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PROLOGO

El objeto de esta tésis es presentar y discutir los
principales modelos de la modulacidn de la radiacidn cdsmica gal&cti-
¢a, on el medio interplanetario. Se analliza hasta qué punte los mode=
los actusles son capaces de explicar las variaclones que sufre con el
tiempo la intensidad de la radiacidn odésmica observada en la Tierra.

S0lo se considerariA la manera como el medio interpla
netario puede alterar el movimiento de las particulas de TAYOS cOsmi~-
cos galacticos y no se tomara en cuenta la radiacidn cdemica solar ni
sus varlaciones.

‘Evidentemente no se consideran aqu{ todos lo: modelos
que se han propuesto hasta la fecha, sino solamente aquellos que pare
cen dar la explicacidén mas adecuada a los fendmenos observados.

El trabajo se halla dividido en cuatro partes: la
primera contiene una introduccidn en la que se describen las caracte-
ristices de 1la radiacidn cdsmicae, sus variaciones y las caracterfsti-
cas del medio interplanetario; en la segunda parte ze da un analisis
experimental de las variaclones sufridas por la radiacidén césmica y
se muestra odmo las observaciones sugiéreh que estas varlaclones ge

deben al paso de las partfculac de rayos cdsmicos a travées del medio
interpl&netario, el cual , a su vez, esté controlado por la agtividad
solar; en la tercera parte se describen y analiran los principaies mg
delos tedriccs que pretenden explicar estas variaéiones y se discute
la plausibilidad de los mismosy la cuarta y d1ltima parte esta dedica-
da a una discusiﬁn‘genoral del prcblema de la modulacién de la radia

cion césmica galdctica en el medio interplanetario.
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Lo "INTRODUCCION

El descubrimiento de la radiacidn cosmioa data de aproxi-
madamente 50 aflos, Desde entonces a la fecha se han icumulado un giln'
nimero de conocimientos exrerimentales y se han propueatoc numerosos
modelos tedricos respecto a la manera como estas part{culas son modu-
ledas en el medio interplanetario, entendidéndose por modulacidn los
camblos que sufre el movimiento de las particulas debido a su interag
c1én con dicho medio, En esta secciln se dlscutirén las caracteristi-
cas de la radiacidén clsmica y del medio interplanetario, con objeto de

poder discutir més adelante las posibles formas de interaccidn y las

consecuencias de las mismas.

l.~ Radlacidn COsmica y sus Varlaciones, .

El nombre de radiacidn cbsmica fué usado

- primeramente por Millikan (1923%) para designar a la radiacidn de grin

poder de penetracidn que llega a la Tierra desde el espaclo exterior.
Inicislmente se oreyd que esta radiacién conslst{a principalmente de
fotones de onerglas mayores a las descublertas anteriormente, pero

los experimentos y observaclones realizados posteriormente han mostra

" do que la radlacidn cdsmica estéd constitulda principalments por partl

culasyoargadaa.
a).~ Caracter{sticas de la Radiacidn. Cosmioca.-
La mayor parte de la radlacién cbsmica re-
gistrada en le Tierra es el producto de la interaccién con la atmdsfe
ra terrestre de la radlacidn césmica que proviene del espaclo exterior.

A osta Ultima se le llama radiacidn césmica primaria y a las particu-

" las producidas por ella en la atmbsfera se les denomina radiacidn cégl
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mica secundaria, La radiacién edsmica primaria se divide, segﬁn sus
fuentes,en dos gruposs radiacidn proveniente del Sol o rayos cOsmicos
solares y radiacicn que viene de fuera del sistema solar, que son los
rayos céamicos’gnlicticos o metagalacticos. Ll origen de estos ulti-
mos es aun tema de dlscusién, pero todo parece indicar que llega a
nuestro sistema sclar uniformemente desde todﬁs direcciones y que pro
bablemente no sufre variacionés apreciables con el tiempo, En cuanto
a la radiacidn cdsmica solar, 3sta se emite en forma esporddica o con
tinua, asociada en general con la actividad solar,

Como se dijo anteriormente, la radiacidn césmica cong
ta principnlnonte de partlculns cargadas; las energfas de estas lle~
gan a soxr hasta del orden de 109 Gev y son las part!culaa mas onorgo-
ticas conooidas en la naturaleza. los rayos cosmicos primarios son
‘principalmente protones, aunque se encuentran también plrticulu & 1' B
algunos nlicleos mis pesados, ademis de fotones y olectrones, En la fi
gura I-1 se da una tabla de las abundancilas relativas de cada una:do

ostas componentes, lLa radiacidn clsmica secundarlia tiene tres compo-

"nentes: la componente nucleénicn, constitufda por protones y neutqo-

nes, la componente dura o mesdnica constitulda por mesones M., meso-

neafl , v mesonuk » Que tlenen gran pbder bde pgnetraoién y 1la compo=~ ..

nente blanda, de muy poco poder de penotraoién; constitufda por foto-

nes 5 electrones. También se forman en la atmbsfera oﬁro tiro de pap=

‘tlculla, tales como positiones [ hiperones, pero en mucha menor 6nnt;

deds '
- ble= Variaciones de Radiacidén Cosmica.-

Las observaclones realizadas sobre lna va-"

" placiones de lntensidad de la radiacidn césmica han mostrado que,vdog
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Fige I-1 : Espectro de Carga de los Rayos Cosmicos ( Wa-
' - adington, 1960), No se obtuvieron datos para electrones y foto-
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tro del sistema solar, Ssta sufre variaclones temporales d; dos tipos:
periddicas y esporddicas. Eliminando los efectos de la atmdsfers te-
rrestro y del campo geomagnético sobre la radlacidn primaria, se ha ob_
servado que dsta tlene tres tipos de varisciones periddicas: una v;-
riacidn con perfedo de once aﬁba, una variacidn con perfodo de 27 af
as y una variacidén diurna, con perfodo de 2 horas; se dlscute auin la
existenoia de una variacién semidiurna, de periodo de 12 horas. las
variaciones esporddicas que sufre la radiacidn césmica primaria son
principalmente loas decrecimientos Forbush y los eventos solares ,(“"
tos Gltimos no se discutiran aqui), ‘
La variacidn de once aflos coincide con el clclo de -

aoctividad solar, pero en fase contrapin, esto es, la mayor intensi-
dad de radiacidn cdsmioa se registra durante el mi{nimo de actividad

' solar y viceversa. La variacion de 27 dfas se caracteriga por la tog
dencia de clertos dias de especial intensidad, de volver a aparecer

ocada 27 dfas y evidentemente estd asoociada con la rot.c;én solar, ya
que este periodo es precisamente el perfodo de rotacidn del Sol. Los
do§recimieﬁto; Forbush son el resultado de explosiones y rafagas sola
res esporidiéna. La variacidn diurna es funcidn de 1a»horu4sqlaf'loch1,.
éor 10 que estd relacionada oon la rotaoidn de 1la Tierra. Exporinnta;
n@nte se ha encontrado que este iltimo tipo do variacidn se explica
como una anisotrop{a en la intensidad de radiacidn césmica en el medio
interplanetario, que debido a la rotacidn terrestre aparece como una
variacidn diurna, »
o Con el advenimiento de los satélites artifiolales y
sondaa espaclales, Fan, iieyer y Simpaon (1960) y Anderson y Neher

(1963) nan mostrado que todas estas: variaclones ocurren ain mig 1115




dol alcance del campoc geomagnético, por lo que las csusas de ellas se
encuentran en el medio interplanetario, controlado por el Sol.
En las sigulentes secciones se trataran las oaracte-

risticas generales del Sol, sus emisiones Y 1la lln‘r‘:oblb éstas afel

tan al medio 1nterp1anetario, para discutir después lea maners como 5!
to puede alterar los movimientos de las part{culas de rayos césn&con.

o modularlos, y producir as{ las variaciones observadas.

2.~ Madio Interplanstario.
La exploracidn del medio interplanetario, reali

zada en los Gltimos aflos por medio de satdlites y sondas espaciales,

mediante observaciones in situ, ha demostrado que el medio interplane
tario no es un medio vacfo, sino que contiene particulas de plasma
que provienen del Sol. Este plasma "transporta' en el medio interpla-

netario las caracterf{sticas de la actividad solar y de esta manera el

TN

Sol controla ol easpacio que lo rodea, A continuacion se doaoribirin
los campos magndticos en el 501 y las caracter{sticas del flujo cons-
tante de plasqn que el Sol emite, al éunl se le conoce como 'v!ohto
solar”,
| ' : a).- Campos Magndticos en el Sol.-~

» | Las primeras evidencias de la oxiltoncig de
_campos n:gnétioos en el Sol fueron encontradas en las manchas solares
en 1908. Loa campo en las manchas son sumamente fuertes, del érdon de
300 a 1600 gauss, por lo que su deteccion por efecto Zeeman resulta
‘bastante facil. Estas manchias aparecen en grupos unipolares o bipola-
res y sdlo se encuentran en latitudes solares menores que ¥ 55° Ha-
cia los polos del Sol se observan los llamades "rayos coronales", o -

Vaean'haces de plasma coronal que salen del Sol, sigulendo aparentemen
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te la estructura de las 1lineas de un campo dipolar. Esto sugirié la
existencia de un oampo goneral en el Sol de tipo dipolap, pofa los in
tentos por medirlo resultaban nsegativos o 1nconsiaten€os. Con el pojg
ramiento de las técnicas de deteccidn para el efecto Zeeman, Bahcock
(1955) observd por primera vez la existencia de un campo general del
S0l, ocuya magnitud en la superficie de Gste es del orden de 1 gauss,
En la figura I-2 puede verse un mapec magnotico, o magne tograma, del
Sol, en el cual se muestra que para latitudes mnyéres que £ 55° la po-

laridad del campo se mantiene relativamente constante, siendo positi-

.. va haola el polo norte Yy negativa hacia el polo sur; para latitudes

menores que ¥ 55° el campo es muy irregular tanto en polaridad comeo

‘on magnitud,

Se ha observado que los campos magnéticos en el Sol
no son estacionarios. Las manghas solares, junto con los campos'ﬁaghé
ticos asociados a ellas aparecen y desaparecen del disco solar sigulen
do un ciclo de aproximadlﬁonte once afiog; esta es 8610 una de las ce-
racter{sticas, probablemente la mis fdcil de observar, del cilo de ag
tividad magnética solar de once aflos. Ademas, lAs manchas solares in-
vierten su polarided aproximadamente cada once aflos, por lo que tam=
bidn existe un ciclo de 22 afos de la polaridad de las manchas, So h@
qbsoerdo qQue la polaridad del campo general del_Sol también so invier
te, pero ain no se sabe si esta in?prgién estd agociada con el ciclo
de 22 afios, o o

b)e= Viento Solar.-

: La 1dea de que el Sol emité partlodlea cir¥
gadas que llegan a la Tierra se debe originalmente a Birkeland (1896) -

quien propuso esto como una posibls explicacidn de las auroras. Lin-
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demann habia sugerido la emisidn solar de nubes neutras de hidrégono

ionizado para explicar las tormentas geomngnéticas que suceden a e-
ventos solares, Pero todas estas teorfas se refer{an a emisiones sola
res esporadicas y no continuas.

Las primeras observaciones que hioioroA sospechar la
existencia de un medio interplanetario no vacio fueron las de la lus

zodiscal { una banda brillante de luz a lo largo de la ecliptica).
Se tratd de explicar esto efecto como luz solar diapersada en el medio
interplanetario por electrones, y aunque posteriormente se encontrd
que los agentes disperscres sran pnrtlculns de polvo ebzmico Yy no e-
lectrones, esto 1llevé & la bisqueda de pnrticuiln cargadas gonstante-
mente presentes en el medio interplenetario.

Chapman {195%7), al estudiar la conductividad olﬁotq&
ca de la corona solar ( la tenue atmisfera exterior del Sol conltltqi
da principalmente por hidrogeno lonizado) encontrd que @sta no sélo de
beria envolver al Sol, sino que debla extenderse a todo el sistema 80 -
lar. Chapman sugirié una extensidn estatica de la corona. Sin embargo,
Farker (1958@) higo notar que la temperatura de la corona y su condug
tividad tirmica son demasiado altas para poder satisfacer las condi-
clones a la frontera de una solucidn ostétioa; por lo que mas blen de
be esperarse una exgnnsién continua de la corona solar, '

Anterlormente, las observaciones hechas por Wurm
(1943) de que las colas de los cometas se allan siempre dirigidas ra
dialmente Lacia afuera del Sol, llevaron a Bierman (1951) a predescir
© la existencia de un flujo constante Je material proveniente del Sol,
Parker (1954a) demostrd, mediante un tratamiento hidrodinamico de la

corona solar, que la extenzidn de dsta no era estdtica, cino que la
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corona solar se encuentra en expansidn continua ¥ propuso el nombre de
" viento smolar" para designar ese flujo constante de plasma provenien-
te del Sol,

La teorii de Parker de la expans1i6n de la corona se
basa en la falta de balance entre los efectos térmicos Yy gravitaciona
les. La oonductividad térmica de la corona es tan grande que su tombg
ratura disminuye més lentamente con la distancia al Sol que las fuer=-
zas gravitaoionales que tienden a retenerla, de manera que despué: de
una clerta distancia la onorgla térmica del plasma coronal excede a
su enorgi. gravitacional y el gas callente se expande en forma de vien
to solar. As{ pues, la corona tiene la propledad de ser mas o menos
Qobﬁtica en su base y expanderse con una velocldad que aumenta confor
me so aleja del Sol. Segun osta teorfa hidrodinamica, a una distancia
de aproximademente 10% Km. del Sol, 1la velocldad del viento se wuelve
aupersénica v tiende doepués a un valor asintdtico constante.

Un tratamiento mda sencillo de la expansién de la co
rona se debe a Clauser (1960) quien compara dicha expansidén con el
flujo de un gas a través de una tovera de delaval, Con este nnilogo,
Deasler muestra que existe un punto sénico en el cual la energia ter-
nica del gas coronal se convierte en energia transiacional ¥ te inicla
le expansidn supersdnica de la corona.

: Un factor determinante que puede impedir la axpansién
de la corona es el campo magnético del 501.81 este campo es lo gufi-
cientexente ruorto como para que la densidad de energia mngnetica del
plauma coronal sea rayor que la densldad de energia cinotica, el cgmi
po plralizlria }a expansioén y no habria viento solar. Sin embargo, se

encuentra que para el caso de la corona solar la densidad de energfa
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_cindtica es mayor que la densidad de energia mngnéticu, por 1o que en
los tratamlentos anteriores puede despreciarse esta ultima, A la altu

ra de la Tierra se ha observado que la densidad de enorg!n nngn‘tion

del viento solar es upioximadamente 120 veces mayor que la densidad
de energla magnétioa. |
“la teorld de Parker de la expansién de la corona pre
dice valores para la veloocidad del viento solar y la densidad de par-
t{culas en 61, a la altura de la Tierra, que son consistentes con los
valores obtenidos experimentalmente con los detectores a dbordo de sa-
télites que actualmente sondean el medio 1nterp1anetnr16. Estos valo-
'ros dependen del nivel de actividad =olar. Se ha encontrado que en

tiempos quietos la densidad es de 10 = 20 part/ce y la velocidad es

de aproximadamente LU0 Km/seg . Cuando el Sol estd activo, la velooi-
dad del viento alcansze valores hasta de 1000 a 2000 Km/seg ¥y la dene

sidad de part!culas cerca de la Tierra puede llégar a sor hasta de 100

part/cc. La mayor parte de los lones en el viento solar son protones,
pero se ha encontrado evidencla de una clerta fraccidn de lones nis ‘%
pesados, principalmente otros 1sétopos de hodrégeno ¥ hello, ) é
¢)e= Campo Interplanetario.-

La corona solar tiene una conductivided e-

léctrica sumamente alta; de manera que puede considerarsele como un

conduc tor perfecto. Cuando un plasma de conductividad infinita ( como
la‘corona ) se mueve en pressncia de.un campo magnetico, se inducen _ 7 3
corrientes en su interior que tienden a conservar constante el tiujo |
magnético. Este hecho se conoce como el “congolaniento'dol cahpo"' ’ i

dentro del plasma, As{ pues, cuando un volimen de viento solar sale

del Sol, lleva eon su interior el campo magnético congelado, o sea, el '
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viento solar transporta los campos magnéticos solares dentro dei mes=
dio interplanetario., Este cammo nagnético es al campo general del Sol,
que ya se discutiévanterlomente.

Los campos magnéticos planstarios no contribuyen al
campo interplanetario, ya que al ser el viento sclar un plasma de con
ductividad practicamente infinita, excluye a estos campos de su inte-
rior y los comprime dentro de cavidades magnéticas. Para el oaso de
la Tierra, la cavidad geomagnética tlene aproximadanente 10 radlos te -
rrestres del lado del Sol y por el lado opuesto se extiends en forma
de una cole magnetosfériea hasta mas alla de la luna.

Modelo de Parker del Campo hagnético Interplanetarios Si el

Sol no rotera, el campo magnetico interplanetario estar{a constitufdo
por 1ineas de fuerza radiales saliendc del Sol, de manera que los tu-
bos de flujo serfan simplemente elementos de éngulo sélido y por oon-
servacidn del flujo magnético, la magnitud del campo dinminuirfa ha-

cia afuera del Sol como:

)
BN = %’; B, siawde O, = B () I-1

Como el Sol tiene un movimiento de rotacidn, el lugar geg
métrico del plasma emitido por una misma regién del Sol en diferentes
tiempos, sobre el plano de la ecliptica, serad una espiral de Arquimi-

des, cuya ecuacidn en coordenadas polares es: S
— —_—\r-Y Y Ie2
\P’ \Po + vV ( °3 . , .
_stendo SL 1a velocidad angular del so1 y V 1la velocidad del viento 50

lar, supueutn uniforme. Fuera del plano de 1la ecllntica, el lugar. geo-“‘

métrico del plasma es més complicado y no se discutira aqui
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Conaiderando que el plasma "transporta™ las 1fneas de

campo solares dentro del medio interplanetario, estas 1{neas adquiri-
ran también la configuracidn espiral, con lo que, ademis de la compo~
nente radial dada en la ecuacién I-1, habrd una comronente arimutal

cuys magnitug seré:

E,q(\'\ =

2

B 13

Con esto se obtlene que la magnitud total del campo

interplanetario estd dada por:
Y
_ o:L 1&1)1
E)L"\—"‘j;_ Bo NEA N ; CI=l

y el éngulo que en cada punto forma la 1l{nea de campo con la direccidn
radial desde el Sol, al cual se le llama ingulo de flujo o “ingulo de

manguera®, ea:
‘¥ '*GJA ———- Y ‘ 1-5

La figurn I-3 muestra la conrigurncion del campo lng

netioo interplanetario dlda por estas ecuaciones,

De la ecuacidn I-4 se obzerva que a cortas dintlncilsv

del Sol, la magnitud del campo varf{a como 1/r? ¥y a grlndos distamcias
varfa como 1/r . NOtese que si no hublera expansidn de la corona el
campo disminuirifa como 1/r2. '

s De las ecuaciones I-1 y I=3 se ve que ceroa del Sol

el campo mngnético es casl radial, pero aomo la oomponenté azimutal
" del oampo disminuye menos rdpidamente con la distancias al Sol que la

componente radlnl, a grandes distancias, el campo magnetico intorpln

netario seré mas bien azimutal.

