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INTRODUCCION

El objetivo de esta tesis es hacer un estudio schre la
propagacién de parL{culas cargadas en el medio interplanetario. En
particular,.se obtiene el coeficiente de difusion en el medio inter
planetario a una distancia de 0.51 Unidades Astronomicas. Para
esto. se hace uso de una simulacion numérica de un procesco difusi-
vo, desarrollado por Moussas y Valdeés (1982). con datos del campo
magnético interplanetario tomados por el satelite Helios-2 para el
dia 88(28 de marzo) de 1976. Las parhiculas utilizadas en esta
simulacion fueron protones con 100 Hev. de energiaA

. . . . > b4
La tesis se divide en cinco partes o capitulos.los cuales se de

&1

criben, brevemente, a continuacion:

Ya que el Sol es el factor determinante de las caracteristicas
del medio interplanetario,en el primer caprulo se hace un estudio
general del Sol. diterenciando el interior de la atmostera. En el-
segundo capitulo se expone el modelo de un fluido para la expan-
sion del Viento Solar. y se muestra como este t.ransporta el campo
magnébico solar. generando el campo magnétlco interplanetario. En
el tercer capitulo se da un repaso de algunas de las caracleristi-
cas de la Radiacion Cosmica. tanto galactica como solar: a saber:
ComPOSiCién quimica y espectro de energia. El cuarto capftulo plan
tea el problema de la propagacicn de la RKadiacion Cosmica en el
Viento Solar. y se deduce su ecuacion de movimiento (Ecuacion de
Fokker-Planck). dandose una explicacion fisica de cada uno de los
términos que contiene. En este mismo capitulo se muestra la natura
leza del tensor de difusioén, el cual es consecuencia de la
anisotropfa en la dispersién de las partfculas.

LLas dos principales aproximaciones para obtener el coeficiente
de difusion paralelo al campo magnético interplanetario 4 IO asi
como el modelo del campo magnéLico y el método numérico utilizado

en esta tesis, se desarrollan en el quinto capinulo. Aqui tambien



se muestran los resultados obtenidos por medio de la rutina
numerica. Para finalizer se analizan lcs resultados, contrastande
los obtenidos per la teoria Cuasi-lineal con les del metodo numér;
co vy modelo de placas.

Se incluyen tres apéndices: el primero muestra COmo UnN pProceso
aleatorio se puede estudiar desde un punto de vista difusivo. El
segundo apéndice describe el razonamiento para obtener el factor -
anisotrépico de una distribucién,cuando se observa desde distintos
sistemas de referencia. El ﬁltimo apéndice muestra el método que

. L !
se emplea para la integracion de la trayectoria de las particulas.



I. EL soOL

Desde el punto de vista fisico, =l Sol es un inmenso laborata
ric con condicicnes irreproducibles, en un laboratoric de la
Tierra, de: temperaturs, densidad, presién, campos magnéticos.etc.

En la tabla 1.1 se muestran algunas de las caracteristicas gene-
rales del Sol. Tode esto hace que ocurran una gran diversidad de
fenémenos fisicos. haciendo del Sc¢l un objeto de estudio muy inte-
resante.

1.1 INTERIOPR SOLAR

Aun cuando las regiones internas del Sol no se puedan obser-
var diréctamente, se puede, =in embarge construir un modelo razona
ble en base a datos generales vy analisis tecriccs. Esta limitacion
se salvara (tal vez) cuandce las obszervaciones de 1los neutrinos
solares sean mas precicsas, ¢ cuando los datos que aporte la helio-
sismologia sean suficientes.

Las supcsicicones que se hacen para la construccién del modelo -
son:

a) El Sol es esfericamente simetrico Y esta en equilibric

hidrestatice radial.

b) La tasa de produccién de energia en el intericr es igual a

la tasa de radiacion en la superficie (conservacién de 1la
\
energia).
¢} Uniformidad de los elzmentcs Guimicos gqus lo componen des-
de que se forme, v el material del centro no se mezcla con
el de la superficie.
Con estas suposicicnes, el modelc del interior sclar consistiré

! * . . .
basicamente: de un nuclec, una zons radiativa y otra cenvectiva.

0

En la figura 1.1 se muestra un diagrama del Scl, tantce de su in-

terior como de su atmosfera (que veremos mas adelante).



TABLA 1.1

DATOS DEL SOL

Edad 4.7510% anos Luminosidad 3.8;10° “erg/s
Diametro 1.39x10" km Campo magnético:
Masa 1.99y10° “kg superficie gauss
Densidad: manchas 102-10:gauss
Nucleo 160 gr/cm: Cicle de actividad
Fotosfera 10" *gr/em’ Sclar 11.2 ahos
Cromosfera 107 tgr/em?
Temperatura:
Niclec 1.55107 °K
Fotosfera 6050 K
cromesfera 4500-5z10% °K
Corona 1-23z10" D”K
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Figura 1.1 Diagrama esquemético del Sol




1.1.1 NUCLEO SOLAR

El interior del Sol tiene un nuclec con un radic comprendido
entre 0.2 y 0.25 radios solares (R:). Es en este sitico donde las -
condiciones de alta temperatura v densidad (vesse la tabla 1.1)
son propicias para la generacién de las reaccicnes termonucleares
que proveen de energia al Sol. E1 mecanisme bésico de estas
reacciones es la produccién (liberacién) de energ{a a través de la
fusién del hidrégeno en helic.

Se conocen dos series de reacciones que producen 1la energia
solar:

a) El cicle de Bethe ¢ del carbéne (Brandt, 1964), el cual

produce tan solo el 1% de la energia.

b) La cadena protén—protén {Sturrock, 1986). Este ciclo e=s el

més importante en la produccién de la energia. ya que de

el se obtiene aprox. el 99%.
1.1.2 ZONA PADIATIVA

En esta regiin la energia lit=rada en el nuclec es transporta
da hacia 1la superficie por radiacién; sin embargo, como consecuen-
cia de 1a alta densidad de la zona, la radiacion suf;e continuas
absorciones v emisicnes, disminuvendo gradualmente su energia: pri
mero esté en forma de rayes gamma {(producto de las reaccion=2s nu -
cleares), luego se transforma en ravos X, después en radiaci&n ul-
travicleta, hasta emsrger de la superficie solar como radiacién vi
sible e infrarroja. Esta continua absorcién y reemisién pProvocs

ue las capas infericres se calienten mas qQue las superiores: &s

Ke]

[+

si qus a una distancia de aproximadamente 0.85 R:, le temperatura

=a menor que 107 K (véase la figura 1.2).Con este alto gradiente

n

de temperatura el medio se vuelve inestable v el transpecrte de -

energia £e realiza ahora por conveccion.



1.1.3 ZONA CONVECTIVA

Esta regién tiene un grosor de aprox. 0.2 R: abajo de 1la
Fotésfera,y esta constituids por celdas de conveccién que transpor
tan la energia hatia la superficie en forma anéloga a las burbujas
en un recipiente con agua hirviende. El procesco convectivo ocurre
de acuerdo al siguiente razonamiento: (Brandt, 1964)

Considerese un elemente de volumen del material solar (burbuja),
el cual sufre un pequenc desplazamiento hacia arriba; de tal forma
que si su gradiente de temperatura adiabatice es menor que el gra-

‘ _ . .
diente de temperatura ?el medlo::ggfcd ¢ {g}:mei‘: )

burbuja s2 encusntra mazs caliente que el medico, en su movimiento -

entonces la

hacia arriba. Ademas como supusimos equilibrio hidrostético. esto
significa que: stburbuja) « s (medio), donde -=densidad.

Por lo tanto se produce la fuerce de flotacién que  provoca  que
la burbuja continue subiendo. Este proceso se mantiene hasta que -
la burbuja alcanza una altura donde s= ha enfriade lo suficiente -
para que su densidad sea maycr que la del medio, hundiendose nueva
mente hacia el intericr del Sol.

La regién convectiva termina en forma de grénu]os solares, los
cuales son la parte supericr de las celdas convecotivas y penetran-
hasta aprox. 180 Em en la Fotcsfera. Los grénulos solares tiensn
un diametro entre 250 y 2000 Km, y un tiempop de vida media de --
entre 7 a 10 min. Superpuesto a este patrén granular, existe otro,
que constituye la llamada supergranulacién, cuyas dimensiones  son
del orden de 3:10°Km y profundidades de hasts 10'Km tajo la super-

ficie.
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Figura 1.2 .- Perfil de la temperatura solar.

1.2 ATHOSFERA SOLAPR

La atmésfera sclar esta compuesta por tres regiones distintas:
la Fotosfera o superficie solar, ds la cual recibimos précticamen—
te toda la emisién éptica del Sol; la Cromésfera, una regién inho-
mogénea que no se encuentra en equilibric termodinémico; y la -
Corona, la cuel se mantiene en expansién continua.

En la figura 1.1 se encuentra un perfil esquemético de estas
1.2.1 FOTOSFEPRA

Esta capa tiene un espesor de aproximadamente 300 Km v se con
sidera en en equilibrio radistive, lo cual significa que el inter-
cambio de energia entre las capas fotosfericas se realiza por ra--
diacién. El nombre de esta capa quiere decir "Esfera de luz", el

cual es consecuencia de la alta emision en el visible.



1.2.2 CROMOSTEPA

Esta es la siguiente capa de lsa atmosfera solar, se extiende
hasta una altura de aproximadamente 10°Km sobre la superficie del
Scl. 3u nombre proviene del Griego v significa “Esfera de color" ,
como consecuencia del color rojo preducido por 1la linea de emisién
més intensa del Hidrégeno local (linea Ha, primera de Balmer, 6563
A

Los primeros 10°Km de la Cromosfera son uniformes, pero a
mavores alturas la regién se vu=slve inhomogénea. va que contiene
muchos y pequenos chorros de gas cromosfefico. relativamente den-
s0s vy friocs (T10° c'K. Nevlo‘;/cm:). v con velocidades de aprox.
30 Km/seg . A estos cherros se les llama Espfculas, tienen una
vida media de entre 10 a 1% min.

Unco de los grandes problemas de la Fisica sclar =< produce aqui,
en la Cromésfera; en ¢l dominic de la tempersturs:

En la figura 1.2 se observa que en lo mee alto de 1a Fotésfera
la temperatura es del orden de s, 107 ¥ y continua disminuvendo -
hasta casi 4500 "K. Después de este minimo. la temperatura aumenta
hasta alcanzaer ,10° “K en unes cuantos cisntos de kilometrcs. Este
alto gradiente de temperatura et un preblems aun no entendide.

