaoi~n de 27 d!a1 

oon la energía de la partfcula ( Dorman (l963a) 
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~.- Variación Diurna. 

La va1•iaciÓn diurno. de la intensidad de ra

diación cósmica rué observada primeramente por IJ.nholm (1928) quien 

a trav&s del análisis de las intensidades registradas durante horas 

consecutivas, descubrió la existencia de una variación de la intena! 

dad de radiación con la hora solar local. Esta variación tiene u.na 

amplitud normal de unas dÓcimas de por ciento, generalmente menores 

que 0.5~. , La rigUl'a II-7 911estra la variación de la intensidad de 

radiación coslllica con la hora local, respecto al pronedio diario. 

La amplitud y principalmente la rase de la variación 

diUl"na son muy irregulares y oambian considerablemente de un d!a a 

otro. Sin embargo, se ha observado que si se toman promedios anuales 

de eata variación, la tase permanece aproiimadamente constante. Esto 

indica que la mayor!a de los efectos perturbadores son eliminados al 

promediar sobre doce lllflses 7 que la variación diurna restante H debe 

a una aniaotrop!a en la intensidad de rayos cósmicos, cuya direooiÓn 

•• oonetante respecto a la linea Tlerra-Sol. Debido a la rotación de 

• • la Tierra, loa det~ctorea de radiaoion fijos en la superficie de es-

ta, verán eaa anisotrop!a a una determinada hora local y por lo tan

to regiatrarln una variación diurna. 

AWlque la hora local a la que ocUl're el mLc1mo de in

tensidad no ea la misma para todae las estaciones, Brunborg (195;) 

augiri& que esta diferencia de horas se deb!a a la de~viaciÓn de P"! 

ticulae de rayos c&amicoa.por el C&JllPO geomagnet1co 7 que ai •• elim!. 

nara este eteoto, todas las estaciones registrar!an la m1x1ma inten

sidad a la misma hora local. 

Brunberg y Dattner (1954), anali~ando los datos de Y!, 

riaa estaciones durante un perlado de 20 afios, establecieron que du-
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ranto esa época la anisotrop!a hab{a tenido una dirección promedio 

de apl.'ox1111adamente 90º con la lines Tierra-Sol, en ln dirección tar

de ( 18.oo hrs. l. En cuanto a la dirección da asta anisotropla con 

tl plano de la eclíptica, las obse1•vaoionas muestran qtte puode cons,!, 

derarse como paralela a este plarxi. 

Com una posible axplicaolÓn de esta anhotropÍG., 

Brunberg y Dattner propusieron que una Ja.rte de la radiación oÓsm1-

ca galáctica está sujeta a· la rotación del Sol, de manera que gil.'a 

en el espacio interplanetario alrededor del Sol oon una velocidad 11!! 

gular .igual a la de éste. 

Sin embargo, observaciones más l.'ecientee han mostrado 

que la aniaotrop!a causante del promedio anual de la variación diur• 

na no es en realidad constante ni en amplitud ni en fase. Venkateaan 

y Dflttner (1959) han encontrado qua existe una correlación positiva 

entre la amplitud de la variación diurna y la actividad solar. Dug• 

gal, Po111erantz y Forbush ( 1967) han reportado una disminución de 26% 

de la magnitud promedio de la anisotrop!a entre 1958 y ¡965. En cuaa 

to a la tase Thamb¡ahpillai y Ell1ot (195~) observaron que el tiempo 

local del má.xiD> para promedios anuales de la var!aci~n diurna, va

r1& con el mo, e hicieron notar la posibilidad de la existencia de 

una onda de 22 aftos en la fase. Posteriormente, Venkatesan y Dattner 

(1959) ¡ Forbush y Venkateaan (1960) han confirmado esta variación 

de faso, observando que erectivamente la dirección de la anisotrop!a 

tiende a moverse hacia las horas de la maí'iana en per!odos de m!nima 

actividad solar. La magnitud del corrimiento varía de ciclo a ciclo 

y ea mayor para los m!nimos más bajos de la actividad solar de Ju

nio a Julio de 1954) la dirección de la anisotrop!a estuvo entre las 

6.oo y las 7.00 horas). Esta variación de la amplitud y la tase de 



32 •. 

la an .. tsotrop!a puede verse en la .t'igul.'a IJ.-8. 

La dependenoin de la aniso trop!a diurna con la enel'g!a o 

la rigidez de laa part!oulaa ea aún muy discutida. Dorman (1957) y 

Kuzmin (1960) l'eportlll'on que la amplitud de la variación diurna depe~ 
-l. 

de de la energ1a en la forma f. plil'a energ!aa mayorea que una cierta 

energ!a m.!nimn, aW1que las energias mínimas encont1•adae por ambos au• 

toree no fueron las misma.a. Do:rman y Kuzm1n coinoiden en que para e• 

nel'g!aa menores que la m!nima no existe variación diurna. Según Sand~ 

tr0m (1965) es la región de bajas energ!as la que juega el papel prln 

oipal en la variación diurna y la razón de la parte anisotrÓploa a la 

isoti•Ópica disminuye al aumenta!:' la energ!a. Kolomeeta et al. (1965) 

reportaron una dependencia de la amplitud de la var1ao1Ón diurna con 
-o.i:, . 

la energ!a de la forma E aparentemente a todas laa energÍaa 1 ao-

gún otros tl'abaJoa l'ecientes, parece sel' que la amplitud de la ania2, 

trop!a causante de la variación diurna E2. depende de la energ!a de 

las part!culas. Todas estas discrepancias pueden debol'ae a que los d~ 

tos utilizados no corresponden al mis1m> nivel de actividad solar para 

todos los casos. Sin embargo, todos coinciden en que aparentemente no 

hay un limite mtÚtimo en cuanto a la energ!a do las partf.culas causan

tes de la variación diurna. 

También se discuten mucho las variaciones con el ciclo ª2. 

lar de la amplitud y la tase de la variación diurna, menolonadaa ant~ 

riormente. Según un tl'abajo reciente de Duggal et al. (1967) la dire,2_ 

oiÓn de la anisotropÍa ha permanecido constante e iBual a 90º al este 

de la l!naa Tiel'ra-Sol, para el periodo 1958-1965. Las disorepanciaa 

pueden deberse a los diferentes mÓtodos estad!sticos empleadoa en pr2, 

cesar loa datos, asl oomo a diferentes elecciones de per!odos para Pr2., 
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Figura II-8: D1reoo1~n y magnitud de la anisotrop!a d• 

rayos c~smicos en el plano orJpital de la Tierra, para diterentea -

~pocas del ciclo solar. (Sandstrim (1965) ) 
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4 •• Decrecimiento Forbush. 

El decrecimiento Forbush es una disminución es-
• 1 • • porad ca de la intonsidad de radiacion coslllica, que se caracteriza por 

un llllll'Cado decrecimiento de la intensidad en un periodo de pocas horas 

( hasta 12% en 6 horas ) el cual es seguido de una lenta recuperación 

de la intensidad que toma desde algwws cuantos días hastn algunas ae 

l!l8.llas. Observados en la Tierra, estos decrecimientos ocurren simultá

neamente en todas las estaciones, sin importar su'localizaci~n. La f! 

gura II-9 muestra un t!pico decrecimiento Forbush observado en la Ti~ 

rra. 

El primero en reportar este tipo de decrecimientos rué Fo~ 

buah (19'7) a quien deben su nombre. Tanto la magnitud como la dura

ción de los decrecimientos Forbush var!an considerablemente de un eve,a 

to a otro. Se han observado desde algunos decrecim1entos sumamente p~ 

queftos basta otros de un 20% en la magnitud total y aunque generalme!! 

te sólo toma unos cuanto d!as en volver la intensidad a su nivel nor

mal, hay algunos deorooimientos en los que esta recuperación no ocl.ll'l'e. 

Los decrecimientos Forbusb empiezan gradualmente pero el gPadlente a~ 

menta con el tiempo. Algunas veces la pendiente termina abruptamente; 

en otl'Os casos el decrecimiento presenta una región de gradiente me

nos pronunciado, antas de que la intensidad alcance su valor m!nimo. 

Se ha observado que algunas veces oourren superposiciones de decreci

mientos Forbush y qua a veces aparecen peque~os decrecimientos en la 

etapa de recuperación. 

En ciertas ocacionea, los decrecimientos Forbush están 

precedidos por un 11.gero aumento en la intensidad, con Wla amplitud ! 

proximada de l.5% ( I.ockwood (195U) ).Blokh et al. (1959) encontraron 



¡ 
1 

1 ¡ 
¡ 
I· 

l. 



que este aumento previo al deo1•ecim.i.ento se debe a pal'tÍculas de alta 

energ!a que no pueden asociarse con emision do rayos cósmicos solares 

en la ráfaga, pues éstos tienen un espectro mucho m~s blando. Tambidn 

se han observado eventos en que la intensidad ~egresa a un nivel llg~ 

ramente más al to que el ni val previo al decrecimiento, y desrnás dis• 

minuye hasta alcanzar el ni ve J. anterior. Este aumento parece deberse 

a part!culas de rayos cÓsmicoa 'sola.res de bajs energías que apa:t'ente

mente, despuÓs del decrecimiento Forbush, tiene.n Un acceso más fácil 

a la Tierra. Debe tenerse en cuenta que tanto la variación diurna oo

llK> la·de 27 d!as alteran la forma de los decrecimientos Forbush. 

Se ha encontrado que la recuperaoi~n del nivel de intens! 

dad, después del decrecimiento, sigue aproximadamente una ley exponeE 

oial de la forma.: 

doruie ~1l~) es la diferencia entre la intensidad previa al decreci

miento 1 la intensidad observada después de un tiempo t de haberse r!!, 

giatrado la m!nima intensidad, ~1 o e~ la máxima disminución en la 1!! 

tensidad r i.0 es una constante que depende del dec:t'ecimiento en par

ticular. En los decrecirr~entos en los que la recuperación no ocurre, 

el valor de esta constante será in1'1ni to• 

Según las observaciones de Truropy (1959), la amplitud del 

decrecimiento es inversamente proporcional a la enerc!a de las part!

culas y además existe una energ!a máxima ( diferente para cada e•ento) 

tal que para part!culas con energ!as mayores que ésa no llay ninguna 

disminución en la intensidad~ Sandstrom (1965) encontró que la depe_!! 

denoia de la disminución de la intensidad con la rleidez do la partí-. o 
cula es de la forma O..~-donde o.. y 'o son com tan tes que vo.r!an de un 



eveni;o a otro. Webber (1962) ha encontrado qua aparentemente b tiem' 

una variación con el ciclo solar. 

La frecuencia con que ocurren los decrecimientos Forbush 

es mayor durante los períodos de alta actividad solar. Bacbelet et al. 

(1960b) encontraron quo el 75~ de estos decrecimientos están a1ociadoa 

con fuertes ráfagas solares; el decrecimiento ocurre 1 o 2 dfaa de1-

pu~s de obaervada la rá.ra.ga y sólo para posiciones angulares de éata1 

restringidas respecto de la Tierra. Kamiya 1 Wada (1959) ban encontl'.! 

do que la magnitud de estos decrecimientos, cuando ocurren, ea 1ndepe~ 

diente de la posición de la rátaga sobre el disco solar. Eato1 lliamoa 

autores tamb!Ón han reportado decrecimientos Forbuah asociados oon •!. 

plosiones de radio onda de tipo IV en el Sol. 

So ha observado que todos los decrecimientos Forbush ••

tán asociados con comienzos repentinos de tormentas geomagnétioaa. La 

mayor!á de las veces el decrecimiento se inicia despuÓs del comienzo 

repentino, pero Balata et al. (1959) han reportado comienzos repenti

nos que han tenido lugar después del decreoimi~nto. En un e1tudio de 

48 deorec1m1entos, Sandstram (1961) encontró que el 65% de elloa pre• 

sentaron una direrencia do monos de 6 horas entre el comienro repent! 

no de tormenta y el centro de la parte descendiente de la curva de d~ 

crecimiento ( ver fig. II-10 ). Para el 25% la diferencia rué menor de 

2 horas y menos del 5% de los decrecimientos ocurrieron antes del co

mienzo repentino. 

Simpaon (1954) y Kane (1955) encontraron decreoimientos 

en los que el m!nimo de intensidad rué registrado de 4 a 6 horas antes 

que el mÚ.Ximo de perturbao1~n geomagnética. Van Heerden (1955) encon

tr& eventos en los que el m1nimo de intonsidad ocurrió aproximadamen-
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Pigura Il•lO: Histograma de las variaciones en el ti•llll>O 

de atraso entre la mitad. del decrecimiento y el comienzo repentino 

de tormenta ( ~ asociado a éste. ( Sandatrom (1965) 



39 

te 5 alas después que el máximo de perturbación geomagn~tica. h'n senS!, 

ral, las perturbaciones gaomagnéticus cesan antes de quo se alcance 

nuevamente el nivel de intensidad normal. 

Todo esto sugiere, que atmque las tormentas geomagnétlcas 

1 lda decrecimientos Forbush est~n asociados, ninguno es oonseouenoia 

del otro, sino que ambos tienen una causa común, relacionada con ex

plosiones solares. Itls decrecimientos Forbush son producidos por per

tUl'baoiones en el medio interplanetario, ~s bien'que en el espacio 

oirounterrestre, ya que éstos han sido observados con satélites efeo

t11.ando mediciones in situ, hasta una distancia de 2 U.A. 

Se deduce que ciertos evento1 solares son capaces de pro

ducir un barrimlento de part!oulae de.rayos cósmicos dUl'ante cierto 

tiempo, permitiendo después que la intensidad de partículas vuelTa a 

au nivel normal. 



III.- MlDULACIOll DE HADIACION GOSMICA hll EL MEDIO INTERPLAIIBTARIO 

En la primera parte de esta sección ae presentar~ 

las generalidade• del movimiento de part!culas cargadas en oa11¡>os 1111& 

néticos y en la segunda se describirán y analizarán los principal•• 
• . ! • modelos de modulacion de las part oulaa de raJO• oosmicos en el medio 

1nterplane~1o, loa cuales ee basan ,principalmente, en el campo meg 

n'tioo interplanetario oo~~ causante de la modulac16n. 

Para la deal!'ipoi~n del movimiento de part!oulae cargada• 

en campos magnhicos no homog&neos se empleará la aproXimaoi~n adiab! 

tica 1 ae discutirán las condiciones en las que ~sta puede emplearse. 

Respecto a la modulaci~n, se verá que mientras algunos modelos consi

deran constante la energ!a de las part!oulas de rayos o~emicos 1 basan 

la 11WJdulaci&n en cambios de la densidad de part!culaa, otros modelos 

la atribuyen a cambios en la energ!a y otros más toman en cuenta OIUD

bios tanto en la densidad cono en la energla. Tambitn se yerá que las 

regiones donde se considera que se modulan las part!culae no son lgtJA 

lea para todos loa modelos, sino que algunos oonaidoran que la modul!, 

c1Ón se realiza en el interior de la cavidad solar, mientras que otroa 

suponen que a~lo ocurre en la región de campos magnético• desordenado• 

que rodea a esta cavidad ( ver fig. I-4 ). 
Pinal~ente se discutirá la manera col!X> loa diferentes m:td!, 

los pueden o no explicar las oaracter!1,ioaa de las variaciones obse~ 

vadae, 7a ó1acutidas en la sección anterior 

* !!.!!,& T1d.u lu •141111 di1cw.t1d11 ••uta 1e1&S.'• H rtfl8r1aa 1a 

nculaaila b la ra~1•Cl'• "'"'1ca plli:tica 1 u teua •• n.eata la 
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l.- Moyillliento de Part!culas Carsadas en Campos 

Mynhiooa. 

Cuando una part!cula con carga e y velocidad 
V 

1 se mueve en una región en la que bay un campo magnático, actúa 1o-

bre ella una tuerza dada por: 

III-1 
donde ! •• el veotor de campo magn&tioo 1 ! es el vector de campo e

léotrioo 1nduo1do en el oaaO en que el campo magnetico no sea esta-'b' oionar1o ( .;;¡" :1: O ) • La fuerza de la ecuación III-1 se conoce oon 

•1 nolllbre de tuerza da U:>rantz. 

a).- Campo• Magnéticos Estacionarios.-

Una caraoter!stioa general de los campos 

magn&tioos eataolonarloa, sea cual tuera la rorma de las lineas de 

oampo, ea que no alteran la energ!a de las ~artfeulas que ae mueven 

en au interior. Si el campo magnético ea estacionario no existe el 

veotor de olllllpO eléotrioo 7 la tuersa de Lorentz se reduce a : 

E = '1./e. ~ ~ -e, III-2 

La ecuaotSn II•2 •• puada poner como: 

c:l? '= CZ./e., ~ X e, III·' 
di: 

donde ! ea la oantidad de movillliento de la part!cula dada por!=~"!!°> 

aiendo .! la masa. Si se multiplica eaoalarmente la ecuación III-' 

por ! ae obtiene: Ó~ 
-p.-=-= 
- clt. 