El modelo anterior es el modelo de Parker (195&‘).‘
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| _ Figura 1-3t  Campe Interplanetarie espi-
ral de Parker, para un viente selar uniferme de
/300 Kn/seg. ( Parker (1963) )o = v
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para el oampo megnétioco interplanetario, Considerando una velocidad a
niforme del viento solar de %00 Km/seg y una magnitud del campo de 1

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

Tierra la magnitud del campo debe ser de aproximadamente u.'jx].O'5 gauss

‘( 0’L«5% ) v el Angulo de manguera de = 50°, Las cbservaciones hechas

por aparatos & bordo de satélites dan un campo promedio de Sy a una U,
A, , 0o sea a la altura de la Tierra, lo cual concuerda con las predig
ciones de este modelo, v

De la magnitud del campc como funcidn de la distan-

‘oila hellocéntrica se puede obtener la relacion esperada de la cnorgll

cinética a la energla magnéticu del viento solar en diferantqo regio=-
nes del espacio. Ei valor tedrico obtenido para esta relacion a la gl'
tura de la Orbita de la Tierra concuerda con el valor experimental re
glatardo (= 102) y segiin la teorid de Parker en la que la velocidad.
del viento se vuelve constante, también esta relacidn biende‘l un va-

lor constante a grandes distanclas del Sol. k

d)e~ Estructura Sectorial.-~
Como se dijo anteriormente, los magnetogra-

mas sclares mestran que el campo magnético en la rotoaforg»éet‘ di- .
vidido en grandes areas de diferente polaridad. Puestp Que SSteios‘ol

canpo transportado por el viento solar, Ahluwalila be§saldr‘(1962)v

propusieron que el campe interplanetario deberia téner una 6atructnrl

sectorial, con sectores de diferente polaridad, curvados en una espi-

ral de Arquimides. Wilcox y Ness (1965) encontraron exrerimentalmente

' por'medio do satélites esta estructura sectorlal dolyonmpo 1nt§vp1|qg

tarid. en la cual no solamente cambia la polaridad do sector a sector,

sino que también'cambian la velocidad del viento solgf; la denqiddd dik 
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- partfculas y la magnitud del campo; también se obeervd que esta estrue

tura sectorial no es estaclionaria.
o).~ Irrsgularidades Magnéticas en el Campo Interpla
netario,~-

La contiguracidn del campo magnctico in-
terplanetario dada en la tigura I-3, es en realidad una ldealizacion.
Debido a que la temperatura de la superficie del Sol no es uniforme,

habra regiones que engendren vientc solar con mayor velocidad que o=
tras, El viento emitido por una regién calienﬁe alcanzara al viento
mas lento emitido anteriormente por una regidn mas fria, produciendo
ondas de choque que quebrarin las 1fneas de campo. La abundante canti
dad de pequefias ondas de choqus en el medio interplanetario, produci?

rd irregularidades del campo magndtico. Ademis, la turbulencia en el

: glé qﬁe constituye el viento solar y las inestabilidadez del placma

tambidn son causas de irregularidados magnéticas en el campo interpla -

. netario. Las observaciones experimentalec hecha: con satélitec han

mostrado que efectivamente existen reglonec de campos desordenados o
irragularidades, superpuestas al campo espiral regular. Estae‘irregg
laridades se mueven radialmente hacia afusra con una velocidad iproxg
madamente igual a la del viento solar y como se verd mas ad.lante,
jﬁegan un papel primordial en la modulacién de la radiaciéh coamion,
f).= Cavidad Solar.-

_ De la misma manera que al viento solar con .
£ina a los campos magndticos planetarios, &1 mismo se halla continado
dentro de una cavidad en ol medlo galdctico. Debldo a que la densidad
de energia cindtica translacional en el vienso solar es mucho major |

- que la densidud de energ{a mag netica, la condlclon que determinara la .
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1a torminacidn de la cavidad solar serd un equilibrio entre la présian
de gas en ol viento y la presidn magnética en sl medio intereagelar,
puss en eate Gltimo la densidad de partfculas es mucho menor que la »
densidad de energfa magnética,

 En el modelo original de Parker de la expansidn de
la corona, la velocldad del viento solar alcanza un valor supéis&nioo
que se mantiene aproximadamente constante derpués de alguncs radio 0
lares, mientras que la densidad de part{culas disminuye radialmente
como 1/Vp® . Clauser (1960) ha heeho notar que la expansidn supersdni
ca debe sufrir,una transicidn de choque que cause la disminucidn de
la velocldad del viento solar hasta un valor subsﬁnico,rnntos de que
éste ge difunda en el medio Interestelar, Al disminuir la velocidad
del viento, la densidad de particulas decaerd més lentamente con la ‘
distancia y la frontera de la cavidad solar quodari nas lejos del:Sol
que la que se obtendria segﬁn el modalo de Parker de una velocidad de
expansidn constante. .

Alin conoociendo las caracterfsticas del viento solar,

la determinacidn de la frontera jmplica el conocimiento de la donai-

dad de energla magnética en el medio interestelar. Axford, Dessler y

. Gottlieb (1963), con la suposicidén de que el cahpo interestelar es de

~ 17, obtienen qué la transicidn de choque debe ocurrir a una dis -

_tanciae hellocéntrica de = 60 U.A, Despuds de esta transicion habrd una
' rogién frontera en donde se encuentran meeclados el viéntb solar sub- -

‘sonico 7 el medio 1nterescelar, en equilibrio hidroatatioo. Haa llll

de esta regzidn se encuentra el medio galacbloo.
En cuanto a la forma de la region fronters, Doislqr

(1967) considera que debldo a que ol Sol se mueve rospacto al medio -
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intereatelar con una velocidad de 20Km/seg, la frontersa exberior del
viento solar se vera comprimida en la direccidn de movimiento del
Sol, dando como resultado una cavidad solar como la de la figura I-l.
Segin suglere Axford, la compres;én de la regidn frontera puede deber
se a dos causas’ el enfriamiento de ésta debldo al intercamblo de car
ga entre los protones calientes del viento soler y el hidrdgeno frio
del medio interestelar o0 a una presidn ejerclda por los rayos cdsmi~
cos galacticos de bajas energias que no pueden renetrar al medlo in =
- terplanetarlo, Las estimaciones del espesor de esta regién frontera
varfan entre 10 y 40 U.A,

En la regidn frontera se sspera que el campo magnéti
co sea muy irregular como consecuencia de la turbulencla inducida por
la transicién de choque Y por inestabilidades producidas por la intepr
accidn del quio interestelar y el viento solar, Mas adelante se vera .
que algunos modelos suponen que ésta ec la principal moduladora de la
rediacion cdsmica. v

Como no se han reallzado observaclones ;n gltu que
permi tan situar tanto la frontera de transicidén como el 1imite del
viento solar, las estimaciones exrerimentales de la localizacidn de
dstas se basan en obgervaciones indirectas. Por ejemplo, el comporta-
miento de las colas de cometas parece indicar que la turbulencla y
los campos desordenados emplezan a aproximadamente 2 U.A, del Sol: por

otra parte, clertas caracterfsticas de la intensidad de la radiacién
césmeica sclar parecen indicar que dicha frontera se eéncuentra entre

las Srbitas de Marte y Jupiter, mientras que algunas earacteristicas

.'de la variacidén de once afios conducen a una frontera a aproxiradamente .

50 Ushe
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- Pigura I-4: Diagrams que ilustra una posible configura

qi&n de interaccidn entre el viento solar y ol medio interestelar. -
La simétrla que se muestra es oausada por el movimiento del Sél . -

trdv‘q del medio local interestola‘r. (Axford ot al. (1963) )
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‘ITo~ VARIACIONES CON EL TIEMPO DE LA INTENSIDAD DE RADIACION COSMICA

Con el advenimisnto de satélites y sondas espaciales
y con el mejoramiento de las téenicas de deteccidn de radiamolén cos-
mica, se ha oconseguido actuslmente bastante informacidn experimental
acerca de las caracteristicas de las variaciones que sufre la inten-
sidad de rayos césmicos con el tiempo.

En esta seccidn ae annllznri, en base a los resulta-
dos experimentales, la manera como estas variaciones dependen de la
actividad solar y de las caracteristicas de las particulas de la ra-
diacién césmica, tales como energla, rigidez magnética, carga eldctry
ca, ¢tc. Primeramente se discutirin las variaciones periddicas, que
son la variaocion de once aflos, la variacion de 27 dias y 1la variacidn
diwrna ¥y posteriormente se vera el deorecimiento Forbush, que es una

variacidn esporadioa.

1.~ Variacion de Once Afios.

Esta variacidn fué descublerta por Porbush

( 1957 y 1956 a y b ) quien mostrd quo existe una correlacidn negati
va entre ol ciclo solar de once afloc y la intensidad de radlacidn
ebamioa registrada en la Tierra. La intunsidad veglstrada en el maxi
mo de la actividad solar es aproximadamente el 75% de la intensidad
registrada en el minimo, o sea, hay una dishinucidn en la intensidad
de radiacién césmica de aproximadamente 25% entre el minimo y el mi;
imo del ciclo solar. (Véase la fig, I1I-1),

La variacidn de once afios no es igual para todas lli‘

part{iculas. Neher y Forbush (1958) observaron que la disminucidn de

Para 1a defimicién ce riridez véase foz, U7
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Figura 11-1: Variacfen de 1l afies
- para la imtensidad de radiacidn cfsmi=
ca ( Sadstrim (1965) ).
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intensldad es mayor pare bajas energius que para altas ( ver fig. II- '
2). Haclendo un andlisis comparativo de la modulacién ( o variaeidn
de intenaidad) para particulss alfa y para protones durante el ciolo

de once afios, Webber (1965) ha encontrado que la modulacidn para pro,

tones es aproximadamente el doble que para pnrtlculna alfa de la mis

ma energla por nucledn, o sea de la misma velocidad ( ver fig, II-3),
Esto puede explicarse si la modulacidn depende del inverso de la ri~
gldez de las partfculas, ya que la rigides de las particulas alfa es
el doble de la rigider de protones, para una misma velocidad, Experi-
kmentalmente se ha encontrado una dependencia de tipec exponencial con
el inverso de la rigldesx. .

Como hizo ver Webber (1967), la modulacion dependiente del
inverso de la rigide:z también puede interpretarse, soparadamente para
protones y part{culas alfa, com una modulacion que depende del inver
"80 de la velocldad a hajas energ{as ¥ del inverso del producto de la

rigidez por la velocidad a altas energlas ( véase fig. II-L),

Se ha dicho que exlste una correlacidn inversa entre la

intensldad de radiacidn ¥ el nivel de actividad del Sol, pero debs ha

cerse notar que en realidad exlste un defasamiento entre el ciclo de
activided sclar y la variacién de once afosy la periodicidad de rayos
cOsmicos se atrasa aproximadamente un afio respecto al clelo solar,
cuando éste se mide por medic del nimero de manchas.

De las caracter{sticas descritas de la modulscién de once
afios es evidente que é=ta no ruede ‘deberse a produccién solar de ra-
dlacidn cdsmica, sino a un mecanismo de modulacidén inducido por la ag
tividad del S0l, que actla sobre la radiacidn cdsmica galactica, difi
cultando més su llegade a la Tlerra, mientras mayor es la actividad

solar.
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2.~ Variacidn de 27 Dlas.

Al observar la intensidad de radliacidn cdsmica
durante dfas seguldos, se ha encontrado que existe una tendencia de
recurrencia de 27 dfas de clertos dfas de especial intensidad (vase
la fig. Il-5), ‘

La amplitud de la variacidn de 27 dfes es muy variable y
segin mostraron Sokolov(1958) y Venkatesan (1958), tlene una correla~
cidn directa con el ciclo solar: las mayores amplitudes de esta varia
cidn se observan en perfodos de mixima activdad solar, mientras que
en el minimo solar este tipo de variacidn estd précticamente ausente.

Aungue la variacidn de 27 dfas en s{ es periddica, su apa
ricidn es esporadica: los analisis hechos por Forbush (1956) de la es
tabilided de la onda de 27 dfas, muestran que esta variacidn tiene e
na duracidn promedic de dos a tres rotaciones solares, aunque se han
observado algunas que han durado hasta yrelnta rotaciones solares.

Evidentemente las variacliones de 27 dfas estln asocladas
oon la rotacidn del Sol y con la aparicidn en 61 de centros activos.

" Collins (1959) encontrd experimentalmente que en perfodos en dque la
amplitud de la variacidn de 27 alas es wixima (perfodos de gran acti-
. vidad en el So0l), no se registré ningﬁn aumento en la in;ensidad de |
rdyoa cdsmicos durante las horas en las que las estaciones de observa
eidén yéclan en zonas de ilmpacto solar, lo que indica que esta variae
¢i6n no se debe a un arrido directo de partfculas de radiacidn cosmi-
oa solar, sino mis bien n.ﬁnl modulacion de la radlacidén cosmica ga-
:licticl, producida do:alguna éﬁnefa por las ronas aotivas del Sol.

No puede precisarse una dependencia funcional de la
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amplitud de la veriacidén de 27 dlas con la energla de las plptlenllu;‘ﬁ

pero Dorman y Shatasbvili (1961), analizando los datos de muchas es-
taciones, encontraron que el cambio en intensidad es mayor pars par-
ticulas de baja onorgil que pars part{iculas de alta cnnrgll; Los re-

sultados obtenldos por estos autores se muestran en la figurl‘II-6;

>
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Figurn II=6¢ D-pendencin de la vnrinoion do 27 dllu

'con 1a energfa de la partfcula ( Dorman (1965&)




3.~ Variscidn Diurna.

La variacion diurna de la Intensided de ra-
diacidn césmica fué observada primeramente por Linholm (1928) quien
a trav&s del analislis de las intensidades reglstradas durante horas
consecutivas, descubrid la existencia de una variacidn de la intenal
dad de radiacidén con la hora solar local. Esta variacidn tieme una
amplitud normal de unas décimas de por clento, generalmonte menores
que 0.5%. + La figura II-7 muestra la variacién de la intensidad de
rediacidn cosmiea con la hora local, respecto &l promedio diario,

La amplitud y principalmente la fase de la variacidn
diurna son muy irregulares y ocambian cbnaiderablemente de un die a
otro. Sin embargo, se ha observado que s1 se toman promedios anuaiea
de esta variaoién, la fase permanece aproximadamente constante. Esgto
indlca que la nnyor!s de los efectos perturbadores son eliminados al
promediar sobre doce meses y que la variacidn diurna restante se debe
a una anisotropfa en la intensidad de rayos cbsmicos, cuya direccicn
es constante respscto a la linea Tierra-Scl, Debido a la‘rotacién de
la Tiorrl.ylos dotgcborea de radiacidn f1jos en la superfiocie de oa-
ta, v;rin esa nnisotropia a una determinada hora looalky por lo tan-
to registraran una variacidn diurna. |
Aunque la hora local a la que ocurre el miximo de in-
tensided no es la misma para todas las estaciones, Brunberg (1953)
augir15 que esta diferencla de horas se debfa a 1a de;viacién de par
ticulas de rayos cﬁamiconbpor el campo geomngn&tico ¥ que si se eliml
nara este efeoto, todas las estaciones reglstrarian 1a méxima inten-
sidad a la misma.hora looal. '_
Brunberg y Dattner (1954), analizando-los datos de va

rias estaclones durante un periodo de 20 afios, establecieron que gu-
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rante esa dpoca la anisotropla habfa tenido una direccién promedio

" de aproximadamente 90° con la 1lines Tierra-Sol, en la direccldn tar-
de ( 18.00 hra. ). En cuanto a la direccidn de esta anisotropla con
81 plano de la gcliptica, las observaociones muestran que puede consi
derarse como paralela a este plano,

Como una posible explicacidn de esta anirotropie,
Brunberg y Datiner propusieron que una parte de la radiacidn cdsmi-
ca galactica estd sujeta a la rotacidn del Sol, de manera que gira
en el espaclo interplanstario alrededor del Sol con una velocidad an
gular igual a la de éste,

Sin embargo, observaciones mis recientes han mostrado
que la anisotropia causante del promedio anual de la variacidn diup-
na no eg en realidad constante ni en amplitud ni en fase. Venkatesan
y Dattner (1959) han encontrado que existe una correlacion positiva
entre 1la amplitud de la variacion diurna y la actividad solar, Dug-
gal, Pomerantz y Forbush (1967) han reportado una disminucidn de 26%
de la magnltud promedio de la anisotropia entre 1958 y 1965, En cuan
to a la fase Thambyahpillai y Elliot (1953) obszervaron que el tlempo
local del méximo pare promedios anusales de la variacidn diurna, va-
ria con el aiio, e hicleron notar la posibilidad de la existencia de
una onda de 22 aflos en la fase, Posteriormente, Venkatesan y Dattner
(1959) y Forbush y Venkatesan (1960) han confirmado esta variacion
de fase, observandoc que efectivamente la direccidn de la anisotropl@
tiende a moverse hacia las horas de la mafiana en poerfodos de m{nima

‘actividld solar. ia magnitud del corrimiento var{a de ciclo a ciclo
y s mayor para los mfnimos mis bajos de la actividad solar ( de Ju-
nio a Julio de 1954) la direccién de la anisotropia estuvo entre las

6.00 y las 7,00 horas). Esta variacion de la amplitud y la fase de
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la snisotropfa puede verse en la figura II-8.

La dependencia de la anisotropfa dlurna con la energia o
la rigidez de las particulas es aln muy disoutida. Dorman (1957) y
Kuzmin (1960) reportaron que la amplitud de la variacion diurna depen
de de la enerzia en la forma Efslpara onergias mayores que una clerta
energia minimn, aunque las enargiaa mfnimas encontradas por ambos au=
tores no fueron las mismas, Dorman y Kuzmin coinciden en que para o=
nerglas menores que 1a mfnima no existe variacidn diurna., Segin Sands
trdm (1965) es la regidn de bajas energiams 1a que juega el papel prin
oiﬁnl en 1la variacién diurna y la razdn de la parte anisotrdpica ala
1sotrdplea disminuye al aumentar la energfa, Kolomeets et al. (1965)
roportaron una dependencia de la amplitud de la variacidn diurna con

la enorgfa de la forma ESCL:parenfemente a todas las energfas y se~
ghn otros trabajos recientes, parece ser gue la amplitud de la aniso
tropia'oausante de la variacidn diurna no depende de la energia de
las particulas. Todas estas discrepahcias pueden deberse a que los da
tos utilizados no corresponden al mismo nivel de actividad solar para
todos los casos. Sin embargo, todos coinciden en que aparentemente nd
hay un 1imite miximo en cuanto a la energfa do las partfculas causan-
tes de la variacién diurna. ‘

Tambidn se discuten mucho las wariaciones con el clolo sg
lar de la ampliiud y la fase de la variacidn diurna, mencionadas ants
riormente. Segin un trabajo reciente de Duggal et al. (1967) la direc
oién de 1a anisotropia ha permanecido constante e igual a 90° al este
de la 1inea Tierra-Sol, para el perfodo 1958~1965. Las discropancias

pueden deberse a los diferentes métodos estadfsticos empleados en prg

cesar los datos, as{ como a diferentes elecciones de perfodos para pro
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_ Figura II-8: Direocién y magnitud de la anisotropia de
: ?nyosrcégmicbs en el plano orhpital de 1la Tierra, para diferentes -

" érocas del ciclo solar. (Sandstrém (1965)')
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Lio= Decrecimiento Forbush.