A maycres alturas la tempsratura sigue aumentandc, pero mas len-
tamente, llegando & -~ 1.%5:10° "K. Esto es ya dentro del dominio

de la Corcona solar, donde se mantiene caci constante.
1.2.2 COPONA SOLAPR

La Corcna sclar se inicia, essncialmente, entre la regién
alta de las Espiculas y se extiesnde a través del medic
interplanetario.

La emision 6ptica de la Corona contiene tres componentes:

a) Emision continua; debide a la dispersién Thomsen de la luz

- & -



fotosferica al interactuar con los electrones de la Corona

b) Emision producida por la difraccién de la luz solar por -
las particulas solidas (polve) del espacio entre el Sol y
la Tierra.

¢} La tercera componente es la suma de todas las lineas de -
emisién discretas. Originalmente este espectro se pensé
emitido por el elemento "Coronium'”, pero posteriormente se
encontré que correspondian a lineas "prohibidas” de espec-

treos de metales altamente iconizades.

Sin embarge, la emisién més intensa de la Corona se encuentra en
el dominic de lcs raves Xy en el ultravioleta (XUV), pero las ob-
servaciones s2 deben realizar desde el espacio, vya que estas
emisiones no atraviesan la atmosfera terrestre.

Como consecuencia de la alta temperatura de la Corona (-1.5x510°
‘) y de su alta conductividad termica: la energia termica disminu
ye més lentamente que la energia gravitacicnal, llegande eventual-
mente a superarla. Asi puss, el Sol no puede contener a su Corona
encontrandose ésta en permanente estado de expansién. A este flujo

de materia se le denomina "Viento Selar”. En el capitule Il se -

trata con mas detalle este flujo supers&nico.
1.2 ACTIVIDAD SOLAR Y CAMPOS MAGNLTICOS

Las caracteristicas del Scl Qque se han expussto en este
cap{tulo. son t{picas cuandc este esta en minima actividad sclar
(S0l quietco). Sin embargo; el Sel incrementa su actividad continua
mente hasta llegar a un méximo (S21 activeo), parea después retornar
al minime de actividad. Al periodo entre dog minimos consecutives
se le llams "Ciclo solar", €l cual es en promedio de 11 ahos .

La actividad =clar esta relacionads con regiones activas, las -

' . ) )
que a su vez Se asocian con: manchas solares, rafsgass, prominenci-

-9 -



’ ’ .
as, faculas, plavas, etc. Todos estos fenomenos son manifestacion-

es del Sol en actividad.
1.32.1 CANPO MAGHLTICO SOLAR

Subfotosféricamente. en la 2ona convectiva, es donde se
genera €l campo magnético solar, el cual esta compuesto por dos ti
pos de estructuras:

a) Campos de gran escala (Babcock, 1955)
Esta estructura tiene dos aspectos:

i) Un campo magnético general de caracter dipeolar, con
pelaridad cpuests en los polos, la cual cambia de sig
no cada 11 ahos aproximadamente, En  la superficie
sclar este campo es del orden de 1 gauss.

ii} Regiones magnéticas bipolares y unipolares. Estas re-
giones se encuentran ascciadas & lag manchas solares,
b) Campos magnéticos de peguefa escala (Harvey, 1971,1974;
Stenflo, 1971; ...). Esta estructura se manifiesta en 1la
red fotosférica v cromosférica. Y esté asociada a la grany

lacicn v supergrzanulacion.

Debido a que las lineas del campo magnetico general se encuen-

) L - N
tran "congeladas" (vease la seccion 2.2.1, ahl se muestran las con

1l

diciones de ceongelamientc) bajo la Fotésfara, y a la rotacién dife
rencial del Sol: Babcock (1%61) propuso que el campo magnético po-
loidal sc¢lar se transforma en un campo toroidal, principélmente en
las zonas ecuatoriales, durante medio ciclo sslar. Recuperandc su
forma, perc¢ con polaridad cpuesta, en el otreo medico ciclo. Es este
campo toroidal el que al emerger a la Fotosfera forma las regiones
activas del Sol.

En la siguiente seccicn se estudiaran brevemente algunas manifes

taciones del Sol en actividad.



1.3.2 MANCHAS Y PAFAGAS SOLAPLES

Las manchas solares son ‘pequeﬁas' regicnes cscuras del Scl,
llegan a alcanzar hasta 5:10°Km de diametro y el campo magnético
en ellas puede llegar hasta 4000 gauss. Esto inhibe 1la ascencion
del flujo de caler y luz, produciendo una disminucion leocal de la
temperatura (por eso s& Ven oscuras), que puede disminuir hasta
casi 1500 “K con respecto a su medio.

Las manchas aparecen generalmente en grupos: (Brandt, 1964)

a) Grupos unipclares (a); aqu{se tienen manchas aisladas o
grupos con la miema polaridad, con las manchas de la otrea
polaridad muy lejanacs.

b) Grupos bipolares (2). En estos grupos el campo emergente
de unas menchas se cierra en otras, con polaridad cpuesta,
en una regién cercana.

C) Grupos ccmpleios (+). En €stoS Erupes tenemos una gran can

tidad de manchas de de lcos dos tipos anteriores,

Otra manifestacion de la aztividad sclar son las Réfagas, enor -
mes explosiones gue suelen durar desde minutos hasta una hora o
mas y que pueden emitir en ese tiempe tants energia come 107 *Ruh.

Las Réfagas sclares pueden observarse con luz de ciertas lineas
espectrales, siendo la linea H: la gue produce mejores resultados.

Existe controversia sobre la secuencia de procesos fisicos que
ocurren durante una Réfaga, principalments en coms se genera vy li-
bera la energia. Lo que si se sabe es que las Réfagas aparecen en

conexion con les grupos - de manchas solares (Zdenek, 1976).

0

En la figura 1.3 se musstra un modelc simplificade del desarro--

[« 8
-

' -
llo de una Raraga. Considerese un grupc de manchas de diferente
)
polaridad (region a); debide al movimiento de las partes internas
)
del Sol, el conjunto de manchas se aproxima, y las lineas de campo

magnetice se juntan en la region 1 . Por lo tanto la energia es

- 11 -



producida como consecuencia de la compresién y/c aniquilacién del
campe magnético. Durante este proceso el medio es calentade y se -~
generan campos eléctricos gue aceleran las part{culas cargadas en
ambas direcciocnes de la regién de compresién. emitiendo radiacion
electromagnética dentro d= un amplic rango de longitudes de ondas.

Si las particulas que son aceleradas en direccion contraria al-
Sol encuentran regicnes de campo abierto (fig.1.3 regién 3,4) en-
tonces escapan Yy se observan en el espacico interplanetario como
Radiacién Césmica sclar. Esta radiacion corpuscular se estudia con
mas detalle en el capitulo I11.

Regresandc a la emision de radiacién electromagnética por la
Réfaga. se encuentra qus cubre un amplic range de longitudes de
onda: en cascs extremos desde 0.002 A (2:107''em. 6.1mev ), hasta
més de 10 Km (10‘cm. 30 khz). Esta radiacicn puede ser emisién -
continua en algunas partes del espectro, emision discreta en otras

¢ bien combinacion de ambac.
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figura 1.3 .- Diagrama simplificado del desarrollc de una

Réfaga solar.,



II. VIENTO SOLAR Y CAMPO MAGNETICO INTERPLANETAPIO

2.1 VIENTO SOLAPR
La primera ides acerca de la existencia del Viento Solar fue

propuesta por Bierman en 1954, cuande observaba los cometas; segun
él, el Sol deb{a emitir una radiaci&n corpuscular gue ejerceria
presién sobre los cometacg,dando lugar a la formacion de las colas.

En 1957 Chapman propone una Corona sclar que se extiende a traves
del espacio interplanstaric,en equilitrio hidrestatico v simétricg
mente esférica. Este modele sin embarge, predice, para grandes dig
tancias heliocéntricas.un alto valor de la presién {entre otros re
sultades), el cual no &g comparable con la presi&n conjunta del
campo magnético interplanetaric, del gas interestelar y de los Ra-
yos Cdemices .

Farker en 19%& considerd que probablemente la Corona Salar no
esté en completo equilibric hidrostatico a grandes distancias he-
liocéntricas. El propone una Corena esfericamente simétrica, pero
en expansién estaciconaria. Esta idea de Parker constituye lo que

ahora se llama: el mcdelo de un fluidce para €1 Viento Solar.

2.1.1 MODELC DE UN FLUIDO PARA EL VIENTO SOLAR
En este modelo se considera al Viente Sclar come un fluido de
un solo tipe de particulas, a pecsar de que ahora sabemos que esta
compuesto de vario clases;supondremos por lo tanto que estas se en
cuentran en equilibrio térmico(').
Si suponemos un flujeo estacionario, radial, no considerande leos
efectos del campo magnético Y, una simetria esférica;entonces. las

[ Lt
ecuaciones hidredinamicas para la conservacion de la masa v del mo

st

mento son: (S.J. Schwarte ,1985)

(?).-Por equilibrio térmico se entiende que las velocidades de las

distintas especies tienen la misms distribucion Maxwslliana.

- 13 -
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u = velocidad radial
F = la presién total del fluido
r = la distancia heliccentrica
Supcndremos por simplicidad que la ecuacion para la conservacién
de la energia se& puede representar por una relacién politrépica

entre la presién y la densidad:

to
w

d_, .prty .
grl Py =0
donde o = indice politrépico.

se conoce c¢como ecuacion de estade

2

Sia = 5/3, 1la ecuacion Zz.

. ' :
1 e 1sotermica.

adiabatica, mientras que para 2

e

Estas ecuacion=g (2.1,2.2 y 2.3} lag podemcs integrar directamsn

te y obtener:

SuY = cte, 2.4

GM: _ -
5 .= E 2.5

= ct

1d

Lo, a P
< i
La <csegunda ecuacion (2.%), represents el tecrema de Bernoulli
(Landau ,1959), entonces E ez igual & la energ{a por unidad de
masa que transporta el Viente Solar.
Utilizando los resultados anteriores, podemos rearreglar la
ecuacion para la conservacion del momento (eq.2.2),en una que invo

’

lucre el numero de Mach M = u /{aPz"")' 7 el cual es la razon de
la velocidad del flujc a la velocidad del sonido en ese medio.Des-

pués de algo de élgebra se tiene:

Mi-1dM _ 2
T

-1 (GMz /1) K 6
o

r RN
l(d—l)M‘+¢]l1- ZTo=1T “EToHs7T) j

o



En esta Gltima ecuacién, para /3 ¢ a ¢ 1 el primer parénte~
sis del ladc dereche es positivo, y el segundo pasa por cero para
alguna r, llamada radio critico r.. Fécilmente e encuentra que
este radio es

r _ 3 (5/3-u) GMs " =
¢ ¥ TE T TET -t

Es importante hacer notar que al tomar el {ndice politrépico o,
entre 5/3 v 1, estamos considerandc un process entre adiabatico e
isotermico.