1• que el produo'° l! z ! •• perpendicular a !'.. por ser ~ste un veot~r 

paralelo a la velocidad. Aa! ·pues ae tiene: -'-
. ~=o • •• \!\=,,==CM.· 

-i: 
Para una part!cula no relativista, la energía está dada por 

(= °t~lWI. 1 para una part!cula relativista por€ :~.e~c'a. °"~!t'f 
1

• En 



ambo• oaaoa la constancia de P asegura la constancia de la energ!a. 

Entonces, la energ!a de una part!oula, relativista o no, que 1e mueva 

en un oampo magnético e1tao1onar1o,ea constante independientemente 

de la con1'1glll'•o1&n de !• 
b).- Campo• Magnéticos Hola)géneos.-. , 

Campo magnotioo homogeneo es aquel que ea ! 

D1tol'D9 1 •atac1onario. Conaidér••• una part!cula no relativista que 

H 1111eota en llDA regi&n de campo magn&tico bomg3neo, d• tal manera 

que au Teotor velocidad torma un 1ngulo El oon la direcoi&n del campo 

( tig. III-1) • 

Descomponiendo el vector ! en una compo

nente paralela y otra perpendicular al cam

po, se tiene de la t1gara: 
"t{ ,, :. VI c.cP Q III-4 

III-5 

Como la fuerza ea perpendicular &·la ~1rao-

1o..&.a1...:.!~~~=::•:...:d::•:...:.:Pa:.:•::u• ei&n del campo ~"'!,•=O .'. "Wj,•cb. 
La constancia d• la magnitud de !:. implica la constancia de la lll&SJl! 

tud de la velocidad¡ entonces, si ~,,~cb.. también ut.L.. da. • De 

laa eouaoicnH III-4 y III-5 ae concluye que e. A .• Aal pues' la 

trayectoria de una part!oula que ae.n1ueve en un campo mag!Wtico bo-

mog,neo ea una hélice cuyo eje coincide con la l!nea de campo, o sea 

que la p .. t!oula ae movera·deacribiendo .c!rouloa alrededor de un PU! 

to que •• desplaza con velocidad constante a lo largo de la l!nea da 

oampo. 

Como en este caso la fuerza dada por la ecuación III· 

2 ea una tuerza centr!peta se tiene que: 

,,,,,,----.J.::,__',,;,_ 
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III-6 

donde Ca) ea la frecuencia de giro 1 ~ el radio d• la Órbita oil'CU• 

lar de la partlcula. La trecuencia de giro está dada pora 
,.., ~a. 
~- ~ III•7 

Subatituyendo esta exp~esiÓn en la ecuación III- 6 ae .obtienes 

O = AWW'+ III-8 
J- -~ 

1 de la ecuación III-7 
'·'- e&& """' - -:;¡e' III•9 

! • T '41tl El per odo y la treouencia de giro estan relaclonado1 por ,. e;:¡ ea 

toncas: 
T '2t\ wt!. 

':L 4. & III-10 

La1 ecuaolonea III-8 , III-9 7 Ill•lO IOD la1 expre1l2, 

nea para el radio, la trecuenoia 1 el perfodo de gll"O de la pll'\loula 

alrededor de la linea de campo• para el oa10 de part!oulaa no relatl

'riatas que ee muevan en campos magn&ticoa homog~neoe. 

Bll oaso de que las partloula1 sean relatiTl1ta1 la• e¡ 

prealonea anteriores aon las misma1, 7& que la &nioa aupo11o1Ón que 

ae hi10 tué que la energ!a ea oon~tante 1 anteriormente •• probÓ que 

esto tambl&n ocUl'l'e para part!culas relatiT1stae. s&lo debe tomara• 

en cuenta que para utas part!culae la expresion d• la 111&1& H& 

Y..'\. ~ ; 
"' - w¡c'-donde \\.\ 0 .. la masa en Hposo. (Para part!calaa ralaUY11tH pude 

haber emla1Ón 1incrotrÓDioa, pero será deepree1ada en ••te trat.al•a 

t;o). 

o).- Campoa !üagnétlcos Homogéneos más una Fue:rH DD llagntt!, 

ca.-
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Para eate caso, la fuerza qua actúa sobre la part!cu

la Htl dad.a pol' : 

d~=CZ/c~X~ +f 
.l-t:.. 

donde !. •• la tuerza adicional al campo magn~t1co hoinogéneo .!!• Si •• 

d1Y14• el m:>vimiento en paralelo y perpendicular a las l!neas de 

O&lll¡IO, H tiene S 

lII-11 

De la •ouao1Ón 111•11 •• Te que el movimiento de la partícula paral! 

lo a laa lfneaa de oampo será a oelerado por la cOll!pOnente de la tuet 

•a en eaa misma direcolÓDe Para analir.ar el IDOT1m1ento perpendicular 

a laa l!neaa de OUIPO oonaid:reae un sistema de reterencia que •• 

ll&leTI con una Teloc1da4 !l• tal que par& este sistema la part!oula •! 
lo ••t' girando por la acción del campo !• Para que esto oourra, la 

Telooidad ». debe ••• tal que •• cumpla& 

·~ ""~"'' + f'~ ':: ezfc. ~i"~) )f.~ 
:. ~4:: -"/c. \h:X ~ 

'i · lbl.tiplioando Hta btima ecuación vectorialmente por !! ee o1'tiene: 

d• doDde: III·l2 

Bntoncea, para un tintema de Hterencia t1jo, la v•l!!, 

cidad perpendicular a las l!neae de oampo es: 

! >'.! 
~.i.=~.-t~ .. «. 6'1.. 
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donde -vr~º es la velocidad que tendría la partéula ai sólo estuTi•ra 

el oa.m.po magnético ,!! bomdneo. 

'l'oda• la• Telocidade• del tipo de ll• que aon pel'P•ad! 

cul&l'e• a la• llneae de oampo 1 adicionales a la yelooidad de g1ro"VI,: 

ae llalll&n .,.looidade• de arr&etl'•, o eimple119nte &l"l'&•~e•• fal'a el 

oa•o de un campo eléctrico ! superpuesto al oampo masn'tioo, el a• 

rra•tre dado por la eouaoi&n III-12 •• oonrterte en 1 

\.l =- c. &. )t. 
- 1 B 2. IlI-13 

ll&teae que •1 el oa11¡>0 eléotrico e• constante 1 p•rpendioul .. a la• 

l!neaa d• campo magnético, la put!cula no autr11'1 ninguna aoel .. a• 

c!Ón, 1• •u• tanto 'W'~ co• '\lllia aer1n couatant••• 

d).- Campo llagnetico Ho1110gÓneo oon ll'l'egularldad••·· 

Con•id&reae una p&J"ticula moTiÓndoa• en an OUIPO 

magnÓtlco homogéneo, en el cual se hallan regionea de magnitud J... 
en donde oaabia la intenddad del campo. Sea !o el caapo boaog&uo 

y !' el cuipo en la irregularidad. Jllentras eE>t'- en !e la partloul& 

tendr'· un radio de giro .fo que al entru a la inegular1dad H ooa-

nrtir¡ en .f, ( 'feH• la ti¡. III-2). Si J. :> i , la detlul&n /). 

•utr1da por la partlcula puede considerara• oomos (••r t1g. III-2b) 

.b.= -J>, III•J.4 

Al •alil' de la irregularidad, au radio de giro vol'ferá a au Yalor or1 . . . 
ginal, pero au centro de giro H baltl'a d••Pl•n~o una dhtano1a !• la 

cual estJ dada por: (Ter tig. 

el=- .i. --
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Figura III-2& 

~o -

P1¡1U'a lll•2b 

S' -

o,v, = o .. ?~ a f. 
~l>,= ~91.• J. 

o ... 

. :: l.: 

,"," 
~ _t_~~.t 

~-J,. ...?,. 

PitUl'a III•~ 

P1gU1'& III-21 Detlezi&n que a\&tzte wua P&l't!clll.a al 
·. 

1nteraoo1onaio con una irregularidad aagn,tloa. I.&1 tlguzoaa III•2b 

1 III•2o aón uplit1oao1onee de cierta• pU'tH de la tisuzo• III;;.~ 
pU'a dar ma~r claridad a lae relaciones geom&tricas. 
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Como el radio de giro e• proporcional a la magnitud del campo ae ti~ 

MI 

e! =-1 ~ - - e. 
D1Y1Ylendo la eouaci&n anterior entre At , considerando c¡ue l ~W.&.. 

bt. 
H tienes 

-_ - U. - W b.G 
"- - - -.a.~ 

donde ~ H mt•Yamente la Yelocldad de arrastre c¡ue sufre el oentl"O 

lu,antáneo de auo d• la partlcula. 

•>•• Caapoa Magn,tlcoa no Homogéneos que tarlan •r..ntamente:

Caando el oaapo uenótico no •• homogéneo sino 

que ti•a. der1Taclaa r••P•~'° a la po•io1Ón o al tiempo, o re•peo'° a 

amlloa, la eouaclÓD III•l DO tiene aoluolonea exaotaa. Sin ellbargo, 

al la •zael'lla de la partlcula 1 laa var1ac1onea del campo son tal•• 

que la putloula DO note un cambio considerable del campo durante un 

~ giro~ •1 m>T1111•nto de ;ata puede d•1cribir1• por medio de la teor!a 

de pertll"baolon•• ( o teoría adiabática ) oo• un aodalento ouaalh!. 

Uooldal. Bato tu¡ demoatrado por Kruallal (1960) d• una manera Mt•• 

Útlouente rlgvoaa, awaque anteriormente ilt'Y¡n (1950), de unera 

-'• bien intu1t1Ta, hablá demoatr~do que e1 ae cumplen laa cond1o1o• .... , 
I.~((l, • 
& 't)t ) 

• 
) 

(a la• cuales ae lea conoce como d11crill1nante1 de AltY,n) el me_ 

•1alentl0 •• la• partloulaa en •l campo será ouaa1hel1coidal. ll&tea• 

que el que este ~1po de movimiento ex1Eta o no, no a~lo depende de 

laa oaraoter!aticaa del campo, sino también de la enersla de la par

t!cula, llientra• que en el oaeo de un campo homogéneo, todas lae pa~ 

1 
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t!cul~s deecribirán h&licea, indopendientelll6nte de su energ!a. 

1).- Concepto de Centro Gu{a.- El 11>villliento cuaai• 

helicoidal puedo considera.rae ooW> oonstitu!do por dos lll)Vimientoa •! 

perpuestoas un lll)Vimiento de giro alrededor de un punto 1 el mov1aie¡ 

to de eae punto, obedeciendo a las variaciones del OlllPOe El punto •! 
rededor del cual girM la part!cula es el qua ae conoce 00111> eentro 

gu!a. El concepto de centro gu!a ruó introducido primeramente por Al• 

rv,n. r. interpretación geom8trica del centro gu!a es diferente aegGn 

el orden al que se use la teorta adiab~tica, pero báaioamente ea una 

aproximao1~n al centro instantáneo de giro~ 

i1).- Invariante• Adlablticoa.- Al aplloar la teorfa 

adiab1tioa al movimiento de part!culaa en oampoa lent ... nt• variablea, 

ae enouent.Jta que este 111>vimiento tiene a lo 1\lllD tres 1DvlU'1antea adi!. 

b&ticos o constantes aproximadas de movimiento. Eatoa trea 1nvar1antea 

adiab&tioos son: el anm.ento magnético de la part!cul-_}lo= 'w.~~ , la 

variable de acción dada po;'l:,1'11 el~ 1 aaociada al movimiento PU'!. 

lelo a las l!neas de aampo, cuando ~ste es un movimiento peri~dico en• 

tre dos puntoa de reflexión, y el flujo magnético a travé1 de la º''º! 
ra sobre la que aa mueve el oentro gu{a, cuando exlste este tipo de 111!!. 

vimiento. El mls fuerte de los· invar1W1tes adiabáticos •• el momento 

magnético, el cual se conserva· s!c .. pre que los d1acr1minantes de Altv¡n 

aon lllllcho menores que l. Cuando el campo ~agn~tcio es eatacionarioa 1e ..... 
suele substituir el tercer invariante adiabático por la energ!a de la 

part{cula, que como se demoetró al principió de esta.aeoci&n, ea una 

constante del movimiento. 

r).- Rigidez fuagn&tica.-

Un paráme tl'O de gran utilidad en el tratudento 
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del l!KlVimiento de part!culas en campos magnéticos es la r1gide1 magné

t1oa, la cual es una medida de la resistencia que presenta la partlcll

la a CUl'Yar all trayectoria al entrar en una región de campo magn~tioo. 

La rigidez magnética se define como: 

Sllbat1tuyendo el radio de giro de la ecuación III-8 se obtiene: 

III-15 

En lo auceai"'>, al referirnos a la rigidez magnética de una partfoula 

noa referiremos a la relación dada en la ecuación rrr-15, de la cual 

H n que la Pigidez ea directamente rrof.orcional al momento de la P•! 

tfoula e inversamente proporcional a su carga. 

El an¡lisis hecho en el párrafo anterior del mov1m1en 

to de part!oulas cargadas en campos magn~ticos. no es. de ninglllla man1 

ra, un wliail completo. Sin embargo, las carac ter!s tic as de ea te mo

.· YiÍDiento d•a&Pl'Olladas aqu! son suficientes para ¡-,odel' compl'endel' los 

modelos de la modulación de radiación cósmica galáctica en ol medio i~ 

terplanetario, que ser~n discutidos a continuaci~n .. 
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2.- lbdelo de convecciÓn-D1tua1Ón. 

En el mdelo··de oonY9ociÓn-d11UaiÓn, la •dula• 

c1Ón de la radiación cÓar:dca gal,ctica en el medio interplanetario 

es producida por la interacción de las partículas de ra7oa oÓallliooa 

con las irregularidades magnéticas transportadas por el viento IOlazi. 

Seg~ este modelo la denaidad de part!culaa en el medio interplane•.1 

rio ea el resultado de doa meoaniamoa competitivos: la oonTeoolÓn o 

barrimiento ele part!oulaa hacia afuera del aiatema aol&I', producido 

por el movimiento de laa lrregularleladea 1 la d1tua1Ón de partfoul•• 

hacle adentro del alatema solar por entre 1 a traT&a de •ata• lrr•CJ! 

larlcladHe BID eate mdelo H aupone que en la 1nteraoc1Ón ele loa ••· 

,oa oÓsmiooa con laa 1rregulartdaclea m.asn'tloaa del .. dio lnt•l'Pl~ 

taI"io, ae conserva la energía de laa part!culaa. Se oon11de•a 'ue la 

oonTecciÓn de part!oulas es mayor pazo& periodos ele gl"&D aotlTlclad •!. 

lar que para periodos en que la aotlvidad solar ea baja, por lo que 

la densidad de radiación cósmica en el 1118d1o interplanetario •• ..

nor elvante el lllÚ:lmo solar que durante 11 m!mm. De Hta ...,. • 

plloa el m>d•lo el• oonTeooiÓn-ditual&n la 1K>clulac16n 4• once aloll 

'•ta .. la 4nioa n•lao1Ón que p1&ed• ezp11oar este •d•lo po!' al Id.&. 

m 1 no proporciona ninguna ezplloaciÓn para los otzooa Upoa de ft• 

riaoionea. 

A continuación ae d1acut1r1 •l modelo orig1-.l el• ooa 

veco1Ón-d1tua1Ón 7 lae modif1caoionea que ba autrido~· · 

a).- llodelo original d• 00DT•ooi&n-dltu11&n.- . ·, 
El pr1Dl8ro en suponer una 1110dulaolon ele radia• 

c1Ón cÓscd.oa por 1nterac61&n con irregul&l'lcladee 11&Snlticaa tu¡ ~
rr11on (1956), quien sug1ri6 que el Sol emitía granel•• nube• ele pl&J. 
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11& 111gneti1ado tUl'bulento laa cuales dispersaban las partféulas do r! 

¡oa cósmicos en el medio interplanetario. Pooteriol"l?lente Parker f1958~) 

deaarl'OllÓ •l que abora se conoce como modelo de conveoc1Ón-d1fu!iÓn 

p&l"a explicar la mod-1ao1Ón de once a~os. 

En este modelo,Farker supone que la 1111>dulaciÓn ae res 

lisa Úllioamente en la región frontera de la cavidad solar, donde •• 

encuentran campos magnéticos swnamente irregular••• Una ves que laa 

part!culaa de rayos cósmicos han atravezado esta iona, ya no autrir"1 

ninguna modulación que pueda alterar su densidad por lo que la dena! 

dad de partfculaa aerá constante en todo el interior de la cavidad 

80lare 

Parker atribu~ la modulación de once aftos al bocho 

da quo laa caracter!atioae de esta capa cambian con el ciclo solar, 

11endo una capa denaa 1 amplia para el wáximo solar 1 doaapareo1en

do durante el m!nimo. En au modelo sÓlo considera la conf1gurao1Ón 

de la oapa dU?'ante el lnLtimo de actividad solar 1 anali!a el erecto 

de 'ata sobre la radiación oÓ~m1ca galáctica, la cual conEidera qua 

•• la que ae obaerva durante el m!nimo solar, puoa· al deaaparecer la 

oapa no ba7 modulación. 