El decrecimiento Forbush es una disminucidn es-
'poridica de la intonsidad de radiacidn césmica, que se caracteriza por
un marcado decsrecimiento de la intensidad en un periodo de pocas horas
( hasta 12% en 6 horas ) el cual es seguido de una lenta recuperacidn
de la intensidad que toma desde algunos cuantos dias basta algunas 4g
manas. Observados en 1la Tierra, estos decrecimientos ocurren simulti-
.nonmente en todas las estaclones, sin importar su’ localizacidn, La fi
gura IT-«9 muestra un tipico decrecimiento Forbush observado en la Tie
rra,.

E1l primero en reportar este tipo de decrecimientos fue For
bush (1937) & quien dsben su nombre. Tanto 1la magnitud como la dura-
cién de los decrecimientos Forbush varfan considerablemente de un even
to a otro. Se han observado desde algunos decrecimientos sumamente pe
quéﬂos hasta otros de un 20% en la magnitud total ¥ aunque generalmen
te s6lo toma unos cuanto dfas en volver la intensidad & su nivel nor-
mal, hay alpgunos descrecimientos en los que esta recuperacidn no ocurre.
Los deorecimlentos Forbush emplezan gradualmente pero el gradiente au
menta con el tiempo, Algunas veces la pendiente toermina abruptamente;
en otros oasos el decrcoimiento presenta una regién de gradiente me=-
nos pronunciado, antes de que la intensidad alcance su valor minimo.
Se ha observado que algunas veces oourren superposiclones de decreoci-
mientoa Forbush y qué a veces aparecen pequeftos decrecimientos en la

etapa de recuporacién. ‘

En clertas ocaclones, los decrecimientos Forbush 6stén
'prqcedidos por uﬁ ligero aumento en la intensidad, con una Amplipudvg'

proximada de 1.5% ( Lockwood (195) )oBlokh et a1.7(1959) encontraron:'
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Pigara 11-9: T{pice Decrecmiento B
~ Terbush de la intensidad de radtacién cés- B o
‘mica centra el tiempe universal en dfas.
( Rnli (1964) )
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que‘eate aumente previo al decrecimiento se debe a particulas de alta
energia que mo pueden asoclerse con emision do rayos adsmlicos soléros
en la rifaga, pues &stos tienen un espectro mucho mas blando. Tambidn
86 han observado eventos en que la intensidad regresa a un nivel lige
ramente mas alto que el nivel previo al decrescimiento, y desiuds dia=
minuye hasta alcanzar el nivel anterlor. Este aumento parece deberse
a particulas de rayos cosmicos solares de bajs energfas que aparente=-
mente, despuﬁs del decreclimlento Forbush, tlenen un acceso mﬁa;fﬁcil
& la Tierra. Debe teneorse en cuenta que tanto la variacion diurna oco-
mo 1la de 27 dias alteran la forma de los decrecimientos Forbush.

Se ha encontrado que la recuperaci6n del nivel de intensi
dad, después del decrecimiento, sigue aproximadamente una ley exponen

cial de la forma:
AT = AL, &0 (-teo)

donde AI H’-\ es8 la diferencia entre la intensidad previa al decreciv— .
mignﬁo ¥ la intensidad observada despuds de un tiempo & de haberse re
glatrado la mfnima intonsidad, 8L o es 1a méxima disminucidn en 1a in
tengidad y to es una constante que depende del decreclmiento en par-
ticular. En los decrecimientos en los gue la racuperacion no oscurre,
el valor de esta constante sera infinitos
Segun las observaciones de Trumpy (1959), la amplitud del
dgcrecimiento o3 inversamente proporcional a la enefgia de 1aé‘part1-
culas y ademds existe una energla mixima ( diferonte para cada ewento)
tal que para part{culas con energfas mayores que ésa no hay ninguna
disminucidn en la intonsidad, Sandstrém (1965) encontrd que la depen
.dqncia de 1la disminucidn de 1la intensidud con la ripidez dc la parb{-

cula es de la forma 0~® donde & ¥ b son constantes que varfan de un
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svento a4 otro. Webber {1962) ha encontrado que aparsntemente b tiens
una variacidn con el ciclo solar,

La frecuencla con que ocurren los deocrecimientos Forbush
es mayor durante los perfodos de alta sctividad solar. Bachelet et al.
(1960b) encontraron que el 75% de estos decrecimlentos eatan asociados
con fuertes rafagas solares; el decrecimlento occurre 1 o 2 afas des-
puds de observada la rafaga y sdlo para posiciones angulares de Sstas
restringidas respecto de la Tlerra. Kamiya y Wada {1959) ban encontra
do que la magnitud de estos decrecimientos, cuando ccurren, es indepen
diente de la posicidn de la rafaga sobre el disco solar. Estos mismos
autores tambidén han reportado decrecimientos Forbush asociados con ex
plosiones de radlioc onda de tipo IV en el Sol,

» Se ha observado que todos los decrecimientos Forbush oi-
tan asociados con comlenzos repentincs de tormentas geomagnétioas, la
mayorii de las veces ol decrecimiento se inicia despuds del comienro
repentino, péro Balata et al. (1959) hén reportado comienzos repenti-
nos que han tenido lugar dospuéa del decrecimiento. En un estudio de
48 decrecimientos, Sandstrom (1961) encontrd que el 65% de sllos pre-
gentaron una diferencia de.menos de 6 horas entre el aomienro repenti
no de tormenta y el centro de la parte descendlente de la cuiva de de
crecimiento ( ver fig. II-10 ). Para el 25% la diferencia fué menor de
2 horas y menos del 5% de los decrecimientos ocurrieron antes del co-
mienzo repentino,

Simpson (1954) y Kane (1955) encontraron decrecimientos
en los que el minimo de intonsidad fud registrado de 4 & 6 horas antes’
que el miximo de perturbacidn geomagnética. Van Heerden (1955) encon=-

trd eventos en los que el minimw de intensidad ocurrid aproximadamen~-
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Pigura 11-10: Histograma de las vgx;iaciérioa ‘on o1 tiempo
k_de‘utrnao entre la mitad del decrecimiento y el comlenzo ripontinp i'

de tormenta ( ) asociado a éate, ( Sandatrdm (1965) )
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te 5 diag después que el maximo de perturbacidn geomagnstica, En gene
,ral.'las perturbaciones geomagnéticas cesan antes de que se alcance
nuevamente el nivel de intensidad normal.

Todo esto sugiere, que aunque las tormentas geomagnéticas
¥ lds decroecimientos Forbush estdn ﬁsociados, nlnguno es consecuencia
del otro, sinmo que ambos tienen una causa comﬁn, relaclonada con ex-
plosiones solares. Los decrecimientos Forbush son produclidos por pef-
ﬁurbaciones en ol medio interplanetario, mas bien 'que en el espaclo
circunterprestre, ya que éstos han sido observados con satélites efec-
toando mediclones in sltu, hasta una distancla de 2 U,A.

Sokdeduoe que clertcs eventos solares son capaces de pro=-

dueir un barrimiento de particulas de rayos césmicos durante cierto

tiempo, permitiendo después que la intensldad de part{culas vuelva &

su nivel normal.
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IIT.~ MODULACION DL RADIACION COSMICA EN BL MEDIO INTERPLANETARIO

En la primera parte de esta seccidn se presentu'in
las generniidadel del movimiento de partfculas cargadas en ocﬁpos wag
néticos y en la segunda se describiran y analirzaran los princvipllol
mdeldu‘de modulacién de las particulas de rayos o0smicos en el medio
interplanstario, los cuales se basan ,principalmente, en el ocampo mag
nético interplanetario como causante de la modulacidn.

Para la dessripcidn del movimiento de particulas cargadas
bben cempos magnéticos no homogéneos se empleard la sproximacidn adiabd
tica y se discutiran las condiciones en las que ésta puede emplearse.
Respecto a la modulaciﬁn, se vera que mientras algunos modelos consi-
deran constante la energia de las partfoculas de rayos cosmicos y basan
la modulecién en cambios de la densidad de particulas, otros modelos ‘
la atribuyen a camblios en la energia ¥y otros mAs toman en cuenta cam-
bios tanto en la densidad como en la energfa, También se vera que las
regiones donde se considera que se modulan las part{culas no son (gug
les para todos los modeles, éim que algunocs consideran quo' la moduls
¢1n se realiza en el interior de la cavidad eolnr,'miontraa que otros
suponen que #61lo ocurre en la regidn de campos magnéticos desordenados
que rodea a esta cavidad { ver fig. I-i ).

Pinalwente se discutinrd la menera como los diferentes mpds
los Puedon o no explicar las ceracter{sticas de las variaciones obn;‘

vedas, ya discutidas en la seccidn anterior

%  Netat Tedes les medeles digcutides en ests seeerén se r@fxoroln la
meculacifn de la rairacidu cdemica galdctaca y me teman on eusata la

redieciéa césmica selare
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1.- Movimiento de Particulas Cargadas en Campos
!_nméticon.

Cuando una particula con carga o y velocldad
¥ se mueve en una regidn en la que hay un campo magnstico, actia so-
bre ella una fuerza dada por:

E =cE+ 2 wWxB III-1
donde B es el veotor de campo magnético y E es ol vector de campo e-
lactrioco inducido en el cas® en que el campo magnético no sea ssta~
olonario ( Jg # O), La fuerza de la ecuacidn III-1 se conoce con
ol nombre de fuerza de lLorentz. '
a).= Campos lagndticos Estacionarios.-
_ Una ceracteristioca goeneral de los campos
magndtiocos estacionarios, sea cual fuere la forma do las 1l{neas do
campo, es que no alteran la energh de las partieulas gque se mueven
en su interior. S1 el campo magnético es estacionario no existe el

voctor de oampo eldotrico y la fuersa de Lorentz se reduce a

F=2 WxB II1-2
La eciuscion II-2 se puede poner como:
aI - Y Wy B III-3

donde P es la cantidnd de movimiento de la part{cula dada por ¥ ?=Mw
siendo m 1a masa. Si se multiplica esocalarmente la ecuacidn ITI-3
por P se obtiene:
(WxB) =o
7. a_ - P (X
_y8 que ol producto ) _B_ os perpendicular a P por ser éste un vootqr
paralelo a la velocidad, As{ puos se tiene:
d™_o L | Pl=P=de.
t . B
Para una pnrticula no relativista, la euergit esta dada por

% 4 e
?/er ¥ para una particula relativista por €=\R% "‘“‘0; . En-
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anmbos cesos la oonstancia de P asegura la constancia de la energla.
Entonces, la epex-gla de una particula, relativista o no, que se mueva
en un campo magnético estaclonario,es constante independiontemdnto
de 1a configuracidn de B. '

b).~ Campos Magnsticos Homogéneos.-

Campo magndtico homogéneo es aguel que es u
niforne y estacionario. Considérese una particula no relativista que
se inyecta en una regidn de campo magnético homogéneo, de tal manera
que su veotor velocidad forma un dngulo © con la direccidn del caumpo
( £ig. III-1).

Descomponiendo ol vector ¥ on una compo-
nente paralela y otra perpendicular sl cem=

po, se tilene de la figura:
W - Waun® III-4

o J
@
1%

=
W L= W e _ I111-5
Como la fuerza es perpendicular a la Airsc-

'!‘, 3111-1t _A_lﬂ. de Pase | cisn do]_ campo %‘—l=° . -Wi.‘&

La qb’natancia de la magnitud de E implioa la constancia de la magni
tud de la velocidad; entonces, si »'\H“-ach. también W, = ¢I- « Do

las acuaciones III-4 y III-5 se concluye que O= &l.. As{ pue's_, la
trayeotoria de una pnrticula que 8se mueve en un oampo m.gnétioo ho~
hog&neo es una hélice ouyo aje coincide con 1a lfnea de campo, o sea -
que la part{cula se movera describiendo .cfrculos alrededor de un pun
to que se desplaza oon velocidad constente & lo largo de 1la l{nea de
" 0Ampo . ' »
Cc;mo en este caso la fuerza dada por la ecuaciéq ,IVI_I,-

2 es una fuerza centripeta se tiene que:




< .
" m‘_j’ = Bw, II1-6

_ donde €D ea la frecuencia de giro yf ol radio de la orbita ocircu-

lar de la particula. La frecuencia de giro estd dada port
' w= N2 II1-7
} I .
Substituyendo esta expresidn en la ecuacidn III- 6 se .obtiene:
QWY
P = S I11-8
y de la ecuacidn III-7

.29
E1l perlcdo y la frecusncia de giro estin relacionados por T %‘ en
tonces: 27 W,
: = III-10
T a®

Las ecuaciones III-8 , III-9 y III-].O'uon' las expresio
nes para el radio, la frecuencia y el perfodo de giro de la partioula
alrededor de la linea de campoe para el caso de particulas no relati-

vistas que se muevan en campos mgn&ticos homganoo-.

En caso de que las pu-f;louin sean relativistas las ex
presicnes anteriores son las mismas, ya que la unica sﬁpolioién dﬁc_ )
se hizo fué que la energfa es cbnetante y antsriormente se pi-obé que
esto tambiin oourre para particules relativistaa, sélo debe tomarse |

en cuenta que bnr. estas pnrtlculae la expresior'\ de la masa ea:
VPRI T |
:h - 5’0_

donde Wig es la nasa en reposo, (Fara yarticulas rolluvht‘u'kpuod‘.

haber emisién sincrotronica, perc sera despreciada en este trlt‘nvl_hg’ s

o).

0).~ Campos kagnéticos Homogéneos més una Fuerza nohsnot; :
. [
ChA,™




de donde: W =¢ <Zs:

- Ly -

Para este caso, lea fuerza que actia sobre la partfcu~

la estd dada por :

dwWW _ g xR +F
dt

donde F es la fuerza adicional al campo mngm'stico homogéneo B. 51 u>

divide el movimiento en paralelo y perrendicular a las lineas de

campo, se tienes

A:_:‘ =F, W%!&. =G Wx8 +F g,
De 1a escuacion III-11 se ve que el movimlento de la particula parals
10 & las lineas de campo seria a celerado por la componente de la fuer
58 on esa misma direccidn, Para analizar el movimiento perpendicular
a 1as 1lneas de campo oconsidirese un sistema de referencia que se

nueve con \im velocidad u, tal que parsd este sistema lh particula né_

‘1,0 ostéd gii'cndo por h accidn 'del oampo B, Para que esto oourra, la

- nlooidnd 3 debe ser tal que se cumplal

%_VgtB +E = “/c.&—; -\ xB

lhltipnonndo esta ultima ecuacidén vectorialmente por B se obtiene:
2

2 :

Ex= -2

Engtonces, para un tistema de referencia rijo, 1- velo

‘oldud perpondiouhr a las 1l{neas de oampo es:

Ex®e
- B2

' \_»L-:.\_u_ﬁ,-yc
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donde "W, ° s la velocidad que tendrfa la partdula si sélo estuviera ‘
el campo magnético B homogéneo.

Todas las veloocidades del) tipo de u, que son perpendl
culares a las 1fneas de¢ cempo y adicicnales & la velooidad éo gin'\'f:
se llaman velocidades de arrastre, o simplemente arrastres. Para el
caso de un campo eléctrico E superpuesto al campo magndtico, el a-

rrastre dado por la ecuacién III-12 se convierte en §

c BxR
W.=%"eaz 111-13

NStese que sl ol campo eldetrico es constante y perpendioular a las
1ineas de campo magnético, la part{icula no sufriri ninguna acelera-
cidn, ya que tanto W, comd W seran constantes,
‘ 'd).~ Campo Magnético Homogéneo con Irregularidades.=
Considérese una particula moviéndose en un campo
magnético homogéneo, ¢n el cual se hallan regiones de magnitud »Q—
en donde oambia la intensidad del campo. Sea Be ol campo honogéuo
¥ B! ol caxpo en la irregularidad. Mientras osté en Be la partiouls
tehdri'un radio de giro _P° que al entrar a la irreguiu'idld se 06r
vertird en % (véase la fig. III-2). 51 P> 9, 2a deflexsén A
sufrida por la particula puede considerarse ocomo: (ver £ig. III-2b)

A- - 135 &1
!
Al salir de la irregularidad, su radio de giro volvera a su valor ori

ginal, pero su centro do girc se habrd dupluudo una distancia d, la

Yo
é‘ - ,f‘ -—

cual estd dada por: (ver fig. III—2¢P.
LA
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Figura III-23 Dothxion que lurro una Pu'tlcnh .1
mtoruciom con una n-z-ognlu-idad magnétioa. Las ﬂgurn III-Zb
v III-Zo son amplificacionez de ciertas partes de la flsun III-?..

para dar mayor olaridad a las rolacionen geometricas.
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Como el radio de giro es proporcional a la magnitud del campo ase tie

nes '
d -4 bE
- (-]
Diviviendo la ecuacion antericr entre At , considerando quo:’;:\{
bt

se tienes a_ W= W _§_B
M- = Lo,
donde \_k_ o8 nuevamente la velocidad de arrastre gque sufre el centro
instanténeo de giro de la partfcula.
o).= Campos Magnétiocos no Homogéneos q.ue Varfan "Lentamente?-
Cuando el camro magnético no es homogéneo sino
Que tiens derivadas respecto a la poniqién 0 al tiempo, o respesto a
axhos, 1la ecuacidn III-1 no tiene soluciones exactas. Sin embargo,
si la energia de 1a partfcula y las variaciones del campo son tales
que la put!ouln no note un caxbio considerable del campo durante un
3 giro, el wovimlento de ésta pusde describirse por medio de la teorfs
; - de pertfirbaciones { o teoria adiabatica ) como un movimiento ouasihe
licoidal. Esto fué demostrado por Kruskal (1960) de una manera mate-
miticamente riguross, sunque anteriormente Alfwén (1950), de manera
ﬁl‘bhn intulitiva, habida demostrado que sl se cumplen las condioi_o- '
: nest
;. l@(‘.\. . .S_D—V;B el o %V“B((L
. B ot B /
{a las cuales se les conoce como discriminantes de Altv‘n)‘oi -_;_
- ‘ vimiento de las part{culas en el campo serd cussihelicoidal. Notese ,'
.yﬁu_o 01 que este t_;ipo‘ do movimiento exista o no, mo solo depende de
las oaracteristicas del ocampo, sino tambidn de la energia de 1a pgr-‘

_ tioula, mientras que sn el caco de un campo homogéneo, todas las par




tf{oulus describirén hélices, indopendientemente de su energla.