El hecho de que el ladc derecho de la ecuacién 2.6 pase por cero
para r = r_ implice que el lado izquierdo de esta misma ecuacién
tambien pasa por cerc. Ecsto significa que M pasa por un méximo [«
m{nimo local o que &£ un pudto de inflexién, ademas se puede dar

: : , . ',
el caso en que M =1 y dM* El conjunte de scluciones(topologi-
ar

=0

m

cas) de ests scuacicn s encusntran en la figura Z.1.

Sin embargo, la sclusion que recuslve =1 problema del Viento So-
lar debe satisfacer lags siguientes condicicnes de frontera:

a) La velocidad del Vientc Solar es subscnica cuandc sale
del Sol; M <1 para r==K..

by A grendes distancias heliocéntricas la presi&n tiende a
cero; P-»0 cuando r-»c.

El conjunto de soluciones que cumplen estos requisitos, inician
en forma subsonica y pacan a supersénica a partir del radio criti-
co (véase la fig.2.1;. Tipicamente el radic cr{tico se localiza en

r «5R:.

El modelo dz Farker o'de un fluido, predijo la n=cesidad de un
Viento Solar supersénico,lo cual fus posteriormente confirmado peor
las observaciones (Kovaleveki,1971;...,). Este modelo describe -
grossc mode el comportamiento del Viento Sclar v explics satisfac-
toriamente muchos de los fenémenos cbservados. Pero hay una gran

cantidad de refinamientos que se le deben hacer, los cuale vuelven

el problema del Viento Sclar altamente complejo.

- 15 -
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Fig.2.1 .-Forma de las scluciones para la relacion

en termincs del cuadrado del numerc de Mach. La linea-

1]
continua corresponde

a las condiciones del

Solar. (tomado de Brandt, 1970)

Algunos de estos refinamientos tienen que ver con la caracteris-

tica de fluide icnizadc del viento Solar,

el cual esg ignorade en

1
la teoria de Parker. a continuacion se listan los diversos refina-

mientos que se consideran

mas importantes:

1) Fuerzas adicionales, como: viscocidad,movimientos rotacio-

nales,presion de radiacion.,etc.

ii) Ecuacion de energia mas realista,

con

adecuada

para la conduccilon de celor, con terminos no lineales; ca-

lentamientc adicional debide a la disipacion de ondas,

, )
iii) Como la presicon nc es isotropica, se& debe representar por

un tensor.

iv) Ecuacicones para dos fluidos:

electrones, considerande sus propias temperaturacs.

)
v) Considerar geometrias no esfericas, ..

- 16 -
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2.1.2 EL VIENTO SOLAR COMO P%ASHA

El Viento Solar esta compuesto, en promedio, por 95% de iocnes
de hidrégenO(protones),aZ de icnes de helic, y un 1% de diferentes
iones positivos de otros elementos; més una cantidad casi igual de
electrones libres (Hirshberg J., 1975). Por lo que se satisface
una de las condiciones para caracterizar como plasma al Viente So-
lar; este es el de cuasineutralidad.

Algunas caracteristicas de plasma del Viento Solar se muestran

en la tabla 2.1.

=

=.1

TAELA

Parametros de plasma para el Viento Sclar

tomados a 1UA (1.5:10*m),Feldman et al, 1977 i

Parémetro Valor
Densidad s/cm’
Velocidad 300-800 Km/seg

Frecuencia ciclotron:
icones

electrones

Frecuencia de colisiones
Radio de Larmor:

iones

electrones

Longitud de Debye
Trayectoria libre media
Numero de Detwe

Campc magnetico 151

0.5 rad/seg

10° rad/seg
Eny 10 rad/seg

60 Km
1 Km
10 mts
0.6 UA
gx10°

6210 *gauss
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Estas caracteristicas del viento Solar indifan que es un plasma,
y aun més, un plasma sin colisicnes. Sin embargo aqui v a3 lo largo
del cap{tulo se le trataré bésjcamente come un fluido; pero para
aproximar un gas o un plasma como fluide es necesario que haya
frecuentes coliciones, comparadas con la frecuencia de oscilacidn
del plasma, qQue provequen que las particulas se muevan en unha
direccidn preferencial .

Esta aparente contradiccién se resuelve reccrdendo que el Viento
Selar transporta, debido a su alta conductividad eléctrica, al cam

.2), Y este produce el efectoe para

ta

+ ’
po magnetico solar({vease sedc.

que el Viento Solar pueda ser aproximado como fluido.

2.2 CAMPO MAGNETICO INTERPLANLTAPRLIO

Come consecuencia de que €l Viento Solar posee una conducti-
vidad eléctrica extremadamente alta, €l campc magnético sclar ¥
en particular el campo fotusférico, e transportade hacia afuera
por el Viento Solar (g2 dice que el campo esta congelado en el Vi-
ento Sclar); para asi foermar €l Campo Magnético Interplanetaric -
(CMI).

A continuacicn se expondré el razonamiento de donde se deduce la
consecuencia del congelamientoe y arrastre de las lineas de campo
magnético.

2.2.1 CGONGELAMIENTO DE LAS LINEAS DE CAMPO MAGNETICO

Considerese un flujo estacicnaric de iones, neutro, con  con-
: 0] ! . . . » . ’ .
ductividad electrica o infinita, moviendess con velocidad u y  en

. L
presencia de un campo magnetico B.



Entonces, a partir de las ecuaciones de Ma*well:

PxB = éLJ
c
7B = 0

1
(notese que despreciamos la corriente de desplazamiento,
ya gque u««c , con u=juj)

y la ley de Ohmm generalizads:

1T

= £ +«+ usB/c

Se tiene que:

§-€B = Ta(u=B)+ ‘—:%;:-_?’BJ(?-B)
donde: E= Campo electrico.

B= Campc magnético.

J= Densidad de corriente.

cz Velocidad de la luz.

+
o= Conductividad electrica.

. ~ - - !’ . ! kY
Comc ¢ es infinita, v Y+B=0, los dos ultimcs terminos de esta

,
ecuacion se anulan, por lo tanto:

;—EB = TaxluxB)

2.8

Esta ecuaciocn expresa el hecho de que las lineas de campo estan

congeladas en el plasma. Veamos esto con mas detalle:

! ~ o s -
Integrando la ecuacion 2.8 sobre una superficie $ obtenemos:

y usanndco el teorsmez de Stokes se tiene:

I
Of tr
A
X
e ]
Q.
v
1

:fE'dS

Y

d
gt b



Perco gi el circuito se mueve con el fluido(és'), entonces c':o
For lo tanto: d ...

ge ¢ )=0

Asi que las lineas de campo s& mueven con el fluide.

2.2.2 ESPIRAL DL ARQUIMEDES

Como consecuencia del transporte de las lineas de campo mag-
netico por el Viento Sclar; si 1 Scl no rotara, €l campeo magnéti-
co tendria una configuracién radial en el espacic interplanetario.

Sin embargo; debidé a la rotacion s¢lar, Parker (1958a) dedujo
que las lineas de campc, inicialmente radiales hasta r=b, deberian
seguir una espiral "Arquimediana’", la «cual esta dada en forma
eyplicita, en un sistema de coordenadas esférico, por las siguien-

tes ecuaciones:

donde el sistema de cocordenadas (r,¢,3) tiene:
=0 en el eje de rotacion solar.
¢:= la longitud de la linca de campo pera r=b.
Y u= velocidad del Viento Sclar
= velocidad angular promedio del Sol;ﬁ=2.7x10'°rad/seg.
r= distancia heliocentrica.
En el plano ecuatorial (.el planc de la ecliptica) la forma de
esta espiral se muestra en la figura 2.2.
Las componentes del campo magnético se obtienen a partir de la
conservacicn del flujo de campo (7v:B)=0:
Br=Ba (b/r)°
Bt=B: (b/r)’ (ir/u)Sen(§)
B3=0
con Be=B(b,de, 3}
El éngulo que hace 1la linea de campo con la direccién radial es:

g=tan™' (Bs/Br).

- 20 -



A la altura de la orbita de la tierra ec del orden de ¢ » 45°

para una velocidad del Viento Solar de u=400 Km/seg.

. ! ! . .
fig.2.2 Lineas de campo magnetice interplanetario, formando

en la ecliptica el patrén de Espiral Arquimediana.

2.2.3 ESTRUCTUPA SECTORIAL DEL CMI

Se ha observado en el plance de 1la ecliptica, a distancias
heliocéntricas de . 1UA, que el campo magnético interplanetario -
exhibe una estructura sectorial cuasiestacionaria que corrota con
el Sol (Wilcox y Ness, 1965),donde la direccion del campe se& alter
na de un sector a otro:

Br«@, sector negativo
Br»>0, sector positive (el siguiente).
Tambieén se han observado unas hojas neutras, muy delgadas, las

cuales son los limites que separan los sectores.

- 21 -



Ahluwlia y Dessler (1962) predijéron estas caracteristicas del
CMI, 1la interpretacién que le= dieron fué que: €l campo magnético
consiste de tubos de flujo que nacen en la Fotdsfera y se extien-
den en el espacio interplanetaric come consecuencia del arrastre
del Viento Sclar. Cada tubo de flujo estaria rodeado de una super-
ficie neutra muy estable.

Pero en 1973 Shultz, entre otros, propusc que el campo magnético
sclar y su extension a traves del Viento Solar, puede representar-
se como el arrastre de las lfneas de campo de un dipolo inclinado
un éngulo o CONn respecto al eje de rotacién sclar.

El campo preducido por este dipolo es: (Quenby, 1984)

B=B: (b/r) ! |er : ].'1-23{,3-(,‘} saSen(p - —Z¥))7|
il = u ’J
donde: S(x)= la funcidn eccalon de Heaveside.
u= velocidad del Viento Solar.
e, = vector unitario radial.
Y la hoja neutra, que representa la frontera entre el campo
interplanetaric "interno y externc” (véase la figura 2.3) esta

dada por:

=n/2 + aSen{g-ra/u)

o

En este modelce los sectores magnéticos son  consecuencia de
cruzar la hoja neutra.

