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1.- Introduccién histérica.

A finales del siglo X1X, C. T. Wilson en Inglaterra encontré
que electroscoplos diseflados para registrar radiaclones
ionlzantes se descargaban en ausencia de substanclas
radioactivas. Wilson pensé que este fendmeno se debia a la
existencla de una radiacién extrafia. Dicha radiaclén extrafia fue
atribulda a la presencla de materiales radlioactivos cercanos al
electroscopio o al material con que fue construldo éste.

La segunda hipé6tesis fue descartada depués de varias
pruebas. Para corroborar la primera hipdtesis, se esperaba que el
grado de lonizacién disminuyese al aumentar la altura con
respecto a la superficle de la Tierra, principal fuente de
substancias radioactivas.

La radiacién césmica fue descublerta enl 1912 por el
cientifico austriaco Victor Hess. Hess descubrié la radlacién
césmica al observar que los detectores dlsefiados para registrar
la radiacion de substanclas radioactivas detectaban la presencia
de radiaciéon en ausencia de dichas substancias, Hess también
demostré que la intensidad de la radiacién desconocida se
incrementaba con la altitud y concluyé que dicha radlacién
provenia del espacio exterior.

Hoy en dia sabemos que dicha conclusién es correcta y que la
radiacién cosmica consiste de particulas nucleares y electrones
de alta energia que llegan a la Tierra. Experimentos realizados
con globos de gran altitud y con sondas espaciales han
establecido el hecho de que la mayoria de los rayos cosmicos son
protones pero que también contienen nlicleos de todos los otros
elementos quimicos, ademds de antiprotones, electrones vy
positrones. La energia de estas particulas cubre un intervalo
desde 1 Mev hasta 10°! ev.

2.- Espectro de energia y composicién quimica.
La composicién nuclear y el espectro de energia de los rayos
cosmicos observados en la Tierra estdn relacionados, de una

manera, a la nucleosintesis en las estrellas, la evolucién de la



composicion quimica de las estrellas y del medlo Interestelar; vy
de otra manera, a los procesos en el espaclo interestelar debidos
a la presencia de campos magnéticos, ondas de choque
hidromagnéticas de supernovas Jovenes y remanentes de supernovas
viejas, y a la fragmentaclén de nicleos de rayos césmicos en el
gas Interestelar, especlalmente en nubes relativamente densas,
Los rayos cosmicos juegan un papel importante en la dinémica

galdctica. Las densidades de energia de los rayos césmicos, los

campos magnéticos en la galaxla y del gas turbulento en el medio

interestelar son de cerca de 1 eV/cm3, cada uno. El nimero de
rayos césmicos galacticos acelerados por afio es de cerca de 105%
con una energia media de 10° eV, cercano a la masa de la Tlerra
(5.98 x10% Kg). Durante la edad de la galaxia, (10'° afos) cerca
de 10" masas solares de particulas galdcticas han sldo aceleradas
para convertirse en rayos cosmicos.

La diferencia principal en la composicién quimica de los
rayos cosmicos y la compostclion de las estrellas de tipo solar es
que, los rayos cosmicos contlenen nticleos que normalmente no
contienen este tipo de estrellas. Esto se debe a que estos
micleos se han producide por fragmentacién después de una
collsion nuclear. Cerca de la mitad de nicleos de rayos coésmicos
mas pesados que el helio han sufrido colisiones nucleares en el
medio interestelar que provocan su ruptura en niucleos ligeros.
Por ejemplo las abundancias de %y y e se deben a la
fragmentacién de He. E1 L1, Be y B provienen de la fragmentacion
de ‘% y 16O; 14N y 15N provienen de la fragmentacién de 1%.E1
19}-‘ proviene de la fragmentaclén de 20Ne, 24Mg y 28Si; Sc, Ti, V,
Cr, Mn son producto de la fragmentacién de Pt y Pb.

Las medidas de las componentes nucleares de los  rayos
coésmicos han sido obtenidas hasta el nimero atdmico 80, debido al
desarrollo de vehiculos espaciales para investigaclén planetaria
y ademas del uso de globos sonda. Los resultados muestran que las
abundancias relativas de los elementos en los rayos césmicos son
una funcién de la energia de la particula. Por ejemplo, en el

intervalo de energia de 10° a 10'9 ev por nucleén, en donde la



radiacion coésmica tiene su mayor intensidad, la componente
nuclear consiste de 87% de hidrogéno, 12% de helio y 1% de todos
los nucleos pesados desde el litio hasta los actinidos. Algunos
resultados se sintetizan en la tabla 1, para los elementos del

hldrégeno al niquel.

TABLA 1
Composicién quimica de los rayos césmicos
normalizada a C=100 (70-280 Mev/n).
(Ito K., 1988)

Elemento 4 Datos Elemento 2 Datos
observados observados
H 1 500000 P 15 0.47
He 2 4900 S 16 1.93
Li 3 11.8 Cl 17 0.42
Be 4 5.3 A 18 0.74
B 5 24.6 K 19 0.60
C 6 100 Ca 20 1.59
N 7 22.8 Sc 21 0.34
0 8 91.3 Ti 22 1.26
F 9 2.2 v 23 0.67
Ne 10 13.2 Cr 24 1.28
Na 11 3.2 Mn 25 0.85
Mg 12 16.9 Fe 26 7.10
Al 13 3.0 Co 27 0.02
Si 14 11.8 Ni 28 0.34
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La figura 1 muestra las abundancias relativas de los
elementos en la radiacién césmica (normalizado a Si= 100) desde
He al Ni, comparada con la abundancia de los elementos en el
sistema solar. Hay una asombrosa semejanza entre las abundanclas
en la radlacion césmica y las abundancias en el sistema solar,
pero hay también grupos de elementos donde las dos abundanclas

son muy diferentes. Las semejanzas nos llevan a la conclusiéon que
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Figura 1.- Distribucién de abundancias relativas en la radiacién

césmica, normalizadas a Si=100 Simpson J.A., 1983).



los nucleos de rayos cédsmicos son orlginados en procesos de
nucleosintesis en el interior de las estrellas.

Las diferenclas entre las abundanclias en el sistema solar y
la radliacién césmica se pueden entender en términos de las
colislones de las particulas energéticas con el gas interestelar,
con el subsecuente rompimiento en nucleos secundarlos.

La radiacién césmica que se detecta en la superflicle de la
Tierra es el producto de la interacclén de la radiaciéon césmica
primaria proveniente del espacio exterior con los nicleos de la
atmésfera terrestre; asi se produce lo que llamamos la radiacién
césmica secundaria. La radiacidn césmica primaria se divide segin
sus fuentes en rayos cosmlcos solares, galacticos vy
extragalacticos.