1).~ Concepto de Centro Gula.~ El movimiento cuasi=

heiicoidal puede considerarse como constitufdo por dos movimientos su
perpuestoss un movimiento de giro alrededor de un punto y el movimien
to de ese punto, ocbedeciendo a las variaciones del oampo, E1l punto al
rededor del cual gira la pnrt{culn es 61 que se conoce como eentro
gula. El concepto de centro gufa fué introducido primeramente por Al-
fvén., la interpretacidn geométrica del centro gufa es diferente segin
el orden al que se uéo 1a teorfa adicbiticn, pero bésicamente es una

aproximacidn al centro instantaneo de giro,

11).~ Invariantes Adisbdticos.- Al aplicar la teor{a

,Adiabﬁtica al movimiento de partfculas en campos lentamente vnrinb;bl.

se encuentra que este movimiento tiene & lo sumo tres invariantes adia
baticos o constantes aproximadas de movimiento. Estos tres invariantes
adiabaticos son: el momento magnético de la partloultjlo= ““%}{Eb » 1a
variable de accidn dada pox: 'S=§.P.. ds » asoclada al movimiento pars
lelo a las lineas de campo, cuando dste es un movimiento periddico en-
tre dos puntos de reflexidn, y el rlujo magnético a través do'ln'é‘idg
ra sobre la que se mueve el sentro gula, cuando existé éste'tibo‘de qg‘
vimento. El mds fuerte de los invariantes adiabaticos es el momento
magnético, el cual se odnserva‘siempro que los discriminantes de Alrv:n
son mucho menores que l. Cuando el campo magnitcio es oaﬁacionn;@os se
suele substituir el tercer invariante adiabiatico por la qnergig de la

part{cula, que como se demostrd al principls qo'eata_ppoclsn;:opfunl '

‘constante del movimiento.

f).~ Rigldez Magnitica.-

Un parémetro de gran utilidad en el tratamiento
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- del movimliento de partfculas en campos magndticos es la rigides magné-
tioa, la cual es una medida de la resistencia que presenta la partfcu-
la a curvar su trayectoria al entrar en una regiSn de campo magndtioo,

" La rigidez magnética_se define como:
"‘Substituyendo el radio de giro de la ecuacidn III-8 se obtiene:

Q-

@ L I1I-15
‘En 1o sucesivo, al reféfirnos a la rigide:z magnética de una pnrt!cular
‘nos referiremos a la relacién dada en la Qquaci&h-III-ls, de la cual
a0 ve'qui 1s rigidez es directamentc proforcional al momento de la par

ticula e inversamente prororcional & su carga.

El andlisis hecho en el parrafo anterior del movimlen

fcide particulaa cargadas cn campos mégnéticos, no es, de ninguna mane

h ~ti.run anﬂliui- completo, Sin embargu, las cnracter{sticas‘de este mo~

" yimiento desarrolladas aqui son suficientes para poder comprender los
,ﬁqdélds'de'1h4modu1ac16n de radiacién césmica galdctica en el medic in

terplanetario, que serdn discutidos a continuaciénw
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2.~ Modelo de conveccidn-Difusion,
. En el modelo-de conveocidn-difusién, la modula-
cidén de la radiacidn cdsmica galdctica en el medio interplanetario
o3 producida por la interacoidn de las particulas de rayos cosmicos
con las irregularidades magnéticas transportadas povr el viento solar.
Segin eate modelo la densidad de particulas en el medic interplanets
rio es el resultado de dos mecanismos competitivos: la conveccidn o
barrimiento de part{cilus hacia afuera del siatema solar, producido
por ¢l movimiento de las irregularidades y la difusion de particulas
>haeh adentro del sistema solar por entre y a travas de estas 1".@
laridades. En este modelo se supone que en la interaccidn de los ra-
yos cOsmicos con las irregulartdades magnétioas del medio interplane
tario, se conserva la energ{s de las particulas. Se considera que la
conveccidn de particulas es mayor para periodos de gran activided sg
lay que para perfodos on que 1la aotividad solar es baja, por 1o que
la densidad de radlacidn cdsmica en el medio interplanetario es -
nor durante el mfximo solar que durante ¢l minimo. De esta manera eoF
Plica el modelo de ocnveccidn-difuaién la modulacién de once afios}

$ata os 1a Gnica varisoidn que puede explicar este modelo por sf mig

mo ¥y mo proporciona ninguna explicacidn para los otros tipos de va~
rieciones.
A continuacion se discutird el modelo origimal de con
vecoidn-difusion y las modificaciones que ha sufrido, -
a) .- Modelo original de convecoidn-difusidn.-
El primero en suponer una modulacién de radia-
oién césedoca por interacéidn con irregularidades -gn:ticii fué Mo-

rrison (1956), quien sugirid que el Sol emit{a grandes nmubes de plag
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B8 magnetiszado turbulento las cuales dispersaban las part!éulas de ra
yos cdsmicos en el medic interplanstario. Posteriormente Parker (1958h)
desarrolld el que abora se conoce como modelo de conveceidn-difusidn
para explicar la modwlacidén de once afios,

En este modelo,Parker supone que la modulacién se rea
1isza Unicamente en la regi&n frontera de la cavidad solar, donde se
encuentran campos magn&tidoa sumamente irregulares., Una ves que las
particulas de rayos cdsmicos han atravezado esta iona, ya no sufriran
ninguna modulacién que pueda alterar su densidad por lo que la densal
dad de plrtlculuu sera constante en todo el interior do la cavidad
solar.

Parker atribuye la modulacion de once afios al hecho
de que las caracteristicas de esta capa cambian con el ciclo solir,
siendo una capa densa y awmplia para el maximo solar y dosaparecien-
do durante el mi{nimo. Em su modelo s0lo conzidera la configuracidn
de 1a capa durante el maximo de actividad solar y analiza el efecto
de dsta sobre la radiacidn cd:-mica galdctica, la cual considera que
o8 la Quoe se cbserva durante el ofntmo solar, puss al desaparecer la
capa no hay modulacion,

. Para facilitar el desarrollo matematico de este mode-
1o, Purker-supono a la cavidad solar con simetrii esférice helicoen-
trica, asl como también a la regidn frontera.(Véase rig. II1=3), Con
sidera ademis que la difusifn de las particulas dentro esta odscara
o8 1sotropica, ya qu; la c@iscara lo es y las particulas se mueven en
olla al azar, debido al gr;n desorden de los campos magnéticos,
| Para obtqner.ll ecuacidn que defina la densidad de par

tfoulas de rayos 00smicos en el sistema solar interno que, como y&

b A e o B RS AT
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' Pigura III-3: Cavidad Solar con simetr{a Esférica uses -
da por Parker en su modelo de Conveccidn-Difusidén. Supone una sona ~
_Vdiapevraora'de aproximadamente 4 U.A. de espesor, situada entre las -

Srbitas de Marte y Jipiter.
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se dijo, es el resultado de la conveccidn y difusidén de las particu=
las en la capa dispersora, se considerara primerc el efecto derla a1
ruaién, esto es, se supondri que las irregularidades magnéticas ho se
mueven y que por lo tanto no hay conveocidn,

Para la discucidn se introducird un parémotro Y] defi
' nido como la relacion de la enrgla cinética de 1a partfcula a su e-
nerg!akon reposo.

Debido a la difusidn de partfculas dentro de la capa
se tendrd un flujo dado por (ver Farker (1956) ):

£)=-"2 M) V LwopNe]

donde X("L\ os ol camino medio libre para particulas con energiﬁ’»&
que se muevan en el interior de la céscara y F’(ﬂg} ez ol niumeroc de
particulas por unidad de volimen con energia Y, » Como 1la energia y
por lo tanto, la velocidad de las partfculas se conserva constante,

la pcuacién anterior puede ponerse cono:d
_'E_(VL\ = -2 W (‘@MVD VME-‘Z(@VN(‘Z) IT1-17
donde )KUD es el coeficionte de difusién dufinido como:
k(‘@= Y3 Win) A 111-18
La ecuacidn III-17 es la expresién para el fiujo de
particulas con energIn1QL en el interior de la capa dlspersora, debi
do & la difusion, '
Considéress ahora el efecto de la conVeocién. Al os-
tarse moviendc el medio dispersor con la velocidad V. del viento so='

lar, hnbra un flnjo debido a la convaccion de partxculas hacia aruo-"




rs, dado por:
£ = ¥

El flujo total sera:

£=E4f'= N Y- R TNCY)

De la conservacidn de la materla, suponiendo que mo
hay ni fuentes ni sumideros de particulas Yy rocordmdo que la ener+
gla se conserva, se tieno:
N“%) _N. &,
ot
de donde:
QWY _ _ . (N)Y) + T+ [RCp TN]
_"-b_:i-— I1I-19
A Esta Ultime ecuscidn nos da el cambio en la densidad de
particulas, como funcidn de la energia; debido YA_ los efectos de eon-
‘veccidn y difusion. ‘
v com' ol ’per{odo de modulacion de once afios es my grlﬂdo
comparado con los tiempoa caracter{sticos de la difusidn Y la conves
“oion, ‘1a modulecion de once ailos se Puede considerar como una suce- -
sidn de estados utacionqlou, que serdn diferentes dependiendo del
nivél de actividad del Sol, FPara un estado estacionario se tiens que
’D_-ao 'y por lo tantot
ot

(m'l\ W»H=V. Lh(%B VN(VL\ IIT-20

Para el 0aso de una simetria esférica la solucion do la o=

cuacidn III= 20 sora::




- 54 =
ALY

NS =Wy s [ & P

donde ‘%&‘)o- 1a densidad de particulas con energia ﬂ. en el siatema
solar intorno;\%&ﬂ)es la densidad de part{culas en el medio galdeti

dv III=-21

co Yy (f‘l." ‘\ es el espesor de la oapa dispersora (véase fig. III-3)

La ecuacion III-21 da la relacidn entre la densidad
de partioulas en el sistema solar intermo ¥ la densidad en el medlo
galadcpico, para una modulacidn por cenveccidn y difuridn de partfcu-
las Que tiene lugar solamente en una region N, &Y &V,

Para este modelo, Parker supone que ni el coceficiente de
difusidn ni 1la velocidad del vionto solar dependen de r en la region
de 1ntogracion. la supos_icion de que la velocldad del viento se man-
tisne constante en esa regidn, la basa Parker en su modelo de expan-
8idn de la corona, segun ol cual, después de algunos radios solares,
la velocidad del viento sclar se mantiene practicamente constante y
supersdnica, a través del espacio interplanstario (lo cual ya se vid

que es 1ncori'ecto). Con eatas dos suposiciones, la oocnacidn III-31

se roduoo as

Ill-22

\s(f,-*.)]
N,Q@ﬂ& ("l.\""q". Ry)
La exprosion para el coei‘iciente de dikfunién depende
de las cuacteristielq de la zona dispersora. Parker considera que
esta zona estad constitulda por irregularidades magndticas contiguas,
todas de la misma magnitud L ¥y con ol mismo campo promedio B. Supo ;
ne que B y’, son tales que el ruadio de giro de las particulaa_P aiom
"pro es mayor que £ , para cualquier energfa. Considera que una par-

t.{oull se ha dilp.l'lldo cuando cuanco se ha deflectado un éngulo de
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N respecte a su direccidn inicial,

»id

De la ecuacidn III-1 se tiene que la deflexidn sufri
da por la partfculn al interaccionar con cada una de estas irregula«
ridades es: Ll ‘/? . Donpu‘s de b de tales deflecciones, 6l ingulo
total que se habrd deflectado la particula estars dado por Aw'® 1.7
ra que la part{ouln se haya deflectado un &ngulo total do"yz o8 nece -
sario que n sea %: . ’7‘1. « Este es el nimero de irregularidades que
la partfcula debe atravezar para ser dispersada.

Como lae irregularidades son contiguas, ol caminc medio 11

bre entre dos dispersiones sucesivas sera,
x
x:.'.V\ 0. = %— ,9 ‘/1

El oamino medic libre dependerd de la energia ya quef depends de e-
1la. Do 1la ecuacidn 11I=18, el coeficiente de difusiin sera: k
he MW 2
A

Do la relacién VL.,‘ ~bs ”‘\;.0 XY {se obtiene que la velocidad de
la pu'tlcula como funcion de esta dada por:
Wiy) = ¢ DR la)E
L ]
y de la ecuacidn anterior y la ecuacidn I1I-8, el radic de giro esa:

yL‘\ wck [‘ l%“’] Ve

Entonces, el coeficiente de ditulion depende dc¢ 1la onergln de la par

ticula en la forma:

ne
k)= W ( ub‘

Substituyendo esta exrresidn en 10 ecuacidn IIX=22 se ,tyio-

e r_v:.wn]*
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NQLVL\ - N‘(Q\ M “zw-‘_cs C QL%*Z)] ET ] IIX-23

La ecuacidn III-23 describe la modulacidn de la radiacién

" cOamica galdctica, seglin el modolo eriginal de conveocidn-difusidn. De
esta ecuacidn se ve que la modulacidn es mayor para particulas de ba-
Jas energfas que para partfculas de altas energfas,

Para el maximo solar, Parker supone los siguientes valores:

B=ay ; 0 =2x0" kua ;T-‘f.:(."lo‘h’v:loswsq

que substitufdos en 1la ecuacidn I7I-23 dan una modulacidn para protones
de

| | ~2.44 (Y4+)
NoL‘D N L\ﬂ 20th g [.;'(z*;f.'l 72 II11-2

Como en este mdelo so considere que no hay modulacidn en el mlniun‘ag
lar se tiene que la densidad de part{éulns observadas en lu Tierra du=-
rante el m{nim es precisementoe la densidad de part{culas galactica, Con
esnta conguderaci&n se puede obtener el espectro tedrico esrerado para
ol méximo solar & partir del espectro observado en el minimo solar, pues
el espectro diferencial de particulas.&(z)(nﬁmero de partfculas pdr u=
nidad de tiempo que atraviesan una unidad de Erea, las cualea tiene e=-
nergla entre \z !-I-J% ) eaté relacionado con la densidad de rartlcu-
laa en el eapacio por la relacion

{g) = NUp.wy)
Puesto que la velocidad se ccnsidera constante, el espectro tedrico ra

ra el misimo solar estédado por:

-ﬁ-v#l‘bw) ) Sl
5(\'1) SU’D mj | ,IIIf-?_?:.
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Usando oon&“%:\.\ ol espectro cbservado durante 1954 ( wver
fig. II-2), Parker obtiens un espectro tedrico para el mfximo soler
de 19568, que concuerdsa satisfactoriamente con el obniﬂuo. on la rg
8idn de energia entre 1 y iy Gev, Para energias mayores o menores que
esas, su modelo predice una intensidad bastante menor que la observy
da,

Para obtener una mejor consordansia entre 1a teoria y el
ezperimento, Dorman (1963 a y b) y Parker mismo (1963) hieieron elep
tas -:dinouionn al modelo origimi, que seridn diseutidas a consi-

nnui‘n.

b);- Modificaciones de Farker al Modelo Original.=
las modificaciones hechas por Parker (1963) al

modelo original de convecoidn-difusidén, oonducen solamente a un me-
jor acuerdo con la teoria a emergias bajas.

En este medelo modificado, Parker conserva la imigen
- de la eapa dispersora ocon irregularidades del mismo tlllﬂb’, J oon
el mismo campo magnético promedio B, aunque considera valores um pooo
distintos de estas dos cantidades. lLas ndiﬂuoionu al ndolo,bris
ginal son las siguientes: considera que las irroguiirldudn m‘tlé
cas, en ves de ser contiguas, estén distridufdas en el interior de
la capa con una densidad D por unidad de volimen; ademis, en este
‘modelo Y2 tou‘ en cuentd la posibilidad de que el radio de gimo de
las part{culas sea menor que la nénitud de la m.;um-u-a ( de -
qui que s31lo se modifique el espectro tedrico a bajas our;!n)yug
wls considera que uns particula se ha dispersado cuando su direecidn
cambia en 1 radién o mis. o

Para partfculas de energfas tales que J); L se ‘ions
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al igual que en el modelo eriginal, que la deflexidn sufrida en cada
interaccidn es h:‘/P 3 para que ls particula cambie su direcoidn
on un radién se necesitan V\=?}ﬂ‘ interacoiones, por 1o que el cami
20 medlo libre pars part{culas con (32festd dado por:
A= -\6-. . }i"

81 la energfa de la particuls es tal que PEL, cada deflexidn serd
una dispersién ¥ por lo tanto, para estas part{culas, el camino medio
1ibre ess : (W

= BS
De 1a ecuacién anterior se ve que para este ultimo ea
80 el eamino medio nm ae_depende de las caraoter{sticas de las
particulas, , ,
' ‘ As! pues, se tendrin dos expreziones distintes para
ol coeflciente de difusidn, dependiendo de 1la energia de las part{-

oulas. Estas expresiones aon:) . .
W) Py, para. 22
&)= o1 e
*
(g) = X4 Lt
k) =JER e % |
donde 2‘,._- el valor de la energia para el cusl el radio de giro de -
1la pu-tlculn sea igual a la magnitud de las irréguhridadu. Subtitu
yendo estos valores para el coeficiente de difusidn en la eouacién

: I1I=22 se olft'oms ‘ -_3\,.0 12(‘,“_‘,‘) . [‘+ A ’
D e A [y g+l V%I 11026

| VA W)EB Y |
| : -3V Y% , S
e “°('lv\=”°“?).’:‘; ‘{z:* e




!
*

!

- de tamafios que va desde una 1=Qd‘hnata una L: Q.
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En este modelo modificado, Parker supone los valores siguientes para la
magnitud de las irregularidades y el campo promedio en esllas:
nalb.'u /' B =2

do donde resulta que el valor do‘* para protones es ‘t‘ 0416, Ia o=
norgh tonl corrupondiente a ese valor do, [T G- 1.33 Gev. Consideran
do los mismos valores pll'lv 7 5-% que en ol modelo ewiginal, la -jor
concordancia entre las curvas tedrica ¥y oxporiunnl se obtiens para un
valor de Dw 5.75x106/U.A. As{ pues, ‘para este modelo de convescidn=di-
fusidn modificado por Parker, la densidad de protones observada en la
Tiorra dupante el méximo solar esti Pelscionada con la densidad gilac-

tice ( o sea la densida observada cn el ninilo). por la ecuaoidns

~2( .
Mg M, aak § ‘fﬁ‘;%%v‘-} o v by

~20gH )
N(\Q = N0 1 ash {‘ r_vL(\vn]’/'} oy 3y

Con estas modificaciones del modelo original se obtiene una

I11-27

buena concordancia entre las curvas tedrica y experimental en la regidn

de bajs energias, pero la discrepancie a altas energias sigue igual, -

8).~ kodificaciones de Dorman al Modelo Original.-

Lag modificaciones de Dorman {1963a) conducen a

~una buena consordancia entre los resultados tedrieos Y los experimenta

les on todo el rango obserndd de onorgiu.