Para taoilitar el desarrollo 1118temát1oo de este mode• 

lo, Parker supone a la oavldad solar ·con s1metri& ear6rioa heliooen

trica, as! OOlllO también a la región frontera.(V4aae f1g. III-~).·Co!l 

11dera además que la d1tua1Ón de las part!culas dentro esta o¡soara 

ea iaotrÓp1oa, ya que la º'ao&l'a lo ea 1 las part{oulas •• mueYen en 

ella al azar, debido al gran desorden de loe campos magntt1oos. 

Para obtener la ecuación que de.fina la densidad de pq 

tfoulaa de ra7os cósmicos en el sistema solar interno que, como·7a 
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Figura III-;a Cavidad Solar con simetr!a Eat:rioa Ulla• 

da. por Parker en su m>delo de Oonveoc1Ón•Difus1Ón. Supone una sona -

diaperaora de aproximadamente 4 U.A. de espesor, situada entre laa -

Órb1taa de Marte y J~piter. 
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ae dijo, es el resultado do la convección y difusión de las part!cu

laa en la capa diaperaora, se considerará primero el efecto de la d! 

tuaiÓn, esto es, se supondrá que las irl'egularidades magnéticas bo se 

mueven y que por lo tanto no hay conveoc1Ón. 

Para la discuc1Ón se introducirá un parámetro "r7., det! 

nido como la relación de la enrg!a cin&tica de la part!cula a su e• 

nergla en reposo. 

Debido a la difusión de part!culas·aentro de la capa 

se tendrá un flujo dado por (ver Parker (1956) ): 

fC'fr=· -Y:i }(i') V l -wc~)Nt~1 

donde A("t). ea el oa.mino medio libre para part!culas con energía~ 
que H muevan en el interior de la c6.ecara y Ñ t t) ea el nÚz:iero de 

partfculaa por unidad de volúmen con energ!a 1., • Corno la energ!a 7 

por lo tanto, la velocidad de las part!culas se conserva constante, 

la ecuación anterior puede poncrfe coruo: 

III-17 

donde 1'tl"t,) ea el coeticiente de difusión d~finldo como: 

~lV= Y3 WC1,) A.li) III-18 

La ecuación III-17 ea la expresión para el flujo de 

part!culaa con energ!a 'v¿ en el interior de la capa dispersora, deb! 

do a la difusión. 

Conaid&rese ahora el efecto de la conTeociÓn. Al ea• 

tarae moviendo el medio dispersor con la velocidad ! del viento so• 

lar, habr& un tlajo debido a la convección de part!culas hacia atue-
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ra, dado por: 

El tlujo total ser~: 

fT= f +!' = ~{\) ~ ~ klv¿) Q Wl\) 

De la conaervao1Ón de la materia, 1uponiendo que no 

hay n1 tuentea ni sumideros de part!culu 1 reo•rdando que la •MI"" 

g{a •• conaerTa, se tieno: 

de donde: 

fC>t-'l~) ::. - ~• lT 
'?)'t 

f()N(\) =_ti• t N(\\ 'J.) ~ ~. [ltC') V tU\l] 
'?)t 
E•ta Última eouae1Ón nos da el cambio en la densidad de 

part!culaa, como función de la energ!a1 debido a loa eteotoa de oon

Tecoi~D 1 d1tua1Ón. 

Como el periodo de modulación de once aftoa •• lllJ grande 

comparado con loa tiempos caracter!eticos de la ditusiÓa 1 la OODTe!, 

c1Ón, ·J,a 11Ddulac1Ón de once &dos se puede considerar oolllO una •UO•• 
s1Ón d• estado• eatao1onar1oa, que ••r~ diterent•• dependiendo del 

ns.vel de actividad del so1. 

....... O 1 por lo tantos 
C'?):l:, 

Para mi •atado estaoioJ1&111o •• tiene que 

III•20 

Para el caso de una simetr!a esférica la solución de la .. 

ouaciÓn III• 20 será: 
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~0~YJ) :Ñ.lt) ~ (.- \ ...::L•Y' III-21 
~ ..,., .ILC\'\ 

dond• ".l\)es la densidad de partículas oon energía ~ en el sistema 

aolar interno¡ ~~'1,)es la densidad de partÍoulas en el medio gal,ct,!. 

co 1 (1"i-'C'\) ea el Hpeaor de la capa d1apei-sora (véase f'ig. III-3) 

La ecuación III-21 da la relación entre la densidad 

d• part!oula1 en el sistema solar interno y la densidad en el medio 

galác,ioo, para una modulación por cenvecc1Ón y difu~iÓn de part!ou

laa que tiene lug&J" solamente en una reg1Ón "(,!:. "° !: T''&.' 

Para eate modelo, Parker supone que ni el coeficiente de 

dltusi&n ni la velocidad d•l viento solar dependen de ~ en la región 

de integración. La suposición de que la velocidad del viento se man• 

tiene constante en esa región, la basa Parker en su modelo de expan

sión de la corona, aegWi el cual, despuÓs de algunos radios solares, 

la velocidad del v1•nto solar se mantiene practlcamente oonstant• 7 

auperaÓD1oa, a través del espacio interplanetario (lo cual ya se viÓ 

que es incorrecto). Con estas dos suposiciones, la oouac1Ón III-aJ. 

III•22 

La expresión para el coeficiente de difusión d•pende 

de las oaracter!stioaa de la 2ona dispersora. Parker considera que 

eeta zona eatá const1tu!da por irregularidades magnética~ contiguaa, 

todas de la misma magnitud .l. y con el mismo campo promedio J;!• SuPe, 

ne que a 1 l aon tales que el radio de giro de las part!culaa .P a1e!! 

pr• es mayor que A. , p
0

ara cualquier energ!a. Considera que una par

t!cula se ha 41aperaado cuando cuando se ha detlectado un ¡ngulo de 
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.,.. - r•apect;o a au dirección inicial. 

2. 
De la ecuación III-14 se tiene que la d•flexi&n 1utr!, 

da por la part!oula al interaccionar con cada una de eata• irregula

ridadH 91; h• 1/ P o Deapu'a de e de talea deflecoionea, el qQJ.o 

total que 11 habrá detlectado la part!cula est&l'á dado por ~"''/a IP.l 

ra que la part!oula ae haya deflec tado un IÍ.ngulo total d• ")'~ 11 MO!, 

aario que e, aea ~ • -'7.t" • Eate u 11 número de il'regularidadH c¡ue 
't . 

la part!cula debe atravezar para aer d11per1ada. 

Como laa irregul&1"1dadea son contlguaa, el camino in.dio l! 
bre entre doa diapereiones aucesiwaa aerá. 

El camino medio libre dependerá de la ene:.g{a ya que~ depende de e

lla. De la ecuación 111•18, el coeficiente de ditue1Ón 1erá: 

.h- 1'ª"YI 31 
\1,.L 

De la relación i• ~ • f••c•t!!t"c.' rlae obtiene que la velocidad de ,. . "'º . la part!cula como .tuno1on de '1. esta dada por: 

"Wlv¡) = t. t~ (" .. ª'' • e¡., • 
y de la eouacion anterior y la ecuacion III-8, el radio de giro 1a1 

Jll\) = w.,~ ~\l'l+al) V1. 

Entonces, el coetic!ente de difuai&n depende d& la energfa de la par, 

t!cula 
en l~~o~:~ l '-\\t.I ) (.V/.l~1)]\lt 

\ - '"- C.t.&~ J. \&+I 
Substituyendo eata expresión en la ecuación III-22 •• tl1• 

ne: 
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~ tV>) = ~ ~Y>) 111,,t.. ( -\2.. \Jl'f1.-"'f,) 1 cz' B'(~+')] 
O 19 •.• _,.. \ IT¡,W'lc,lj t. v¡t\+l)] 'lh III-23 

La ecuación III·2~ describe la modulación de la radiación 
• m1 1· • • • coa ca ga aetlca, aegun el modelo ••iginal de conveocion-difusion. De 

•ata ecuación 1e ve que la llK)dulaciÓn es mayor para part!culas de ba

jas energ!as que para part!oulas de alta1 energ!as. 

Para el mixlmo solar, Parker supone los siguientes valores: 

~::. ,_~ J i: 2 ~'º" IC.w..t.. i 1"1"'"•:. '-.l'º'~, 'l: 10~"'4/~ 
que substitu!dos en la ecuaoion III-2~ dan una modulación para protones 

de 

- w L ) ~ f - 'J.."" ( "+I) I 
Nol\)"''~' • l ' Le¡ e 1 +2 'J ''~ i III-24 

Coa> en ••'- mdelo so considera que no hay 111DdulaciÓn en el m!nim:> sg, 

lar ae tiene que la densidad de part!culas observadas en la Tierra du• 

r&llte el m!n11111> es precisamente la densidad de part!culns galáctloa. Con 

esta consuderao1Ón ae puede obtener el espectro teÓ1•ico esrerado para 

el mLximo solar a partir del espectro observado en el m!ni~ solar, pues 

el espectro diferencial de part!cul~s ~tz)<n~ero de partfculas por u

nidad de tiempo que atraviesan una unidad de área, las cuales tiene e

nerg!a entre ~ 1 ~+el~ ) está relacionado con la densidad de partf cu

laa en el espacio por la relaoi~n 

1 Li) -==- ~ l'&). wn¡) 
Puesto que la velocidad se ccnsidera con~tante, el espectro teórico P! 

ra el ir..á:i.1mo solar estádado por: 

III·25 
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U1uado oom~ ~~'l el .. peotro obHn•do dvuM 19~ ( WI' 
Milll 

tig. II-2). Paaoker obtiene un e1peotro t•~•100 para •1 -'al• 1Gllllt 

do 1958, que oonou•rd• 11tbtaotol'iament• oon el ob1en ... , oa la l'I 

gi&n d• energ!a enva l 1 4 O.y. Pua one•1la1 •JON• o ••0N1 ... 

••••• 1u 9Ddolo predio• ana 1nten1ldad ba1tute .. aer , .. la Ob...WS 

••• 
Para obtener ana •Jor oouo•dU101a entre la toorla 1 •1 

NP••l•n•. Dol'llUl (1963 • 1 b) 1 Parll:•• al.•• (196'> blel• ... •le& 

ta1 1111d1tlo .. 10De1 al 1111delo original, que •••ln d111utl••• a eoa'1• 

Dll&Ol,De 

'b) •• llDd1t1oac1onH de Parar al IDdelo Or1&1Mle• 

Lae 11Dd1f1oac1one1 beoha1 por Paaobr (1965) al 

mdelo original d• oonTeoos.&n-d1tu11&n, oonduoen 1olamnt• a • _. 

Jor acuerdo oon la teor!a a ... rglae b•J••• 

En ... ,. •delo mdlt1oado, Pukozo oomona la !Úlea 

d• la ••P• dilp•HOH OOD 1negulu1dad .. del al.111D t...ao 1 7 ... 

•l as... ourpo 1111n,t100 Pl'O•d1o !• aunque oonlld••• YaloN1 • pooe 

dilt1nto1 d• Hta1 do1 oantldado1. La1 md1tl1aolone1 al •dolo orl• 

g1Dal ion la• 1lgu1ente1: con1ld••• que la1 irregularldadoa 1111B't1~ 

0&1, en TH de. Hr oontigua1 ... th dlltrlduldae en ol lnt .. lor do 

la oapa con una denddad 1) por unidad de Tol-DI actoá1, OD OIH 

modelo J& toma4en cuenta la po11bll1dad de que el radio do aiJl!'O do 

laa pazotloula1 aea menor que la magnitud do la ll'••sal.Al'ldad ( de a• 

qui que 1Ólo ae mod1tiquo el eapeotro teórico a b•J•• ..... gla1)1 ad!. 

ala considera que una part!cula se ha d11per1ado cuando 1u •1N••1'• 

cambia en l radi~ o -'•• 

Para pazot!culas de onerglae tal .. que J ~J. so '1om · 
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al 11•1 qu.e en •1 110delo ••lginal, qu.e la deflex1Ón 1utrida en oada 

lnteNOolÓa H ~:'lp J pua que la put!oula oaabie 1u dlNcoi&n 

en an ••dlÚl H MOH1'an V\: ~}Q." lnteraoolonH, por lo que el oUIS. -
DO Mdlo UW• pua pudoulH con f~l .. ,á dado po•I 

). = ir. -'Jí.a 
81 la en .. gfa d• la part!oula H tal que j'$1, oada detlulÓn ... ¡ 
ua dl•P•HlÓD '1 po• lo tantlo, para HtH put!oulaa, el oudno medio 

u.... • •• 

De la eouaol&n antl•rlozo •• •• que para Hte &itt., ·~ 
ao el eulao •dio Une • 4•nP4• d• laa ouaoterlaUoaa d• 1&1 

put!culHe 

Aa! puea, •• t•ndrÚl doa ezpzoealonea diatlntaa para 

el ooetlolent• d• dltu•iÓn, dependiendo d• la enezosla d• las partf-

oulaae Eataa uprealon•• son: 

~(n):. Wl\)j>ª(tf,) ~ ~ ~ \'¿• 
. {o ~bl" 

~ lV>) - "W"l\) L.~ v¿ ~ ~ .. 
""1~ ·1o - '!> D t' -rr'-

dond• f' .. el Talor d• la enezos!a para el cual • 1 radlo d• giro d• 

la pU'tfoula ••• lgu.al a la magnitud de lH lrresuluidad••• SubUt~ 
7eDdo ••tlo• walor•• pU'a el coeficiente d• ditual&n en la eou.aoiÓn 

. III•22 H obtlleua . (. l1V0Jl(f1.'t;) "+1 \._ 
\lo~\)=~\)-+· \- c. . [~(w+2)]Y~ 

~ 
·11 ·r1 III•26 

' 'JI L f 
(l.'- -,.,-

· t ) f -~'/~Q'l(ra-Y,)t:'le,~ "ti :\_ 
~oC\): ~- \ ~ 1 ~'LC.~ • (.~t\+z))t'i_{ 

~ ~:?"k* 

. •,': , 
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En este m>delo 11>dificado, P&l'ker supone loa Yalorea aiguientea para la 

magnitud de laa irregularidad•• y el campo promedio en ellaas 

.l • 'º'' CMl i ~ • ir 
de donde resulta que el nlor de 'l,f, parll protones H ~'• o.4J,6. La e-

nergfa total corre1pond1ente a ese Y&lor de t .. E.: 1.3' 0.T. Condd••aa 

do loa miamoa nlorea para V 7 'f1-Y, que en el modelo wigiul, la •.1or 

concordancia entre las curvas te~rica y exper1 .. ntal •• obtiene p .. a an 

Talor _de D•5.75x106¡u.A. Asf pues, para este modelo de ooDTeoci&a-di• 

tuai~n mod1t1oado por Parker, la densidad de protonea obeel'Tada en la 

'l'iorra durante el m!ximo solar est1 •elaoionada con la den1ldad 1'1ao

tica ( o 1ea la d•n1ida obaerYada en el mfn1mo) por la eoiaaoi&na 

~l\).J.,= tJl\).:a_ ~ ~ l~~~~;~,,.) ~ \ ""., 
Ñ~ \ ~lta\ ...,..._ Í -ll"l,+I l_ III-27 

\J-• ··w ~ -.,. ~ tyt, l 'f;fll)l'a J ~ ~ ~ t' 
Con estas m>diticacionea del modelo original 1e obtiene una 

buena concordancia entre las curYas teórica 7 experimental en la ••alón 

de baja energlae, pero la discrepancia a altas energlaa elgu• igual. · 

d).- IOOdificaciones de Ilol"ll!all al Modelo Original.-

Las modificaciones de Dorman (1965a) conducen a 

una buena coneordancia entre los resultados teóricos 1 lo• experl•n'! 

les en todo el rango observado de energ!ae. 