Los rayos co6smicos solares son emitidos esporadicamente
durante grandes llamaradas o rafagas solares y a veces alcanzan
energias de hasta 10‘0 eV,

l.a radlacién cédsmica galactica 1llega lsotréplcamente al
sistema solar, dentro de un intervalo de energia de 10° a 10'® ev.

Los rayos cosmicos de mayores energias, de 10" a 1020 eV
probablemente son de origen extragalactico.

El espectro de energia, -esto es, la grafica del flujo
diferencial contra la energia,- de los rayos césmicos galacticos
de energias menores que unas cuantas decenas de Gev cambia con
las variaclones de la actividad solar. En el minimo de actividad
solar, la Intensldad de los rayos cdsmicos sobre la Tierra a
energias no relatlvistas es substanclalmente menor que en las
fronteras del sistema solar

Los rayos césmicos dentro del sistema solar se mueven en el
viento solar y en el campo magnétlice solar. El viento solar
excluye casl todas las particulas de los rayos césmicos con
energias por abajo de 300 MeV del interior de la hellésfera y
afecta de manera importante a las particulas de hasta cerca de
10'% eV, Estos efectos se denominan modulacién del flujo de rayos

cosmicos galacticos.

La flgura 2 muestra que los espectros de las componentes de



la radiacién cosmica cubren un enorme rango dinamico del flujo.
Sobre la mayor parte del intervalo de energia mostrado en la
figura 2, el espectro queda bien representado por una ley de tipo
potencial E*, con k=2.6.

En la regién de energia = 10 Gev/n la modulacién solar tlene
poco efecto sobre el espectro de las particulas y aun menor sobre
la abundancia relatlva de los nucleos. Los elementos mas
abundantes en los rayos césmicos son los nicleos de hldrégeno y
helio. Su espectro de energia se muestra en la flgura 2, Jjunto

con el del Fe y C.

3.~ Propagacion de rayos cosmicos en la helidsfera.

El estudio de la modulacién solar de los rayos césmicos
galacticos empieza con las demostraciones de Forbush [1954] de
que existe una anticorrelacién entre la intensidad de 1la
radiacion cosmica medida por camaras de ionizacion y el nivel de
actividad solar. Simpson [1954] demostré que mecanismos
geocéntricos no pueden explicar todas las variaciones .en 1la
intensidad de rayos césmicos observadas en la Tlerra, y que eran
necesarias varlaclones en la intensldad primaria en el espacio
interplanetario . Anteriormente, Bliermann [1953] habia propuesto
la existencia de un flujo continuo de gas ionizado del Sol, para
explicar el comportamiento de la cola de los cometas, y a flinales
de los cincuentas Parker [1958] desarrollé la teorfa dinamlca
cuantitativa sobre la cual se fundamentan las teorias modernas
del viento solar. A partir de estos descubrimientos, los estudios
de modulacién de los rayos césmicos y de la dinadmica del viento
solar han permanecido fuertemente acoplados e interdependientes,
debido a que los cambios en la intensidad de la radlaclén césmica
reflejan directamente variaciones en la estructura del viento
solar.

La heliésfera es el volumen que rodea al Sol con un radio
entre 50 y 100 UA, domlnado por el viento solar. Este es un
chorro de plasma proveniente de la corona solar que fluye hacia

afuera del Sol con una velocidad variable, en promedio 300-400
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Tierra (Ginzburg V.L., 1993).



Km/s y transporta con el al campo magnético solar. Esto es debldo
a que el viento solar constituye un plasma con una alta
conductividad. Esta propledad produce el efecto del congelamiento
de las lineas de campo magnético, que significa que el plasma en
su movimiento arrastra consigo al campo magnético. Debido a la
rotacién del Sol las lineas de campo tienen un patrén espiral
Arquimedeano centrado en el Sol, con muchas Iirregularidades
superpuestas sobre este patrén, flgura 3,

El fendémeno de la modulacién solar de rayos césmicos se
ilustra en la figura 4, la cual muestra la Intensidad de rayos
céosmicos medida por el monitor de neutrones de Climax, desde
1953 hasta 1987. La intensidad de rayos coésmicos alcanza un
maximo en la Tierra durante periodos de minimos de manchas
solares, y es minima cuando el numero de manchas solares estd en
un maximo. Este hecho refleja que existe una reduccién en la
intensidad de rayos cdésmicos cuando se incrementa la actividad
solar, cuando el numero de manchas solares es grande.

Como lo ilustra la figura 3, la heliodsfera estd rodeada por
el gas interestelar. El viento solar fluye radialmente hacia
afuera, transportando con el al campo magnético solar,
produciendo un campo magnético espiral. A clerta distancla,
debido a la presion del gas interestelar, el viento sufre una
transiciéon a un flujo subsénico en la forma de un choque. Mas
alla del choque la linea gruesa marca la superficie de contacto
que separa al gas Interestelar lonizado del viento solar. Todo
este sistema estd bafiado por una distribuclén uniforme e
isotropica de rayos cosmicos galdcticos. Estos rayos cosmicos
tienen mayor o menor dificultad en atravesar hacia el Interior
del sistema solar, dependiendo de la energia de la particula;
entre mayor energia tengan las particulas, atravesardn mas

facilmente, pero existird una reduccién en su intensidad.

4.- Variaciones temporales en la intensidad de la radiacién
césmica, periodicas y transitorias.

El campo magnético interplanetario tiene una estructura que
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varia con el ciclo de manchas solares. El campo tiene una forma
de espiral Arquimideana en una direccién (digamos hacia afuera
del Sol) en el hemisferio norte y en la direccién opuesta en el
hemisferio sur. Los dos campos dirigidos en sentidos opuestos
estan separados por una hoja de corriente hellosférica delgada.
Esta hoja es plana, osclla entre +10° por arriba y abajo del
plano ecuatorial solar durante el minimo de manchas solares, y se
incrementa en amplitud al acercarse el maximo de manchas solares.
La estructura se hace mas compleja cerca del maximo, pero regresa
a su estructura simple al aproximarse el minimo de manchas
solares, pero con la direccién del campo invertida, Se ha
encontrado que existen dos clclos, uno de 11 afios de manchas
solares y otro ciclo del campo magnético solar de 22 afios.