La principal mdiricacisn 1ntroduoida por Dorman es el ocon f.
‘siderar que no todas las irregularidades mgnéticn de la oipl. disper-
sora tienen la misma magnitud l s 8ino que existe toda una Joru'qula

7
wady

« Hace ver,
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‘ademis, que las partfoulas de rayos cosmicos serdn dispersades mis [y
- fectivamente por aquellas irregularidades cuyo tamafio sea del orden
del radio de giro de la plrtiouln. Esto se debe a que cuandoc el radio
de giro es muy pequefio comparado con ,.-" (tamafio de la irregularidad
con la que interacciona) puede aplicarse lz proximacidn de _centro
guia Tl part{cula seguiri las 1{neas de fuerza magnética de la i-
rregularidad; la deflexidn la sufrira uficamente en la frontera de
las irregularidades, por 1o que su camino medio libre sera del orden
de la magnitud de éstas ¥ por lo tanto muche mayor que el radio de
giro. As{ pues, la dispersidn es peuqefia. Si por otra parte, el radio
de giro de la part{cula es mucho mayor que la magnitud de la irregu-
laridad, la deflexidn que sufre la pnrticula es bastante pequefia al
1nt§ruccionlr con la irregularidad y como ya se v16, tendra un cami-
no medio libre del orden de yyj.t que también es mucho mayor que el
radic de giro de la particula, por 1o que tgmbiaﬁ habré pooa disper=
sion. Cuando el radio de girc de la partlcuia es comparable con el
tamafio de la irrogulurid-d; el camino medio libre sera del orden del
radio de giro y por 3o tanto, la dispersidn es bastante significati-
va.( Parker (196l4a) explica esto como una resonancia entre la fre~
ouoncii de giro de 1la part!cula v la frecuencia con que éata ve va-
riar el campo, debido & su movimiento. Comprueba analfticapents es-
tos resultados para varios tipos de irregularidades magniticas, obte
niendo en fodos ellos un méximo de dispersién cuando el radio de gi-
ro os comparable con la dimensidn do la irregularidad,)

En base a oqtns consideraciones, Dorman propone las
sigulentes oxpre;iones para el camino medio 11br9 de las particulﬂa,

dependiendo de 1la energla de éstas:
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L e Pl |
A=\ P & Repel ' 111-28
S wopat

;. Substituyendo los diferentes coeficientes de difusidn obse
3 nidos de III-2b en la ecuacidn I1I-22, se obtiene:

No(Q) = N LYY amp. (- Aty))

 dondes
~ | V(1) ) > PER
S oo o
Nie=%) ¢ B Ut) L Qepet
AUD= WO ] AP
av(e-CRLIgH) o 2t
et [y gV
Dorman considera 1a R=2X|0w.del modelo de Parker como la
QNL* y da un valor para la L mixima de L*ldu. Conserva el valor

: del campo mnotico dado por Parker, D= 2Y' 7y obtiens,para protoness
£ 8 =>€¢-lu1w Y £ 0.3/

‘ REPEL = relhetés 60&- W2e?lygysé3

Tf p£L = €260 zns

‘ donde 8 es la energla total de la particula. Entonces, para 1los va-
lores doV‘!O ﬁ'{s y("-."\‘“p‘“.se obtiene:

LG+ .
.(\L\-N UL\ Antp ‘\ m‘} “VLL.Q.;I

Neliy) = Naly) anh [\ ;t;::; ol 0.} LY4e3

i = ] o

¢
5
3
|
1
:
]
l
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h' tres ecuaciones anteriores representan la modulacidn
para protones aogﬁn el modelo de conveccid-difusidn modificado por
Dorman,

Suponiendo, nuevamente, que el espectro observado du-
rante ol afnimo solar es el espectro galdctico, Dorman obtliene una
curva tedrica para la modulacién esperada en el miximo solar que se
q’Juin bastante bieu a la curva experimental, para todas las onorg!aa.
Sin embargo, sugiere que el ajuste serfia mejor si se considerara un

wvalor menor para la velocidad del viento solar.

4).~ Oradiente de Radlacidén Cosmica en el Medioc Interpla-
netario,-

Una interesante modifioacidn a la configuracidn

de la césoara dispersora ha sido discutida por Dorman (1963b). E1
autor arguye que Bmis que on una capa holioo&ntricn, la conveocidmadl
fulﬂ.én debe occurrir en todo el espacio donde sople el viento solar ¥y
halla irregularidades magndticas que se muevan con 81, En este caso,
la solucidn a la ecuacidén III-19, suponiendo tambisn una simetria es

£érica es: : [ 3 —
N (",‘[,\= Nely) amp (- S %‘ dr) 111-29

donde Y es el punto de observacién y R el 1imite de la regién modu
ladora, MNStese que segin la ecuacidn I1I-29, 1la densidad de partfou
las de radiacidn cSsmica depende de Y , por lo que habrid un gradien
te de ‘do,nn:ldqd en la direccidn radial, en el ospnoio‘ interplanetario.

En este trabajo, Dorman hace tambidn clertas modifiocs

ciones & 1a velocidad del viento asolar y al coeficiente de difusidn.
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Primeranente considera que sl coeficiente de difusidn no lolliontp
es funcidn de la energfa de las particulas, sino que también es fun-
0idn de la dlstancia helioedntrica T . Esto obedece al heebo de que
al .xplndor-o el viento solar, llevando consigo las irregularidades
magnoticas, serd mis faoil para las particulas moverse on.pogion..
lejanas del Sol, donde ya las irregularidades estin muy separadas,
que cerca de 81. Asl pues, es de esperarse que ol oamino medio libre
- ¥ por consiguiente el coeficiente de difusion, aumenten con la dis-
‘tancia. Aunque es de esperarse que oi carino medio libre disminuya
en la rogiﬁn frontera, debido a la gran irregularidad del eampo, Dop
man no considera oste efecto.
En cuanto & la velocidad del viento solar, #1 autor consi-
dera que mis alld de la Tierra esta velocidad disminuye exponencial
mente con la distancia;esta suposicion estd mids de acuerdo ocon lo
que predicen los modelos tedricos de la ozplnciéq de 1la corona solar,
(ya discutidos en la seocidn I) que la suposicidn heocha en los mode-
~los anteriores de que la velocidad del viento se mantiene oqnntlnto
mas alla de la Tierra.
Aunque Dorman no lo dice, probablemente en la hnduilci&n
no considera la regidn frontera de campos desordenados, debldo a:
qdo, a osa distancia , la velooidad del viento es tan pequefia oomoO
para que ol efecto de conveccion en esa sona sea doaprooilblo. y pue
da considerarse que todas las partieuluu atraviesan la oapn.
Las funciones que en osto modelo describen al ooefioionﬁo
de difusion y & la velocidad del viento solar en el espacio 1ntorp1£

netario son, respectivamente:
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-
R= ly o V=N €

donde el {ndice T se refiere al valor del parametro a la altura de

la Srbita de la Tierra. Realiszando 1a integral de la ecuacidn III-29

para tres casos: a).- N1 el coeficiente de difusidn, ni la veloocidad

del viento solar dependen de r; b).- Bl coeficients de difusion no
depende de T , pero la velocidad dodu exponencislmente ; o).~ la
velocidad del viento es constante p§ro el coeficlente de difuu;én
cambia con la distancia en la forma nhtes indicnda;,aq obtienen las

0. WGP =Ny axp [- . (v.-ﬂ]
¢ Vi1
e WYY = atg) anp (- L , Tl |

0)e- N‘c')‘\= N.&‘)KI—'\ /h'

De estas tres ecuaciones se obtliene que la oxpro-ion pu-.

el grndionte relativo de densidad de purticulaa en el espacio os:'

vN(v,\z) N

o | ooy Rin)
e | Nd "
'1) B ;*2‘2)
. v»c vg) N %
Cle™ r |




' De las expresiones anteriorea, y considerando queV a h n;
tura de la Tierra tiene un valor de wl]sy ha.\o u}/; para bajn enep

glas yh-lsh}/spu-a altas energlas ( segfin sugleren las observaciones de

rayos cosmicos solares), Dorman obtiene:

Y_&\ ':;‘50"/0 /Uﬂ
- .Q .

para bajas energias

N 'y
V__N__\ ~ 5% /U~ﬂ- para altas energlas
Ny,

Con aparatos a bordo de satélites se ha intentado medir di

rectamente el gradiesnte de densidad de rayos cdsmicos a 1a altura de la

orbita de la Tierra y los raaultadps obtenidos son sorprendentes. Neher
v Andérson (1963) obtuviercn para la intensidad total de radiacidn ods
mica durante (1962) un gradiente de 124+ 4% / U,A, Durante el m{nimo

solar de 1965, 0!'Gallagher y Simpson (1967) encontraron un gradiente de
%% 1% / U.A., para particulas de altac energfas y un gradiente de 50%
a 60% / U.A., para particulas de bajs energfas. Notese que el gradiente

msdido‘en'el ninimo de actividad solar es mayopr que el medido en 3poqli
de Sol activo, cuando de las teorfas se esperarfa lo contrario. En vig
ta de que se han hesmho muy pocas medidas directas del gradiente y de
que la determinacidn de 8ste a partir de los datos es diffcil, los va-
lores anterlores puedon.no ser exactos y es nqcésario realizar mis me-~
diciones nnfos de poder afirmar algo acerca de los valoras reales del
gradiente de densidad de radiacion clsmica en el medio interplanetario.
Una interesante condieracidén que afecta mcho loc‘rosultg-
dos tedricos auﬁgeAde la medicién del gradiente durante el nf{nimo so~

lar. El hecho de que exista este gradientke implica que atn en esa 3poca ;
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existe modulacidn, por 1o que no puede considerarse que el espectro de
radiacidn cosmioa galdctica observado en la Tierra dupante el minimo de
actividad solar, sea en realidad ol espectro galéctico, Para poder co=
nooer el verdadero espectro galﬁctico es necesario conocer esta modula

c1én "pesidual®. Actualmonte se estd trabajando en eso.

e).- Discusidn del Modelo de Conveccidn=Difusidn,-

En 1a seccidn anterior se vid que la modula-
ci16n de once afios de las part{culas de rayos céamlcos puede interpre-
tarse como dependiente de 1/w a bajas energ{ns y de 1/g w a altas ener
g!al. Aunque las expresiones dadas para la modulacidén en el modelo de
conveccidn-difusidn estén en funcidén de la energia de las particulas,
puede esctudiarse la dependencia de la modulacidn predicha por este me-
canismo con la rigidez, a través del coeflciente de difusidn., Efectiva
monfe, segﬁn este modelo, la dependencia de la modulacidén con las ca=
racteristices de 1a partlicula entra solamente a través del cceficiente
de difusién. '

Recordando que X4 w y conslderando )\ segln la ecuacidn
IIT=-28, se ve que para bajas energias el modelo de conveccidn-difusion
predice una wodulacidén dependiente de 1/w, que eg precizamente la ob-
sorvada, mientras que para enerziss mayores la modulaciSén depende de
’GONR o’kbu“ , 1o cual no coincide con el experimento, As{ pues, el
:modelo de conveccidn-difusidn puede exrlicar satisfactoriamente la mo-

dulacidn observada para protones y particulas alfa a bajas energlas,

pero separadamente y no es capaz de explicar la modulacidn relativa de
estos dos tipos de partlculaa, pues a bajas ener;ias predice la misma

modulacidn para ambas, lo cual, como se vié en la seccidn anterior no

ocurre.
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Sin embargo, la forma general de la modulacidn predisha por
ol mecaniemo de conveccidn-difusidn parece ser la adecusda para expli-
car las ouruétor!-tioul generales de las obrervaciones. Se hn‘oblorvl-
do que ol coeficlente de difusidn en el medio 1ntorp1|n.tlrio ha oam~
biado en un factor de = 5 entre 1962 y 1965, Para este migmo por!cdo.
1a intensidad de protones aumentd por un factor de 4 & 5. Como 1a mody
lacidn predicha por el modelo de convecciOn-difusidn sigue una relaocién
inversa con el coeficiente de difucidn, esta observacidn reprecenta u-
na evidencia a favor del modelo discutido.

0'Gallagher y Simpaon (1967) encontraron oxporinontnlmonto'
que cerca del minimo solar la dependencia del coorioi;nto de dit&liéﬁ
con la rigidez es practicamente la misma que la dependencia de la modu
lacidn con la rigidez, Debido a que on.el modelo de oony¢cci5n-d1fuii$n‘
toda dependencia de las caracterfsticas de las partfculas entra a tra-
ves del coeficiente de difusidn, esta observaciln suglers que al monos
durante el mi{nimo de modulacidn solar, el mecanismo dominante de la ﬁg'
dulacidn de rayos cdsmicos en el medio 1nterp1anetnriorol la oonioéciéhv
y difusidn de partlculaa. Sin embargo, para épooas de mayor ngtividad_
solar es necesario introducir algunos otros mecanismos de nodulnoién.i

para poder explicar las observaciones.
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3.= Modelos de Pérdida de Energia.-

A rafs del descubrimiento de Webber (1965) de que
la modulacidn depende de la rigidez de las part{culas, los investigado
res volvisron i conaiderlp un modelo, deshechado durante algunos afos,
que asocia la modulacion con la preseneia de un camro eléctrico helio=
céntrico, Este canpo eléctrico cambia la energia de las particulas que
viajan hacia la Tierra y de esa manera rroduce una modulacicn en ol es
pectro diferencial. Como la aceleracion de campo eléctrico depende de
la carga de las particulas, el cambio de enerz{a por nucledn para par-
tfculas alfa sera la mit;d del camblo para rrotones; este tipo de modu
lacion ea equivalenﬁe a una modulacidn dependiente del inverso de la

rigidez, pues de la ecuacidn III=1% puede verse que la rigidea de las
partfoulas alfa es el doble de la rigidez para protones de la misma e=
n‘rg!a por nucleén, o sea, la misma velocidad.

Se han evocado ademis otro tipo de mecanismos que conside~
ran que ademis de que las partfculas son dispersadas en el medio integ
plaenetario por las irregularidades magnéticas, sufren pérdidas de ener
gla en el sistema solar debidas a desaceleracion adiabatica y desace-
léracién de betatrén. La modulacidn obtenida al considerar este tipo de
pérdidas de energla junto con la conveccién y difusién de las vartfou-
las puede explicar la dependencia con la rigidez, y en este sentido es
my parecida a la mpdulacién obtenida por el modelo de camypo eléctrico.

En ambos tiros de modelos, la modulacion conduce a 1q'pér-

" dida de energla de las partfculas de rayos ¢dsmicos en su penetracidn

" & traves del medio interplanetario, contrariamente a la surosicidn que

se hace en el modelo de conveccidn-difueidn de que la energia de las

parﬁ!culaa es constante, durante toda su travesla haclia la Tierra.

i
:
¢
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La diferencia principal entre el modelo de convescidn-difu
818n y los modelos de pérdida de energla consiate en que el primerc sy
pone que la disminucidn en el espectro diferencial de ensrglas, regls=~
trada en ol mAximo de actividad solar, se debe a exclusidn de particue-
las del sistema solar por convecoidn hacia afuera de las liqnl-. nien~-
tras que los modelos de p&rdida ga enorgiu consideran qus la disminu=
¢ 1dn en el espectro se debe a una dismlnucion en la energia de las -

part{culas, aitn cuando el nimero total de ollas sea el mismo,

a).~ Modelo de Campo Elictricc Hellooéntrico,.-

Alrvén (1949) fué ol primero en sugerir que
1a modulacién de la radiacidn cOsmica paldctica en los decrecimlsntos
Forbush podfa deberse a campos eldctricos creados en las tormentas geo
magndticas. La modulacidn producida por este tipo de campos eldctricos
inducidos en el espacio circunterrestre fué desarrollada matomiticamen
te por Naguqhimn (1951). Al descubrir con ayuda de satélites que el de
crecimiento Forbush no es un proceﬁo geocéhtrioco, eatas teorfas fueron
parcialmente abandonadas. En 1961, basado en el trabajo de ngnahih.,
Ehmert sugir16 la existencia de campos eldctricoa heliccontricos como

responsables de la modulacion sufrida por los rayos cosmicos en el me
dio interplanetario. Debldo a que la gran conductividad eléctrica del
medio 1ntérplanotario implde la existencla de un campo elootrostﬂtioo,
‘Freler y Waddington (1965 a y b) sugleren la presencia de campos 01dc-
tricos de origen dinamico. los autores suponen ademis que el campo e=
‘rlﬁctrico ;610 existe on la regidn frontera de la cavidad solar, des-
pu&s de la transicidn de éhoque Y que en el sistema solar intermo el.

potencial eléctrico se mantiene constante, con un valor positivo respec
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t6 l. infinito,
La modulacidn produclida ror campos eléctricos se basa en
la extensidn del teorema de liouville, heca por Swan (1933), El teo-
rema de Liouville establece que para cualguier sistema que pueda ser
descrito por las ecuaciones de Hamllton, la densidad de puntos en el
espaclo fase permaneée constante a través de la evolucidn del sistoma:
‘3._ Si‘s(1‘)qxih;‘hnanj1a!:Z_ - ék]L
TR T TR L

La densidad de puntos en el espaclo fase puede relacionar-

se con la 1ntensidad de parhiculas considerando un haz de particulés o
rientadas & lo largo del eJe 2, Haclendo un ocambio de variable se tie-

nel

SP,‘ % $P=PUPuuededy= PUPIR

y ademds:

h: s
Sxdy =R o Smwgde= Tpdt= Tt

Asi pues, la dahsidad en el espacio fase se puede expresar como:
b= §N
T3/ 4R 44 dRaAP

Como para todo tiempO«E_el nlimero de puntos'en ol espacio

fase es igual al nimero de particulas:

S0 Jepatdnar = A®

senﬁ el numero de particulas que atraviesen una unidad de &rea vor unl

\

'dad de tiempo y por unidad de éngulo églido , con momento entre P y

i
;
i
:
£
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P4 dP, 1o que es precisamente el espectro diferemcial de momentojen~
tonces se tiene:

NT)“/ ™ & I11-30

El espectro diferencial de momento esta relasionado econ el

oipootro diferencial de energia por
i i) 2%
stendoe la energia total de la prart{culs deda por GJP‘C ‘C‘ .

As{ pues, la ecumcidén III-30 implica que

3(©) /'. = . 1I1-31

En la conservacidn de esta cantidad se basa la wmodulacidén
pu'n campos olootricoa.