La principal modificación introducida por Dorman ea el ooa 

aiderar que no todas las irregularidades magn:ticaa de la capa dieper

aora tienen la misma magn1 tud .l , sino que e.xi ate toda una ,jerarqula 

de ta1:1at!os que va desde una l=Q...J... haata una l..::: Q.~ • Hace Ter, 
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ademla, que la1 part!culaa de rayos cÓsm1001 aerán diapersadas m11 !. 

teot1Yament• por aquellaa irregularidad•• cuyo tamallo aea d•l orden 

del •adio d• giro de la part!oula. Eato •• debe a que cuando el radio 

de gbo •• •1 pequdD comparado con J-;,, ('amalo de la 1rreplaridad 

oon la que interacciona) puede aplicara• la proximaci&n de.centro 

guia 1 la part!cula 1egu1rá laa l!neaa de tuerza magnética de la i• 

l'l'•l\ll&ridad¡ la d•fl~i&n la 1utrirá uAicaaente en la frontera de 

la• irreaularldad••• por lo que 1u oaaino medio libre será del orden 

de la magnitud de &1ta1 7 por lo tanto mucho mayor que el radio d• 

giro. A1! puea, la diapersi&n ea peuqefta. Si por otra parte, el radio 

de giro de la part!cula •• mucho ma7or que la magnitud de la irregu

lal'ldad, la detlexl&n que 1utre la part!cula es bastante pequetla al 

lnteraccloDal' con la lrregularldad 1 oomo ya ae TlÓ, tendrá UD oaml• 

DO Mdlo libre del orden de 1i'J.t que taabi¡n ea mu.cho mayor que el 

! . . radio d• giro de la part cula, por lo que t~bien habra pooa diaper• 

1lón. Cuando el radio de giro de la part!cula es comparable con el 

tall&flo de·1a irregularidad, el camino medio libre será del orden del 

radio de llJ'O 1 por lo tanto, la disper1l&n •• baatante signlticati

.a. ( Parker (1964a) explica esto como una resonancia entre la tre• 

ouenoia d• giro de la part!cula y la frecuencia con que ~ata n Ya• 

riaP el oampo, debido a su moTlmiento. Comprueba anal!ticamente ••

toa resultados para Tarios tipos de lrregularidadea magnttica1, obt!, 
. . . 

nlendo en todos ellos un maximo de dlspersion cuando el radio de gi-

ro •• comparable con la dimensión d~ la irregularidad.) 

ED baae a estas consideraciones, Dorman propone laa 

1igulentea expresiones para el camino medio libre de las part!culaa, 

dependiendo de la energ!a de éstaal 
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cü- .1-' L 
""' 1 ~,~ l 

ca;.. J' ~ L 

III-28 

SRba'1tu1endo loa dit•••nt•• coetioient•a de dituai&n º"!. 
nidoa de III-26 en la ecuación III-22, •• obtiene: 

~l') • \\J.\)~· r- ~c.,n 

~-y(ta·'C'~ l~~ ~ r !:: l 
o.1 ot.l\+&)Jfa. 

dondes 

3'\ft'fa.·'t.l ce, l\+l) ~ A.~ f ~ &.. 

-~C\l\•ªl] 

a'ICr~_,.,),1&'Ll\+1) ~ f l L 
•'t' tw¡ l\ .. 'l\l1'~ 

Dorman considera la l=ula'•.dtl modelo de Parker como la 

.Q. ~ '1 da un Yalor para la L mima de l.•ld~.. Comena el ftlol' 

del oampo mqnéUco dado por Parker, ~= :l. "t' '1 obtiene,pua p¡ootoM81 

.?!:: .._ -:::e> e ~ '·'~ i ~ '= o.i-1 
.l.!:.J'!::J. ="> ,.,&~l!:uJJw.; ~'~~11r-''3 

.1'3 L. == e a 'º~ ; 12,J 
donde & H la energfa total de la put!oula. Entonoea, p .. a loa .... 

,, 1 ª' 
lores de ~.:(O 6-/ft. 7lT.,·'l'~s.'9&1D ... .se obtiene: 

, · r it'f.+1 l 
~ol'f,'•~•l\1 ~ ~- t~l\+a)}VtJ ._.:~~o.JI 

,._~ '•" bt) _..d. [-l·ll"+1) } ta.\. e.l-•~V''3 ,,. ,, - .-.. --,. 1 '\l..,+1) 

~o\V,) :a tJ.LW¡) ~ t 2lt. ('f,+I) · l ~ ~ 2 'l 
\ t'f.l'f,+2)] 3h. J 
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La• ti'•• ecuaoione1 anteriores representan la modulación 

para protones s•g~ •l modelo de convecciÓ-ditusiÓn mod1t1cado por 

Dol'Mll. 

Suponiendo, nuev&111ente, que el eapaotl'O ob1arvado du• 

l"Dt• el alDimD 1olu •• el eapectro galáotico, Dorman obtiene una 
• 1 ul • • OUl'Ta teorioa plU'a a mod aoion esperada en el maximo solaP que •• 

ájuata ba1tant• b1eu a la CUl'Va experimental, para todas lae energ!a9. 

Sin .. bargo, 1qgiere que el ajuste ser!a ma~or 1i'1e consider&l"a wi 

Talor menor para la velocidad del viento solai-. 

4) •• <Jtoadlente de Radiación CÓam1ca en el Medio Interpla

netario.-

Una lntereaant• a:>ditioación a la configUl"aci&n 

de la oá1oara diaperaora ha aido diaoutida por Dorman (196~b). El 

au1ior argu7e que .la que en unaoapa heliocéntrica, la oonveooiÓlt!!•! 

fuai&n debe OOlll'rir en todo el eapaoio donde aople el viento 1olar 1 

halla 1.Joioegul&l'idad•• aasnétioaa que a• muevan oon él. En este caao, 

la aoluo16n a la eouac1Ón III-19, 1uponiendo también una simetr!a •.! 

t&rioa ea& lt 

tJ(~\)= N.t't)~ (- ! f cl-r) III•29 .,. 
donde "r' •• el punto de observaoiÓn ¡ R el l!m1 te de la región mDd!! 

ladora. li&t••• que aesán la eouao1Ón III·2~1 la denaidad 4• part{o!! 

la• d• •ad1ao1ÓD oÓamloa depende de '1" , por lo qu• habrá un 81"ad1•! 

t• de denaidad en la dirección radial, en el eapaoio interplanetario. 

BD eate trabajo, Dorman hace también ciertas moditio! 

oionea a la velocidad del viento solar y al ooetioiente de difusión. 
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Primoramen•• considera que el coeficiente de dituaiÓn ao ao11119n•• 

•• fl.llloión de la •n•rsla de laa part!oula1, aiao que taab1en •• tua-

o1Ón de la di1•uaoia b•lioo&ntrica T • E1'° olMdeoe al beebo de , .. 

al ~anderae el viento 10111', llevando con1i10 la1 1 .. egulll'idadea 

magnétioa1, 1er¡ .&a t&oil para las part!oulaa mover•• en re¡ionea 

lejana• d•l Sol, donde 1• la• irregularidad•• e1tln 11111 1eparada1, 

que cerca de él. A1l pues, e1 d• e1perar1e que el oaalno .. dio libre 

1 por.conaiguiente el coeficiente de dituaiÓn, a11111ent1n oon la dla• 

tancia. Aunque ea de eaperarae que el oamino medio libre d11ll1D1&1• 

en la región trontera, debido a la gran irregularidad del eaapo, Do? 

man no considera este efecto. 

En cuanto a la nlocidad del viento 1olu, tl.u'°r ooul• 

dera que ala a11• d• la Tierra eata velooidad di•ldluaJ• ezponenol&l 

mente oon la diatanoia;eata aupoa1c1Ón ••t' ala d• aou••do oon lo 

que predicen loa modeloa teÓricoa de la ezpana1Ón de la oorona IOlar, 

(Ja diaoutidoa en la sección I) que la aupoaiciÓn beoba en lo• .,de• 

loa anterior•• de que la velocidad del viento 1e mantiene oona•an•e 

m1s all' de la Tierra. 
. . 

Aunque Dorman no lo dice, probablemente en la modulacion 

no considera la reglón frontera de campos deaordenadoa, debido a: 

que, a eaa diatanoia , la velocidad del vlen•o ea tan pequetla oo., . . 

pal'& que el etecto de conveccion en eaa 1ona aea deapreaiable, 7 PU!. .. 
da conaid•rarae que todaa las part!culaa atravieaan la oapa • . 

Laa tuncionea que en este modelo describen al ooetlclente 

de ditualÓn y a la velocidad del viento solar en el eapaoio lnterp~ 

netario son, respectivamente: 
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donde el lndio• T •• retiere al Yalor del p&l'ámetro a la altUl'a de 

la &rbita de la Tierra. Reallaaado la integral de la ecuaoi6n III-29 

para t••• oa1oa: a).- Ni el coeficiente de difusión, ni la Yelooidad 

del viento solar dependen de r; b).- 11 ooetioiente de ditu11&n no 

depende de "f" , pero la Yelocidad deoae exponenci4lmento J o) •• La 

velocidad del viento es constante pero el coet1c1ente de difu1i6n 

oambla con la distancia en la torma antes indicada, a• obtienen la1 

eo11acione1: 

a).-

b).-

o).-

De •etas tres ecuaciones 1e obtiene que la expre•iÓn para 

el gradiente relativo de denaldad de partículas en el espacio es: 

a).- V"(,.,'C) "' 
\ll~~) :. .ttl\) 

VNlv,~) 
-'f'/1... 

~o a. 
b).- -- ..tll\) Nl't,\l 

'lNl•,~) '1 ~T 
o) •• ·--- -\..}\) 

.,... 
*"'i'~ 



De las exp:L"esiones anteriOl"H, '1 considerando que'I a la a¡ 

tura de la Tiena tiene un nlor de "&00"1s1 'ti.•»11w/s pva baja• enea:. 

g!u 1~a.ltl-/,1P&l'a altas energ!as ( seg~ sugieren laa obeerTaclonea de 

r.ayoa c~smicoa 1ol&l'es), Dorman obtiene: 

VtJ \ ~ ~oo/o / 
N Y. u.A. 

T 

pua bajaa energla• 

V tJ \ ¡ pua altaa eners!aa 
~ ,, ~ 'S

0/o ¡u·A· 
Con aparatos a bordo de satélites •• ha intentado .. dlr d! 

rectamente el gl"adient• de densidad de l"ayoa c~alllicoa a la altura de la 

¿rb1ta de la '1'1erra y loo resultados obtenidos son sorprendente1. Beber 

1 Anderaon (196~) obtuvieron p&l"a la intensidad total de radiaci&n o&.! 

mica durante (1962) un gradiente de 12~'!: 4% / u.A. Durante el m!niB> 

solar de 1965, o•Gallagher y S1111>son (1967) enoontrar0n un gradiente de 

lO%tl% /u.A., para part!culas de altae energ!aa 1 un gl"adiente de 50% 
a 60% / u.A~, para part!culas de baje energ!ae. ~tese que el gradiente 

medido en el m!ni'° de actividad solar es ~que el medido en 'pocaa 

de Sol activo, cuando de las teor!aa ae eaperar!a lo contrulo. En Ti!. 

ta de que ae han bembo muy pocas medidas directas del gradiente 7 de 

que la determinaci&n de éste a partir de los datos ea dit!cil, .loa Ta• 

lore1 anteriores pueden no ser exactos y es necesario realizar máa 118• 

diciones antes de poder afirmar algo acerca de loa Talor•• realea del 

gradiente de densidad de radiaci&n c~smica en el medio interplanetario. 

Una interesante cond1eraci6n que afecta mu.cho loa resulta• 

dos te~ricos surge de la medici&n del gradiente durante el m!nimo ao

lar. El hecho de que exista este gradiente implica que aWi en eaa 'poca 



66 

existe modulaoiSn, por lo que no puede considerarse que el espectro de 

rad1ac1Sn cósmica gal1ct1ca ob1ervado en la Tierra dUl"ante el m!nimo de 

actividad solar, aea en realidad el espectro galáctico. Para poder co• 

nocer el verdadero espectro gal,ctico es necesario conocer esta DX>dul! 

ci&n "residual". Aotualn:onte se estl trabajando en eso. 

e).- Discusión del Modelo de Convección-Difusión.-

En la sección anterior se viÓ que la !mldula• 

c1Ón de once aftoa de las part!culas de rayos cÓamioos puede interpre

tarse como dependiente de l/w a bajas energ!as 1 de l/G2,.• a altas ene~ 

g!aa. Aunque las expresiones dadas para la modulación en el modelo de 

convecciÓn•difusiÓn están en función de la energ!a de las part!culas, 

puede estudiarse la dependencia de la modulación predicha por este me-
• # 

canismo con la rigidez, a traves del coeficiente de difusion. EfectiV!, 

mente, según este modelo, la dependencia de la modulación con los ca

racter!sticas de la part!cula entra solamente a través del coeficiente 

de difusión. 

Recordando que ..b, .C }.'ti y consid~rando ).. según la ecuación 

III•28, se ve que para bajas energ!as el modelo de convecciÓn•difus1Ón 

predice una modulación dependiente de l/w, que es precisamente la ob-

1ervada, mientras que para energ!as mayores la modulaci~n depende de 

Y01" o Ye..w" , lo cual no coincide con el experimento. As! pues, el 

:modelo de conveccicSn-difusi~n puedo ex-.:licar satisfactoriamente la m:>• 

dulaci&n observada para protones y part!culas alfa a bajas energ!as, 

pero separadamente 1 no es capaz de explicar la modulación relativa de 

estos dos tipo• de part!culas, pues a bajas ener:;!as predice la misma 

modulación para ambas, lo cual, corno se viÓ en la sección anterior no 

ocurre. 
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Sln embargo• la forma general de la modulao1Ón predloba po• 

el mecan11mo d• conyecc1Ón·difu11Ón parece eer la adecuada para eapll• 

Olll" laa oaraot••!atloaa general•• de laa obeervaoionea. se ba obael'Ya• 

do que el coeficiente de d1fua1Ón en el medio lnterplane'a•io ha o ... 

b1ado en un factor de ~ 5 entre 1962 J 1965. Para •1te 111 .. 0 pe•fodo, 

la 1ntena1dad de protones aument6 por un factor de 4 a 5. COm la •d! 

lao1Ón predicha por el modelo de convecciÓn-ditua1Ón algue una •elaoi&n 

inversa con el coeficiente de d1fu~1ón. esta observaci&n repreeenta a

na evidencia a faTor del modelo discutido. 

o•Gallagber 1 Simpaon (1967) encontraron ezperl .. ntalmente 

que cerca del m!nimo solar la dependencia del coef1oient• de d1fu11Ón 

con la rigidez ea practicamente la misma que la dependencia de la mDd.!!, 

laciÓn con la rigidez. Debido a que en el modelo de conTeoci&n-d1fuí1&n 

toda dependencia de lae caracter!aticaa de lae part!culaa entra a '1'a• 

v&a del coeficiente de difusión. esta observación augiere que al menoa 

durante el m.!nimo de modulación solar, el mecanismo dominante de la 112, 

dulaciÓn de rayos cósmicos en el medio interplanetario •• la con•occ1Ón 

y difusión de part!culaa. Sin embargo, para ~pooaa do ma70• aotiT1dad 

solar ea necesario introducir algunos otros mecanismo• de modulación, 

para poder explicar las observaciones. 
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3.- lit>deloa de P&rdlda de En•rs!a.-

A ra!a del descubrimiento de Webber (1965) de que 

la 1m>dulaciÓn depende de la rigidez de laa part!culas, los investigado 

rea volvi•ron a considera~ un modelo, deabecbado durante algunos adoa, 

que asocia la modulación con la pre•eneia de un cam~o el&ctrico helio• 

céntrico. Eate oampo el&ctrico cambia la energ!a de las part!culas que 

Yiajan hacia la Tierra 7 de esa manera rroduce una modulación en el •.! 

peotro diferencial. Como la aceleración de campo él~ctrico depende de 

la carga de laa part1culaa, el cambio de energ!a por nucleón para par-

1 - ' t culas alta aera la mitad del cambio para rrotones; este tipo de mod~ 

lac1Ón ea equiYalente a una modulación dependiente del inverso de la 

rigidez, pues de la ecuación III-15 puede verse que la rigidea de las 

part!culas alta es el doble de la rigidez para protones de la misma e• 

n~rg!a por nucleón, o sea, la misma velocidad. 

Se han evocado ademQs otro tipo de mecanismos que conside

ran que ademAs de que las part!culas son dispersadas en el medio inte~ 

planetario por las irregularidades magnéticas, sufren pérdidas de ene?, 

g!a en el sistema solar debidas a desaceleración adiabática y deaace• 

leraciÓn de betatrón. La modulación obtenida al considerar este tipo de 

p&rdidas de energ!a j\Ulto con la conyecciÓn y difusión de las part!cu

laa puede explicar la dependencia con la rigidez. y en este sentido ea 

nmy parecida a la modulación obtenida por el modelo de campo eléctrico. 

En ambos ti¡:os de modelos, la modulación conduce a la.pér-
' . . . d1da de energ!a de laa particulas de rayos cosmicos en su penetracion 

a trav~a del medio interplanetario, contrariamente a la su¡:·osiciÓn que 

ae hace en el modelo de conveociÓn-difuaiÓn de que la enere!a de las 

part!culaa es constante, durante toda su travesía lluch la Tierra. 