En su camino hacia la Tierra los rayos césmicos sufren una
gran cantidad de interaccliones con el medlo y campo magnético
interplanetarios. E! Sol no es un sistema estatico; por el
contrario, es un sistema activo, dinamico y cambiante. Los
cambios en el Sol provocan camblos en las condiciones del medio
interplanetario y en el campo magnético interplanetario. Es en
este medio variable que las particulas de la radlacién césmica se
mueven. Por tanto, la Iintensidad en la radiacién césmica
registrada en la Tierra, sufrird varlaciones que reflejan las
condiciones del medio donde estas particulas se mueven,

Dentro de las diferentes variaciones que se observan en la
intensidad de radiacion cosmica podemos distinguir dos tlpos;
variaclones periddicas y variaciones transitorias, Dentro de las
variaciones periédicas encontramos la variacién diurna,
semidiurna, de 11 afios, de 27 dias, etc., Ejemplos de las
variaciones transitorias son los decrecimientos Forbush, los
eventos de protones y de neutrones, por mencionar algunos.

Se llama variacién diurna al primer arménico del desarrollo
en serie de Fourlier de la variacién diaria en la intensidad de la
radiacion césmica, La varlacion diurna se ha detectado a través
de mediciones realizadas a nivel del mar y a nivel de montafias

con camaras de ionizacién y monitores de neutrones, e incluso

o0



bajo Tierra, con telescopios de mesones. Su amplitud es pequeiia,
de cerca de 0.3% al nivel del mar.

La existencia de esta variacion implica una anisotropia en
la intensidad de la radiacién césmica; dicha anlsotropia tiene su
maximo alrededor de las 18:00 hrs T.L.. Cabe mencionar que la
variacién diurna es un fendémeno en tiempo local.

Un decrecimiento Forbush consiste en una caida de mas del 2%
en la intensidad de la radiacién césmica, es decir en el registro
temporal de la intensidad. Este tipo de fenémenos se reglstran al
mismo tiempo en toda la Tlerra, y se dice que son fendmenos en
tiempo global.

Los decrecimientos Forbush aparentemente ocurren
aleatoriamente, con una tendencia a ser mids frecuentes y de mayor
amplitud durante el incremento y fase maxima del clclo de manchas
solares. En la morfologia de decrecimientos Forbush diferentes
clasificaciones han sido propuestas. En la actualidad dos tipos
diferentes de eventos de decrecimientos Forbush, con diferentes
caracteristicas, se han distinguido de acuerdo a su origen (Shah,
et. al., 1979): decrecimientos Forbush esporadicos (no
recurrentes), y recurrentes con periodo de 27 ‘dias! Los
decrecimientos Forbush esporadicos tienen su origen en rafagas
solares acompafiadas por radioemisi6n de tipo IV, mientras que los
decrecimientos Forbush recurrentes generalmente estdn
relacionados con chorros de viento solar de alta velocidad que
corrota con hoyos coronales [Venkatesan et. al., 1982},

Las grandes rafagas solares son los aceleradores naturales
de las particulas mds energéticas en el slstema solar.
Ocasionalmente aceleran iones a muchos Gev y electrones a 100 MeV
de energia. Observaciones de radio, rayos-x, rayos-y y particulas
energéticas obtenidas antes del maximo solar de 1980 sugieren que
hay al menos dos procesos de aceleracién asoclados con rafagas
solares. Durante la fase impulsiva los electrones de 10-100 KeV
de energia son acelerados. Para algunas rafagas la energia
contenida en estos electrones puede ser un fraccién substancial

de la energia total de la ra&faga. Asi, el mecanismo de liberaciédn



de energia por rafagas puede ser iniclalmente convertir la
energia magnética en energia cinética de los electrones y ésta
en radiacién.

Estos electrones pueden producir la mayoria de los fenémenos
observados durante la fase impulsiva a través de su interaccién
con la atmésfera solar. En grandes réafagas, en ocaclones
una  segunda
aceleracién puede ocurrir, la cual acelera 1iones vy
electrones hasta energias de Mev o mas. Esta segunda aceleracién
puede tener una cercana asoclacién con ondas de choque en la
atmésfera solar como se observa por destellos de radio de tipo
II. Basado en observaciones de particulas que escapan y rayos-x
duros, asi como destellos de rayos-y, los eventos de aceleracién
en la fase impulsiva ocurren del orden de 100 veces en un mes
cerca del maximo solar, mientras que grandes eventos de
particulas energéticas solares con flujos de energia mayor que 10
MeV y electrones relativistas ocurren pocas veces en un mes.

Protones, particulas alfa y nlcleos pesados pueden ser
acelerados, en estos procesos, hasta energias del orden de 10
Mev, y ellos pueden producir lineas de rayos-y y neutrones , a

través de sus Interacclones con la atmésfera solar.

5.- Plan de la tesis.

En el capitulo 1 reviso los efectos atmosféricos sobre la
radiacién césmica secundaria , describiendo en primer lugar las
componentes secundarias de la radiacién césmica. En particular
pongo énfasis en el efecto barométrico y en el céalculo del
coeficiente barométrico. Al final del capitulo realizo el cdlculo
del coeficiente barométrico a través de un andlisis de régresién
lineal de la intensidad corregida de la radiacién césmica y la
presién barométrica, utilizando los datos registrados en la
estacién de rayos césmicos de la Cd. de México, durante 1990.

El capitulo 2 est4 dedicado al monitor de neutrones NM-64,
que es el tipo de monitor con que cuenta el departamento de

estudios espaciales del Instituto de Geofisica de la UNAM; se
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revisa su funcionamiento bdsico y sus caracteristicas eléctricas
y mecanicas mas importantes. En este mismo capitulo expongo las
funciones de respuesta y de multiplicldad del monlitor de
neutrones y el espectro primarlo de protones y particulas alfa.

En el capitulo 3 trato con la variaclion diurna y semidiurna.
El capitulo empleza con una dlscusién de la modulacién de los
rayos coésmicos en la hellédsfera; posteriormente, reviso las
caracteristicas mds importantes tanto de la variacién diurna como
de la semidiurna, revisando ademds los modelos tedéricos que las
describen. Una herramienta muy Gtil para tratar con varlaciones
periédicas es el andlisis armbnico (ver apéndice 1). Dicho
andlisis lo aplico con los datos registrados en la estacién de
rayos cosmicos de la Cd de México. Los dos primeros arménicos de
este analisis nos dan las caracteristicas de la variaci{én diurna
y semidiurna, respectivamente. Finalmente comparo los resultados
obtenidos con las predicciones teéricas.