Si 1la ‘riorra se encuentra a un potencial positive ‘rnpog

to a infinito, las p-.rtlouln de rayos cosmicos perderdn en su trayeg

to hacia ella, una cantidad de energia dada por '!"v" ( donde )
os la carga de la particula Y A essu nimero de masa ) por cada n
cledn. As{, una particula que es registrada en la Tierra con una ener
gia & por nucledn, habra tenido una onorgiq{f‘; antes de entrar
al sistema solar. La aplicacidén de la condicidn dada en III-31 con=

‘duce a: %m‘f u.t‘) 5(& \l.) F’ !&) a)

Entonces, segiin 1 modelo de ocampo eldotrico hellocéntrico,
el espectro observado on la Tierra ecta relacionado con el eepeotro

galéctico a través de la relacidn:




IR 2eN €r_wac! |
.L@): &(Q"’ T') €+ t:‘_l‘)g_ wacd I11-32

Notese que este tipo de modulacidn produce un cambio en la
energfa por nucledn de las particulas,que es proporcional a gze/A 3}
as{ pues, el cambio de energia para particulac alfa es la mitad del
oambio de onorg!u pera protones. Una modulacidn de este tipo es equi
valente a una modulacidn que dependa del inverso de la rigidex de
las partfculas ya que R« :&: R

Entonces la modulacidn dada en la ecuacidn I1I-32 es capas
k de explicar la modulacion relativa observada para protones Yy pnrt!og
las 41fa, mediante uns elecciSn adecuads del valor de Vg y de la
forma del espectro galﬂotioo. Freier y Waddington suponen que el ea-
pectro guluotico o- una funcidén de potencia de la energis total de
la forma (()JE tlnto para protones como para nicleos de helio ¥y
que vuq - ! ﬂ . Con esta condicidn encuentran que las our-
vas dldll por la ecuaoion III-%2 tanto para protones como para plrtl
culas alfa, concuerdan bastante bien con las curvas experimentales

81 se supone un potencial de V = 50 MV en ol minimo solar y. 700 MV

on ol mAXimo.

b)e= Modelos que Consideran Desaceloracidn Difusiva Yy Doi-
aceleracién de betatrdn.-
Este tipo de modelos consideran las pc‘:rdidn

de energia que sufren las particulac de rayos cosmiccs en el medio
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interplanetario causadas por la expansion del viento solar que 11‘".
conelgo tanto las 1ineas de campo espiral, como las irreguleridades
magndticés. los dos tipos de perdida de enerzia que pueden sufrir
las particulas debido a esta expansidn son la desaceleracidn de be-
tatrdn y la desaceleraciin adiabatioca.
Ia desaceleracion de betatrin se basa en la conserva-

6idn del invariante adiabatico )‘.o (ya discutido al prineipic de es-
ta seccidn), dada por la relacidns

P
_% =& 111-33

En este tipo de desaceleracidn, la componente paralsls al
campo del momento de la particula ?“ se conaorﬁ. pero la compo-
nente perpendicular debe carlelar propox'-cionumento al campo magneti-
00, para conservar constante la relacidn III-33. As{ pues:

B ity

pla pd  Tae
Como ) 3 = R, 4 l'.L y P“ s ooutmto se tiene que:

L |
d+¢ . I11=34

Al eatar sirmdo una particula de rayos cdsmiccs alrededor
de una 1ifea del campo magnético interplanetario, notard una dhuﬁg
01én en la magnitud del campo debida a la separacidn de las lineas
causada por la expansidn del viento solar. De 1la ecuacidn III=-3} gse
ve que una disminucidn en la magnitud del campo produce una dlaminu-
o;c’m en ol momento de la part{cula y consiguientemente una dhniim-
01én en su energia.

La desaceleracion adiabiatica es producida por el heého de

que las partfculas de rayos clsmicos en el medlo interplanetario, ey .‘
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s&n colidiendo con irregularidades magnéticas que, debido a la expane
81dn, se estah separando unas de otras.

‘ Como hizo ver Fermi (1549), cuando una partfcula carge-
da choca oon una irregularidad magnética gue se mueve, sutrix'i un oam
blo de energis en la interaccidn. Este cambio de energla esta dado =e

por 1la relacidns

M€= - 2E& (w-V)

donde V es la velocidad de la irregularidad y w es la velocidad de la
part{cula, Este cambio de energ{a se debe al campo eléctrico E induci
do por el movimlento del campo mag;nético“congelsdo“eri 1la 1x?regulari-

dad, La oxpreai5n para este campo eléctrico es:
E=-%% VYxB

Entohoes, el cambio en energia seras
AE= 2e X(.E.‘JES

'R {-’ E=-k\Lxl De la figura III=l puede verse que:
| (eds=2Epemd

siendo9g’~@ el Angulo entre la velocidad

de la inhonogeneldad y la velocidad de la
part{cula. As{ pues, el cambic en la ener

inessuLne
RBGILARIOAD gla de 1la particula es:

A\E= 22¢ EPaud

Substituyendo la ecuacion III-Y se tlencs:

Fig. [iI=Ut Celisién de
uns partfeuls con una 1rregu=
larided magnética que se inle- ‘ ,

Y.".-.B é.‘f‘.’:‘: Qm& ='.-—'2‘.,é_.: Qb’.'\_J.\l\
Q_ .

ves Bl conpe uvagnetico estd s -
yre ol plano perpenciculare AE—" 2¢ Q a8l

Cuando una partfoula se haella en una regidn donde sufre va =

RSO At L L AL T e A
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rias interacciones de esto tipo oon 1rregularidades lngnitioll'(OOIn
es ol caso de una particula de rayos cdsmicos que se mueve en ol me-
dio interplaretario) en total ganara o perderi energle segin que las
irregularidades se acerquen o se alejen, Coneideremos una plrtlcull
que robdtn entre doc irregularidades nignéclonl qQue se mueven oon ve
locidaa V., ¥y V'_ respectivamente. Si llamamos X a 1a distavcia en
tre las irregularidades, en el tiempo Atz 2x/w, la partiocula hawed
sufrido un cambiototal en su energia de M,+ \G,_. Entonses se tiens

que:

d€ _ A&4ACy 28w’ vl EWt | dX
at a | o ax v =dt

donde w,, s la velocidad de la particula en la direccidn de Novimien

to de las irregularidades. Foniendo esta expresidn en funcidn del mo

“‘mento de la partfcula se tiene:

| aP _ _\ d%
P 4t = 3t
Néteso que si la distancia entre las irregularidades aumbnta, la o~ -

norgil de las particulas disminuye. Para el caso tridimencional de

una oxpnnsion radial de las irregularidades, con volocidad Y, 1a ox

presidn anterior se convierte en (ver Parker (1965 y 1966) )t

2 V
i‘P- — — o—
1%7'¢;t: a r

Expresnndo esto en funcidn de la enerela cinﬂfioa‘de las

particulas se tiene:

!!!§='= - a’<$(§k)
d¢

é‘g-nuc'-
Ee + Wt

e
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Lgltor, Lenchek y Singer (1962) mostraron que si a
dends del efecto de conveccidn-difusidn se considera la desacelera-

0i6n adiabitioa y la dessceleracidn de betatrén sufrida por las par-
tloulua, se obtiene una modulacidén muy parecida a la de un oampo o=
léctrico. La iéon oroginal de estos autores fué aplicada a los evene-
" tos Forbush, Hlafl ahora no se han hecho saloulos precisos de la ma-
nera como estas pérdidas de onorgla afectaran al espectro de rayos
c0smicos en el medio interplanetario, pero algunos calculos aproxi-
mados (Parker (1965) y Quenby(1965) ) han mostrado que la modulacidn
esperada por la desaceleracidn difusiva y desaceleracidn de betatrdén
o8 al menos tan grande como la esperada del proceso de convecoiSn-dl

fusidn solamente,

Cuando se toman en cuenta eatos cambios de enorgins
la ecuacidn III<Y\ se convierte en:
QM* v.(n V) +:%E Kn %%.")-V (VM) =0
2t <.

'Una esumoidn de este tipo mo tiene una solucidn analftica
general . Hasta hora no se ha realizado ningin trabajo que relacione
la intenaidéd de rayos cbsmicos a la altura de la Srbita de la Tie-
rra con la intensidad galﬂoticn para este tipo de mecanismos de modu
‘lacidn. Sin embargo se han hecho estimaciones de la cantidad de ener
g!aique pueden perder las particulas en el medio interplanetario,an-
tes de llegar a la Tierra; aunque ectas estimaciones presenten la a1
ficultad de determinar el tiempo que ha pasado la particula en ol
sistema solar antes de ser reglstrada en la Tierra. Parker (1965) su
gibro que on general las part{culas pasan algunos dias en el medio

interplanetario y obtlene que con esto habran perdido una cantidad




de energla de 15X o mis de su energfa inloclal, por desaceleracidn qg'

fusiva.

Notese que 1la cantidad de energfa que plerde una particula

por desaceleracidn difusiva o desaceleracidn de betatrdn, depende de

su energia, siendo mayor la pérdida de energ{a para partfculas de a}

ta energ{a que para particulas de baja energfa, Asf pues, este tipo

de modulacidn contribuye a disminuir la intensidad de particulas a

altas onorgill ya anorglnl mis bajas produeo un aumento que canse

la parcialmente la reduccidén por convescidn.

0) .= Discusidn de los Modelos de Pérdida de Energfa.-

Aunque el modelo de modulaciSn basado en la

preuancia de campo eléctrico produce @na forma funcional de la modulae

des de tipo

' 040n compatible con la modulacidn observada, existen ciertas dificulta

tedrico para acsptar este mecanismo, En este modelo la oan

tidad de modulacidn que sufre una part{cula depende del potencial 0152

trico desacelerador al que se encuentre la Tierra en cada nivel dife~

rente del ociclo solar. Este potencial debe estar cercanamente relacio-

nado con la
vados en la
menores que

explicar la

oéntrico es

se que toda

velocidad del viento solarj sin embargo, los cambios obser
velocidad del viento del miximo al minimo solar son mucho
el cambio en el potencial requerido por este modelo para
modulacion obscrvada entre estasz dos epoocass

Por otra parte, la existencia de un campo ol‘otrico helio~
poco probable y atin en el caso de existir no puede suponep

la modulncion se deba a 81 pues la existencia de irrogull-

ridades. mavnoticas en el medio 1nterplanatario esta totalmente conprobl

da ¥y no puede ignorarse el efecto de Gstas sobre los rayos ooamicos.
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7 ~ En cuanto a los mecanismos de desaceleracidn de betatrdn y
donueolornoiSn difusiva, no se espera que tengan gran importancia para
‘radiacidn cdsmica de baja energia debido a que la cantidad de energia

que plerde una pcrt!cull por eatos dos efectos a su oncrgit. For otra

prarte, al agregar el efecto de estas desaceleracliones a la modulacidn
esperada de la conveccidn-difusidn solamente se aumenta la disorepan-
ola ontre la teorid y el experimento, para clertas energlas. Estas dis

orbp-ncicl pueden deberse a la serie de diricultados que presenta el

estimar la cantidad de energf{a perdida por una part{cula a causa de es’

tos dos tipos de dolaoelerao;onos.
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ho" e l0 C: =) (‘] -
frico Estacionario en el Medio Interplapetario.-

Este tipo de modelos incluyen en la modulacidn de

la radiacién edsmica el efecto del campo eldctrico estacionario que a-
parece en el medio interplanetario, a causa de la expansidn del viento
solar que lleva consigo el campo magndtico dei Sol. Este campo ol‘otrl
co esta dado pors

E=-% YxB

= III-35
donde B es o6l campo magn&tico regular y estacionario del medio inter-
planetario y no incluye las irregularidades magnéticas, .

4 diferenclia de los modelos anteriormente discutidos, es=-
tos modelos que incluyen al campo elécirico pueden explicar ademéis de
la modulacion de once afios, la variacidn diurna. El efecto del campo e
léctrico, junto con el efecto de conveccion difusidn causado por las 1
rregularidades, conduce & una corriente ( del inglés "streaming”) de
rayos cdsmicos en la direccidén y sentido del movimiento de trllluoign
de la Tierra., Esta corriente debe entenderse como un poviuionto profe-
rente de las particulas de rayos cismicos en una clerta direccidn; di=
oho movimlento estd superpuesto al movimiento casual de lad'birt{oulll
que constituyen el "gas™ o conjunto de rayos cosmicos. En lo sucesivo,
al hablar de corriente y de velocidad de corriente de rayos cosmicos
nos referiremos a este movimlento preferencial y a la velocidad con -
que se lleva acabo, '

Se vera en los pﬁrrafoa sigulentes que la corriente dc rea-
yos cosmicos en el medio interplanetario equivals, segﬁn los modelos

expuestos, & una rotacidn rigida del gas de partfculas con el Sol, la

cual produce la anisotropfa en el flujo de la radincidn cdsmica que se
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observa en la Tlerra como una variacidn diurna,
" a).= Modelo de Ahluwalia ¥y Dessler.-

Ios primeros autores que consideraron la
existencia del campo eléctrico dado en la ecuacidn III-35 fueron Ahlu=-
walla y Dessler (1962) quienes sugirferon que la corriente de rayos cos
micos, causante de la variacidn diurna, podria deberse a un arrastre e
léctrico producido por dicho campo, Como se vid en la primera parte de
esta seccidn, el arrastre eléctrico est& dado por la expresidn:

Ex®
$E= e T & 11I-36

De la exprosidn anterior se ve que esta velocidad de arras
tre no depende de las caracterfsticas de las part!culaa, sino solnmon-
te de las condlclones existentes en el medio interplanetario; as{ pues,
esta velocidad serd lgual para todas las partfculas, por lo que el gas

de rayos céemicos que iniclalmente tenfa una dirtribucién isotrdpica
de velocldades, tendréd a hora una velocidad neta dada por la ecuacidn
III-36. Por lo tanto, la velocidad W serfa la velocidad de corrien
te del gas de rayos cOsmicos.

Sin embarso, esta velocidad no tiene la direccidn adecuada
para explicar la variacidn diurna, pues estd en la direccidn perpendi-
cular a las linéas de campo magnético y no en la direccion azimutal co
m se requiere para explicar esta variacidn. Ademis, Stern (1964) ha
hecho notar que ningﬁn campo estaclonario, como 1lo son en este caso E

y B, puede producir una corriente neta, pues los arrastres debldos a
la interaccidn de las partfculas con los campos son cancelados oxdcta—
mente por nrfastraa debidos a gradientes de pres;én que,reéultan dé qg

tos mismos campos;




B
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La cancelacidn de arrastres para el caso de particulas en ‘
los campos interplanetarios regulares puede verse en Parker (1964b) en
donde se muestra que para oste caso la velocidud total de corrientse eg
td dada por:

U s bt 28 aa )

=, 1I1-37

Slendo E un campo estacionario se tiene quet

-9 (Yanw)=vd .eN « xn-;é

donde § es el potencial eléctrico dado por §=—q §v-v
Substituyendo las ecuaciones III-36 y III-38 en la eocus-
cidn I1I-37, se tiene:
: Ex®
U = 0 -—E—:g— - — =0

Esto prueba que los campos regulares interplanetarios no

~ son capaces do producir una corriente neta de rayos oéqdcon. .8in em-

bargo, el campo mngn&f.ico interplanetario no es en pealidad un OARPO

regular, sino que tiene irregularidades magnéticas que 0N ti'(nnportl-
daﬁ ‘radialrente hacia afuera por el viente solar, qukory (1564d) y Ax-
ford (1965) han realizado trabajos en los que incluyen el efecto de las -
irregularidades ademias del oampo regular b 4 imn encontrado que oyutoq doi :
mecanisuos, operando conjuntamente, sf conducen a una velocidad neta de

corriente de 1os rayos césmicos en el medio intoerplanetarioc.

b)e.= lModelo de Parker para la Variacidn Diurna.-
_Parker (1964b) propone una manera de eliminar
‘el gradiente de densidad V('/ZNW:) para evitar que éste cancele el arras

tre eléctrico y suglere ademas que en el sistema solar internco las pag
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'tlculal 86 mueven a lo largo de las lineas de campo espiral. El movie
miento a 1o largo de las 1fneas de campa, sumado al arrastre eldotrico,
da como resultado una velocidad neta de corriente en la direccién azi-
mtal,

El autor st@igiere que lavzona de campos degordenados que ro
dea &l sistema solar interno disminuye considoerablemente el gradiente
de densidad, debido a que las part!culas son barridas por lnn>irrogu13
ridades que se mueven hacia afuera, y de hecho demuestra que este gra=-
diente es mucho menor cuando adomds de los campos estacionarios hay 1-
rregularidades mngnétioas que se mueven y producen el efectoc ya discue
tido de conveocidn-difusidn, Entonces, en este caso puede despreciarse
el segundo término en la écuacién I1I-37 y se obtione un arraatre pere

perdicular a las l{neas de campo dado por:

s Ex®
‘, = —
Si se considera que a la altura de la Tierra el campo estd

lo suficientemente ordenado cowmo para aplicar la aproximacién de cen=

tro guia, se puede conslderar que ademis del arrnatre las partlculaa

'tionen una velocidad a lo largo de law 1fneas de campo U‘ . En oste ca

80, la velocidad total de corriente sera:
U= Y +g . III-39
- " " ,

Parker no da ninqyn argumento tedrico para determinar la
mngnitud de g|‘, sino que eicoJe el valor de éata de tal manera que
se anule la componente radial de la velocidad de corriente, El propﬁa;
'tb de esta unulacidn es mantener un estado estacionario en el medioyig,

terplanetario, ya que de exlistir un flujo en la direccidn radial se a-
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curularfan o perderfan particulas en el sistema solar.

Como puede verse on la scuacidn I-5, el fngulo entre las
1neas de campo magnético espiral y la direccidn radial esté dado por:
Yo \‘) - -——-

Descomponiendo la velocidnd de la ecumcidn III-39 on sus

" componentes radial y azimutal, se tiene:

Ue= U aau}p +U, uny

U - U,Lw? ¥+ Uh M\P

L]

De la oeunei_én III-%35, que da el campo eléctrico se obti_ono:

U= Vs

Ahou bien: sea K; ol nimero de particulas que se ‘muoven ha

cla adentro del sistema solar y No el nimero de partfculas que se e
ven hacia dfuera con velociad U; y U, , respectivamente. Entonces, el

flujo total de partfculas en las direcciones radial y agimutal serd:

Bz (M NN o § —NLU wo g + WgUp o §
Fug(h'. 0\ Veutbaod +NU; ‘{)—Wuo‘“““’-

Si el flujo radial se hace cero se obtienes

LU =WV, = (b 40y Vw2 Y
sy

N _Suﬁetituyondo esta relacidn en el flujo azimutal se obthno_:-

Fo= (Mto) Vdanp = Nell

‘As! pues, la velocidad total de corriente de rayos cdsmicos en el néd‘ip".,:' o




interplanetario esté dada por:

U_ = S_I_ xY III-40
Notese que esta velocidad no es solamente una velocidad a=-
zimtal, sino que equivale a una rotacion rigida del gas de rayos ods-
nieos con el Sol, puesto que SLes la velocidad angular de &ste, Por 1o
tanto, el efecto de la modulacidn producida por las irregularidades -~
magnéticas que se mueven con el viento solar Y loa campos interplaneta
rio regulares y estacionarios E y B es um corotacidén del gas de Trayos
coamicos con el Sol, la oual, como ya se vid en la seccién anterior, -
puede explicar el promedlo anual de la variacidén diurna. 7
La amplitud de la variacidn diurna producida por una velo=
cidad de corriente U, estd dada por la fOrmula de Compton y Getting -
{1935) (ver también Sandstrom (1965)): '

R= 4 p) & g
dondo)&. o8 ol exponente del espectro diferenclal de energh,l@\‘g J
observado en la Tierra. La forma de una ley de potencias para el espeg
tro diferencial es sdlo una aproximacién a lo que realmente se observa
b 4 no tiene ninguna validetz & bajas energha. Eato puede verse en la 'm
gui'n I-Z b 4 también en las expresiones teéricas de los modelos ya dis-
outido: para el espectro diferencial de energf{as observado en la Tie=
" rra. Sin embargo, para el tratamiento de la vuiacion diurna es una -
| buena Abroximnolén y pbrmite obtener una expresién sencilla para la am
plitud de esta vnrincion. '
De la ecuacién 11I-40 se obtiens una velocidad de corrien=

te a la altura de 1la Orbita de la Tierra de arroximadamente 350 }\n/s.
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Con esta vélocidad y considerahdo que}L::.su obtiene una amplitud pu'a‘
la variacidn diurna de = 0,6%.