La diferencia principal entre el modelo de conTeoci&n-dit~ 

i • • ! s on 1 los modelo• de perdida de energ a conalat• en que el pr1 .. ro •! 

pone que la dis~~nuciÓn en el espectro diferencial d• ea.ralaa, regia• 

trada en el ~imo de actividad solar, se debe a exolu.i&n d• partlcu• 

las del sistema solar por conTooci&n hacia atuera de laa ll11ua, Id.en• 

tras que los modelos de pérdida de energ!a consideran que la dism1nu

c iÓn en el espectro se debe a una disminución en la .nerg!a de laa 

part!culaa, aún cuando el número total de ellas aea el 111.amo. 

a).- M'.>delo de Campo Eléctrico Helioc¡ntrico.• 

Altvén (1949) tué el primero en sugerir que 

la modulación de la radiación cósmica galáctica en loa decrecimientoa 

Forbuah pod!a deberse a campos eléctricos creadoe en laa tormentas ge2. . . . . 
magnoticas. Lu. modulacion rroducida por este tipo de campos eleotrlooa 

inducidos en el espacio circWlterrestre ruó desarrollada matemátioame~ 

te por Nagash1ma (1951). Al descubrir con ayuda de aatélitea que el d~ 

crecimiento Forbush no es Wl proceso geocéntrico, estas teor!aa tueron 

parcialmente abandonadas. En l9bl, basado en el trabaJo de Nagaah1ma, 

Ehmert sugiri~ la existencia de campos el~ctricos hel1oc,ntrico1 coa> 

responsables de la modulación sut1•ida por los rayos cÓamiooa en el 111!. 

dio interplanetario. Debido a que la gran conductividad el&ctrica del 

medio interplanetario impide la existencia de un campo eleotroatbioo, 

Preier y Wadd1ngton (1965 a y b) sugieren la preeencia de campoa •l'o· 

tricos de origen dináÍd.oo. loa autores suponen además que el campo •· 

l&ctrico sólo existe en la región trontsra de la caTidad solar, dea

puts de la tranaic1Ón de choque 1 que en el sistema zolar interno el 

potencial elÓctrico se mantiene constante, con un Talor positivo respe~ 
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to a 1ntini to. 

La 111JdulaciÓn producida por campos el~ctricos se basa en 

la extensión del teorema de tiouville, beca por Swan (1933). El teo

rema de Liouv11le establece que para cualquier sistema que pueda ser 

descrito por las ecuaciones de Hamilton, la densidad de puntos en el 

espacio tase permanece constante a través de la evolución del sistema: 

La densidad de punto1 en el espacio fase puedo relacionar• 

1e con la intensidad de part!culas considerando un haz de part!culas 2 

rientadas a lo largo del eje !• Haciendo Wl cambio de variable se tie• 

nea 

·., además: 

Ae! pues, la densidad en el eopacio fase se puede expresar como: 

t)- ~tJ 
- 'l ~ ¡._ . ¡ R . ~-4:. . -' Sl.~ \> 

Como para todo tiempo t el número de puntos' en ol espacio -
tase es igual al n~ero de part!culas: 

ser' el n~ero de part!culas que atraviesen una unidad de '1-ea por tul! 
dad de tiempo y por unidad de ángulo s~lido , con momento entre p '1 
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P+ dP, lo que .. preole .. nt;e el Hpectro dlterenolal te ••ato¡_. 

toncee H Uenea 

III•,O 

El e•peotro diferencial de momento ••tl relaelonadO ooa el 

••peotro diterenolal d• •n•rala por 

~l"t). ~(.() ~ 
Siendo t la energ!a total d• la part!cula dada por l:{f"c"+•~c.'11 

• 

A•l pue•, la ecuación III•,O i111>lloa que 

En la oonaervaciÓn de esta cantidad •e baea la'11Ddulao1Ón 

para oampo• el¡otriooa. 

Si la Tiel'I'& ae encuentra a wi potencial poa1Uw \ r .. pel 

to a 1nt1n1 to' 

to hacia ella, 

.. la oarga de 

la• part!o~laa de rayo• cósmico• perder'-1 en •U tra1•1, 

waa cantidad de energ!a dada por •C V1 ( donde !! 

" la part!cula 1 ! e• au n&D.ro de •1& ) por oada na 
cleÓn. A•l, una part!cula que es regiatrada en la 'l'lerra oon una enez 

gia é. por nucleón, habrá tenido una eners!a(+~~ antH de entrar 

al alltema solar. X. aplicación de la condición dada en III-51 ooD-

duoe al 

Entone .. , seg~ el modelo de oaapo el¡otrioo laelioo¡ntrloo, 

el espectro observado en la Tierra eetá relacionado con •1 eepeotro 

galáctico a trav¡a de la relación: 
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lf&t••• que ••t• tipo d• modulación produce un oambio en la 

•nerg!a por nucleón d• las part!cula~,que •• proporcional a 1•/A ¡ 

a¡! pue1, •1· oallblo de energ!a para part!oulas alta •• la llltad del 

oambio d• energfa para protones. Una 1Ddulac1Ón de eat• tipo •• equl 
. -

Talent• a una modulación que dependa del inTerso 

la• pU't!culae 7a qwt ~I(. ¡~ • 

de la rigide& de 

Entono•• la modulación dada en la ecuación 111.,2 ea oapaa 

d• .,;plioar la lllOdulaoiÓn relativa ob1ervada para protones 1 part!o,!l 

la• wa. mediante una elección adecuada del ·nlor d• "'= 1 de la 

to:rma del ••P•otro gallotioo. Freier y Waddington suponen que el ••

peotro gallotico •• una tunciÓn de potencia de la energ!a total de 
• •l·V6 • 

la to:rma 'U'l.& E tanto para protones como para nuoleoa de helio 1 

que -if,q • 1 ~ij . , Con esta condición encuentran que 1&1 our• 
il 'Paet. Mtu o • 

va1 dadaa por la ecuaoion lII-32 tanto para protones como para part! 

oulae alta, concuerdan bastante bien con las curvu experimentales 

11 .. supone un potencial de V't. "=- 50 llV en el adnimo solar 1 700 l4V 

ea el mÁximo • 

b).- Modelos que Consideran De1aceleraciÓn Difusiva 1 De1-. ' . 
aceleraoion de b•tatron.-

E1 te tipo de modelos consideran las p'rdidaa 

de energ!a que sufren las part!oulae de r~yos cósmicos en el medio 

.. . , 
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interplanetario oauaada1 por la eJtpan11&n del Tiento aolal' 'lle 11••• 

consigo tanto la1 1lnea1 de campo espiral, 00110 la• 1 .. e¡alasoldade1 

magn,tiol1. loa do1 'ipo1 de perdida de •n•rg!a 'ue pueden 1Qfrl• 

la1 paJ1tf ouia1 debido a e1ta expan1iÓn ion la d•1aceleraoi&n de lte• 

tatr&n 7 la deaaoeleraoiÓn atlabát1oa. 

lia de1acelerao1Ón de betatrón •• ba1a en la oon1erYa• 

o1Óll del inya¡oian'o adiabátloo ~· (7a d11outldo al pr1ao1plo de 11-

ta 1ecciÓn), dada por la rolao1&n1 

1>1- - ch.. --e III•JJ 

Ela e1to tipo do doaaceleraoi&n, la componente p&l'alela a1 

campo dol ., .. nto do la partloula 'l,, 1e oonser~a, pel"O la oo.,o• 

nento perpendicular debe oaidliar propo~cionallllento al oa.po ...-.Í'l• 

oo, pal'a oonaoPYar oon1tante la relación III·~~. A1l pa.11 

.. ' ... Como P :: }\1 '\' P .L 

cl"P.a."i ~ 
--;.. .. ... 

1 P,, •• oonatanto ae t1eno quea 

~-'~ •• H: el"=' ·1u-~ 
Al .. tu girando una putlcula de ra101 0Ó111loc1 alHdeclor 

de una linea dol c&lllpO magnético interplanetario, notará una dl111lnu 

ciÓn en la magnitud del campo debida a la 1eparaciÓn de la1 llnoa1 

cau1ada por la expansión del viento 1olar. De la ecuación III-'4 1e 

'9 que una d1111lnuciÓn en la magnitud del campo produoe una d1111lnu• 

o1Ón en el mo1119nto de la partloula ¡ coneigu1entomente una dl1m1nu-

01Ón en 1u energla. 

IA dosaoelePaciÓn adiabática •• producida por -1 becbo de 

que las partfculas de ra¡os cÓslticos en el medio interplanetario, 0.1 
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-'n cpl1d1endo con irregularidades magnÓt1cas que, debido a la expan• 

11&n, •• eatañ aeparando unaa de otras. 

Co1m> hizo ver Fel'llli (1949), cuando una part!oula carga• 

da choca con una irregularidad magnÓt1oa iue ·~ mueve, sutrirá un oam 

bio de energ!a en la interacoi&n. Eate oambio de energ!a está dado -

por la relaoiÓns 

donde y es la velocidad de la irregularidad y :! es la velocidad de la 

part!cula. Eate cambio de energía se debe al campo eléctrico ! induc! 

do por el movimiento del campo magnético 11 congelado 11 en la irregulari• 

dad. La expreai~n para este campo eléctrico es: 

Entonces, el cambio en energ!a • sera: 

Af= ~ti s ( §..J~) 

f1g. lII-41 Cel111ln de 
wia parttcula con Wll1 ureg.i.. 
1ar1ded magn~tic:a q_ue H 1riue

v~. •1 cNllJI• ma&néttc:o e1taf ·~ 
~re el ~l•no ~ en~l~~lar 

De la figura III-4 puede verse que: 

~~·~:. ~E:J~~ 
siendoC\oº-cf> el ~ngulo entre la velocidad 

de la inhon,ogeneidad y la velocidad de la 

part!cula. As! pues, el cambio en la ene~ 

g!a de la part!cula ea: 

AE '::. ~~«. E.P~<t' 
Substituyendo la ecuación III-8 se tiene: 

Cuando una part!oula se halla en Wla región donde sufre V,! 
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riaa interaocionea de este tipo oon irregularidadea .._.¡uoaa {M• 

ea el caso de una part!oula d• ra7os cÓ11l1001 que 1e llU.eYe en el ..

dio int•l'Pl&netar1o) en total ganar¡ o perder¡ anel'gfa 1egÚn qae la• 

1rregular1dadea ae acerquen o •• alejen. Con11dereaos uaa p&l'tloala 

que rebota entre dos irregularidades magoÓtioaa que •• 1111e•en ooD 'fS 

locidad V, 1 V L respectivamente. Si llamuoa ~ a la cl18'uo1a •! 

tre laa irregularidades, en el tiempo At: 'Z:r./•,. la p .. tloula balllPl 

autri~o un oaabiototal en au energ!a de .i, ... ~E,. EntoM•• · •• Uau 

que: 

donde w11 •• la velocidad de la part!oula en la d1reoc16n de _.,v1111•?1 

to de la• irregularidades. Poniendo eata expresi6n en tunci6n del 111!. 

mento de la partlcula •• tiene: 

' el t> \ c::l X. -- -::.-- ----p clt X. cil t 

NÓtese que si la distancia entre las irregularidades aumenta, la e• 

:' nerg!a et• las part!culas disminuya. Para el oaeo tridimencional de 

una expansión radial de lae irregularidades, con velocidad'!• la •!. 

presi6n anterior ae convierte en {ver Parker (1965 1 1966) )1 

l. .l 'P - - ~ ::!__ ,, dt- a Y" 

Expresando esto en !'unción de la energ!a c1nh1oa de las 

part!culas •• tiene: 

l. !l!c :a - ~<rC.l.c.) ~ 
"E. d-t " ,.. e i l. 

donde <r <le ) = ""c.~ 1 '-'C. 
e!: c. t "' c. .... 
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L&•ter, Lenohek 1 Singer (1962) mostraron que 1i ~ 

dem&a del efecto de convección-difusión se considera la de1acelera

oión adiabática 1 la de1acelerac1Ón de betatrón 1utrlda por la1 par

t!oulas, se obtiene una modulación muy parecida a la de un oampo •

leotrico. La idea oroginal de estos autores rué aplicada a los even

tos Porbullh. Hasta ahora no •• han hecho o&loulos preciso• de la ma

nera como estas pérdida• de energ!a afectarán al eapectro de rayos 

cósmicos en el medio interplanetario, pero alguno& cálculos aproxi-

mados (Parker (1965) 1 Quenb~(1965) ) han mostrado que la llOdulaciÓn 

esperada por la deaaoeleraciÓn difusiva y desaceleración de betatrón 

•• al menos tan grande como la esperada del proceso de conveoo1Ón-d! 

tusiÓn solamente. 

Cuando 1e toman en cuenta estos cambios de energ!aa 

la ecuao1Ón III-1' 1e convierta en: 

'é)\J(Y,!c¡~) n 'tJ V)+~ f._, óE~)-V· (h. VtJ) =O 
-' '\o " • \. - -CE \ c!-t 

"t) ~ c. 

Una .. aaoi&D d• este tipo DO tiene una solución anal!tica 

general • Haata hora no ae ha realizado ningún trabajo que r9laoione 

la intensidad de rayos cósmicos a la altura de la Órbita de la Tie

rra con la intensidad gal~otioa para este tipo de mecanismos de mod~ 

laoiÓn. Sin embargo se han hecho estimaciones de la cantidad de ener, 

gfa~ue pueden perder las part!culas en el medio 1ntorplanetar1o,an

tea de llegar a la Tiel'l'a; aunque estas estimaciones presentan la d! 

fioultaa de determinar el .tiempo que ha pasado la part!oula en el 

ai1tema solar 1111teo de ser registrada en la Tierra. Parker (1965) B!! 

giere que ~n general las part!culas pasan algunos d{as en el medio 

interplanetario "1 obtiene que con esto habrán perdido una cantidad 
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de energ!a de 15~ o .&a de su energ!a 1n1o1al, por de•aoele•aoi&n d,1 

tuaiTa. 

..Steae que la cantidad de energ!a que piellde UD& p&l'tfoaala 

por de1aooleraciÓn d1tua1va o de1aoeleraciÓn de betatrón, depende de 

1u energ!a, 1iondo mayor la p&rdida de onerg!a para p&l't!oulaa de a¡ 

ta energ!a que para partf culas de baja energ!a. A1! puea, eato tipo 

de IM>dulaciÓn oontribuye a disminuir la intensidad de part!culaa a 

alta• energ!a1 y a enorgf aa .&a bajaa produce un aW1ento que O&ne!, 

la parcialmente la roducciÓn por conveoción. 

o) •• D1sousi&n de los Modelo• do P&rdida de ID9rgla.-

Aunque el modelo de modulaci&n ba1ado on la . 

pre•encia do campo el:ctrico produce tna forma funcional de la modlll.a• 

oi&n compatible con la modulación observada, existen ciertas diticult! 

des de tipo teórico para aceptar eate mecanismo. En eat• mdelo la ºA!! 
# { # tidad de modulacion que autre una part cula depende del potencial ele! 

trico dosaoolerador al que se encuentre la Tierra en cada niwel dit•• 

rente del oiolo aolar. Este potencial debe estar cercanamente relacio• 

nado con la Yelocidad del viento solara sin embargo, los cambios obao1. 

vados en la velocidad del viento del m!ximo al m!nimo solar son muoho 

menores que el cambio en el potencial requerido por este modelo para 

explicar la modulación observada entre eetae dos épocas. 

Por otra parte, la existencia de un campo el,otrico bello• 

oóntrioo es poco probable 1 a~ en el caso de eaiatlr no puedo suponei, 

se que toda la modulación ae deba a &l pues la e:dstoncia de 1rregula• 

ridades ma~n&tioaa en el medio interplanetario est' totalmente comprob,! 

da 1 no puede ignorarse el efecto de :atas sobre los r&'JOS cósmicos. 
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En cuanto a loa mecanismos de desaoeleraoi&n de betatrón 1 

deaaceleraoi&n tltual•a. no so espera que tengan gran importancia para 

rad1aol&n º'•llloa de baJa energ!a debido a que la cantidad de energ!a 

Que pierde una partlcula por estos do1 efectos a su energ!a. Por otra 

parte, al agregar el efecto de eataa deaaceleracionea a la modulaoi&n 

•aperada d• la oonTecci~n-d1fua1~n solamente ae aumenta la diao~epan• 

oia entre la teoriá 1 el experimen~. para cierta.a energfaa. Eataa diA 

orepanciaa pueden deberae a la ••ri• de di~icultadea que presenta el 

••timar la oantldad de energ!a perdida por una part!oula a cau1a de e~ 

toa do• tipo• de deaacelerao1onea. 
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4 •• ltideloe 99' Conaid~rtp 11 fre1199i1 4t yp 91111!9 Blfo• 

trioo Ka•aoionar1o tn tl Medio In••rella!ltrit•• 

Eatt tipo de .,delo• lnolu1en en 11 .,dulao1&n el• 

11 radiación 0Ó1m1c1 el efecto del campo el,ctrioo •ttaoioDtr1o qu. t• 

pareoe en el medio interplanetario, a cau1a de 11 ezpw1Ón del Tiento 

solar que lleTa cona1ao el campo magn&tioo del Sol. Bate ouapo elaotr! 

co ea~ dado por& 

donde ~ ea el oampo magnético regular 1 estacionario del medio inter

planetario 1 no inoluxe las irregularidade1 magnética•• 

A diferencia de los modelos anteriormente di1cutidoa, ea• 

tos modelos que incluyen al campo eléctrico pueden explicar además de 

la modulación de once aftos, la variación d1Ul'na. El efecto del campo ! 

l'ctrioo, Junto con el efecto de convección difusión causado por 111 ! 
rreglllaridades, conduce a una corriente ( del inglÓa •atreaming") de 

rayos cósmicos en la direcci~n y sentido del movimiento de traalao1Ón 

de 11 Tierra. Esta corriente debe entenderse como un movimiento prete• 

rente de las part!clll.as de rayos cÓamicos en una cierta dirección¡ di• 

oho movimiento eatá superpuesto al JIM)Vimiento ca1ual de laa part!oulaa 

que constituyen el "gasli o conjunto de rayos cÓamicos. En lo sucetivo, 

al hablar de corriente y de velocidad de corriente de r110a 0Óam1co1 

nos referiremos a eate movimiento preferencial y a la velocidad oon -

que se lleva acabo. 