En el capitulo 4 trato con las variaciones transitorias en
la intensidad de rayos «coésmicos, en particular con los
decrecimientos Forbush., Iniclo el capitulo con .la nocién de
tormenta de rayos cosmicos y decrecimiento  Forbush.
Posteriormente reviso las caracteristicas mas importantes de los
decrecimientos Forbush y los modelos tedricos que describen
tales variaclones. Finalmente, hago un analisls de la intensidad
de la radiacion césmica registrada en la Cd. de México durante
1990, localizo todos los posibles decrecimientos Forbush que
ocurrieron y los clasifico.

En el capitulo 5 trato con otra variacién transitoria, los
eventos de protones o de neutrones de origen solar que se pueden
registrar en la superficie de la Tierra. Discuto el evento
observado por diversos detectores de neutrones en la Tierra el 24
de mayo de 1990, el cual ha provocado cierta polémica. Debido a
sus caracteristicas existe la posibllidad de que el evento se
haya debido a neutrones solares, perc hay qulenes no aceptan esta:
posibilidad [Shea & Smart, 1990, Lockwood, 1990]. En este

capitulo reviso los mecanismos capaces de producir particulas
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PO,

energéticas solares y posteriormente me centro en la discusién
del evento del 24 de mayo de 1990. Mi contribucién es demostrar
que los neutrones solares de 141 MeV son capaces de propagarse en
la atmosfera terrestre con una longltud de atenuacién de 207
g/cm%

Finalmente en el Ultimo capitulo expongo mis conclusicnes;
aqui se sintetizan los resultados mas sobresallentes de la
tesis. Qulero resaltar que una gran mayoria de los analislis
realizados en la tesls se hicierdn utilizando los datos obtenidos
en la estacién de rayos coésmicos de la Cd. de México, ubicada en
la Cd. Universitaria, durante 1990, Es estd la primera vez que se
utilizan estos datos para este tipo de andlisis y para realizar

una tesis de maestria,
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CAPITULO 1: Efectos atmosféricos sobre la componente
nuclednica de la radiacién cdsmica secundaria.



1.1.- Efectos atmosféricos sobre la componente nucleénica.
1.1.1. Rayos cbdsmicos secundarios.

A los rayos césmicos fuera de la atmdsfera terrestre se les
denomina rayos césmicos primarios. Estas particulas de alta
energia estan constituidas en su mayoria, por protones y, en mucho
menor cantidad, por nicleos pesados, electrones, neutrinos vy
antinicleos.

Cuando estas particulas inciden en la atmésfera superior

sufren collislones con los nucleos atmosféricos, produciéndose
reacclones nucleares de manera que eventualmente se desarrolla una
cadena de interacciones nucleares. La cascada nuclear comienza con
una colisién entre dos nucleos atémicos; uno la particula del rayo
cosmico y el otro el ntcleo de un atomo atmosférico. Las
particulas que resultan de esta desintegracion son llamadas rayos
cosmicos secundarios. Muchos de los rayos cosmicos secundarios,
producidos por la colision inicial, sufren a su vez colisiones a
lo largo de su trayectoria, originando nuevos rayos coésmicos
secundarios, y sl tlenen suficlente energia este proceso se
repetira hasta que la energia se degrade.
La radiacién coésmica secundaria se ha claslficado en tres grupos
llamados componentes. Estas componentes son; 1) La componente
nuclednica, constituida por protones y neutrones. 2) La componente
muénica o dura, formada por muones. Y 3} La componente
electromagnética o suave constituida por fotones, electrones y
positrones.

Si el rayo césmico primario tiene una energia menor que 1 GeV
la colisién nuclear va a dar como resultado protones y neutrones
secundarios. De hecho un rayo coésmico dentro de este intervalo de
energia dara lugar a dos componentes nucleénicas; las formadas
después de que los nlcleos de baja y mediana energia (E<10 MeV),
plerdan su energia en la atmdsfera, y los protones y neutrones en
el rango de diez a varias centenas de MeV producidos por
colisién directa con los nucleos atmosféricos. La componente
nuclednica de energia mayor que 100 MeV plerde su energia por

fragmentaciones nucleares llamadas "estrellas”; quereciben este
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nombre por la forma en que salen los productos de la
desintegracién; muchos protones y neutrones divergen del punto de
colisién,

Si la energia del primario es mayor que 1 Gev, la
desintegracién nuclear en mayor proporcién estard asoclada con la
produccién de mesones n cargados (n',n”) y neutros (r°). Los
plones cargados decaen, con una vida media de 2.6 x10—as, en :

LT e --=-(1)

v

,l(

Las particulas que resultan del decaimiento son muones cargados
+ - - . , -

M,y neutrinos mudnicos Y Y antineutrinos muénicos v, . Los

0 . .

plones neutros mn son tan inestables que se desintegran casi

inmediatamente, en 10-165, en pares de fotones de alta energia:
-3y 4y ---(2)

Los piones que no decaen interactGan con los nucleos
atmosféricos y pueden dar lugar a nuevos nucleones y plones. Los
nucleones emitidos en la primera Interaccién causan nuevas
colisiones y desarrollan una cascada nuclednica a través de la
atmosfera.

Los fotones producidos por el decaimiento de los pilones
neutros n° pueden interactuar con el campo nuclear y producir un
par electron-positron., El  acoplamiento del fotén con el campo
nuclear es necesarlo para que la conservacién del momento se pueda

cumplir en la produccién de pares:
+ -
y -—>e + e --=(3)

Los positrones pueden producir mas fotones por aniquilamiento
y, por tanto, iniclar cascadas fotén-electréon. De esta manera se
forma la llamada componente suave.

La produccién de piones. es maxima cerca de los 100 a 200

g/cm2 de profundidad atmosférica; en esta region el decaimiento de
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los plones toma lugar m&s réapldamente que la interaccién con
nicleos atmosféricos. Por lo tanto, la mayoria de los plones
decaen para dar lugar a una intensidad de muones que es maxima en
esta regién,

Los muones son inestables, tienen un tiempo de vida media de

2.2)(10_6 s, y decaen en electrones y neutrinos:

+ + — - - .
Bommde vv oty po=mde +V 4y ---(4)

—

ve y vc son neutrinos y antineutrinos electrénicos,
respectivamente. Los muones plerden su energia por ionizacién,
aproximadamente 2.2 Mev/g/cma. De ahi que se Iincremente la
probabilidad de su decaimiento, antes de alcanzar el nivel del
mar. Los muones lentos y los electrones del decaimiento muonico
constituyen otra parte de la componente suave.