En base a los datos de los Fioneros 11 v 10 vy de los satélites
Helios, se ha encontrads gque o varia con el ciclo solar y que la
d s menor de 0.3 UA (Smith et al ,

amplitud de la hoi corriente

o
id
g

1978; Jokipii y Kopriva, 1979},
En la figura 2.3 se muestra una representacion de 1a hoja de

=18 lvista por un observador cclocadc a 307

corriente para una
arribs del ecuador auna distancia de 50 UA. Notese gque por encima
de esta hoja el campo tiene una cierta polaridad y por debajo tie-

ne la peolaridad opuecsta.

- 22 -
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fig.2.3 Representacicn de la hoja de corriente vista por
un observador ceclocado a 30"arriba del ecuador a

una distancia de 50 UA.

2.3 JRPREGULARIDADLS MAGNLTICAS LN LCL MEDIO INTERPLANETARIO

Superpuestas a la configuracién del CMI, se encuentran una -
gran cantidad de irregularidades de distintos tipos, generadas por
turbulencias e inestabilidades en la Corona y en el medio interpla
netario (Coleman, 1%7; Hellueg, 1975). Muchas de estas
inestabilidades han side identificadas como ondas hidromagnéticas
(Coleman, 1966,1967), las cual=ss son responsables de la dispersién
que experimentan las particulas cargadas que se propagan en el
Viento Solar, motivando que esta propagacién se convierta en un
proceso difusivo (véase capitulo IV).

En esta seccién se presentaran este tipo de ondas y més adelante

se describen las discontinuidades.



2.3.1 ONDAS HIDROMAGNLTICAS

Debido a que el Viento Sclar es un plasma con conductividad
eléctrica muy alta (supcndremos infinita), sin colisiones y que
transporta un campo magnético; las ecuacicones que describen su com
portamiento son las de un fluido hidromagnético: {Landau, 19%9)

.
La conservacion del momento

A 1. -
Yoy Wt VP o+ TxBYxB/4np 2.9

F¢ tTrlu) =0 2.10

donde: u=zvelocidad del Viento Solar.
p=densidad.
P=presién del fluide.
La ecuacion que muestra el hecho de que las lineas de campo mag-

~

’ . -
netice estan congeladas en el Viento Solar (secc. 2.2.1)

;EB = T, {uvB} 2.11

donde: B=campo magnétjco.

n

Para tenzr completo 21 sistema d= ecuaciones, necezitamos una

I

;
a. La mayoris

[

! ! ! L

mas, esta es la ecuacion de congervacion de la energ

de los tratamientos sobre ondas en el Viento Scolar consideran que
3 s '.. '- ! s

las perturbaciones son adiabaticas © isctermicas. Entonces la ecua

L : L2
cion de energia se puede representar por una ecuacion de estado:

P Y=cte, Z.12
donde: v=5/3 (casc adiabatico).
=1 {caso isotermico).

Si de alguna forma se producen variaciones de los valores en
equilibrio de los parémetros: B, ». F, u; de tal forma que:
B=B:+h, P=Pa+p, o=- TE u=0+u
deonde: B:, Po, sy corresponden a los valores en eguilibrio de los

! :
parametros respectivos.



b, P, /, v uoson las variaciones.
Entonces, sustituyendo leo anterior en las ecuaciones del fluido
¥ 7
hidromagnetice (2.9, 2.10, 2.11 v 2.12), y despreciandc terminos

de segundo orden en las variaciones, se tiene:

b

N =7 {uxB:)

LYY

Fyw Po(Seu)=0

t)

.13

oy

t

u

1'-"

Tt =-(s.‘;/p°)vi=,-(Bs.x(vxb))/c.np°

donde: So:(UP:/pG)"z, es la velocidad del scnide en el medio no
perturbado.
Debido a que las perturbaciones se propagan en forma de ondas de

frecuencia =« (Boyd & Sanderson, 196¢%), supondremos que las solucic
(ker=-ut)

"

nes del sistema 2.12 son del tipoe e es decir ondas planas
,
armonicas con vector ds= onda k y frecuencia ..
Entonces el sistema 2.13 se transforma en:

-wb = kxr(uxB:) vio o= & {(keua)

[

-mu+(Sé/;:):xk = —B:z(kxb)/anpe 14

De la primera scuacion del grupo anterior se encusntra Que b es
perpendicular a k (b k); por lo tanto, =i escogemos un sistema de
referencia cuyo eje Z tenga la direccion de k, ¥y el planc X-Y defi

nido por los vectores k V B:. \véase la figura 2.4)

Figura 2.4



En este sistema los vectores: i, b Y B.- adquieren la sigulente
forma: k=(k,0,0)
b=(0. by ,bz)
Bo=(Bex,Bey,0).

Py . . kY !
Tomando en cuenta lo anterior, vy eliminando ¢, del sistema 2.14,

!
este se transforma en:
vhz=-Uz {Bex)

vu;:-zrja‘n;ﬁo(s”) 2.15a

VbysUux (Bzy)=uv (Bax)

anz
u (v—5%3=§%9é83v) 2.15b

..donde v=w/k, la velocidad de facse de las perturbaciones.

Se han separado estas ecuaciones en dos grupos, el primerc de
los cuales contiene sclamente las variables be, u: y el segundo,
tan solo by, u., uy. Esto significse que las perturbaciones de
aestos dos grupos de variables se propagan en forma independiente.

Estudiemos ambos grupos por separado,

Grupo Z.15a.
En este grupo, B:=(B:x,0,0) y b={(0,0,b:) por lo tanto B-, b,

(tambien B: i k) es decir, las fluctuaciones son perpendiculares

al campo, v la velocidad de propagacion de estas perturbaciones se
obtiene eliminande u: del sistema, entonces;

Vy=z Box s . B -
B CHE A (an::)

A esta velocidad se le llama velocidad de Alfvén, y las o¢ondas se
conocen como ondas de Alfvén.

1 L
La relacion de dispersion para estas ondas es:

. ) ;~B§
{Ww/k) ——(—nr:o—)
de donde se .tiene que las las ondas son no-dispersivas, v su direc

cion de propagacion es la misma direccion de Be.
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Debido a que las fluctuaciones de la velecidad (u:z) tienen la
misma direccion que las fluctuaciones del campo (bz), se sigue, de
la ecuacién:w;l=;c(k'u)(sistéma 2.14), que estas condas son
no-compresivas, esto es: ;‘=0.

En conclusién. las ondas de Alfven son transversales, no-compre-
sivas, no-dispersivas, y se propagan en la direccién del campo (Un
caso general incluye propagacién a un éngulo con respecto al cam-
po) causando oscilaciones. (ver figura 2.5)

Un simil para estas ondas, son las ondas mecanicas en una cuerda

. '
donde la tension se obtiene del campo magnetico.

Grupo 2.15b
Si en este grupe formamos el determinante para las variables b,

Ux, Ur; vV lo igualamos a cero, se obtiene la =cuacion bicuadrada:

V=B YV -
. & E
cuyas ralces gon:
. . ~ ol : v
1 . B: BaseS- ) ‘. B: . b} b ]
V. oomm S e 4TiEEE o [ Set— - [ -
P \' PEEN tans 3 QF."G [ i f

Asi pues, tenemos dos nuevos tipos de ondas, el signo positive -
. )
coerresponde & las magnetesconicas rapidas, v el negativo a las mag-

'
netosonicas lentas.

Si B., k , las ondas de Alfven y las magnetosénicas lentas se -
anulan, s¢lo quedan las magnetosénicas répidas, las cuales se
propagan a traves del campo con velocidad:

V. ={S:+B} Jans )

Este tipo de ondas son compresivas; comprimen y rarifican las -

lineas de campe (ver figura z2.5).



—_—
Y——

[+ 223
°

iy T .
I treeeeerodd

Figura 2.5 .-La figura (a) muzstra como las ondas de Alfven
(k v B:) se propagan en la direccién del campo vy
producen oscilaciones en las lineas del campo.

La figura (b) musstra come las ondas magneto-
sénicas répidas (k,B:) se propagan a través del

campo, causando compresiones y rarefaccicones.

2.2.2 DISCONTINUIDADES

En esta seccicon se clasificarén, en base a los trabajos de
Hudson (1960,1970), los distintos tipos de discontinuidades en el
Viente Solar. No se considerara la estructura detallada de las mig
mas.

Supondremos que podemos observar la densidad o del plasma y su
velocidad volumetrica ¥ (relativa al satélite), tambien considera-
remos que conocemos €l campo magnético B v la presién del plasma
(en un sistema en reposo para el plasmal.

Si suponemos qQue la superficie de discontinuidad es infinita,que
se mueve con velocidad U (relativa al satélite), vy que tiene una

1
normal n; entonces la unica componente de la velocidad con sentido
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fisico sera Urn.

Las condiciones de frontera v de conservacién, se obtienende las
ecuaciones de Maxwell y del tenseor de momento y energ{a.(Landau,
1959,1962)

Asi entonces:
la componente normal de g es continua

B!'n=B;'n=En
..los subindices t ,i reflejan las condiciones antes y después de
la superficie,

La conservacion de la masa:

;{!VI-U>'n=;:(V;-U)=Cte.=G
G=flujo de masa a traves de la superficis.

$i consideramos que el campo eléctrico afuera de la superficie
es &l producide Unicamente por &1 flujo de plasma a través del cam
pa magnético, entcnces la condicicn: E =E (+= tangente a la su-

perficie) puede expresarse Comd;

B-(V -V, )=G(B /s - B./: )

Si ahora suponemcs que el plasma no =g viogcoso afuera de  la
superficie de discontinuidad, entonces el flujo de momento normal

'
sera:

(B =B'Y _ Lo . : » .
T i B A TR TN A2 L THL AW P CR L THL S 7 -C
g K !
y el flujo de momento transversal:
' . . . , . 1R
BiiB, , (1/4r —{P“!-Pll}/B: 3= B (3/4n <[Py -PL gt )
=GV -¥

T
..donde P;. P, son la presién perpendicular 'y paralela al campo

respectivamente.