Se ver& en loa p¡rrafos siguientes que la corriente de ra• 

yos cÓslllioos en el medio interplanetario equivale, se~ lo! modelos 

expuestos, a una rotación r!g1da del gas de part!culat con el Sol, la 

cual produce la anisot1•op!a en el flujo de la radin.ciÓn cÓ11mica que 18 
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observa en la Tierra como una variación diurna. 

a).- Modelo de Ahluwalia y Dessler.• 

IDs primeros autorea que consideraron la 

existencia del campo elÚotrico dado en la ecuación III-35 fueron. Ahlu

walia y Deaaler (1962) quienes sugirieron que la corriente de rayos có~ 

micos, causante de la variación diurna, podr!a deberse a wi arrastre !. 

l • i • ectr co producido por dicho campo. Como ae vio en la primera parte de 

esta sección, el arrastre el~otrico está dado por la expresión: 
¡;_ X \!:> 

lL - @. 
- E - 2>~ III-36 

De la expresión anterior se ve que esta velocidad de arra.! 

tre no depende de las caracter!sticas de las part{culaa, sino solamen• 

te de las condiciones existentes en el medio interplanetario; as! pues, 

esta velocidad será igual para todas las part!culas, por lo que el gas 

de rayos cÓeaicoa que inicialmente tenia una dirtribuc!Ón isotrÓpica 

de velocidades, tendr& a hora una velocidad neta dada por la ecuación 

III-36. Por lo tanto, la velocidad U.. E ser!a la velocidad de corrie!! 

te del gas de rayos cósmicos. 

Sin embargo, esta velocidad no tiene la dirección adecuada 

plll"a explicar la variación diurna, pues está en la dirección perpebdi

oul.ar a las l!neas de campo maenÓtico y no en la dirección azimutal C2, 

mo se requiere para explicar esta variación. Además, Stern (1964) ha 

hecho notar que ningún campo estacionario, como lo son en este caso ~ 

y j!, puede producir una corriente neta, pues los arrastres debidos a 

la interacción d~ las part!culas con los campos son cancelados exacta

mente por arrastres debidos a gradientes de presión que resultan de e~ 

tos mismos campos. 



- 81 -

.La cancelaci&n d• arrastrea para el oaao de p .. t!oulaa en 

loa campoa interplanetarios regular•• puede vera• en P .. k•• (19'4') ea 

donde ae 11111eatra que para este oaao la velocidad total de oo•r1en'9 •.t 
tl dada por a 

Siendo § un campo eatacionario •• tiene quet 

donde '!> ea el potencial el~ctrico dado por S.= - q ~ • 
Substitu7endo laa ecuaciones III-'6 7 III-'8 en la eoaa

ciÓn III-~7, ae tiene: 

Eato pr11eba que los campos regullll'es 1nterplanetar1oa no 

son capacea do producir una corriente neta de rayoa c&amicoa. Sln ... 

bargo, el campo magn:t1co interplanetario no ea en "al1dad Üll OUll>O 

regul&1", aino que tiene irregularidades magn:t1caa que aon t•anaporta• 

daa radialltente hacia a!'uera por el viento aolar. Parker (1964b) 7 Ax• . 

ford (1965) ban realizado trabajos en loa que inclu7en el efecto de la• 

irregularidades además del campo regul&1" y han enoontr'dO que eatoa doa 

mecaniamoa, operando conjunt..-nte, a! conducen a una •elocidad neta de 

corriente de loa rayos cósmicos en el medio interplanetario. 

b) .- r.bdelo de Parkor para la 'far1acicSn DiUl'DA.-

. Parker (1964b) propone una manera de ellllinar 

el gradiente de dena1dad t;J(Ydlw:) para evitar que :ate cancele el &1"1"&!, 

tre eléctrico y sugiere adem&a que en el aiatema aolar interno laa pai, 
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t!culaa •• mueven a lo largo de las líneas de campo espiral. El lllDY1• 

miento a lo largo de la1 l!neaa de cam¡io, sumado al arrastre el:ctrico, 

da ccl!ID reaultado una velocidad neta de corriente en la direcci&n a1i• 

mu tal. 

El autor ságiere que la zona de campos deaordenadoa que r~ 

dea al sistema aolar interno disminuye conaid~rablemente el gradiente 

de denaidad, debido a que las part!culaa son barridas por las irregal.~ 

ridadea que •• mueven hacia atuera, y de hecho demuestra que este gra• 

diente ea mucho menor cuando adom&s de loa campea estacionario• hay i

rregularidades magnéticas que ae mueven y producen el erecto ya disou• 

tido de conveoci&n-ditusiÓn, Entonces, en este caso puede d•spreciarae 

el segundo t'1'1!lino en la ecuación III-37 y se obtiene un arrastre per• 

perdi~ular a las líneas de campo dado por: 

U -e t. i:aclt 
-l. '-' 

Si se considera que a la altUl'a de la Tierra el campo est¡ 

lo suticiente1110nte ordenado oou~ para aplicar la aproximación de cen

tro gu!a, se puede considerar que adem!a del arrastre las part!culaa 

tienen una vsloc1dad a lo largo de l~~ lÍneaa de campo .!!, , En oste e~ 

ao, la velocidad t.otal de corriente será: 

" 
U: U +U - -.a. -11 III•39 

Parker no da ningún argumento teórico para determinar la 
' magnitud de y

1
,, sino que e1coje el valor de ésta de tal manera que 

ae anule la componente radial de la velocidad de corriente. El prop&s! 

to de eatA &nulaci&n es mantener un estado estacionario en el medio in 

terplanetario, ya que de existir un flujo en la direcci~n radial se a-
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ownular{an o perderfan partfculu en el sht•M aol•• 

Com> puede verse en la ecuaoi&n 1-5, el lngulo entre la1 

lfneaa de campo 1111gn¡tico e1piral 1 la direooi&n radial e1tl ._.. po•I 

-t4AA. '\> - ~~ 
De100111>oniendo la velocidad de la eouaol&n III-59 en IUll 

componente• radial 1 a1iD1Utal, •• tiene: 

De la ecuaci&n 111·,5, que da el campo elictrico •• obtiene: 

u .L = \J (UA.t. "' 

Ahora bien: ••a RL el nmnero de partf cula1 que ae 1meven h! 

cia adentro del l11tema aolu- 7 R 0 el n~ero de partfculH que 11 lllU.,!. 

ven hacia atuera con veloolad U¡_ 1 U0 , reepeotivuente. Entonou, •l 

flujo total de part!culaa en las direcciones radial 1 a11Dltal aerl1 

F.,: (N, tW~ \J ~"' - ~~U' .. W)'f' -\. tJ 0 U0 t.cD 't· 

F w¡ == (~~ +-~•\ ~ fW-~ c:ao; + tJ~~ tJu. '\'-~e Uo QIM. '\' 

Si.el tlujo radial ae haoe oero ae obtienes 

\.>'"U~..:...~º\)º - {\l·'" -\-\lo) \J (U.u.-i ~ 
~"' 

Subatitu7endo eata relaci&n en el flujo azimutal •• obtiene: 

F -::. { t-.>¡_ +tJo) \J t CL.A. 'f . '= ~ T Jt 
"~ . 

As! puea, la velocidad total de corriente de 1'&'108 c&smicoa en el medio 
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interplanetario eatl dada por: 

V=SlxY" - - - III-40 

H&tese que esta velocidad no ea solamente una V6looidad a• 

zlaital, aino que equivale a una rotación rlgida del gas de ra,os cÓs· 

mi•oa con el Sol, pueato que S\ es la TClocidad angular de '11te. Por lo 

tanto, el efecto de la modulación producida por laa irregularidad•• -

magn¡tioaa que •• mueven con el viento solar 1 loi campea interplanet,! 

rio regulares 1 eataoionarioa § 1 ! ea una corotac1Ón del gas de ra,01 

cÓamlcoa con el Sol, la cual, colll) 7a se viÓ en la aeccicSn anteriol', .. 

puede explicar el promedio anual de la V81'1aciÓn diUl'na. 

La amplitwl do la variación diW'na producida por una velo• 

oidad de corriente J!, eat' dada pal' la fórmula de Compton 1 Getting -

fl9~5) (ver también Sandati'Om (1965)): 

III:41 -P., 
donde )A- ea el.exponente del espectro diferencial de energ!a,!Ct)~( J 

obae:t"Tado en la Tierra. r.. terma de una ley de potencias para el esp•! 

tro diferencial es sólo una aproximación a lo que realmente ae observa 

1 no tiene ninguna validez a bajaa energlaa. Esto puede verse en la t! 
gUl'a 11•2 1 '8mbi~n en las expresiones teóricas de los modeloa ya dia

cutidoa para el espectro diferencial de energ!as observado en la Tie• 

rra. Sin embargo, para el tratamiento de la variación diUl'na ea una -

buena aproximación ¡ per~te obtener una expresión sencilla para la am 

plitud de esta variación. 

De la ecuación III-40 se obtiene una velocidad de corrien

te a la altura de la Órbita de la Tierra de aproximadaMente ~50 Kn/s. 
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Con eata velocidad y conalderabdo qu~::2.SH obtiene una uplitud pua 

la variación diurna d• : o.6~. 

Aunque e1tt modelo dt Parker •• mla bien intuitivo, la ye.. 

loc1dad do corriente que 1e obtiene dt 'l •• la miama que reeul•a d• 

tratam1ento1 matemlticos mla riguroaos como el de Aztord que H dhou

tirl a continuación. 

c) •• J.kldelo de Ax1'ord.-

El tl'&tamitnto Ú1 rigUl'OIO 1 ... gtntl'al 

de la modulaci&n de rayos cósmicoa en el medio interplanetario, ha 11• 

do desarrollado por Axtord (1965), a partir d• la eouaoi&n d• Bolt111&n. 

Para este tratamiento, Axtord considera el oampo interplanetario COllD 

la superposici&n de dos campos: el campo espiral estacionario que •• 

mueve radialmente hacia atuera con la Telocidad del Tiento 1olar J que 

da origen tambi'n al campo eléctrico estacionario, 7 una componente .. 

fluctuante debida al palO de la1 irregularidad•• magn&tica1 que el Ti•~ 

to solar lleva consigo. Considera el efecto de eatae 1rregular1dadte 

coim un efecto de dispersión que puede deecr1birse (como en el modelo 

de convecci~n-dltueión) por un simple tratamiento de camino medio 11 .. 

bre. Para el gas de rayos cósmicos que se mueve en el campo descrito, 

la ecuación dt Bo~amari ea: 'bf 'b~\ 

'li+w~ +- 1i. + ~ 'i>e~)(cN) • (;¡¡J~ 
t'bt: - "'t. .. \: -

donde l•f't1 -l) ea la t'unciÓn de distribución para part!culaa de r~JO• 1'·1-1 
oÓsmicoa con carga e , masa m y velocidad w, en el tiempo tJ B •• tl 

..... '- .... ---
campo magnético regular interplanetario 7 ,! el campo el:ctrico dado por 

. . t!.i) . la eouacion III-;5. El termino \'bf: b r•!·l"esenta loa cambio en la tus 
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c1&D de diatribuci~n debidos a colisiones de las part!culas con las 1• 

rregular1dadea, cona1deradae colll) esterae r!gidae. 

'lomando los dos primeros momentos de esta ecuaci~n, Axtord 

llega a 1 

~-t ~·l\lV)=o 
~ III-42 . ' ~~ + l '1 · ~) \) = - tJ~ ~ · ~ + ~ ls•Yc. ll~)+¡ ~ ~t ~1!~1! -1, . III•43 

donde ~(!;l\:: }ftt,~,4) e,\l~ H •l aGrne:ro de part!culae por unidad de vol~ -· men con ¡,ualquier energ!a, ya que se ha integrado a todas las velocid! 

dea¡ Y=-Q \~C'!,'1!.¡.a:l'!I cl3w , ea la velocidad promedio del gas de rayos , . ~ . 
coamicoa, o aea la velocidad de corriente (notase que si el gas tiene 

wia diltribuc1&n iaotrÓpica de velocidades este promedio es cero 1 la 

velocidad de corriente es nula);~ es un tensor de eetuerroe asociado 

a loa movimientos aleatorios de las part!oulas. 

Para un simple tratamiento de camino medio libre, el tÓrm!, 

no de coliaionea resulta: r ~)!.l\!! =-;; ~t'l!.-fü'l!. -'!) .l\l@-~) =~i N-Y) = - ~ t\!-Y) III-44 

--donde 't!, -~ ea la velo o id ad de las part!culas res pee to a la irregular!-

~ 1 ~ea el intervalo. ¡:;romedio entre colisiones. Si ~ es un ten

sor diagonal cuyos térm1nos son todos iguales a,!' (presión) se tiene: 

~ \_ = ~\> III-45 -donde "f>=-ithu.'l. • El heolio de que en la expresión para la presión ªP! 

rezoa la velocidad de la luz se debe a que Ósta es una buena medida de 

la magnitud promedio de la velocidad de las part!oulas de rayos cÓsmi

coa. Eata aproximación es correcta ya que la enerr!a rromcdio de la I'! 
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d1ac1cSn ccS1l11oa H de 2 GeT, 7 para Hta energ!a •~0~95 o • Sub•'1-

J•ndo III•44 7 III-45 en III·4~ 1e obtiene: 

~~ "°\q.-q)y"" - t;: ~\ ~~ ~+ ~ \~ t t\!~~) t 'l ~ III-46 

Dado que loa tlempo1 a1ociado1 oon 101 oallbloa en el e1'94o 

de 111>vlmiento del gae de rayoe c&sm1co1 ion grandea comparado• con el 

1ntervalo1 de coli1lone1 con la1 1rregular1dade1 7 con el periodo de -

Larmor de una part!cula 1nd1ñdual, pueden dempreolarH loa t'raino1 ! 
neroiales del primer miembro de III-46 1 se obt~ene: 

III·47 

Eliminando .!! de III·47 1 III-42 •• tiene: 

~- _V.(t..\\r) t (V· \t.~) N 
<bt - ':" 

donde \; ea el coeficiente de dÜuei~n, que ea un tensor diagonal no 1-

sotrÓp1co dado por: 

III•49 

donde loa Índ1ce1\ly ~ ae refieren a las direcc1one1paralela1 perp•! 

dicular a las lineas de campo magnético, respeot1Tamente 1 donde oJ 

es la trecuencia de giro de la part!cula dada en la ecuaci&n III-9. El 

hecho de que en este oaao el coeficiente de difusi&n no 1ea iaotr&pioo 

como en los modelos anteriores se debe a que en el siste .. 1olar inter, 

no no hay suficientes 1rregular1dade1 como para lograr una diaper1icSn 

1sotrÓpioa. Este coetici•nte 1! puedo considerara• 1eotr&p1oo en la r~ 

giÓn frontera, donde el campo es sumamente irJl'cgular. 

El camino medio libre de las part!culaJ,en el modelo de A! 
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ford, e•t' relacionado con el intervalo entre colisiones por: 

). = ~c.. 
Substituyendo esta relación en •l ooet1o1ente de difusi~n se obtiene -

) 

H&tese que la ecuación III-48 •• reduce a la ecuación III-

19 cuando el coef1o1ento de difusión es un escalar en vez de un tensor, 

lo cual ocUl"rir{a ai ~ además de 1er diagonal fuera isotrÓploo. 

Las ecuaciones III-49 muestran que la componente del ooet! 

ciente de difusión a lo largo de las l{noas de campo es siempre mayor 

o igual a la componente perpendicular. Cuando w?,-tO o sea, cuando las 

colisiones son muy frecuentes, h~ _. \t ,, y se tiende a una dispersión ! 
sotr6p1oa. Por otra parte, cuando u:>?. -t eo la componente del coeficien 

te de difusión perpendicular a las l{neas de campo magnético tiende a 

cero, lo cual significa que si las colisiones son muy poco frecuentes 

la ditusiÓn se lleva a cabo principalmente a lo largo de las l!neaa de 

campo. El que lt~ .. O equivale al argumento de Parker en el ioodelo ante

rior de que puede aplicarse la aproxirnaciÓn de centro gu!a al movimie~. 

to de las part!oulaa. 