A altas energias de la radiacioén césmica primaria no s6lo se
pueden crear plones, a través de su interacciéon con la atmésfera,
sino también otros hadrones, como por ejemplo mesones K, neutros
Ko. K’ y cargados k', K, y bariones A° y'Ko. Estas particulas son
inestables y también contribuyen a las componentes de la radiaclén

coésmica secundaria,

KE —-p nt v o 7=0.8x10° 5
+ b, -
ety
K -y + 1 =070 s
oyt v+ T=4x100 s --=(5)
Ay pt e 7 =2,5%10"° g

La produccion de estas particulas pesadas ocurre con mucha
menor probabilidad (seccién eflcaz del orden de 107% cma,Mc
Gervey J. D., 1975) que la produccién de piones. Este efecto se
debe a que es mas facil producir particulas ligeras que particulas
pesadas en una interaccién nuclear.

La figura 1 es una representacion esquematica de como se

desarrollan las componentes secundarias de la radiacion césmica,
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En general la composicién de los rayos césmicos secundarios
cambia durante su trayecto a través de la atmoésfera. Las
interacciones entre las particulas de los rayos cédsmicos
secundarios con la atmésfera es una funcidén de los principales
parametros que caracterizan a la atmosfera, es decir, de la
presién y la temperatura, y de esta manera el numero de cuentas
que se reglstran en un detector son tamblén funclon de los camblos
en la atmésfera. En otras palabras, las variaclones atmosféricas

producen varlaclones en la tasa de conteo de un detector de rayos

cosmicos.

1.2.- Variaciones de 1la radiacién césmica..

Consideremos las posibles variaciones de la radiacion cosmica
en un punto sobre la Tlerra con umbral geomagnético g (rigidez
magnética a la cual ya no se registra ninguna particula), a una
preslén atmosférica ho. Para este lugar la intensidad Nq’(ho) de
la radiacién cosmica de la 1-ésima componente (nuclednica, mudnica
o electromagnética) se puede representar en la siguiente forma
(Dorman L.I., 1974):

N'(h) = £ D(E) a'(E,h) dE —em=(5)

en donde D(E) es el espectro de energia diferencial de las
particulas primarias, ml(E.hO) es la multiplicidad integral, la
cual nos da el numero de particulas del tipo-1 producidas por un
rayo coésmico primario,de energia E, a una presién ho en el
interior de la atmésfera. El limite inferior de integracién, g, es
el corte geomagnético; el limite superlor (w) muestra que no hay
una cota superior sobre la energia mdxima de las particulas.

La expresién (5) se puede generalizar para tomar en cuenta
la composiciéon nuclear de los  rayos cosmicos primarios y la
selectividad angular del Iinstrumento usado para registrar . los
rayos cosmicos secundarios, cosa que no haré en este tratamiento.

En principio tres factores pueden camblar en la expresioén

(5), estos son, g, D(E) vy nf(E.ho). Por tanto el cambio en la
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intensidad, 6Nq‘(ho), estara dado por:
i = - i o §
6Nq (ho) g D(g) m (g.ho) + fq D(E} dm (E.ho) dE +
< |
+ fq SD(E} m (E, ho) dE (6]

Si queremos encontrar las variaclones relativas dividimos la

ecuacién (6) por Ng‘(ho), y obtenemos:

L]

t i | | 1 1
. 6Nq (ho)/Ng(ho) og Ng (g,ho) + fo Wg (E, ho) om (E, ho)/m (E.ho) dE +

v FuNE R ) SDEIDE) dE ---(T)
949 0

"

con, wg’/(zz,ha) D(E) m'(E,hg)/N "(h)). ~===(8)

A w;(E,ho) se le llama el coeficlente de acoplamiento entre
las variaciones primarias y secundarias. Si 6qu(ho)/Ndl(h0) se
mide como un porcentaje, ¥y la energia en GeV, entonces las
unidades de wq‘(E,ho) son (%/GeV).

De acuerdo a la ecuacion (7), todas las posibles variaciones
en la radiacién cédsmica se puedeh dividir en tres grupos de
acuerdo a su naturaleza.

- Estos grupos son:

Grupo 1.- Varlaciones asocladas con camblos en el umbral
geomagnético, como resultado de perturbaciones geomagnéticas; este
grupo corresponde al primer término de la expresién (7).

Grupo 1l.- Variaclones conectadas con el cambio en la
multiplicidad, como resultado de las alteraciones en la atmésfera
terrestre; presioén, temperatura, redistribucién de masa, etc.,
este grupo corresponde al segundo término de (7).

Grupo I1I.~ Estd asociado con variaciones del espectro primario de
energia fuera de la Tierra, aceleracién y desaceleracién de
particulas por campos electromagnéticos césmicos, dispersion de

particulas, etc., es decir, cambios de origen extraterrestre,

tercer término de (7).
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1.3- Efectos atmosféricos sobre la componente nuclednica..

Son cinco los efectos atmosféricos: el barométrico, el de
temperatura, el de humedad, el de gravitacién y el de electriclidad
atmosférica (ver apéndice 4).

Inicialmente se crela que el efecto barométrico consistia de
una absorcién pura. Pero Dorman (1957) aclaré que la naturaleza
del efecto era mias complicada y que consistia de tres efectos, a
saber, (1) los efectos de absorcién, ya que un incremento en la
masa de alre que tienen que atravesar los rayos cdsmicos produce
un decremento en la intensidad de los mismos. La presioén
barométrica registrada en una estacién se toma como una medida de
esta masa. (2) El efecto de decaimiento, debido a la subida de la
capa donde se generan los piones y muones con el incremento de la
presiéon sobre el nivel de observacién y (3), el efecto de
generacién, debido a la generacion adicional de secundarios con el
incremento de la presién. Los primeros dos efectos son de signo
negativo (la intensidad decrece con el incremento de la presioén)
mientras que el tercero es de signo positivo, Observaciones
realizadas a nivel del mar muestran que el tercer efecto es
despreciable, (Dorman L.I., 1987) de tal forma que el efecto
barométrico total es negativo. De estos tres subefectos sélo el
primero es importante para los neutrones.