A partir de estas relaciones, las discontinuidades s= distinguen

en



a) Discontinuidad de contacto; G=0, Bna=0
En este tipo de discontinuidades no hay flujo de plasma a través
de la superficie, pero si hay una componente del campo magnético
qQue la cruza. Como consecuencia de la difusién del plasma a lc¢ lar
g0 de las lineas de campc, este tipoe de discontinuidad no se obser
van a la altura de la ortita de la Tierra.
b) Discontinuidad tangencial; G=0, B-=0
En este tipo de discontinuidad el flujo de plasma y el campo son
tangenciales a la superficie. Generalments se interpretan como las
fronteras entre distintos tubos de fluic provenientes del Scl, los
cuales pueden tener distinto crigen v composicién.
¢) Discontinuidad rotacional; 6=0,B-=0, > =» (continua)

! .
Aqul tantc el plasma coma el campo cruzan la superficie de dis-

continuidad. Ademas

1]

n

m
1]

ste caso, la componente tangencial del cam
poe rota en el plano de le discontinuidad vy la diferencia de
velocidades del plasma es igual & la diferencia de las correspondi
entes velocidades de Alfven.
d) Onda de cheoque; 6=0, 2 s (discontinua)
En este case B,, B. v n son coplanares. La direccion de
propagacién de la onda pude tener cualquier inclinacién con repec-

to al campo.



141, PLDTACION COSMICA

En 1912 el cientifico Austriaco Victor Hess, mostro que la ra
diacion 1onizante, responsable do la répida descarga de los elec-
troscopios, provenia de "arriba"; es decir de afuera de la
atmosfera. A esta radiacjbn. Millikan la bautizo con el nombre de
Radiacion Cosmica.

La mayor parte de la Radiacién Césmjca que es detectada en la sy
perficire de la Tirerra s preducida por la interaccion con la at-
mosfera terrestre, dando lugar a lo que so conoce  como radiacién
cosmica sccundaria. A la radxac;dn incidente, la que llega o las
capas altas de la ntmbsfern, se le llamn Ravos Cosmicos primarios
(Rayos Cosmicos).

La radiacibn cosmica secundaria no sera tratada en esta tesig.,

De acuerdoe a sus tuentes 1os Rayos Cosmicos se dividen en:

a) Rayos Cbﬁmicos galécticos {o extragalacticos).

b) Rayos Cosmicos solares o particulas energéticas.

A continuacion se estudiaran las principales caracteristicaz deo
ambos tipoe de radiacion.

3.1 Favon CosMieos GALACTI 0OS
3.1.1 CUMPOSICION OUL HICA

La radiacion cosmica que llega (isotrépicamente) a la altura
de la orbita de la Tierra, esta compuesta de aproximadamente Q8%
de nﬁc]eos y 2% de eleclrones y positrones. La componente nuclear
de esta radiacion conziste de: aprox. 87% de Hldrégeno, 12% de He
y un 1% de los demas nucleog pesados. (Simpoon J.A., 148l

¥n la figura 3.1 se muestran las abundancias de la componente nu
cieénica, desde el Helio hasta el Nitrogeno, medidas a una UA, y
comparadas con las abundancias en el sistema solar. Las medidas

estan normalizadas con respecto al silicio y fueron tomadas duran-
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te un minimo de actividad esolar(Cameran, 1972; Simpson., 1978),
A partir de esta figura se deduce que hav un exceso, en la radig
cicn cosmica incidente, de elemzntos poco abundantes en el Univer-

0 (las abundancias de elementos en e] cictema golar son represen-

N

tativas de las del Universo.Simpson.197&)tales como: Litio (L1,

.
Berilic (Bz!). Boro (Bo) v nucleos entre Silicic v Fierro. La scbre
abundancia d= estos slementos, €5 un edsmplo de la generacion de

nucl

ens secundaricos, log cvales no g2 encuentran &n las fuentes de
los FEaves (osmicos. va aus durante el procsesc de nuclecsintesis -

estos =1 1

[

mento

mn

m

geros son destruideos. Log nucless secundarios.

son pues, generados por la interazscion de los Ravos  Cosmicos con

la materia inter elar.
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3.1.Z ESPLECTRO DL LCNERGIA

Los Raves Cosmicos son las particulas mag en
naturaleza, va que suelen alcanzar nnaxgldc de hasta 10° ‘evsn. L&
distribucicn en intensidades de este amplic rango de energias se -
represents mediante un espectro integral de energia I1¢( SE )., medi-
dc en m tseg feter ' .2l cual describe el numere relative de par -
ticu]as fen un lugar dad) qQue tiensn energia més grande que una E
deds. L& intsncidad ce mide en una direccion particulsar para ur -
éngu]o silids particular (la unidad de intensidad es =1 ndmero de
particulas aue Lruzan una érea unitaris en un tiemnpo unitario den-
tro dz oun éngulo galide unitario) .

Sobre un amplisc rango ds= cnﬁrgln-. zl espectro g aproxnima por
una lev potsncial:
It SE )=kl E
donde le constants K describe los niveles de intensidad pere cadsa

tipo d= particulas. v =] exponznte ;. 25 la pendiente en cada punto

. )
Sin embargs rarz: propositeos de comparacion con las predicciones
Tesyicas . =S mEE SonUn USSr un espectro diferenczial de =nergies

donde: 1 =zepsotro integral.

- ] 13
Este espectro diferencial repressents €l numerc de particulas con

En la figura 3.2 g presenta €1 e&spsct dlfcren-lal de =nergia
para los nuclsos de: hidreogeno, helio, carbono v fierro: medidos a

una Unided Asirormomica durante un minimo de actividad scolar.
Esta figura musstra aue la forma del espectro es la misma para

los distintos tipos d= nuclecs, v pare altas ensrglas 1 espectrc

varia entre .5 v 2.7 para las distintas especies.

'
Para extrapclar este espectro & bajias energias. es necesario to-



mar en cusnta los efectos de modulacion por el Viento Sclar (Fisk,

1979,

Come congecuencd la interaccion de logs Raves Cosmicoas con el

d

4

[+

medico interplanetaric, v debide a que las propiedades electrodi-
namicas de este cambian. durante cada ciclo scolar (Jokipii., 1971,

). el egpectro de energiez cembiara tambien a lo large de cada ci

[
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2.1.2 ORIGEN DL LOS PAYOS COSMICOS

no resuel -

c-
3

El crigen de los Ravoe Cosmicos eg un problema a
to. Hov en dia se fabe gue diversos cohiet

remsnentes de sUpernovas. los nuclecs activos de Galavias.etc. pue
den a-elerar particulas hasta energias muy altas. Sin embarge. los
procesoes de aceleracion que han sido estudiados no explican en  su
totalidad &) espectre obssrvade de la radiaci&n césmica. que por -

ctro lade & he modificads al propagarse las particulas en el

:
Adicionalments &l espectreo une teoria del origen de los Ravaos
' : : y : soow ! P

Cogmpicos debe explicsr tambien - su - composicion quimica, lz cual

.
=g de nuclecsintesis v los cambios

Y
3

S

Pt

<

o
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—

o

i
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Q. =
i

m0n

o

n

que exp2rimsnt fuentes hasta €1 punto d= ob-

.
cxyrvacion en la heliosfera.

El 821 emite ssproradizsments. durante la razfsgzs, particulas
energsticas. las cuazles alcanzan =nergias de hasta 106 mav, L3 paxi
, . . . .
ma energie de =stes particulzs es mas peauena gus le  ensrgis

event s de protones tipico, pers el cual la meaxims invensidzd. que
acionads con una anisorropia méxi
ma. Esto gignifica que durante este tiempos la direccicn de arribe
f

inida. En a figura 2.3 ss



la Maximea intensidad se cobserva en la direccion del campe (la

flecha indics esta direzcion).
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Figura 2.2 .-Lla figurs (&' muestra lsz correlaci&n entre
1
Lz figura b mussirs lea distritucion angy
lar de log protinss desdes el maxime de in-
tensidad (&), la flecha indica 2 direc-

cicn del cMI.iBieher et al. 19a0)

,
Para determinar lz composicion qnlm"e de lzg perticulas sner

) .
getizas ssncizadss & las  rzfages solarss €= han reslizsd:s

diversos estudics (Mo Guire et sl, 1974, 1985: (Cook et =1, 1380,

1984 .. .). log cuzles musstran que hav grandss cambios =n lag abun
dancias relativas de log distintaos elemsntos. de un eventls & OLro,

En un esfuerzo por sistematizar 13 informacion a este respecto,



ectos datos pueden organicerse. en primera aproximacion, conside--

<

rando que hav un patren de composicién pasice mas un factor que
variz de un evento & otro. que es funcion mendtens del  numerc -
stomice 7 (desde Z=b-2 20}, Sin embargo esto aln no se ha estudiadc
profundamente. En tabla 2.1 se enpcuentra un patron de composi-
cicn tipico dads por Mc Guire (198%). Las abundancias gon con res-

. : ! .
pecto al oxigens, v las energlas varian entre 10 v 47 mev/nuc.

Tabla 3.1

Atundancias de particulas solares. relativas al oxigenc

H/Hz=eZ Ne=0,12:0.01
He=823:. ¢ Mg=0.18:0.01
C=dr abe 00 02 Si=0,15:0.01
N0, 130,01 Fe= 0662 0,006
2.2.2 ESPLCTPO DE ENCPGIA
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IV. PROPAGACION DE RAYOS COSMICOS EN EL HWEDIC INTERPLANLCTARIO

4.1 ECUACION DE FOEKKLR PLANCK

Para obtener la ecuacion que describa el comportamiento de

' "
los Rayos Cosmicos en la heliosfera, ee necesario tomar en cuenta

los siguientes conceptos:

i)

ii)

iii)

El Viento Scolar fluye radialmentz,desde el Sol,en todas di
recciones, "transportande''consigo el campo magnético solar
el cual como consecuencia de la rotacion solar forma el
patrén espiral del CMI. (ver capitule 11)

For ser los Raycs Coemicos particulas cargadas (capitulo
I11), interactuan con 2l CHMI en el Viento Solar y ti=snden
a seguirtdependiendu de su energia) las lineas de camfpo.
En pequenas dimensicones , el CHI contiens diversas

irregularidades como s€on: ondas, fluctuacicnes v disconti-

%
~—

nuidades (ver seccion

Las particulas de Rayvos Cosmices son dispersadas., en su

w -

n
gulc de paso,por las irregularidades con magnitud espacial
comparables a su radic de giro;produci=sndose un movimiento
aleatoric, el cual constituve un proceso difusive. En &l

apéndice A se muestra comc este movimiento aleatoria equi

vale a un procese difusive.

i
Con estos conceptogs en mente procedamos & encontrar la ecuacion

desesada, utilizando los lineamientce trazados por Fisk (1979).
. i Lt
Sea yix ,7,t) la funcicon de distribucicon para la pesicion %, en
un tiempo t y una ensrgia cinetica T ; tal gue U{x ,T,tidx ez la

probabilidad de encontrer a la particula entre Xy X .+ dx con

,
una ensrgia 7 en un tiempo t.