Para facilitar la solución de la eouao1Ón III-1~7, Axford - • 

considera una oonfiguraoiÓn cartesiana del modelo para el medio 1nt•t 

planetario de Axford, Dessler 7 Gottlieb (1963) dado on la figura I-4. 

La contigUl"aci&n cartesiana unada por Axí'ord se rrue11 tra en la figura -

III-5;·el plano XY representa el plano de la ecl!ptica con el eje Y a

puntando hacia ~uera del Sol y el eje X en la direcci~n de la Órbita 

d,e la Tierra, pero en sentido contra19io al mvimiento t'!e ést.a¡ el e01e 

z es nornial al plano de la ecl!ptica y apunta en la cUrecci~n norte. -
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TiERR~ 
CAVIIW> SOLAR 

Pigura III-51 Cont1¡arao1&n Carte11ana del lbdelo de Aztord, 

· DeHll•r 1 Oottlleb (196~), usada por Azford en 1u lbdelo para la 

yariaci&n diurna. El eje 1 atunta hacia atuera de la f!.pra. 

( Tomada d• .Axtord (1965) ) 
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En eata idealiacoi&n del campo interplanetario, el autor supone un ca~ 

po magn:t1co ho111Dg,neo cuyas lineas en todo punto aon paralelas al pl! 

no de la ecl{ptioa. La solución del problema cartesiano sólo será v¡l! 

da para una región cerca de la Tierra, lo au.t'icientemente pequefta com 

paz.a poder oonaiderazo a las llneas de campo como rectas 1 se aplica ·~ 

lo a partlculas ouyo radio de Larl!K)r sea pequefto comparado con una un! 
" dad aatron&mioa ( € <: 10 cill'. ) • De acue~do con la figura III-51 las ºº!!! . . . 

ponentes del oampo electrico, campo magnetioo, velocidad del viento s~ 

lar y velocidad de corriente aon, respectivamente: 
~ = (o,o.,E•) 

~ = ta.,t>,, 0) 

'1 = (o,~ o) 
~ = t u._,\J.,, u~ 

De la ecuación III•J5 y la figura se tiene 

§. ~ ~ t o,o., e,'1 ~'l') 
Y las componentes de B aerln: 

~ ~ tt>~; Je,Cd'a'\'JO) 

III-50 

III•51 

Aztord considera que la región de modulación ae extiende 

desde el Sol hasta la transición de choque del viento aolar ( Rs ) ,!!!• 
l!! de la región trontora y consid~rs que. en esta región frontera la -

oonvecc1Ón de partlculaa no es muy efectiva debido a la velocidad tan 

pequefta del viento solar ( ~ 50 Km/seg ) y como tanto la radiación 8! 

1'ct1oa como la difuaiÓn en esta región son isotrÓpicas, el efecto de 

eata zona de campos desordenados no cambia ni la 1aotropfa n1 la den•! 

dad del tlujo de.radiación cósmica gallctioa de manera considerable. 

r.1 condy~:es a ~ont;r;(R:- R,.) 
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Anteriol'Jllente se v1~ que p&l'a un oaao ••taclonarlo •• n•O!. 

sario que no halla flujo radial, lo cual en eate modelo equl••l•• a • 

pea todo punto. Por conl1gu1ente, para aatiataoe la eouaol~n 
~'1 ~~ 

III-42 •• necHario que ii, = " :: O • Con Hta11 condicionea laa 

trea componente• de la ecuaol&n III-47 resultan: 

· ~ ¿., -t .!L ~ u\ + ~ =o 
3N .\'i 'M.t K t 

~ n \J +.lU =º 
~ c 1 \ t. IC 

cz re +l U ~1"- ~U~=-ª ~~~ ~ e J ~ ~ . 

de laa que ae obtiene: c. e~;~,, 

U¡= - 1.+ t'-/c:....>?.~+)'I. 
u "\JJ( 
~ : (.lo) 1. CAP " 

aw r l+ tU)1;\1 1\.lV 
~ ~-== ~\. l+ t(.A)7.~"')1· 

III-52 

III•5' 

De III-50 7 III-51 ae obtiene que, a la altura de la Tierra: 

Q.EySj = -.,¡ -\tw, 'l- / \1 \o.."' : .st U" 
Entonces: - n 12, 

\Ji:. ~ + l \/ '-'>~ c.tn"1 )~ III•52' 

\J~ : Sl 12, 1. 
i"' l~/c..:>?.C.P+)~ ~°7.CAP.., III•5'' 
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Para obtener la dependencia de la densidad de part!culas de 

rayos c~amiooa con la diatancia desde el Sol (l'Í, se substituye~- T-~T 

y se obtiene 

donde 

• . . 
III-54 

Laa ecuaciones III-52 1 , 53' y 54 constituyen el modelo de 

Axtord para la modulación de part!culas de rayos cÓEmicos en el medio 

interplanetario, considerando tanto 'los campos magnético y el~ctrico e.! 

tacionarioa, como el efecto de di~perEiÓn de lae irregularidades tran! 

portadas por el viento ~olar. 

De las observacione<. de rayos cÓ~micos solares cerca de la 

Tierra se deduce que el camino medio libre es del orden de 0.1 U.A. Por 

otra parte , se ha r~ediáo el campo 1nti;rplane tario cerca de la Órbita 

'" de la 'l'ierra y se ba encontrado ~= 'lV • Esto condllCe a un valo• de CAl.clO 

para protones y como cerca de la Tiorra <1»'\i:o.l, las ecuaciones ante• 

rioree pueden ponerse como: 

u, - -.n. R'T 1 ·" \} ~' Sl )( -gT 
u~=- o III•55 

III-56 

HcStese que la. expresión obtenida para la velocidad de co• . 

niente en este modelo de Axford coincide con la velocidad obthnida poi• 

el modelo abte11ior de Parker, aWi cuando los tre.tamientoi:: !!On diferen

te•• Sin embargo, 1:in este ioodelo de Axford le. corrotaciÓn ~Ólo ocurre . . 



cuando ol nú111uro de irregularidades ee P9QUefto 1 011ando el Úlgulo de 

tl11Jo de las lineas dol oampo intorplanetario no 01 cuy grande. 

La expresi&n III-56 representa el gradiente d• rayo1 c&11!&, 

coa en el medio interplanetario para este modelo. Con los Yalore1 \ ==. 

.o.\,U.A¡'f=toa~, ¡ t~1\~ Asford obtiene un gradiente de demldad a la 

altura de la Órbita ne la Tierra de = 10%/U,A,, Talor que lllÁE o meno1 

coincide con los medidos directamente con eatélitea, 

DI la solución de la ecuación lII-56 puede obtenerse la mg. 
• • dulacion de once anos, Eeta eolrion ea: 

~.l'f'=\l .. AA\t - \'~tltc..n"l1''..l,. 
"' Introduciendo la dependencia con la encre!a de las plll'tlo,!!. 

las a trav&1 del coeticiente de difusión se tienes ., 
\\0 l ~,t) • \\.lt) ~ - ~ .fa.e.~ car»'lia il"f III•57 

Comp&rando la ecuación III-57 con la Ill-29 1e Ye que para 

la modulación de once años, el modelo de Axtord tiene la misma 1"orma 

que el modelo de oonvecoión-difusión, aalvo que seg~ el m>delo de Ax~ 

ford, la nx>dulaciÓn depende del ¡ngulo de flujo de las llnea1 de campo 

,magnético, además de la dhtancia y la energía de lae part!culaa. 

En esto ax>delo el autor no da una expresión teÓrioa para el 

i coeficiente de dii'usiÓn como t'wicicSn de la energla, pero propone que '.! 
'! 

te do¡~endo de la d1etanc1a en la forma: 

°).t'f), ""'( i )' 
Para que las obcervac1ones ex¡,erimentales ooncuerd::n mejor 

~ con. las toÓrioas, Axford oncuentra que .!, debe estar estre 1 y 2, mie,U 

~ 

1 
l 
~ 
~ 

f 
l 

. i~ 
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tras que, como se viÓ anteriorment.;¡, Do!'man p1•opone S= 1. 

Laentrae que la niayor!a de los modelos se orean con el obj,2. 

to de explicar alguna varia?iÓn en particular, este modelo de Axtord, 

a partil' de la ecuación de Boltzman para pardculas que se muevan en el 

mdio interplanetario, explica las dos variaciones 11 permanentos 11 de la 

radiación cósmica (variación diUl'na y variación de once anos) a partir 

de las condiciones permanentes en el medio intorp~anetario, cot:X> son -

loa campos estacionario eléctricos y magnéticos y las irroeularidades. 

d) •• Expresión de Jokipii para el Coeficiente de Dif~ 

siÓn Anif:.ot1•Ópico como Función do la Energ!a.-

Jokipii (1966) hizo un an~lisis esta• 

df1tioo del 11w:1vimiento de par~!culus cargadas en el ca~po intorplanet~ 

rio 1 suponiendo a &ate como formado por una componente regular es taoi~ 

nal'ia de forma espiral en la cual se hallan superpuestas irregularida• 

des masnéticas con l.U'la distribución continua de tamaños, que se muoven 

aproximadamente con la velocidad del .. viénto solar. 

En au tratamiento considera el bocho, 1ntor1orruento expue.!. 

tos por Dorman, de que el movimiento 'de una ¡;artlcula do rayos cÓsmi-

0011 en el medio interplanetario sólo es afectado considorablemente por 

su intoracciÓn con aquellas irrogularidades magnéticas cuyos tamai'l.os -

1ean comparables al radio de giro de la part!cula. En estas condicio• 

nea, Jok1p11 obtiene tamb1Én un tensor de difusión diagonal, on el que 

el t~rrnino pararlelo a.las lineas de campo es aproximadamente_ treinta 

veces mayor que los términos rerpendioulares a las lineas. La expresión 

que obtiene para .el coeficiente de d·,fus!Ón paralelo a las lÍncas de -

campo ea: ~t!.W3 1. 
~" = atr (~c.)l. · ~ l'lp) III-58 
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En la expresión antorior M ~ '/1) ea el eapeotro 4• pohnoia 

de las irregulal'idadea de l!iagni tud l. y debe entender1e como aigu.es Un 

observador en un sistema de referencia fijo respecto al Sol que Tea P.l 

sar el viento solar con velocidad J., llevando consigo las il'l'•gularidA 

dea magnétloa1, notar& variaciones en el campo magnético con una c lerta 

frecuencia f dada por' 

~-- V/2nl 
Entonces, notará un espectro de ~tencia "t(f) de la1 TViA 

cionH del campo magnético de frecuencia ~ • El eapeotro de potenola 

~ t\/l)de las irregularidadea espaciales estará dado por la relación 

~ l Vl) clt'/l) • w <fl J~ 
de donde: 

~l'IJ) = ~ w(f) 
El hecho de que en la ecuación III-58 aparezoa M(';) H d!, 

~'b• a la condición de que la part!oula cuyo radio de giro H p 1Ólo S!, 

r& afeo tada por aquellas irrei:;ularidadea de magnitud J.. tal que Jl~ .P. 
Aotual.mente e1ta expresión de Jokipii para el ooetioiente 

de difusión anisotrÓpioo en el medio interplanetario parece ser la • 

~. cercana a la realidad. 

e).- Discusión de 101 Mecanismos Propuesto• 

por Parkor y Axford para explicar la Variación Diurna.-

En la sección anterior se viÓ que el promedio angal 

de la variación diurua puede explicarse con la exiltoncia de una aniag, 

trop!a de radiación cósmica que formara en todo momento una direooiÓn ~ 

de 90º al este de la l!nea Tierra-sol 7 qu.e esta ani1otrop!a puede •z• 

plicarse com> una rotación del conjunto de rayos cÓsmiooa alrededor • 

del Sol y en el lllisrno sentido que ol movimiento de translación de la 
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Tierra. IQe 111>delos propuestos por Parker y Axtord predice una corota• 

ci&n del gas de rayos cósmicos con el Sol 1 obtienen una amplitud pa

ra la variaoi&n diurna de o.6%, aproximadamente el doble de la ampli• 

tud observada. 

Sin embargo, si la velocidad de rotación de loa rayos cós

miooa alrededor del Sol tuera menor que la velocidad de rotación del ~ 

Sol puede obtenerse el valor adecuado para la amplitud de la variación 

diurna. 

El lllDdelo da Parker supone que todo el gradiente de presión 

•• eliminado por las irregularidades que se encuentran más all& de la 

Tierra -¡ esto deJa como Gnio11 Telocidad de corriente en la dire!Jc1Ón -

perpendicular a laa lineas de campo, al arrastre eléctrico. Si se con 

aidera que estas irregulÍlridadea disminuyen grandemente pero no anulan 
. . 

del todo el gradiente de presion, puede obtenerse un valor adecuado P! 

ra la velocidad de corriente, 

ED cuanto al modelo de Axford, también puede disminuirse la 

d1so~panc1a entre la teor!a y el experimento si en vez de considerar 

que ~o;O ae conaidera~ll&. ~10~, pues en este caso la dirección de la 
" 1~. . 

velocidad de corri6nte sigue :;icndo azimutal pero tiene un valor menor 

que el de wia rotación r!gida con el Sol. Esta velocidad menor da val~ 

rea niÁs adecuados para la amplitud de la v~iac1Ón diurna. 

Laa variaciones obso1•vudas en la amplitud de la variación 

diurna con el ciclo solar pueden ox¡.Ucarse en el modelo de Parker en 

virtud de un mayor o menor barrimicnto do partículas por la región de 

campos desordenados, dependiendo de. la actividad solar. En el modelo d e 

Axtord puede explicarse com::i una variación del coeficiente de difusión 

durante el ciclo solar, lo cual efectivamente se dl. observado. 
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Las variaciones observadas en la dirección de la aniaotro• 

p{a no pueden ser explio~das por estos modelo• tal y colllD han sido d••!. 

rrolladoa, ya que tanto P&l"ker como Axtord hacen cero el flujo radial 

de p&l't!culaa para obtener Wl estado eatacionarlo, 1 eaw deja ÚD10&IH!! 

te la componente azimutal. Sin embargo, al cambiar la velocidad del -

viento aolar con el ciclo de actividad solar, como eteotiTamonte ocu

rre, ea de esperarse que cambie la dirección de la anisotropfa. De he• 

obo,dlll'&nte el mlnimo de actividad solar la velocidad del Tiento 7 laa 

1rregular1dadoa magnéticaa pueden ser inoapacea de producir una corrl•.e, . . . --· . te neta de la radiac1on cosmioa y en ese caso, la unioa ..-aotrop~a que 
,,,. 

ae obaervar!a seria la Pl'Odücida por el movimiento de translación de la 

Tierra dent1•0 de un gas 1aotrÓpico de rayos cÓ1m1coa~ E1to conducirla a 

una variación diurna con un ~iioo de aproximadainente o.o~% sobre el • 

promedio, registardo a laa 6.oo horas, lo cual plll'eoe coincidir con el 

promedio obtenido de la variación dirurna para 19&4 (mfnimo solar)~ 



~.- lbdelos de Deoreoirnientoa For12!!!!!• 

Hasta aqui se han discutido los principales 

mecanismos de m>dulac1Ón relacionados con variaciones periódicas en la 

intensidad de radiación cósmica. les procesos de modulación para los f 

decrecimientos Forbuah son rWldamental~ente los mis!IX>s que para las V!. 

riaoionea peri&dicas, pero siendo Óstos variaciones esporádicas rela

cionada con eventos solares, no pueden explicarse en base a la pre1en• 

c1a del tlujo conatante de viento solar ¡ al transporte oont!nuo de 1• 

rregularidade1 m.gn&tioas por este viento. De las observaciones exper! 
•• mentales •• deduce que los decrecimientos Forbush astan asociados con 

em111one• espor1dicas del SOl, que tienen lugar en las exµlosiones so

lares, Chapman 1 Ferraro (1931a1 b), al tratar de explicar las per• 

tUJ."baciones geomagn:ticas que acompanan siempre a los decrecimientos 

Forbuah, supuaiel'On que durante loa eventos solares el 8ol emit!a ha• 

cea neutros de part!culaa cargadas, o aea plasma solar. Siendo que ea• 

te plaema llega a la Tierra despu&a de uno o dos d!aa despu~s de ocu

rrida la r'taga pues este es el intervalo de tiempo entre la obaerV! 

c1Ón de la •ltaga 7 el registro de W1 decrecimiento Forbush) se deduce 

que debe viajar a una velocidad de l Ó 2.xl03 Km/seg. De alguna manera 

el plasma emitido impide la llegada a la Tierra de ciertas part!culas 

de raJ")a c&smiooa, cuando pasa a trav~s de ella, y produce as! la dis• 

m1nuc1&n de intensidad registrada. 