Aunque este modelo de Parker es mas bien intuitivo, la ve=
locidad de corriente que se obtiene de &1 es la misma que resulta de
tratamientos matemiticos mis rigurosos como el de Axford que se disou-

tird a continuacidn,

¢).= Modelc de Axford.-
, El tratamiento mis riguroso y mis general
de la modulacidn de rayos cdsmicos en el medio interplanetario, ha si-
v do desarrollado por Axford (1965), a partir de la eouacidn do' Boltsman.
Para este trltnmiento, Axford considen el campo intnrpllnotu'io com
la superposicion de dos campos: el campo ospiral osncionlrxo que se
nmueve radialmente hacla afuera con la velocidad del viento solar ¥y qni
da origen también al campo eléctrico estacionario, y una componente =
fluctuante debida al paso de las lrregularidades magnéticas que el vien
to solar .llen conaigo. Considera el efecto de estas irregularidades
como un efecto de dispersién que puede describirse (como en el modelo
de conveccidn-difusidn) por un simple tratamiento de camino medio li-
bre. Para el gﬁa de rayos césmicos que se mueve en el campo ducrito,'
1a eouacidn de Boltzman es:
A B g (20 00®) (G5 ( 2.
) ¥ ac
donde .‘[\:’Q'{) s la tuncidn de distribucidn para particulas de rayos
_odsmicos con carga o ,masamy velocidnd ¥, on el tiempo $; Bes ol

campo magnético regular 1nterp1anetario y E el campo eléctrico dade por

1la ecuacion I1I-35, E1 tormino\,bt)b rerresenta los cambio en 1. fun

;
|
§
I
[




ei&n de distribucion debldos a colisiones de las partfculas con las i~
rroghlu-ridndn, consideradas comp esferas r{gidas.

Tomando los dos primeros momentos de esta ecuacidn, Axford

llega a ¢
| @.‘1\. + V. L\) U 3 =0
ot III-42
\ a H of
(b% + (VU =- o= V94 a(gw&@)&&(.;;)ﬁﬂ’g
11-43
donde “(‘.’,’“ Tﬂtﬂ*\ 3y 55 21 admerc de perticulas por unidad de voli
men con 1qu1u~ onergh, ya que se ha integrado a todas las velocida

) du;U--h '“‘.'," )W 43y , ©8 la velocidad promedio del gas de rayos ¢
conmicon, 0 sea la velocidad de corrlente (ndtese que si el gas tiene
una diatribucion 1sotropi_ca de velocldades este promedio es cero y la
velocidad de corriente es nula); é es un tensor de esfuerros ascclado
a los movimientos aleatorios de las part{culas. '

Para un simple tratamiento de camino medic libre, el térmi

no de colisiones resulta:

r(%t):‘-m = —K&w ¥) (o) Py 2V NV -8 QY 1oy

‘donde W_-V_ es la velocidad de las particulas respecto & la irregulari-
dades y Ges el 1nﬁervalo‘ rromedio entre collsiones. Si § es un ten-
v‘_aor diagonal cuyos términos son todos iguales a P (presidn) se tiene:
VS III=-45
dondo? -\-““\C" « ‘E1 hecho do que en la ozpresion para la presion apa
rezoa la velocidad de la luz se debe & que ésta es una buena medida de
‘1a magni»tud prom;dio de la velocidad de las particulas de rayos cff»smt-

cos, Esta aproximacidn cc correcta ya que la energfa rromedio de la ra’
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diecidn cismica es de 2 Gev, y pars esta energfa w=0.95 o . Subltitj
Yendo IITl)j ¥y IIT=}45 en III-l43 se obtiene:

%d‘ﬂﬂ = - =Ulw e, E (g, LUXR) 4 _\L-EQ. III-46

Dado que los tiempcs asociados con los ocambios en el estado
de movimiento del gas de rayos césmicos son grandes comparados con sl
intervalos de colisiones con las irregularidades y con el per{ocdo de -
Larmor de una part{cula individual, pueden despreciarse los términos i
nerciales del primer miembro de III-46 y se obtiene:

0= _39-_:'3 N+ %—4\ (E_'\{QK&) * “‘i L\.’:g) III-47

Eliminendo U de IXI-}7 y 1II-}2 se tiene:
W00+ (v ROIN 11148

donde \3, o8 ol coeficiente de difusic'm, que es un tensor diagonal no 1-
sotréopico dado por:

, Vala }
hu"l’-’d c 2‘*’ L v (@3) 1I1-49

donde los {ndicest ¥ L se refleren a las direcciones paralela y perpen - .
dicular a las 1ineas de campo magnético, respectivamente y donde O
es la frecuencia de giro de la partf{cula dada en la scuacidn 111695 El
hecho de que en este caso el coeficiente de difusidn no sea isotrdpico
comp eh los modelos anteriores se 'debo a que en el sistema solar intepr
no no hay suficientes irregularidades como para lograr um\‘ disporuién
isotrdpica. Este coeficlente s puede considerarse isotrdpico on 1a re
gién frontera, donde el campo es sumamonte irwegular, '

El camino medio libre de las particulag,en el modelo de Ax -
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ford, estd relacionado con el intervalo entrs colisiomes por:
A= 3c
Subatituyendo esta relscidén en ») coeficlente de difusidn se obtiene -
h=iersk ; heted kK
3 I @d! L (oWt
NStese que la ecuacidn III-}B se raduce a la ecuacidn III-

19 cuando el coeficiente de difusidn es un escalar en vez de un tensor,
lo cual oocurriria si g ademas de ser diagonal flera isotrdplco.

Las ecuaciones III-49 muestran que la componente del coefl
clente de difusidn a 1o largo de las 1lfnoas de campo es siempre mayor
o igual a la componente perpendicular. Cuando We—0 o sea, cuando las
colisiones son muy frecuentes, hx"’ b_“ v se tiende & una dispersidn i
sotréploa. Por otra parte, cuando 0% ~» & la componente del coeficien
te de difusiin perpendicular a las 1{neas de campo magnético tiende a
cero, lo cual significa que si las colisiones son muy poco frecuentes
la difusidn se lleva a cabo principalmente a lo largo de las 1lineas de
campo. El que hx-vo equivale al argumento de Parker en el modelo ante-
rior de que puede aplicarse la aproximacidén de centro gufa al movimien.
to de las partfoulas. :

Para facilitar la solucidn de la ecuaeidn III-47, Axford -,

considera una configuraoic'm carteslana del modelo para el medio im;og

"planetario de Axford, Dessler ¥ Gottlieb (1963) dado on la figura I-li,
La configu.rac;l&n cartesiana usada por Axford se ruestra en la figura =
III-5; el pla;m XY representa el plano de la ecliptica con el eje Y a=
puntando hacia afuera del Sol y el sje X en la direccidn de la Srolta
de la Tierra, pero en sentido contrapio al movimiento 'ﬂe ésta; ol eje

Z es normal al plano de la ecliptice y apunta en la direccidn nortes -




TiERRR

CAVIDAD SOLAR

_ Figura IlI-53 Configuracién Cartesiana del Modelo de ktbid. )
_Dessller y Gottlieb (1963}, usada por Axford en su Modelo para la
‘ viriacién diurna, El eje s apunta hacia afuera de 1. figure,

( Tomada de Axford (1965) )
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En esta 1dealizvoidn del campo interplanetario, el autor supone un cam
po ugnatico homg‘mo cuyas 1ineas en todo punto son raralelas al pla
no de la ecliptica, la solucidn del problema cartesiano sélo sera vald
da bnru una regiah cerca de la Tierra, lo :suricientemente pequefia comp
para poder considerar a las 1fneas de campo como rectas y se aplica sd
lo a pwtlculu cuyo radio de Larmor sea pequefic comparado con una uni
dad astrondmica (8410“¢"- )s De acuerdo con la figura III-5; las com
ponentes dolyoanpo el&otrico, campo magnético, veiocidad del viento so

lar y velocidad de corriente son, respectivamente:
g. = (OIOJEQ)

14 |
"
o
c
2
<
y I

_ De la ecuacidén III-%5 y la figura se tlene
E=1 (o0, BVaay) 111-50

Y las componentes de B serén: B

' p=(® -1 o) III-51

4 Axford considera que la regidn de modulacidn se extiende

desde el Sol hasta la transicidn de choque del viento solar ( Rg ) an-
m de .11 regidén frontera y consid:ra que‘ en esta bégién frontera la -
convpccic':n de partfculas no es muy efectiva debido a la velocidad tan
pequefia del viento solar ( 2 50 Km/seg } y como tanto la radiacién ga
léctica como la dity‘ui:lén en esta regidn son isotripicas, el efecto de
esta zona de campos desordenados no cambla ni la 1aotropfa ni la densi
dad del flujo de ,rqdiacién cdsmica galdctica de manera considerable.

Las condiclones a la frontera scni \

U=0o P ‘S’/le"Rr
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NeNp=de Yoo 92 R-Re
U‘ =0 k"“ ‘ = -QT |
Anteriormente se vié que para un caso estacionario o3 nece .

sario que no halla flujo radial, lo cual en este modelo oquivn.u a -

pars todo punto, Por consigulente, para satisface h oounelon e

III-42 &3 necesario que ?b“i ‘22 = O , Con estas con@ioionon las

tres oomponontu de la ecuacidn I1I-47 resultan:
A\) \ -
3u A‘i w.e» Z

a LE +.\.U B.‘\-’_U =0

de las que se obtiene: Q_E*/% ;
YT G orwmer  me
Via= - oy oo e

| h %—;3= -\ Ly (W2any)? Wy

. De 1II-50 y III=51 se obtiene que, & la altura de la Tierra:
' Q.Eyay_\l‘hu‘{; ‘\l‘\'u\y:'SIQf_

Entonoea

‘ - 57-?1 : SR
,U“= g (‘Iﬁb;@“?’{’)z S umsr
.Ui B} SL Ry - L : !

At (M oozard) Wiy  1111.‘5;:- i




- 92 -

‘ Para obtener la dependencia de la densidad de ﬁar tfculas de
rayos cdsmicos con la distancia desde el Sol (r), se substituye \i- "-“
'Y 8e obtiene

dv 4w o dN ey |
dy dv dv ITI-54

donde

o 2 ‘
k. h.c;: St:::‘r)] =R (L weey?

Las ecuaciones III-52', 53' y 54 constituyen el modelo do
Axford para la modulacidn de particulas de rayos cé:cmicos en 61 medio-
interplanetario, considerando tanto ‘los campos mngnético y eléctricb,eg_
tacionarios, como el efecto deo dispersit’m de las irrsgularidades transg.
portadas por el viento =olar, ’

" De las obéervaciones de rayos cérmicos solares cerca de 1,'

Tierra se deduce que el camim medio 1libre es del orden de 0.1 U.A.‘Pbr
otra parte , se ha npedido el campo interplanetario ccrca dc la orbita ’
de la lierra y se ha ‘encontrado ®= Yy « Esto coniwce a un nlo: de uﬁ‘“’
,parn protones y como cerca de la Tlorra m‘{i =0.}, las eounciones ante~ -
riores pueden ponerse. comos;

X_S-JLRT‘B...U“ S_?:x'gf

aN _ NV | ‘ v_
S [l ety | 11-56

Notoso que la expresion obtenida pare la valocidud do com .

- rriente en eosgte modelo de ixford coincide con la velocidad obtf-nida por 5

el moaelo ahte:ior de Parker, atn cu&ndo los tratamientoc son diferen—

tel. Sin’ embargo, ¢n este nodelo de Axiord la corrotacion olo ocum-e
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" cuando ol ndmero de irregularidades eos pequefio y ocuando 6l angulo de
flujo de las lneas del oampo intcrplanetario no os muy grande,

' La expresidn III-56 representa sl gradiente de rayos odsmi
cos en el wedio interplanctario para este modelo. Con los nlox'eul=r-
_-6-\“-“;“'3‘“5'8; *2151 ARford obticne un gradiente de dencidad & la
alture de la 6rbita de la Tierra de X 10%/U,A,, valor que mic o menos
coincide con los medidos dircotamente con satélites.

De la solucidn de la ecuscidn III-56 pucde obtenerse la mo

dulacidn de once afios. Eata s'ollacién o8t
p.(\’\=“.5ﬂ-" - & ‘J/hwi"

Introduciendo la depondencu con la enorgia de lcs pu't!ou

las a través del coeficiente de dirusion se tiene:

R o
v.
Vol6€) = W (£) ap ‘g" Taor Y mes

Compui'ando la ecuacidn III=57 con la IIl=29 se ve que para
»v la modulacidn de once afios, ¢l modelo de Axford tlene 1la misma l‘o;vmn
quo ol modelo de conveccidn-difusidn, salvo que segin el modelo de Axé - ’v
ford, la modulacidn depende del angulo de flujo de las linou de ocampo.

. mgnetioo, adomds de la diatancla 7 la energia de las plrtioulu. '

En este mdolo el autor no da una expresion teorioa purn el
) coei‘icieute de dirus:lon como funcidn de la energ:[a, poro propone que - osw

te dol.ende de la distancia en la forma:
A = m,(-\

Para que las obgervacloneg exierlmentales concuerd;;n" mejor

- con las t_oéricqs, Axford oncuentra que S debe estar e‘_str"a 1'y2, mien




- O

_tras qué, como se vid anteriorments, Dorman propone $=L%
llentras que la mnyoria de los modelos se erean con ol obje
to de gsplicar alguna variggién en particular, sste modelo de Axford,
a partir de la ecuacidn de Boltzman para particulas que se mueven en el
nedio 1nterp1lneturio.'explica las dos variacliones "permanentos" de 1a
radiacidn cdsmica (variacidn diurna y varlaeidn de once aﬂoé) a paptir
_ de las condiclones permanontes en el medio 1nterp1eneterio. corP son -
los campos estacionario eléctricos ¥ magneticos y las irrugularidadon.,
d)e= Exprusion de Jokipii para el Coeficiente de Difu
sion Anisotropiqo como Funcidn de 1la Enersia.-
Jokipii (1966) hizo un analisis esta=
»d{.tico del movinmiento de parbiculus cargadas en el canmpo 1nterp1anet§
rio, suponiendo a Sste como formado por una componente regular estaclio
nlr;a de forma espiral en la cual se hallan superpﬁestas irregularida=
des magnéticns con una giggglggggég_ggggiggg de tamafiosy que se mucven
’nproximadamente con la velocidad del.vlénto solar, ‘
En su tratamlento consldera el hocho, nntoriormente expues

“tos por Dorman, de que el movimiento de una particula do rayos cosmi-,’

‘co8. en el madio 1nterplanetario 8élo es afectado coneidorahlemente por 2

au interaceion con aquellas irrebularidades magnéticas cuvos tamanos -
sean comparables al radio de giro de la part!cula. En estas condicio-
nes, Jokipii obtiene tambiin un icnsor de difusidn diagonal, en el qﬁe
el término pararlelo a‘las 1fneas de campo es aproximadamenﬁe;treinta
veces mayor que los términos perrendiculares a las linqaé. La exppoiiéh“

quo-obtiene para el coeficiente de a.fusién paralclo a las 1£ncas de-=

,cahpo es: ]2 _ wew 3 ] 1§ . o S
' W oam (2a) n ‘\’P) - TIII=58
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En la expresién antorior Mk‘[]_\ es el espootro de potonoil
de las 1rregu1ar1dadu de magnitud l y debe entenderse como sigue: Un
.-observador en un sistema de refersencia fljo respeoto al Sol que vea Pa
sar el viento solar con velocidad 4, llevando consigo las irregularida

des magnétioas, notard variaclones en el campo magnético con una o lerta

£= V/znl

Entonoes, notara un espectro de potencia W(f) de las varia

rrecuenoin{- dada por”

ciones del campo magnético de frecuencia F o E1 espectro de potencia

-‘M@Mdo las irregularidades espaciales estarda dado por la relacidn o

MU ACH) = wih) &
MUY = o N w(f)

El hecho de que en 1: ecuacion III-58 aparezoa M(VP) se de

de donde:

bbe & la condicidn de que la particula cuyo radio de giro eos P 8010 e
_ pl afactada por aquellas irregularidades de mgnieudL tal que ﬂxp

Aotualmente esta exproaic'm de Jokipii para el cooticionto
de difusidn anisotrdplco en el medio interplanetario parece ser 1la =
uds cercana a la realidad‘. '
| ®).~ Discusién de los kiecanismos Propuestos
por Parker y Axford para exy: licar la Variacidén Diurna.~- ‘

~ En la seccidn anterior se vié que el pronedio anual -

de la variaciln diurna puede explicarse con la existoncia de una anise :
tropia de »radiacién clsmica que formara en todo momento una direocidn :
'de 90° al este do 1la 1{nea Tierra-sSol y que ésta anilotrofbh puede ox=
plicarse como una rotacidn del conjunto de rayos cOsmicos .].rédqdbr -

del Sol y en el mismo sentido que ol movimiento de tbmnlaciﬁn dé 1a )
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Tierrl. Ios modelos propuestos por Parker ¥ Axford predice una corota-'

016n del gas de rayos cdsmicos con el Sol y obtienen una amplitud pa-

ra la variacion dlurna de 0,6%, aproximadamente el doble de la amplie-
tud observada.

S5in embargo, si la velocidad de rotacidn de loa rayos cés-
mioos alrededor del Sol fuera menor que la velocidad de rotacidn del -
Sol puyda obtenerse el valor adecuado para la amplitud de la vnriacién‘

diurna.

E) modelo de Parker supone que todo el gradiente de prasion
es eliminado por las irregularidades que se encuentran mas alln de la
Tierya y esto deja como,ﬁnioa velocldad de corriente en -la direpcion - ‘ ‘fi
perpendicular a las 1lincas ée campo,‘al arrastre eléctrico. 51 se eon ‘

" ‘sidera que estas irregularidades disminuyen grandemente pero no anulan

- del todo el gradiente de presion, puede obtenerse un valor adecuado pa
ra 11 velocldad de corriente. .
En cuanto al modelo de Axford, también puede disminuirée li,

'diso pancin entre 1a teoria ¥ el experimento si en vez de considerar-

'~0 e considernhy} xlO pues en cste caso 1la direccion de la

veloclidad de corriente sigue sicndo azimutal pero tiene un vulor menor
que el de una rotacidn rigida con el Sol. Esta velocidad menor da valp

'fes mis adecuados para la amplitud de la vasiacidn diurna,

Las variaciones obsorvadas en la ampli tud de la varlaciSn -

diurna con el ciclo solar pusden ex;licarée en el modelo dé:Parker én. ‘i:., ;%
virtud de un mayor o menor barrimicnto de part{cuias por la rggién de.~ "
 'onmpo; desordenados, dependiendo de la actividad solar. En el modelo:d e “f  i
Axford puede explicnrse como una variseidn del oocflc1ente da difus 1on ' o

durante ol ciclo aolar, lo cual ofectivamente so .4 obs Lrvado.