Debido a la interacclén de particulas inestables (muones vy
plones) en un monltor de neutrones y la participacion de plones en
la cascada nuclear en la atmésfera, la razén de conteo del monitor
de neutrones no s6lo depende de la masa de la atmoésfera arriba de
él, sino también de 1la distribucién de esta masa. . Esta
distribucién varia con cambios en la temperatura en la atmésfera y
como un resultado la razén de conteo es dependlente de la
temperatura. Al nivel del mar el efecto es considerablemente
pequefio; a altlitudes de montafia el efecto es Iinsignificante
(Hatton, 1971). Este efecto de temperatura es producldo por tres
causas; (1) el cambio en la probabilidad que después de que es
producida una particula inestable en un nivel alto en la atmésfera

donde la temperatura estaba variando, la particula sobreviva hasta
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que alcanza el sitio de observacién, atravesando la capa entre
estos dos niveles (efecto negativo), (2) el cambio en la razén de
produccién de la particula en esta capa (efecto positivo) y (3) el
cambio en la razén de produccién de la particula en esta capa
inducido por 1la Intensidad de plones y kaones capaces de
producirla (efecto negativo). Este efecto es despreciable para los
neutrones (Dorman L.I., 1974).

Estos efectos los slenten todas las componentes secundarias,
y para tratarios tendriamos que determinar el coeficiente de
acoplamiento, qu(E.ho). y estudiar el segundo término de 1la
ecuacién (7), para cada uno de ellos. Sin embargo existe un método
alternativo de estudiar las varlaclones de origen atmosférico en
la radiacién césmica secundaria. Este método, debido a Duperier
(1948), describe los cambios en la intensidad de la radiaclén
césmica secundaria a través de una ecuacién de regresién de la

forma:
s1/1 = Bh dh + BT oT -==(9)

en esta ecuacidn Bh y ﬁT se denominan coeficlentes de presién y
temperatura, respectivamente, &h y 8T corresponden a cambios en
la presiéon y temperatura. La ecuacién (9) involucra a los dos
pricipales pardmetros que describen a la atmésfera.

La expresién (9) es aplicable sl se cumplen las siguientes
condiclones: a) Los parametros medidos reflejan el efecto
acumulativo de toda la atmésfera; pbr ejemplo, la presiéon a una
clerta altura es una medida de la masa de aire arriba del sitio de
medicién. Por tanto Bh 6h nos da el cambio deblido a la absorcion.
b) Los procesos fisicos lnvolucrados ocurren sélo en una pequefia
region de la atmbsfera. por ejemplo, la producclién de piones y su
subsecuente pérdida por decaimiento e interaccién nuclear toman
lugar en aproximadamente 200 g/cm2 de la atmésfera, La temperatura
promedio medida en esta region deberd ser lo bastante préxima a la
real, para describir la competencia entre lcs procesos de

decaimiento y captura. c) Las variaciones de los parametros usados
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a una altura particular estan cercanamente correlacionados con las
variaciones a otras alturas en el rango en el cual los procesos
fisicos toman lugar.

La ecuacién (9) se puede generalizar agregando nuevos
pardmetros que describen la influencla de otros fenémenos fisicos
sobre la radiacién césmica secundaria, tales como la humedad y la
electricidad atmosférica.

El método de medir la intensidad nucledénica secundaria,
basado en la generacién local de neutrones en plomo por neutrones
rapidos Incidentes de la atmésfera en el monitor, tliene muchas
ventajas. Una de estas es que practicamente la intensidad no se ve
afectada por variaciones en la distribucion de masa en la
atmosfera y que sélo hay un efecto importante que considerar,el
efecto barométrico.

Esto se debe a que los principales participantes en el
proceso de formacién de neutrones son neutrones. Aunque éstos son
inestables (con una vida media de doce minutos. Oda et.al., 1988),
atravesar la atmésfera un tlempo del orden de 10'45; es decir, se
pueden considerar como particulas practicamente estables en su
propagacién a través de la atmosfera.

S6lo una parte bastante pequefia de los neutrones producidos
dentro del monitor se deben a particulas inestables; entonces el

efecto de tempratura asociado a estas particulas es despreciable.

1.3.1. - El efecto baromélrico.

Un clerto numero de particulas secundarias se plerde por
reacciones nucleares. Esto depende de las secclones eficaces de
los nlGcleos en la atmésfera y por tanto, también de la seccién
eficaz por unidad de volumen. Estas pérdidas, asi como las debidas
a lonizacion, son funcién de la densidad del aire.
Consecuentemente la tasa de conteo o nimero de cuentas registrada
por un instrumento estda sujeta al efecto de las variaciones de la
densidad en la atmdsfera que se encuentra por arriba del
instrumento. De tal forma la tasa de conteo varia con la presion

atmosférica. De acuerdo a relaciones encontradas empiricamente la
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tasa de conteo como funcidn de la presiéon atmosférica sigue una

ley de tipo exponencial (Dorman L.I., 1974):

[ =1 L - h)
0

----(10)

en donde (h -~ -B) se reflere a las desviaclones del valor
barométrico medlo,-B. a una altitud dada. Cuando el coeficiente
barométrico B es pequefio podemos expander la exponencial vy

quedarnos con los términos hasta de primer orden:
I =1 (148 (h-h)) -==(11)

El coeficiente barométrico cambla con las coordenadas de cada
estacion que registre la radiacién césmica, debido a que las
estaclones se encuentran a diferentes altitudes y su wumbral
geomagnético es diferente, lo que hace necesario determinar el
coefliclente barométrico para cada estacién particular.

La cantidad Io se refiere al numero de primarios que ilegan a
la atmésfera y que producen la componente nuclednica secundaria.
La cantidad I0 se conoce como la intensidad corregida, I y

corr

estd dada por:

=1 sk -=-(12)

corr registrada
A la tasa de conteo a una profundidad atmosférica ho' también

se le acostumbra representar en la siguiente forma:
I =1 eMob ~=-(13)

en donde L es la trayectoria libre media de absorcion de lé
componente nucleénica., El valor de L depende, generalmente, de la
energia media de los neutrones registrados. Por esta razén L se
incrementa algo con la altura del punto de observacién y también a
bajas latitudes.

Variando la ecuacion (13), con respecto a ho' encontramos
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que:
8I/1 = - Sh/L, --=-(14)

Si jgualamos a h0 con la presién media h, y comparamos la
ecuacién (14) con la ecuacién (11) encontramos una relacién entre

el coeficiente barométrico y la trayectoria libre media:
B=-1/L ---(15)

Es decir el coeficiente barométrico es el inverso negativo de
la trayectoria libre media de absorciéon de 1la componente

nuclednica.

De acuerdo con la ecuacion (11) tenemos que:
8I/1 = B 38h, --=-(16)

es decir una ecuacién de tipo Duperier (ecuacién (9)). Por tanto,
el coeficiente barométrico, B(%/mb), puede ser encontrado por el
método de correlacion entre el nUmero de cuentas y la presién
barométrica.