Sea 5 el flujo diferencial de particulas, esto es,el ndmero neto
de particulas de una energia dada que cruzan una érea unitaria nor
mal a § en un tiempo unitario.

Si 8,7 vy U son medidos en un sistema fijo con respecto al $ol,
entonces la ecuacién de continuidad para el nﬁmero de particulas,

) . ,
en el espacic de configuracion v de energia es:

En esta ecuacion, los termincs TS y & druy , representan

los flujos de particulas y de energia en el espacio d= X,y de 7 .,
respectivamente. Ya que el cambio de energia cinetica que
experimentan los Rayos Cosmicos en su recorrido a través del Vien-
to Solar es producide por €l trabajo gque este hace sobre ellos, -

Fisk (1974) propone:

o9

-1

[

“ -’

)
-1
o
I~
N}

A
o
gl

donde: P = presién diferencial de los Rayos Cosmicos.
V = velecidad del Viento Sclar.
& partir de las observacicones de los Ravos Césmicos galécticos,
se ha observade que estos exhiben pequeﬁas anisotropias dentro
del espacic interplanstaric (Lezniak et al ,1970), por lo que la

presion diferencial sera:

P= /3 TU 4.3
donde « = ;;§+L ,7: = energia en reposo
RERE

Como consecuencia de que la propagacién de las particg
las es un procesc difusivo; existe un flujo de estas, relativeo al
Viento Solar, gue causa un cambic en la distribucién U, que en ge-
neral depende de la energia. Esta difusién produce, por lo tanto,
un gradiente en ¥ (TU), gqus es directamente proporcional al flujo
de Rayos Cosmicos. En un sistema fijo con respecto al Sol, existe_

! . . .
ademas un flujo adicional...



causado por el movimiento del Viento Scolar que lleva consigo las
irregularidades del CMI. Este flujo es debide al efecto
Compton-Getting (Compton-Getting ,1935). En 1967 Gleason y Axford
encontrarén una forma explicita para este flujo adicional:

52 = cVYU

-~
S

donde: ¢ = factor Compton-Getting

it

v velocidad d=l viento Solar
Asl pues, el flujo total de Rayoes Ccésmicos en  un sistéma fijo
con respecto al Sol es:
S = 8x - 3T 4.5
donde: 3 = tenscor de difusién. el cual depende de las caracteristi
: , ! !
cas del medio (vease seccion «.Z.1).

En el apéndice B se encuentra que: (Forman, 1970)

c = (I-JSU;-T(OTU)_‘, 4.6
Sustituvendo las ecuaciones:«.2,4.3,4.4,4.5 y 4.6 en 4.1 se
obtiene:
2| B SR B S R gy ) 5
S‘t‘\’[‘ Ul--"kVU;+3-lv'V3—7{'uU}? 4.7/

Que es una ecuacién de Fokker-Planck, vy representa la ecuacion
basica que gobierns el transporte de los Rayos Cosmicos en la  he-
liésfera. En esta ecuacién estén presentes los tres mecanismos -
fisicos que actuan en la propagacién de los Raves Césmicos en el
medio interplanetaric; estos son: mecanismo difusive, convectivo vy
de enfriamientc adiabatico. A continuacion se describiran
estos tres proceses fisicos:

a) El mecanismo difusivo (7 LTU) es producide peor el movimi-
ento aleatoric de los Ravos Cosmicos después de interacci-
onar con las irregularidades magnéticas (apéndice A)

. '
la naturaleza anisotropice de esta dispersion se

- 41 -




manifiesta en el tensor de difusién 3 (véase secc.4.2.1),
b) El mecenismo convectivoe (T+(VU)) es producide por la expan
sion del Viento Solar que tiende a "empujar" los Rayos
Césmicos hacia afuera de la cavidad sclar.
c) Para explicar el enfriamiente adiabético. considerese el
siguiente modelo discutido por Fisk (1974).

Imagine una serie de cascaras esfericas, concentricas e infinita
mente delgadas (figura 4.1); en untiempc dado estas céscaras se
expanden con velocidad radial v , y las part{culas €& encuentran
atrapadas entre dos céscaras consecutivas, La densidad entre capas
sucesivas se incrementa radialmente pero permanece uniforme en

cada capa particular.

Figura 4.1

~

6\ N '
K : \'s
3 j —_—

e e e’

Considerese ahora las particulas atrapadas ente dos cascaras su-

cesivas (r ,r ), con r,cr . lLas particulas que pasan a una capa
& -

interna ganan energla, ya que tienen colisiones de frente con esa

capa. Perc las que pasan & una capa externa pierden energia, ya



que las colisiones son ahora por atras (direccién antisclar). Y
come la superficie de la cascara de radio r.es mayor que la Jde
radico ro hay un mayor nimere de colisiones por atras que e
frente, de aqui que las part{culas se "enfrian"; esto eg, el balap
ce neto de energia es negativo.

Nétese que las particulas atrapadas entre céscaras consecutivar
son transportadas hacia afuera, debido a la expansién radial. Fre-

1
sentandose el fencmeno de conveccion.

La analogia entre este modelo y lo que pasa en €l Viento Solar

icos en el Viento Sclarson como lar

(v.
”)

e
es directa; lcs Rayos

ot

particulas atrapadas entre las capas, las cuales transportan las

n

-

irregularidades magneticas, vy son adiabaticamente "enfriadas' &
la razon de:

d-‘— - 1 1 o g L
gt = 371 Frv 4T

» -~ .' - .t
Es importante senalar que la ecuacicon 4.7 noe es la relacion

) ! .
mas general del trangporte de los Ravos Cosmicos en la

jo g

' , . , .
eliosfera. Una relacion mas completa fue obtenida por Parker en

1965 v esta dada por:

LT L2}
(==

.g,] 4.t

r. e
“1
—_—
—
i

En esta ecuacion estan presentes los proceses de difusion v de
conveccién, peroc el terminc que corresponde al cambio en la
energia cinética no se encuentra en forma explicita;ya que puede
haber contribuciones por pesibles mecanismes de aceleracién
Fermi (Fermi, 1949,19%4) entre otros, ademas  del ya discutido

,
enfrlamlent‘” adiabatico.



4.2 APROXIMACION DIFUSIVA DE LA ECUACION DE FOKKER- PLANCK

Si nos transladamos a un sistema que se mueva con el Viento

!
Seclar, la ecuacion 4.7 ge transforma en:

= Vo (ATU)

[adl o=

np e

, . ,
Oue es una ecuacion de difusion, con § el tensor de difusion.

4.2.1 TENSOR DE DITUSION
Si tenemcs uns gran cantidad de irregularidades magnéticas

distribuidas homogéneamente. la dispersién de las particulas seré
isotrépica y por lo tanto €l ceeficiente de difusi&n tendria que -
ser un escalar. Sin embargoe, las irregularidades tienden a seguir
a las lineas del campc (CMI),por lo que la difusion tiene direccie
nes preferenciales, de aqui que =] coeficiente de difusion se&a un
tensor.

En general, este tensor esta compuesto de una parte simetrica y
otra antisimetrica {Jokipii v Parker, 1%70): la parte simetrica
consiste de contribuciones separadas de los coeficientes de difu-
sidn escalares

K, = coeficiente paralelo al CMI.

i

(=]

e}

K, = ficiente perpendicular al CMI.

. .
mientras gue la parte antisimetrica contiens informacion acerc

o

del arrastre magnético, causado por el gradiente y curvatura del
CMI.

Entonces,en un sistema de coordenadas cuye eje Z ceincida con la
direccion del campo magnético promedid,el tehsor de difusién tiene

la formsa:

0 K“.
En 1968 Hasselman y Wibberenz encontraréh una relacién entre el

coeficiente K, v el coeficiente de difusién en el espacio del angu
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lo de paso D“lu (L0 =.c083, con § = éngulo de paso ):

, 4B
v -p) ’
K=z | | o dedn 4.4
$dy Thu

donde: v = la velocidad de la particula.

En el siguiente capitulo se discuten los diversos metodos utili-
zados para cbtener Ky, . con particular énfasis en el método del me
delo de placas (Valdés Galicia, 1982). El problema de la
estimacién de los coeficientes K, v KL no sera tratado en esta
tesis.

- 45 -



Y.  OBTENCION DL LOS COLFICIENTES DL DIFUSION

.o ! . N !
Para obtener la parte simetrica del tensor de difusicon 1, vy

en particular el coeficiente de difusien paralele al campo K, h se

han seguidoe principalmente dos caminos. A continuacion se discuti-
, , '

ran brevemente ambos caminos, v mas adelante €l metode utilizado

en esta tesis para la obtencion de K.

£.1 APROXI MACION TEORICA O CUASILINEAL

(Jokipii, 1966,1671; Hasselman y Wibberenz, 195&; ,..)

En esta aproximacion los coeficientes de difusion estan rela-
cicnados con el espectro de potencias de las irregularidudes del

CMI, de acuerdc con la siguiente expresién: (Quenby, 1964)

=t
D«. LT

" o P (L) 5.1
donde:Dum=Coeficiente de difusicn en el espacic del éngulo de paso
(L=coss, 5=éngu10 de paso).
V=Velccidazd del Vientc Solar.
m=m, ~=factor de Lorentz, m_=masa &n reposo del protén.
e=Carga del ele=ctron.
v=Velocidad de lz particula.
Pxx(f)=Espectro de potencias para las fluctuaciones perpen--
diculares al campo magnético. Este espectro es de la

forma: P__(f)=if ", con i=cte. y f=frecuencia.

Esta aproximacién supone ademas que las particulas son dispersa-
das solemente por aquellas fluctuaciones qQue son resonantes con su
movimiento de gire alrededor del campo magnético promedio. £i con-
sideramos gque durante la interacci&n, las ondas estan estacicnari-

as en €l Viento Solar, entonces la frecuencia de resconancia es:
Vi s
f"UEEn 5.2
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donde: We=eB/mc , la frecuencia de ciclotrén. B=Campo magnético

Sustituyendo esta relacion en la ecuacion 4.9 se cobtiene:

K o=w' P70yt nt g pptTE 1 -
“ Zny" T3 Cd-nicent 5.3

..y el camino libre medio paralelo al campo promedic es:
= (3R 7Y 5.4

$.2 APROXIMACION FEHOMCHOLOGICA (')
(Webb y Quenby, 1973; Lupton vy Stone. 19
Kelomztz et al, 1981;...)

t
En esta aproximacion se interpretan las variaciones
A *

espaciales o temporales de las intensidades de las particulas ener

géticas en termincs de la ecuacion de Fokker-Planck. Esto es, se
intenta resolver la ecuacién 4.7 para una simetria radial v conegi-
derando una ley potencial para la dependencia espacial del coefi--
ciente de difusion:
K;:K;ri , ¢con r=Distancia heliocentrica.
Ya sea gque se obtenga la solucicn por métodos numéricos é ana -
liticos. en ambos casos e supone gque el coeficiente de difusion

perpendicular al campo es despreciable, esto es:

Ky <o K,
Asi que K” w5 COS™ % , dondes j=el éngulo que forma la direccién

radisl con la linea de campo promedic
Estas dog alternativas para determinar el coeficiente Kﬁ. lle-

van a valores que difieren aprox. en un crden de magnitud ( Ng vy

Gleescn, 1971; Webb y Quenby, 1973;...).