-97-

Las varisciones observadas en li direccidn de 1a anisotroe

'pla no pueden ser explicudas por estos modelos tal y como han sido dess

rrollados, ya quo tanto Parker como Axford hacen cero el flujo radial
de pﬂéticulaa para obtener un estado estacionario, y esto deja 6nie.uog
te la:oonponente agimatal, Sin embargo, al camblar la volocidnd del =
viento solar con el ciclo dovnotividad solar, como efectivamente ocu=
rre, os de esperarse que cambie la dircccidn de la anisotropia. De he=
ocho,durante el minimo de actividad solar la velocidad del viento y las
irregularidados magneticas pucden ser 1n§apnpes de produoi§ una corrien
te neta de la radiacidn cosmioa y en esc caso, la Gnica anisotropla que
" se observarla serfa la producida por el movimiento de translacidn de 1la
Tierra dentro de un gas isotrépico de rayos céomicos, Esto cénduciri; a
una variacién édurna con un miximo do Apﬁoximxdamente 0.03% sobre el -
proredio, registardo a las 6,00 horas, lo cual parcce coingidi: con el

promedio obtenido de la variaoidn dirurna para 1964 (minimo solar).

R
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He~ Modelos de Decrecimientos Forbush.

Hasta aquf se han discutlido los principales
medanismoa de modulacidn relacionados con variaciones periédicas en la
‘intensidad de radiacidn cdsmica. los procesos de modulacidn para los ¢
decrecimientoa Forbush son fundamentalunente los mismos que para las va
riaciones periddicas, pero slendo datos varlaciones esporadicas rola=-
clonada con eventos solares, no pueden explicarse en base a la presen-
eia del flujo constante de viento solar y al transporte ccntfnuo de 1=
rregularidades nlgnétiogs por este viento. De las obsérvaciones experl
mentales se deducs que los decracimientos Forbush estkh asociados con
emisiones esporidioas del Sol, que tlienen lugar en las explosiones so-
‘lares, Chapman y Ferraroc (1931 a y b), al tratar de explicar las pere
turbaciones goomngnétlcau que acompafian siempre a los decreoiﬁioncoa"
Fbrbﬁah, supusieron que durante los eventos solares el Sol omit{a ha-

i o§s neutros de part!oulas carzadas, o sea plasma solar, Siendo que es~
to plasma llega a la Tierra despuds de uno o dos dfas despuds de ocu=
rrida la rifggl ( pues este es ol intervalo de tiempo entre 1la observa
cidn de la ﬁ‘tlgl Y el registro de un decrecimiento‘Forbush) se deduce
que debe viajar a una velocidad de 1 6 2x107 Km/seg. De algpuna manera
el'plaima emitido impide la llegada a la Tierra de clertas partieulas
de rayos cdsmicos, cuando pasa & través de ella, y produce asf{ la dis-
minucidn de intensidad registrada. ’

| Hay varias interpretaclones acerca de 1la manera como este

plasma viaja y los efectos que produce en la radiacidn cdamica, Aigu-
‘nos autores suponen que el nlasma se emlte en forma de nubea, otros =
considefﬁhrque go‘rorman lengﬁetas con su base fijJa en el Sol y algunos

mis consideran que este plasma induce la formacidn de una onda de_cho-




Que en el viento soler normal de tiempos quietos. En cuanto a la mane~
ra como este plasma modula la radiacidn oﬁumicc, algunos autores consi
deran que produce pdrdida de energfa en las partfculas, otros conside-
rin que barre a las partfculas del sistema solar j otros hablan de la
difusidn de radiacidn cismica a traves de nubes de plasma desprovistas,
al momento de salir del 801,'de rarticulas de rayos cdsmiccs,

k A oontinuacién se dard una breve descripeidn de los prinoi
pales modelos de decrecimiento Forbush, la mayorfa de los cuales sdlo
son cualitativos,

l).-‘H06010| de Nubeas.-

El piimero en sugerir que las nubes que sa
1{an del Sol en el momento de la oxplo;ién estaban vacfas de radiacién
cdsmica galactica fué Morrison (1956), E1 autor arguye que en el inte-
‘rlor de la nuue se encuentran campos magnéticos "congeladoa" muy desor
denados, debido al origen violento_dovln nubs. Como en el momento de &
bandonar el Sol estd nube se halla desprovista de radiacion céaiiod,
al ircse moviendo hacla afuera los rayos cosmicos se difundiran on 2u

interior. Si el proceso de difusidn es lo‘autioieneo-onto lento, cuan
" do la nube llegue a la Tierra aun no se habra alcansado la concqntrtci
4n de equilibrio y se régistrari un bdbrusco decrecimiento en la intensi
dad. _ R
‘ Otro modelo de nubes con campos magnaticos irregulares en
“su tnterior es el de Lenchek et al. (1961) que se basa en un efecto di
foronte de esa nube sobre la radiacidn cdsmica. Sezn este modelo, las
partfqulns‘de rayos cosmiccs se dispersan y difunden dentro de la nube

_debldo & colisiones con las irregularidades magndticas. Como esta nube
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8e oxpande al alejarse del Sol, las partfculas sufrirén una desacelera
cion adlabatica,0 difusiva,en su interior ¥ ouando la nubs envuslva a
la Tierra, alterard el espectro de onorgia de las partfculas que lle-

guen a ella, produciendo que se observe une disminucidn en la intensie
dad. ’

b)e~ Modelos de Lengletas.-

Este tipo.do modelos eonsideran que la cau
llkde los decrogimientoa Forbush son lenguetas de plasma formtdné por
la emiaién pralongada de este plasma desde reglones activas en el Sol,
que ancladas a dichas regiones se"estiran"a través del medio interplans
tario, llevando consigo las 1fneas del campo magnético del Sol, del mig.
wo modo qQue el wviento solar; as{ pues, las 11ho§s de campo en el 1hto-
rior de la lenglieta estarin ordenadas. La magnitud del campo magnatico
dentro de las 1;ngﬁetas os mayor que fuera de ellas debldo a que las re
glones de donde prévienen, generalmente tienen gampos magnéticos mas -
“fuertes que el campo general del Sol.

Alfvon (1954) fué el primero en sugerir que este tipo de =
~haces corpusculares, con campos mngnéticos congélados, podfan producir
decrecimientos Forbush. Alfvén considera que la modulacidén de la radia
iciﬁn cosmioca estd producida por él campo eléctrico que se induce por
el hbvim;onto de los campos mngnéticos en el interior del hll. Este’ -
.caﬁpb eldctrico no sblo alterara’la energfa de las partfculas, sino que
udrvlrﬁ de barrera bari pprticulas de bajas energlas. Ast pues, al’crg»
-Zar lavléngieta a la Tierra, se prbducirﬁ una disminucidn en la inten-

‘sidad..

Otro modelo de lenglieta es el de fold (1959, 1962) (ver £1 - -




. T1ge 1116t Medele Co Geld :
01 decrecimiente rorbuh. (l.lntrh,

s




‘an 102 -

gura IIX«6) que se basa en un mecanismo de modulacidn diferenté. 661d
propone que los campos transportados por las lenglietas son originados
en grupos bipolares de manchas, de manera que las'llneas de campo en =~
la lengiieta son cerradas, teniendo sus dos "piles" en el Sol. Las pnrgi
culas d; rayos cosmicos seran reflejadas por los campos en la Ipngﬁeta‘
dificultando el que logren penetrar a ella. Cuando esta longua'env;elve
& 1la Tierra dificulta la entrada a ésta de pnrt!culaé de radiacidn cds
mica y producira un decrecimiento en la intensidad.
0)e= Modelo de Unda de Choque.-

los modelos digcutidou anteriormente ( de
nubes y lengiietas) ignoran la existencia, provia & la rafega, de un -
viento lollr’gltnoionario y no consideran posibles interacclones entro
~ "ol plasma emitido en la rifnga ¥y ol plasma que ya ocupaba el medio in-
' terplanetario. Un modelo que si considéra esta interaccidn es el mode-
lo de Parker (1961,1962). Parker propone que la disminucidn on 1la inten
sldad se debe a un barrimiento de partfculas de rayos cOsmicos hacia &
fuera del sistema solar, producldo por una onda de choque que se origi
na en el viento solar & causa de que el plasma relativamonte rapido, o
V;ﬁ4tid§ en ia rirngl, ticne que ﬁoverse sn un medio en €l que hay un =
ﬁlasﬁa que se mueve mas lentamente., El campo magnético detras del fren
te’de onda sera mas intenso que el campo magnético normal'dpl medio in
terplanetario y esta discontinuldad rerlejaré algunas de las‘bnrtfcu-
las de rayos cosuicos y les impedira atravesar el fronte de onda. Cuan
do osfe frente de onda de choque cruce la Tierra se observard un decre
cimiento en la intensidad. l '
| d).- Discusion de los liecanismos de Decrecimiento Fég

bush,=
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Una oaracter{stica general de %odos los Iodolol de dg
crecimionto- Forbush es que predicen el decrecimiento en una cierta re
gion del ecracio cuando pasa por esta regidn el plaamg intensificado. -~
que sdle del Sol en las explosiones solares, Asi pues, los decrecimien
tcs Forbush en la Tierra se observan cuando este plasma llega a ella,
El hecho de que siempre haya tormentas geomngnéticle con comienros re-
pentinos asociadas con los decrecimientos Forbush obrservados en la Tie
rra seé explica tedricamente por el Lecho de que ol mismo agente que -
causa el decrecimiento Forbush altera biurcnmente la contigurnolén del
campo geomagn&tico. Segin esta 1nterpret5016n, los decrecimientos de =«
radiacién deben ocurrir después del comienzo rerentino de tormenta, lo
cual, como se vié en 1la secoldn antericr, no aiempre ocourre, Ninguno -
de los modelos discutidos uqn! pueden ;xplicnr el que algunos comien-
208 repentinos de tormenta ocurran despﬁoa de observado el decrecimien
Yo . Forbush.

En cuﬁnto a ln'rormn general del decrecimiento, todos los
modelos rregsentados predicen una brusea disminucidn de la intenlidld -
de radiacidn cOsnica, segulde de una recuperacién que se inicia al a-
bnndonar la Tierra 1la regién deo plasma intensificado y que cohtinﬁa -
’ lenﬁamente debido a que algunas particulas ain tienen que atravesa ol
plasza antes de llegar a la Tierrs. ’ |

En general, cualquiora de aétos modelos predico uns ilyor
dleminucidn en la intensidad rara rarticulas de bajas energlas, ya sea
por'una aifueidn mls lqnta de estas partfculaa en. ol interior de una
nube"vac!a“, ya sea por ser mis afectadas estas dnorglis'por barrdrau,'
de rotenclal eléctrico, o ror ser barridas mis facilmente haolia ntuorl

del sistema solar.
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Cualquiera de estos modelos puede explicar también el he=.
‘eho de que a veces se observen varics decrocimicntos Forbush sucesiwos.
" En los modelos de nubes o de ondas de choque puede explicarse come une
erisidn sucesivas de varias nubes cercanas o como una rormacién de fren
tes de ohdn de choque sucesivos, provocadas por emisiones dilacontinuas
de plgamn en la regién activa del Sol. Con el modelo de lengiietas, es-
to sdlo puede explicarse si se considera ( Sandstrdm (1965) i que den-
ftro de la lenglieta pueden occurrir nuevas inyeccioﬁés'ae plasma de mane
ra quo esta leﬁgﬁqtu adquiera una estructura sectorial; al barrer esta
lengieta & la Tiérra, oada une de estos sectores produciré un decreci-
mlonéo Forbush, ,

Sin embargo, hay ciertacs caracterfzticas que s6lo son expli
cadas por algunos de los modelos. La tendencia de recurrencia de 27 df
‘as de algunos decreclmicntos Forbush sélo es explicada por el modelo
-de lengletas ya due supone que ostas estan fijas en el Sol, girsn con
ol yvdur;n todo 16.quo dure la actlvidad de la zona donde se eﬁgendrnn;
~ as! vues, ocada 27 dlas volverdn a pasar por la Tierra y volveran a pro
_ dueir un decrecimiento Forbushe 7

E1l hecho de que generalmente antes de un deorecimiento se
observe un ligero aumento en la intensidad deblde a particulas de alta
enorgla, 86lo puede explicarse con el modelo de onda de choque, ya que
al ir avanzando el frente de onda hacia la Tierra, harﬁ rebptar pnrtl-
culas hacla ésta que de otra manera no hubierah 1llegado; laa'part!éulaa'
ganarén energia en esta colisidn y de esta manera rroducirén un aﬁmbntq
 §n la intensidad de particulas de alté enerpla, Fste modslo tambi@nvpﬁg‘
de exrlicar el ligero aumento de intencidad que éo observa anteavde‘rgAr

"cobrar el nivel normal. En la seccién anterior se vid Que an jlgunos
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casos la intensidad de radilacidn cbsrica despuds de un decreoimiento:.
Forbush regresa a un nivel mas alto del normal,»tpsrontononto‘qnulldor
POr un mayor acceso a la Tlerra de partfculas de rnyo|‘c55m1c0| sola~
ros., LEsto pueds explicarse con el modelo de ondu‘do choque ya que de-
tras del frente de onda las 1{neas de campo magnétics son de memor our
vatura por 1o que una ver qQue hLa pasado al frente de onds por la THe-
rra, el acceso a osta para plrtfculas de rayos césmicos solares es mu-
cho mis fécil.

Actualmente no hey un sélo modelo que explique todos los ti
ros observados de decrécimiento Forbush, Probablemente estos decreci-~
rientos no se deban siempre a las mismas causas, sino gque a veces son
producidos por nubes, otros por lenglietas y otros més por oné. de cho=
que. Tamhién‘éa posible gque haya varioﬁ de los m@etnismol di-eutidon [-]
perando al mismo tiempo, '

En las observaciones de decrecimlentos Forbush realizadas
con satélites en el espacio interplanetario no se ha registrado la pre
senclia de nubds con oampos magnéciéos desordenados, por 10 que este ﬁgv
po de modelos ha sido deshechado. Sin embargo, no se haﬁ‘ro;lixado ol
_ suficiente nimero de observaciones in situ como para conbiuir‘qu6”0|t§|
nubes nunca aparecen, De cualquier manera, o5 evidente que se necesitan
miés observaciones y més modelos o mayore: refinamientos ﬁo los ﬁodoloiyk

existentes para los decrecimientos Forbdeh.
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IV = QISCUSION~GEHERAL DEL fRUBLELA DI L4 BDDULACIOH DE RADIACION COS~
MICA EN LL M-DIO INTERPLANETARIO

AunQuo mucho se ha logrado on el entendimiento de los
posibles mecanismos de 1la modulacidn para la radiacidn cdsmica on el me
dio interplanetario, no puede cpnniderarse que &l problena de la modu-
1aoidn sea un problems resuelto, la principal dificultad se debe al -
desconocimiento de la éonfiguracién ¥ el ectado exactos del medio in-
terplanetario. Los satSlites y sondas espaciales han proporcionado da=
tos acerca de las caracterfsticas de esto medlo cerca de la Tierra, pe
ro las regiones lejanas de la cavidad solar permanecen inexploradas.
Por otra parte, las dificultades natemdticas de 1os tratae

‘ mlentos tedricos del comportaniento de las particulas de rayos oosmi-
cos en ol medio interplanetario, hacen necesarias clertas ideallizucio=-
nes, tales como simetrias esféricas, estados estaclonarlos, etc., que
no slempre: resultan buenas sproximaciones,

At mismo, la comprobacién experimental de las prodicciones
de las teorias nntoriormenbé exruestas, se dificultan debldo a la pro-
duccidn solar de radiacidn cbsriica, quo cn todos los modelos se despre
oia y que sin embargo puede Alterar,considerablementoflae carnctérist&
‘ 'ocaiﬁanto ospaciales como temporales de la intcnsidsd de radlacidn cds
mica predicha por estos modeioa, princiralmente & bajas energlas. As!
pues, ciertas discrepanclas entre las ob:rervaciones y las prodicciones
toé:ioés,'pueden deberse,,mﬁa que a fallas en las teoriés de mn¢u1.-
cién, al hecho de no tcmarse en cuenta la produccidn solaer de radiacidn
cdsuicas .

La variacidn respecto a la cusl se nan desarrollado més mo

delos o# la variacidén de 1l afos. En cuanto a esta variacién, el modelo
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de conveccidn-difusidn con pérdidas de onergil,dit‘usivn y de botutrén;,
parece ser el que mejor explica las observaciones aunque atn no ha si-
do totalmente desarrollado,

Respecto a la variacidén diurna, tanto el modelo de Parker

- _ como el de Axford son plausibles y basicamente se refieren & los wiamos

necanistos de modulacidn. Sin embargo, hay clertas clrlcteriatipu»do
estas varlaciones que no son explicadas por estos modelos, por lo Que
parece necessrio realirzar clertas modificaciones o refinamientos de e
1los, aux;que en realidad el problema estad{stico del andlisis de 1a va
riacidn diurna proveca que los experimentadores no se pongan de acuerdo
en cuanto a las caracter{sticas de eats variacion y no puede ub,no a
ciencia cierta qué es 10 que deben explicar los mndelos tedricos,
‘ En cuanto a _loa modelos priaentados de los deorecimientos
Forbush todos son plausibles y $610 un mayor nimero de o_baorvioionu -
" en el espacio interplanotario podrd determinar cudl o cuales.de los me
oaniaffns diaoutidba aonyloa correctos, For otra parte, la myorh de
los modelos prosentados 8610 son oﬁulﬂ.tntivoa y no se hLan desarrollado
matemdticamente, por lo due os necosario hacer estos duu'x'oliol nate=
miticos para poder comparar los resultados expex-imennlel..
For lo‘que toca a la variacidn de 27 din, no se ha desarro

1lado ninglin modelo qﬁe'puedl considerarse importante. |

' Concluyendo, se puede decir que notualnente se ha lnsudo'
butmte en cuanto al entendimiento flsico de los méganianpa que produ-’
cen las variaclones en la intensidad de la radiaciln cosmica galdctica
en ol medio interplanetario, pero es indudable que se roquieien afin -
mis mediciones espaciales, principalmente en regiones lejanas l 1a Tie

P& que son las menos exploradas, para poder determinar con nMAYOr GO
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. tgll" ll”'veracidabd de los mecaniszsmos de modulacléln propuesto..fPor'otrl
; pli*to o8 necesario ain un mayor refinamiento mte.ﬁtico de los modelos
disoutidos que permita incluir caracterfsticas menoe 1dealizadas del -
espacio intarplnnotario.

Finalmente es necesario asentar que el conocimiento de la .

bdulacién,do la radiacidn cdsmica galictica on el medio interplaneta=

rio es 1nd1.bonuble para conocer la intensidad de radiacidén cosmice -
~que 1lega al sistema solar desde fuera de éste, 10 oual tiene gran im

portmcit para las teorhl de origen de radncion cdsmioa y de la pz-o-

pagloion do ésta en el medio intergalactico, FPor otra parte. las obu; '

vuciones del comportamiento. de la radiacion césmica en el medio 1nter-_

planetario permite conocer me jor a este medio,
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