Utilizando este método el coeficiente barométrico esta dado

por la sigulente expresién:

B=ro/o, -==(17)
en donde: oIZ = 2121 (Il -T)%m , ohz = 2‘:1 (hl -m
r=(g? (1 -T) (- 1/n o o T= g 1/my
T o= z|:1 h/n, ---(18)

en donde I‘, h‘ y n son los valores medidos de intensidad,
presion y el nimero de datos, respectivamente. El error en 8 esta
dado por:
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e =to /o [(1-r%)/(n-2)] —==(19)
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1.3.2.- El efecto de temperatura.

El efecto de temperatura en la intensidad de la componente

nuclednica se debe a la particlpacion de piones y muones en la
producciéon de nucleones. Estas cadenas se muestran en la figura 2.
Consideremos cada cadena por separado:
a) Efecto de formacién de neutrones por muones dentro del monitor;
la proporcion de tales neutrones debera crecer rapldamente con la
altura sobre el nivel del mar, debldo a que la intensidad de los
muones se lncrementa mucho mas lentamente con la altura que la
Intensidad nucleénica.

Aqui tenemos dos posibilidades, la formacién de neutrones por
muones rapidos y lentos.

Los muones rapidos causan a través de fisiones nucleares una
baja produccién de neutrones 2% (Hatton C.J,1971). Como la
intensidad de muones esta sujeta a la influencia de la temperatura
atmosférica, entonces ésta a su vez influye a la componente
nucleédnica registrada en el instrumento.

Al nivel del mar los muones producen cerca del 0.02 del total
de neutrones; y a alturas de montafia este valor se reduce en un
factor de cinco (Dorman L.I., 1957; Hatten C.J., 1971).

Los muones negatlivos lentos, desacelerados en la materia que

rodea a los contadores, pueden formar . meso-atomos. Estos
meso-adtomos se destruyen por captura del muén en el nucleo,
formando neutrones, en promedio dos neutrones por cada muén
capturado. Por este proceso cerca del 3% de todos los neutrones se
forman al nivel del mar. Como en el caso anterlor, este valor
decrece por un factor de cinco para alturas de montafia (Simpson
et.al., 1953).
b) Efecto de formacién de neutrones por plones dentro del monitor;
Cerca del monitor se ‘pueden producir piones de baja energia, por
la componente nucleédnica. Algunos de estos plones decaen y otros
causan fisién nuclear, generando neutrones. De acuerdo a
mediciones realizadas con emulsiones nucleares, los piones causan
cerca del 5% de todas las fisiones (Bernardini et.al., 1949).

El coefliciente de temperatura asociado con estos plones es
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Figura 2.- Cadenas responsables para el efecto de temperatura de
la componente nuclednica (Dorman L.I1., 1957).



del orden de milésimas de (%/°C). Por ejemplo a una temperatura
de T= 270°K, considerando un plén con momento p=109 eV/c y una
densidad del alre de 107 g/cma. el coeficlente de temperatura
vale, B = -0.0016 %/°C.

c¢) Efecto de participaciéon de plones en la cascada nuclear:
protones primarios de energia = 7X109 eV, con energia media 3x10°
eV, transfieren cerca del 60 % de su energia a los nucleones, y
cerca del 25% a plones cargados. Mlentras que los protones con
energia z 7x109eV, de energia medla 20x109 eV, ceden cerca del 50%
de su energia a los mesones cargados n. Como en el caso anterlor
estos piones pueden producir neutrones a través de fision nuclear,

o a través del proceso:
i+ p -0’ --~(20)

el cual so6lo puede ocurrir dentro del nicleo, ya que de otra forma
el momento no se conserva, y tal proceso quedaria prohlbido
(Dorman L.I., 1957).

En sintesls, para nuestra estacién de deteccién de radiacién
césmica, la contribucion de las particulas inestables en la
formacion de neutrones es totalmente despreciable. La Cludad de
México se encuentra a una altura de 2200 m con respecto al nivel
del mar, por tanto la contribucién de particulas inestables cae
dentro del intervalo de error del numero de cuentas registrado por
el supermonitor de neutrones. Asi pues, para la componente
nucleénica el Unico efecto atmosférico importante es el efecto
barométrico.

1.4.- Calculo del coeficiente barométrico del monitor de neutrones
de la Cd. de México, durante el afio de 1990,

Como vimos en la secciéon 1.3.1, el coeficlente barométrico se

puede determinar por la correlacién lineal entre n valores Il del

numero de cuentas y n valores h‘ de la presion barométrica.

Utilizando los datos obtenidos con el monitor de neutrones y
los datos de presion obtenidos con el servobarométro, marca

Exactel (Hurtado y Otaola, 1991), calculé el coeficiente
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Figura 3.~ Intensldad porcentual de radiacién césmica (corregida)

"para el mes de enero de 1990, registrada en la Cd. de
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Figura 5.~ Intensidad porcentual de radiacién césmica (corregida)
para el mes de septiembre de 1990, registrada en la
Cd. de México.
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barométrico utllizando las ecuaclones 17, 18 y 19. La figura 6,
muestra la secuencla temporal de la intensidad de radiacién
césmica y de la presidon barométrica para el mes de noviembre de
1990. En ella podemos apreclar la anticorrelacion que existe entre
la intensldad de radiacién césmica y la presién barométrica.

El procedimiento para calcular el coeficiente barométrico fue
el sigulente; de toda la coleccién de datos correspondientes al
afio de 1990 registrados en la Cd. de México, utilicé los datos de
los meses que presentaron menor perturbacién; éstos fueron los
meses de enero y noviembre. las figuras 3 y 4 muestran las
graficas de la intensidad de radlacién césmica para estos meses.

El afio de 1990 corresponde a un periodo en el cual el Sol se
encontraba en un maximo de actividad, de tal forma que consideré
conveniente calcular el coeficiente barométrico para un mes que
presentarda fuertes perturbacliones, simplemente para comparar los
valores del coeficlente barométrico. Para este efecto elegi el mes
de septiembre, figura 5.

Una vez que se eligleron estos tres meses, se escogleron sdlo
aquellos dias en los cuales el indice geomagnético K fue menor o
igual a 20°. Tales dias se escagieron de las tale; de indices
geomagnéticos internacionales {Institute fir Geophysik, 1991).