Hay T&riaa interpretaciones acerca de la manera cómo este 

plasma viaja 1 loa efectos que produce en la radiación cÓamica. Algu

nos autores suponen que el plasma se emite en forma de nubes, otros 

consideran que ae forman lengüetas con su base fija en el Sol y al~unos 

~a consideran que este plasma induce la f ormaciÓn de una onda de cho-

• 
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que en el viento aolar normal de tiempos quieto•• ED ouanto a la une

ra como eate plaama 11>dula la radiaci&n 0Ó1m1ca, algunoa autlo•e• oon•! 

deran que produce p&rdida de energ!a en laa part!oulaa, otroa conalde• 

ran que baJll'e a las part!culas del sistema solar 1 otroa hablan de la 

d11'u11ón de rad1ao1Ón oÓamica a tra.é1 d• nubu de plH• dHpro•1lta1, 

al momento de aalir del Sol,. de part!culas de rayo1 c&am1co1. 

A continuación ae dar¡ una breY• descripción de loa prlno! 

palea.modelo• de decrecimiento Forbuab, la ma10r!a de loa cual•• 1Ólo 

aon cualitatiYOle 

a) •• lik>deloe de Hube1.-

El primero en sugerir que la1 nube• que 1,1 

l!an del Sol en el momento de la explosión estaban •aola1 de radiación 

c~smica gallctloa tu& Morri1on (1956). El autor argu7e que en el lnte• 

rior de la nui:le •• encuentran campos magnéticoa "congelados" mu7 de10,t 

denadoa, debido al origen violento .de la nube. Coa> en el ., .. nto de ! 

bandonar el SOl est& nube se halla desprovista de radiación oÓamloa, 

al irese moviendo hacia atuera loe rayos cósmicos se d1tundir"1en su 

interior. Si el proceso 4• difusión ea lo sutioiente .. nte lento, cuas 
do la nube llegue a la Tierra aún no se habrá alcan1ado la concentrac! 

Ón de equilibrio 1 ae registrar' un brusco decrecimiento en la intena! 

dad. 

Otro m>delo de nube• con campos magnétiooa irregular•• en 

au interior ea el de Lenchek et al. (1961) que se baaa en un eteoto d! 

rorante de esa nube sobre la radiación o&am1ca. Segms este modelo, la1 

part!oulas de rayos cósmicos ao dispersan y d11'unden .dentro de la nüe 

debido a colisiones con las irregularidades magnéticaa. COllD eata nube 
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•• ~pande al alejarse del Sol, las plU't!culas auí'rirán una deaacelerA 

o1Ón adiabátioa,o difuaiva,en su interior y oua~o la nube enYUelva a 

la Tierra, alterar' el espectro de energ!a de lam part!oula1 que lle• 

guen a ella, produciendo que ae observe una disminución en la intenai• 

dad. 

b) •• Modelos de Lengüetas.-

Este tipo de modelos .eonsideran que la ca~ 

aa de loa decrecimientos Forbuah son lengüetas de plasma formadas por 

la emiai~n plllllongada de este plasma desde regiones activae en el Sol, 

que anoladaa a dichas regiones se"eetil"an11 a trav¡a del medio interplane 

tario, lleTando consigo las l!neas del campo magnético del Sol, del mi~ 

mo modo que el Tiento solar¡ as! pues, las l{neas de campo en el inte

rior de la lengüeta estar1n ordenadas. La magnitud del campo magnético 

dentro de la1 lengüetas es mayor que tuera de ellas debido a que las r~ 

gionea de donde provienen, generalmente tienen ,ampoa magn~ticos m¡s -

fuertes que el campo general del Sol. 

Altv&n (1954) tu& el primero en sugerir que este tipo de -

haces corpusculares, con campos magnéticos congelados, pod!an producir 

decrecimientos Forbush. Altvén considera que la modulación de la radia 

oi&n c~smioa eatl producida por el campo eléctrico que ·se induce :Por 

el movimiento de loa campos magnéticos en el interior del has. Este • 

campo el&ctr1oo no a~lo alterara•la energ{a de las part!culas, rino que 

servirá de barrera para part!culaa de bajas energ!as. As! pues, al cr_!! 

zar la lengüeta a la Tierra, se producirá una dbm1nuc1Ón en la inten-

sidad •. 

Otro 1110delo de lengüeta es el de Gold (1959, 19&2) (ver f! 

.. 
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8\llt& III-6) qu. •• baaa en un mecanismo de modulación diferente. Gold 

propone que los campos transportados por las lengüetas •On originados 

en grupoa bipolazo•a de manchas, de manera que las 1Ínea1 de campo en -

la lengüeta aon cerradas, teniendo sus dos "pies" en el Sol. Las part! 

culas d• ra¡oa c~amiooa serán reflejadas por los campos en la aongüeta 

dificultando el que logren penetrar a ella. Cuando eata lengua envuelve 

a la Tierra dificulta la entrada a &ata de partfoulas de radiación cÓJ. 

mica y producir¡ un decrecimiento en la intensidad. 

o) •• Modelo de Onda de Choque.-

IA>a modelos diaoutidoa anteriormente ( de 

nubea y lengüetaa) ignoran la existencia, preTia a la ráfaga, de un -

viento •olar eataoionario y no consideran posibles interacciones entre 

el plasma emitido en la ráfaga y el plasma que ya ocupaba el medio in• 

terplanetario. Un .,delo que si considera eata interaoci~n ea el n>de• 

lo de Parker (1961,1962). Parker propone que la dis~~nuciSn on la inten 

aidad se debe a un barrimiento de partf culas de rayo~ cósmicos hacia ! 

fuera del aiatema aolar, producido por una onda de choque que se orig! 

na en el viento solar a causa de que el plasma relativamente rápido, ~ 

mitido en la ráf'aga, tiene que moverse tin '.lll modio en el que hay un 

plasma que ae mueve más lentamente. El campo magnético detr's del fren . . . . 
te de onda sera maa intenso que el campo magnetice normal del medio i~ 

terplanetario 1 eata discontinuidad reflejará algunas de las part!cu

laa .de rayos cÓsn~coa 1 les impedirá atravesar el frente de onda. Cuan 

do este frente. de onda de ·choque cruce la Tierra. se ob::iervará un decr! 

cimiento en la 1n.tenaidad. 

d) •• Discusión de los Mecanismos de Decrecimiento Fo~ 

buah,• 
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Una caracter!atlca general de 'odoa loa llDdeloa de d! 

crecimiento• Porbuah ea que rredioen el deorecimlento en una chPta l"! 

g1Ón del espacio cuando paaa por esta región el plaama lnten11t1oaclo • 

que aale del Sol en laa exploaionea aolarea. Asf puea. loa deoPeollli•n 

tes Forbuah en la Tierra ae observan cuando este plaa .. llega a •11&. 

El hecho de que aiempr• haya tormentae geomagn~tlcH con co11ienPoa re• 

pentinos aaociadaa con loa decrecimientos Forbuah ob~•rvadoa en la '1'1! 

rra ae explica teóricamente por el hecho de que el lliaa> agente qu. 

oausa el decrecimiento Forbush altera brurcamente la contiguraol&n del 

campo geoma~n&tico. Seg~ eata interpretación, loa decrecimiento• de • 

radiación deben ocurrir deapuéa del comienzo repentino d• to!'lllenta, lo 

cual, como se vió:· en la aecoi&n anterior, DO siempre ocurre. lflnguno • . . 
de los modelos discutido• aqu! pueden explicar el que algunos comien-

zos repentinos de tormenta ocurran desp~es de observado el deoreolm1en 

to Forbuah. 

En cuanto a la i'orma ge.neral del decreo1m1ento, todoa loa 

modelos presentados predicen una bruaaa diaminuciÓn de la lntenaldad • 

de radiación cóanilca, aeguida de una recuperación que ae inicia al a• 

bandonar la Tierra la región de plasma intensificado 1 que contln~ • 

lentamente debido a que algunas partfculas aún tienen que atrave•a el 

plasma antes de llegar a la Tierra. 

En general, cualquiera de estos modelos predice una .. 7or 

disminución en la intensidad rara partfculaa de bajas energfaa, 7a ••• 
• • I por una oifueion mas lenta de estas part1culaa en el interior de una 

nube "vac!a 11
, ya sea por ser más afee tadas' es tas energf aa por barrera• 

de potencial eléctrico, o por ser barridas más r•cilmente hacia atuera 

del shtema solar. 
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Cualquiera de estos modelos puede explicar tambi~n el he•. 

obo de que a veces se observen varios decrecimientos Forbush suoesiwos. 

En los modelos de nubes o de ondas de choque puede explicarse como llllll 

emiai~n suoeaivas de varias nubes cercanas o como una forrtaci~n de tren 

tea de onda de cboque sucesivos, provocadas por emisiones discontinuas 

de plasma en la región activa del Sol. Oon el modelo dti lengüetas, ea• 

to aÓlo puedo explicarse ai se considera ( Sandstrom (1965) ) que den

tro de la lengüeta pueden ocurrir nuevas inyecciones ae plasma de man!. 

ra que esta lengüeta adquiera una estructura sectorial; al barrer esta 

lengüeta a la Tierra, oada une de eetos sectores producirá un decJ,'eci

mien to Forbuah. 

Sin embargo, hay cicrtaE caracterÍsticas que sólo EOn expl.!, 

cadas por algunos de los modelos. La tendencia de recurrencia de 27 d! 

aa de algunos decrecimientos Forbush s'lo es• explicada por el 11M>delo 

·de lengüetas 7a que supone que Óstas están fijas en el Sol, giran con 

&1 1 duran todo lo .que dure la actividad de la zona donde se engendran; 

aa! puea, cada 27 d!as volverán a pasar por la Tierra y volverán a pr~ 

ducir un decrecimiento Forbuah. 

El hecho de que generalrr.ente antes de un decrecimiento se 

obaerve un ligero aumento en la intensidad debido a part!culas de Alta 

energ!a, sólo puede explicarse con el modelo do onda de choque, ya que 

al ir avanzando el frente de onda hacia la Tierra, hará rebotar part!

cula1 baoia ~sta que de otra manera no hubieran llegado; las partlculaa · 

ganarán energ!a en esta colisión y de esta manera rroducirán un aumento 

en la intensidad de part!culas de alta enerr~!a. Rste modelo también PU! 

de ex~licar el ligero aumento de intenr.idad que se obeerva antes de r!. 

cobrar el nivel normal. En la sección anterior se viÓ que ea 'lgunos 
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casos la intensidad de radiación c6sr.dca después de un decreo11121ento:. 

Forbush regr••a a Wl nivel m&s alto del normal, aparente11111tnte oau1ado 

por un mayor acceso a la Tierra de part!culas de rayoa c~sm1001 1ola• 

res. Eato puede explicarse con el lllOdelo de onda de choque Ja qu. de-

• ! • tras del !rente de onda laa l neas de campo magneticó IOD de me1D• o~ 

vat\U'a por lo que una vez que ha puado el trente de onda por la Tie

rra, el acceso a ¡sta para part!culas de rayos cósmicos solares •• mu

cho m!s tácu. 

Actualmente no hay un sÓlo modelo que explique todo1 los ti 

poa observados de decrecimiento Forbush. Probablemente estos decrec1• 

mientos ·no se deban siempre a las mismas causas, aino q\le a Teoe1 eon 

producido• por nubea, otros por lengüetas y otros m1a por onda de cho• 

que. También os posible que haya varios de los meoan1smo1 d11outido1 ~ 

perando al 1111amo tiempo. 

En las observaciones de decrecimientos Forbuah rea11aadaa 

con aat¡lite1 en el espacio interplanetario no se ha registrado la pr~ 

sencia de nubes con campos magnéticos desordenados, por lo que •ate t!, 

po de modelos ha sido deahechado. Sin embargo, no se han rea111ado el 

sUficiente n!Sme~o de obserTaciones in aitu como para concluir que e1taa 

nubes nwi!la aparecen •. De cualquier manera, es evidente que ee necea! tan 

m1s observaciones y Ús ·modelos o mayoree re!'inamientoa de los 1110delo1 

e.x1stentea para los decrecimientos Fo.rbush. 
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IV e• plSCUSlOH GEHEfüa.L DEL f'füJBI.E~ DE ~ hDDl.JLAClOU DE RADIAOION GOS

llICA EN l::L Jii:;DIO IH"lERFL.uiE'l'.ARIO 

Aunqu• mucho •• ha logrado en el entendimiento de loa 

po11blea meoani1n>1 de la modulac16n para la radiación c~slllica en el m~ 

d1o 1ntel'Jllan9tll'1o, no puede considerarse que el problema dG la DX>du

lao1&n 1ea un problema resuelto. r. principal dificultad se debe al 

de1oonooim1ento de la configuraci~n 1 el eetado esactos del medio in

terplanetario. Ioa eat~l1tes y sondas espaciales han propoioc1onado da• 

tos acttroa de las caraoter!st1caa de este 1!18d1o cerca de la 'fierra, p~ 

ro las regiones lejanas de la cavidad solar permanecen inexploradas. 

Por otra parte, las dificultades n~tem!tioas de los trata• 

mlentos teÓr1001 del colllpOrtamiento de las part!culas de rayos oÓam1• 

oos en el medio interplanetario, hacen necesarias ciertas idealizacio

nea, tales com;) aimetr!as est~ricas, estados estacioJllll'ios, etc., que 

no siempre, reaultan buena1 aproximaciones. 

Aal miemo, la comprobación experimental de las predicciones 

de laa teoriaa anteriormente expuestas, se difioultan debido a la pro

ducción solar de radiación c~sr.doa, quo on todos los me.lelos se desPt"e 

ola 1 que ain embargo puede alterar.conaiderablemente·lae caracter!st! 
' . . 

oaa tanto oapaciales como temporales de la intensidad de radiacion ºº!. 
mioa predicha por estos modelos, princiralmente a bajas energfas. Aa! 

puea, ciertas dhcrepancias entre las obtervaciones y lae pr<idicciones 

te6r1oas, pueden deberse 1 .~s que a fallae sn las teor!aa do U)dQla• 

oi&n, al hecho de no tcmarse en cuenta la producción solar de radiación 

o6smioa. 
• • La vuiacion raspee to a la cual se tian desarrollado mas me 

deloa oa la variación de 11 aflos. En cuanto a esta variación, el u~delo 
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de convecciÓn-difue1Ón con pél'didas de energ!a
1 

dif'usivaa 1 de betatr&n',... 

parece ser el que mejor explica la1 observacionea aunque aún no ha 11• 

do totalmente desarrollado. 

Respecto a la variaci&n diurna, tanto el modelo de Park•• 

col!K) el de Axford ion plausible• 1 básicamente se refieren a loa miamoa 

mecanisn~s de modulación. Sin embargo, hay ciertas caracter!sti~•• de 

estas variao1ont1a que no son explicada• por eatoa modeloa, por lo que 

parece nece1ar1o realizar ciertas mod1fioaoionea o rer1nalllento• de ~ 

llos, aunque en realidad el problema eatad!stico del an1li1i1 d• la •! 

riaciÓn diurna provoca que los experimentadora• no •• ponsan de acuerdo 

en cuanto a laa oaracter1at1óaa de esta variación 7 no puede 1aber1e a . . 
ciencia cierta qu~ es lo que deben Bltplicar loa aodeloa te&rlco1. 

En cuanto a. loa modelos presentados de loa deoreo11111ento• 

Forbuah todos aon plau1iblee y sÓlo un mayor nÚlllel'O de obaervao1onH -

en el espacio interplanetario podr~ determinar cuál o cuáles.de 101 ~ 

oan1s111>s diaoutidoa aon loa correctos. Por otra parte, la mayor!a d• 

los modelos proaentados sólo son oualitat1voa J no •• han desarrollado 

matem&.tioamente, por lo que es necesario hacer estos de1arrollo1 MM• 

mAt1cos para podel' comparar los resultados experimental••• 

Por lo que toca a la variación de 27 d!aa, no se ha de•arl'!?. 

llado ningún modelo quo·pueda conaiderarae importante. 

Concluyendo,. se puede decir. que actual.mente •• ha logrado 

baetante en cuanto al entendillliento t!e1co de los mecanlamoe que prodJ! 

oen las var1acioneo en la intensidad de la radiaci~n c&emica galáot1oa 

en el medio interplanetario, pero es indudable que se requieren aún -

mls mediciones eapacio..les, principalmente en regiones lejanas a la Ti! 

rra que son las menos exploradas, para poder determinar con ma7or oer-
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teaa la Teracldad de loa mecanismos de modulación propuestoa. For otra 

pute •• neoeaar1o aWi Wl mayor refinamiento mateat1co de loe modelos 

diaout1doa que permita incluir caracter!eticae menoe idealhad&1 del • 

eapac1o interplanetario. 

Finalmente es necesario asentar que el conocimiento d• la 

11>dulac1Ón de la radiación cósmica gal~ot1ca en el m.odio interplaneta-

r1o es 1nd1apenaable para conocer la intensidad de r&diaci&n cÓamica ~ 

~que llega al a la tema IOlU deade tuera de '•t•, lo cual tiene gran 1S 

portancia para laa teor!aa de origen de ·rau1ac1Ón cósmica y de la pro• 

pagacicSn de &ata en el medio 1ntergal!ctico. Por otra parte, laa obaeE, 

yacionea del comportaaiento de la radiaci~n cósmica en el medio inter• 

planetario permite conocer mejor a este medio. 
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