(*)-Nc se tiene conocimiento detallado de la dispersién.



$.3 METODO NUMERICO

Con la intencion de resclver la discrepancia entre los valores
de Ky Jones (1973), entre otros, desarrcllo una rutina numerica
para calcular el ccoeficiente de difusicn en el espacio del éngulo
de paso Duu' Usando para ellc un modelo de campo magnético homo-
géneo. donde se superponian perturbaciones transversales; de tal
forma gue su espectro de potencias fuera igual al del CMI.

Més adelante Moussas y Quenby (1%78) extendieron esta técnica a
un modelo de campo donde las fluctuaciones tienen una representa -
cion tridimencional, usando para esto medidas reales del CMI ; to-
madas por los satélites. Este método se ha utilizado ampliamente -
{Moussas et al, 1982.a, b, ¢; Vsldes et al, 1984;...), v en la pre
sente tesls =e usa una Ultima versien desarrollada por Valdes-
Galicia (1986).

En la siguiente seccién se explicaré esta técnica numérica y el

modelo de campo usado.
5.3.1 TECNICA DE LA DISTRIBUCION ESTACIONARIA

Considérese una cierta poblacién de N particulas €n una compo
nente de espacic fase; por edem. ¢ (p=Cos3, 5=éngulo de paso). Si
esta poblacién tiene una distribucién inicial, parz t=0, la cual
se describe por una funcion delta:

i, t=0)=N2 (p-pa2)
entonces, cuando esta distribucién se relaja hasta alcanzar un es-
tado estacionario, se puede estudiar el proceso difusivo para esta
poblacién en el espacic en considerscion. Esto puede lograrse si
se inyectan las particulas en un puntc inicial (éngulo inicial) ¥y
se cclectan en dos fronteras absorbentes: YR, tal que
HyC R S M

El proceso difusivo que experimentan las particulas inyectadas
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se termina cuandeo alcanzan cualquiera de las dos fronteras, donde
son removidas y contadas. Por lo tantc se conoce el flujo en ambas
fronteras.

Durante el movimiento de las particulas en €l espacio se& conoce
y registra su posicién (véase el apéndice C, ah{ se explica el pro
ceso de integracién de la travectoria). Lo que significa que se -
conoce su distribucién: «f (u,t)>y, luego entonces sabemos cémo esta
distribuida la poblacién de las particulas para cada tiempo t. Si

sumamos para todo el tiempo:

o
"f(!,‘,.f‘:\):‘- (f(;_v't)) ,
t:g

. .obtenemos una funcién independiente del tiempo, esto es, una
funcion de distribucién estacionaria en u  {como  consecuesncia  de
las fronteras abscrbentes). Esta distribucion permite el calculo
del coeficiente de difusion en el espacic ¢, &n bhase a la ecuacion

obtenida por el mismo Jones en 1973:
N: =—DL'-"(U)-;"' (flu,e)o ), para wecwn,

N =-D (o )}, para p <uius

Midiendo el flujo: N |N; ; se¢ puede evaluar D de la pendisnte
b -
de la funcion estacicnaria. Y el coeficiente de difusion paralelo

al campo magnético. se obtiene de la ecuacion 4.9,
5.3.1 MODELO DEL CMI

Para realizar la simulacion numerica de la propagacién de las
part{culas en el CMI, se hace usc de modelo de campo, conocide -
como: 'modelo de placas' (Moussas et al 1982a), que a continuacién
se discute.

Si las l{neas del CMI tienen la forma que se muestra en la
figura 5.1q, entonces durante el calcule de la trayectoria de la-
particula (ver apéndice C ), se pueden aproximar Ppor una lines

piligonal, cuyas componentes son vectores consecutivos de campo
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Cada vector se encuentra acotado por dos placas paralelas (fig.
5.1b).

Figura 5.1 .- (a) Lineas de CMI, (b) Modelo de CMI.

El sistema coordenado (de referencia) donde se describen los vec
tores de consecutivos campo magnético, es el solar-eclipticeo. Por
lo tanto el iesimo vector sera:

Bi=g,By+&-B. +&:B:

..con Bx, By, B: las medidas tomadas por el magnetémetro del =a-
telite.

La longitud espacial de estos vectores sera igual a la distancia
entre las placas :.:

aa=Vit
donde :it=intervalc de tiempoe para cada muestra ; V=velocidad del
Viento Solar, que =& supcne constante en cads capa.

Si suponemcs qQue no hay variaciones en la intensidad del campo
en cada capa, el modelc consistira de una serie de capas, separa--
das por placas paralelas, v a cada capa le correspondera una
medida del CMI.

La hipétesis més importante para este modelc es que estadistica-
mente, las muestras del CM1 tomadas por el magnetémetro de un sa-
télite medirian la misma clase de fluctuaciones gque se obtendrian

£i se siguiera un tubo de flujo.
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5.4 RESULTADOS

Se utilizaron datos del campo magnetico interplanetario ohte-
nidos por el satelite Helios para el dia 88 (24 de marzo) de 1976,
cuando se encontraba a una distancia heliocentrica de 0.51 UA ¢ en
la figura 5.2 se muestran las graticas de las componentes y la mag
nitud del campo, a partir de las trece horas). Y para partfcu]as
con energla cinética de 100 mev, se proced16 a simular el proceso
difusivo: por medio de la rutina numérica y modelo de "placas”™ ex—
plicados anteriormente.

Para este proposito se invectaron 1010 partfculas en &l punto
po=0.3 (o=72.5", v se removieron y contaron en las fronteras
ahsorbentes: u{=—u.00 (154.15% u!=0.00 €235.8"). En la frontera
K sE colectaran Ni=512 particulas. mientras que en la M N: =507 .

El tiempo de vuelo promedio para las parhfculas fue de 100 seg.

La tuncion de distribucion tinal obtenida mediante esta imula-

i

cion numerica, se encuentra en la ffigura 3.3. Donde se puede notar
que la funcion corrésponde a unha distribucion de tipo estaciona-
rio: con un maxime en el punto de inveccion v oun cambio de pendien
te en =0 Co=vo'.

A partir de las relacicnes 5.6 se obtiene el coeticlente de ditu
sion Dup. en el espacio del éngulo de paso: calculando la pendien-
te de la funcion de distribucion. Para elle se utilizarén. tipica-
mentell puntos para cada valor de Duu; obteniéndose la dependen-
cia de este coeticiente coh respecto a u (véase la figura 5.4).

En la misma {igura se encuentra. para prop&siLo de comparacién.
la gratica del mismo coeticiente con respecto a p, pero ahora a -
partir de los mecanismos de la Leorfa‘Cuasilineal es decinr usando

la ecuacion §.1.



El espectro de potencias que se necesita en esta cenacion se ency
entra en la figura 5.5: la forma de este espectro es del tipo:
PusCry=ar™"
donde n=1.5
11 2

&=58107 0 Tgauss

lLas diferencias entre las cUrvasfdtealﬁigura 5.4 se discutiran

. . N >
en la siguiente seccion.

. . I3 A) . ) . .
Los coeficientes de difusion .y el:.camino libre . medio paralelos

al CMl, para estas dos aproximacibnesf se obtienen a partir de la
relacion 5.3 en el caso de la Lenrfa' Cuasilineal, mientras que
para el modelo de placas’ v rutina pumerica, integrandao numerica-
mente la ecuacion 4.%. En la siguiente tabla se muestran ambos re-

sultados.

tabla 5.1

Resultados del coeliciente de ditusion v camino libre
medio. para particulas de 100 mey v datos

de CM1 4 una distancia de 0 51 UA

Teoria Cuasilineal K =2 46x10%em? s 1, =0.004 1A
Modelo de "placas”™ KL=3.4ﬁx102'cm2/5 1,=0.06 UA

> : . .
Notese la diferencia de aproximadamente un orden de magnitud

ent.re amhos resultados.
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mismos datos de campo magnetico usades en el experimento.
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IIT A partir del modelo de -placas’.

- 56 -



DENSIDAD ESPECTRAL(DIA88/PBI)

100000, B P?
He.

18000..8 -
1000.0 -
ma.é?’
18.9 ?

@.0000 0.0001 0.601 .01 0.1

FRECUENCIACHZ)

Figura 5.5 Espectro de potencias para la componente per-
pendicular al campo. Para el dia 88 (28 de marzo ) de 1976.
n=1.54 (pendiente)

:=5.10"" (ordenada al origen)
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5.4.1 ANALISIS DE RESULTADOS

La distribucion presentada en la figura 5.3 representa el
periodo de tiempo durante el cual las particulas permanecen en
cada celda del espacio-u (4=0.05). Esta figura exhibe dos maximos
uno en el punto de inyeccion (u==0.3) y el otro en pu=0. Ya que las
relaciones 5.6 no son validas en el punto de jnyeccian, esto se -
manifiiesta en la falta de puntos alrededor de ue=0.3. Con repecto
al otro maximo de la distribucidn, este corresponde a un
incremento en el nivel de la djspersién, que se manifiesta en el

‘pico’ alrededor de u=0.

Las curvas de la tigura 5.4 representan la forma como varia el
coef'iciente de ditusion Dyt con respecto a p, para las aproxima-~
ciones del modelo de "placas’y la teoria Cuasilineal ¢(TQL).

La curva correspondiente al modelo de placas es ligeramente anti
siméetrica v tiene un ‘pico’pronunclado alrededor de u=0. Mientras
que la curva obtenida por los metodos de la TOL es completamente
simetrica y tiende a cero cuando g ticnde a ceru.

AmLas curvas se encuentran separadas, aproximadamente. en un or-
den de magnitud.

>
Analizaremos primero la diferencia mas espectacular entre la

i

dos curvas, es decir la f'orma de Dup alrededor de =0, Notese que
&)l hecho de haber escogido p:=0.3 (punto de inyeccjén) fue par in-

vestigar el comportamiento de Dyt en la region cercana a u=0

En la aprmximaci&n de la TQL. Dup tiende a cero cuando p tambien
lo hace, esto es no hay dispersion. Lo anterior es consecuencia de
las consideraciones que hace esta teoria. Ella supone gue la dis-
persjén es realizada por las (fluctuaciones perpendiculares al

N
camnpo (Notese que para obtener la curva gque corresponde a esta
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Leorfa, se utilizo el espect.ro dc  potencias de la componente
perpendicular al campo), es decir por ondas transversales cuya
frecuencia es comparable con la frecuencia de giro de las
parLfculas. Produciéndose una interaccion resonante de las partfcg
las con las ondas. Entonces, a partir de la relacion para la
frecuencia de resonancia (eq. 5.2), se tiene que cuando u tiende a
cero, fres tiende a infinito: lo que signitica que se necesitan =~
ondas de muy alta frecuencia para dispersar estas partfculas. Pero
de la forma del espectro de la figura 5.5 se observa que estas on-
das tienen baja potencia. Ademas del argumento anterior, Denskat y
Burlaga (1977) mostraron que este tipo de ondas tienden a alinear-
se al campo. En resumen. las ondas que dispersarfan a las particu—
las cuyo énguln de paso se encuentre alrededor de 907, son escasas

y de baja potencia:; propiciando que Dpyu se haga cero.

Con respecto a la curva obtenida a partir de la simulacién
numérica y modelo de 'placas’ ., el pico alrededor de u=0 es consecu
encia de la alta dispersjén en la regién. es decir. el éngulo de
paso de las parhfculas pasa constantemente por 90°. Esto se debe a
gque no solo las ondas transversales dispersan las partfculas. t.am-
bién lo hacen las ondas maghetosonicas répldas (entre otras): las
cuales comprimen y rarifican las lineas de campo magnético (secc.
2.3.1), conmportandose como espe jos (o botellas) magnéticos. produ-
ciendose el efecto ya senalado

La condicidn de conservacion del momento magnétjco (mvi/ZB).
necesaria para producir el mecanismo de espe jo magnébico (Boyd &
Sanderson. 1469 > se satistace; va que el cambio que sufre el

> . -
angulo de paso entre dos angulos consecutivos es del orden de 10 z

En cuanto a la diferencia de aproximadamente un orden de
magnitud entre los resultados para el coeficiente de ditusion y ca

mino libre medio paralelos al CMI C a una distancia de 0.51 UA);
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esla se debe a que la TQL exagera la dispersién resonante. Es
decir, debido a que el CMI contiene mult.itud de pequeitas disconti-
nuidades, las cuales dispersan las partfculas, provocando pequiios
cambios en el éngulo de paso. Esto hace que cambie la frecuencia
de resonancia (eq.5.2), y las par't,i'culas no tienen tiempo de

" >
interactuar resonantemente con las ondas.

ESTA TESIS Mo ppse
SALR DE LA BISLIOTECA
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A) EL MOVIMIENTO ALEATOPIO COMO UN PROCESO DIFUSIVO
(Chandrasekar., 1943)

Considérese una particula que sufre una serie de desplazamien-
tos: r,, r, L. P tal que la magnitud vy direccién de cada des
plazamiento es independiente del que le antecede. Si la probabili-
dad de que el desplazamiento r , se encuentre entre r_ v r +dr, es
gobernada por una funcion de distribucitdn: Toro) la cual es
asignada a priori. Lo que queremos encontrar es la probabilidad
W(R)dPR,de que después de N desplazamientos las coordenadas de la

particula se encuentren en el intervalo: R v RP+dPR,

n
donde R =L T
En esta forma general el problema puede resolverse haciendo uso
del método de Marcoff.

Asi se obtiene

“ 3
g
W (R) =g |exP(-cerRIA, (2)de

-« &
. o
Con Al 2= JUI [rJ(rJ)exp(—\;rrJ)dr
=G

. . !
Si suponemos gue los desplazamientos tienen una distribucion es-

.
ferica, esto es:

T (r)= (e th) J=1,2,3,....N
y suponemos tambien que N s 1
entonces:
W, (R)= ! - exp( ~3|R|'/2Nerts ) A1

(2nN<eri /3 )

con ¢<r'> = el desplazamiento cuadrado medio que se espera en cual-

quier ocasion dada.

- 60 -



Si la part{cula parte del origen v sufre n desplazamientos por
unidad de tiempo y cada desplazamiento es gobernado por la distri-
bucion de probabilidad T(lrli), entonces la ecuacion A.1 se --
transforma en:

WR.t) = —————  exp(-3/R|'/2ncriHt) A.2

(2oncrire/3)?

y la probabilidad de encontrar a la particula entre R y R+dR

despues de un tiempo t es

W(R.t)dR = ——2—— exp(- (R’ /4Dt)dR A.3
(4nDty” *

donde: D = n«r' /6

Ahora, sea £t un intervalo de tiempo lo suficientemente largo -
para que la particula sufra un gran numero de desplazamientos, pero
corto para que el incremento cuadrado medio neto en R ( < [A4R}» )
sea pequeﬁo. Bajo estas circunstancias la probabilidad de que la

particula sufra un desplazamiento AP en el tiempo &t es

5, 1 D e
w(rP . rt) = ETTIIE) exp(-1eRi* 74aDet) A4

'
Notese que esta ecuacion es inderendiente de R.

Queremos obtener la distribucion de probabilidad W(R.t+2t), para
un tiempo t+zt. a partir de la distribucion W(R.t).
Por lo tanto:
- Q1

[
W(R,t+st) = ! H(R - sR.D)I(2R:at)d(zR) A.S

-0

Como consideramos que <jaR|(‘> es pequeﬁb. podemos desarrollar
W(R - 4P,t) en serie de Tavylor dentro de la integral de A.5: ¥y as{

obtener
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ree r
WR. test) = — 1 |JJexp[-|AR|'/4DAt]i W(R.t)+
J

“anDat)e !
+

~AX ¢ W -2y & W-nz @ W+ 1 f (ax)'al
27 g

oX JV gz X
+av)fal weaz)'g’ woe2tax)avidt W s
av! Fz! xRy
+2(Ay) (az)g" W +2(rz)(ax)dl W
aviz Jzdx } }
Haciendo 1la integracién:
atw gt w, At w
W(R.t+at)= W(R. )+ DALL oo’ + 300" + 220 ) + 0f [atl’

pividiendo entre 4t v tomando el limite cuando &t tiende a cero

se llega a

Que es una EFOUAZSICN DE GIFVIION
Por lo tanto podemos dscribir el movimiente aleatcoric de las par

{ . Lt
ticulas como un procesc de difusion.
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B) EFECTO COMPTON-GETTING PARA RAYOS COSMICOS
(FORMAN, 1971)

Considerese un sistema de referencia ($) en el cual se describe
el movimiento de un flujo de part{culas.y sea (5') otro sistema de
de referencia que se mueve con velocidad ¥ con respecto a (5).

Un observador en el sistema 5 ve el flujo de part{culas con una
distribucion angular diferente a la de 5'. ya que la energia cine-
tica vy direccion con que llegan las partfculas son diferentes -
para su sistema. el efecto neto es el de una anisotrop{a
adicional, la cual se conoce como anisotropia Compton-Getting
(Compton-Getting, 1935).

Para encontrar el factor anisotrépico. partiremos de la invarian
cia de lLorentz para la funcién de distribucién en el espacio de
momentos:

F(p) = ¥ (p) B.1
donde los terminos primados pertenecen al sistema s’

Si conocemos la funcion de distribucion en un sistema de referen
cia y suponemos que la distribucion de la energ{a no presenta -
cambios bruscos, ademés de que V <« v (v = la velocidad de las par
ticula ), entences el cambio en el momento de la particula entre

un sistema y otro es:

<l

P-PpP=-

Desarrollando esta expresién (B.2) en serie de Tavlor dentro de
de la relacion B.1 ., a primer orden se tiene:
! F

¥(P) = 7(P-P’) = ¥(P) - = Vi © ¥(P) B.3
\Y ?

donde vp = gradiente en €l espacio de momentos.
Si la anisotropia en el sistema primo es del orden de V/v o
menor, se tiene:
ar ”
:9 T + & [V/v] B.4
con n = P/P
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Substituyendo B.4 en B.3, obtenemos:

?(P):?ip)-pgg Von/v 46 [V/v]E

=¥ (P)(1- G7RT Ven/v)
Por lo tanto la anisotrop{a inducida por el

vador es:

be-g = (]— dmlg?, V/V:]

.’ . : .’
Al transformer la funcion de distribucion
’
momentos F(P), a la funcion en el espacio de
cuentra que:

1§ UTa

S¢-6 = CI—EUHT )

- - !
donde: w={T+2To}/{T+Tc), Te=energia en reposoc
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C) INTEGRACION DE TRAYECTORIAS
La rutina numerice que se emplea para la integracién de la
trayectoris de las particulas fue desarrollada per Moussas ¥y
Valdes (1982). Esta rutina esta basada en una descripcién analiti-
ca del movimiento de la particula.

Para cada placa se calcula la posicién de la particula en un
sistema de referencia local: fo:Z': con X' paralelc al vector de
campo magnético. asi pues, las ecuaciones de movimiento en el sis-
tema primc son:

X =tv,
Y'=r; sen(ut)
Z’=Pq cos(wt)
donde: rg= radio de gireo.
w= girofrecuencia.

En cada capa la travectoria de la particula alcanza el final de
la misma. asi que las condiciones en que llega se consideran como
condiciones iniciales para la siguiente capa.

Debido a que el célculo de la posicién se realiza en el sistems
local, es necesario hacer una transformscion al sistema solar-
—ecliptica (X,Y,Z). Para ello son necesarias dos rotaciones descri

tas por la matriz:(Goldstein. 19 )

{Cos(l)cos(y) cos(a)sen(y) sen(%)]
A = |=-seni{s) cos(a) 0
-cos(z)sen{g) -sen(t)sen(s) cos(d)

donde .4 son los éngulos de rotacién\ definidos como:
o= el éngulo que hace el eie X con la proyeccién del vector
de campo magnético local sobre &l planc X-Y.
d= el éngulo que hace el vector de campo magnético local con
el planc X-Y.
Con esta matriz, un vector (r) en el sistema Sol—ecliptica se

transforma al sistema local por medio de:



La transformacion inversa se obtiene s partir de:
r = .‘lr'
donde Al= transpuecsta de 4.
Una véz que se ha registrado la posicién de la particula en el

sistema deseado (no-primo). se repite la operacion para cada capa.
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