Los resultados del analisis de regresion se muestran en .la
tabla 1.1, y las graficas de regresion se muestran en las flguras

7, 8 y 9, para los meses de enero, noviembre y septiembre,

respectivamente,
TABLA 1.1
Resultados del cdlculo del coeficlente barométrico.
Mes n ¢ ¢ r BAR (%/mb)
Enero 225 113.58 1.225 -0.914 ~0. 85+0.02

Noviembre 408 118,138 1.837 -0.938 -0.72£0.01
Septiembre 311 11.09 0.997  -0.581 ~0.65:0,05
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Los valores que obtuve del coeficiente barométrico estan
dispersos y alejados del valor que se usa en la estacién de rayos
césmicos de la Cd. de México de -0.95 %/mb. Esta discrepancia
proviene del hecho que el cdlculo del coeficlente barométrico se
realizé en un periodo de maxima actividad solar. Como se puede
apreclar, el valor mas bajo de B se obtuvo para el mes de
septiembre, que es el mes que mayores perturbaciones tlene.
Notemos que entre mayor perturbacién existe en la intensidad de
radiacién césmica, menor es el yalor del coeficlente barométrico.
Esto quiere decir que la actividad solar influye en la medicién
del coeficiente barométrico, a través de laperturbacién de la
magnétosfera de la tlerra. La figura 10, muestra las graficas de
intensidad porcentual de la radiacién césmica.y del coefliciente
barométrico obtenidas a partir de los datos registrados en el
monitor de neutrones de la Cd. de Mosci desde 1957 hasta 1991. De
ésta podemos apreciar una correlacién entre I y B. Consecuentemen-
te, existe una anticorrelacién entre la actlvidad solar y el
coeficiente barométrico. Esta varlacioén de B éon el ciclo solar ya
ha sido reportada por muchos investigadores (Kamphouse et. al.,
1963; Griffiths et. al., 1966; Forman, 1968; Kusunose et. al.,
1981). Las variaciones en el coeficiente barométrico pueden
producir errores importantes en la correcciéon de los datos Por
tanto es recomendable checar regularmente el valor del
coeficiente para evitar corregir los datos de manera impropia.
Ademds, para calcular el coeficiente barométrico se deben de
selecclonar periodos de tiempo en donde las perturbaciones
geomagnéticas esten practicamente ausentes. Es decir, durante

periodos de minima actividad solar.
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inferior) desde 1957 a 1991.
monitor de neutrones de la Cd. de Moscu.
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CAPITULO 2: Monitor de neutrones y las funciones de respuesta y
multiplicidad.



2.1.- Monitor de neutrones.

El monitor de neutrones a base de BF3 se usa para detectar
las componentes nuclednicas en los rayos césmicos secundarios.
Este aparato es aproplado para observar los rayos césmicos
primarios en el rango de energia entre 10° y 10" eV; es util para
detectar las particulas de energia menor que 10'° eV, como rayos
cosmicos solares.

El monitor estd constituldo por las sigulentes partes:
productor, moderador, reflector y contador. El productor es la
parte del monitor en. la que se producen los neutrones
generalmente es de plomo. El moderador sirve para bajar la energia
de los neutrones a niveles térmlcos, energia necesaria para que se
lleve a cabo la reaccidén (1, ver mas adelante). El reflector por
su parte no permite que se escapen los neutrones generados dentro
del monitor, pero por otro lado impide el acceso de neutrones no
deseados al Interlor del monitor. Finalmente el contador es la
parte en la cual se registran los neutrones producidos por 1la
radiacién césmica secundaria. Dicho contador opera en la region
proporcional, ver apéndice 2.

El proposito de un monitor de neutrones es el de detectar, en
el interior de la atmdésfera, variaciones en la intensidad de la
porcién de baja energia del espectro de rayos cosmicos primarios.

Los rayos césmicos primarios de baja energia producen la
mayoria de la componente nucleénica‘secundaria. constituida por
nucleones, es decir por protones y neutrones, que caen en el rango
de energia de pocos cientos de Mev hasta cerca de 1 GeV. Estos
nucleones  producen: desintegraciones adicionales, llamadas
estrellas, nombre que reciben debido a la forma geométrica que
producen cuando son registradas en una emulsién nuclear, ver
figura 1. Monitoreando la razén de produccién de estrellas podemos
medir las variaciones de la porcién de baja energia del espectro
primario.

A profundidades atmosféricas mayores de 200 g/cmz, (ver
apéndice 3) 12 Km sobre el nivel del mar, la produccién de

estrellas estd en equilibrio con el flujo de 1la componente

29




Figura 1.- Estrella producida en una emulsién nuclear por un muon
rapido (Jdnossy L., 1950).
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Figura 2.- Plano y elevacion de un monitor de neutrones 6NM-64,
las partes numeradas se especifican en la tabla II.1.
(Carmichael H., 1964).



nucleénica y cada estrella emite en promedio varios fragmentos:
neutrones, protones, deuterones y particulas alfa, en el rango de
energia de 1 a 20 Mev. La razéon de produccién de estrellas se
puede monitorear de manera conveniente y conflable detectando los
neutrones y olvidando los fragmentos cargados.

Los neutrones pueden ser detectados por un contador
proporcional, de trifloruro de boro BFa' usando la atmésfera como
moderador de la energia de los neutrones. Este método nos permlte
medir neutrones lentos. 0 usando localmente un material denso como
moderador, tal como el carbén o la parafina que rodeen al
detector, podremos medir neutrones rapidos,

Cuando se usa el método de deteccidén basado en la atmosfera
como moderador, para monitorear conttnuamente la produccién de
neutrones en la atmésfera, se presentan varios problemas. El
detector responde a camblos en la produccién de neutrones
ambientales cerca del detector, como cuando se mueven materiales
pesados, ocurren cambios en las caracteristicas del aire o hay
emision de neutrones debido a fuentes radlioactivas naturales. Por
esta razoén, es mas conveniente usar el método de generacién local
de neﬁtrones.

Cuando hay un flujo de particulas que pueden interactuar
nuclearmente con nicleos blanco, la razén de interacclén es
proporcional a la densidad de nicleos blanco y a la seccién eficaz
de  la reaccidén. En el caso de produccién de neutrones la razoéon
de produccién es funcién de la densidad, o del peso atémico, y de
la multiplicidad de neutrones, el nimero promedio de neutrones
emitidos por desintegracién nuclear. La razén de multiplicidad de
neutrones para el plomo, con respecto al carbén, es de
aproximadamente 8 a 1. Por tanto, el plomo se usa como el
productor de neutrones en el monitor.

En el interior del productor se colocan materiales de peso
atémico alto como un moderador local de neutrones; de esta forma
se exXcluye a la atmosfera y al medio'que rodea al monitor como
posibles fuentes de variaclones en la intensidad.

El disefio del monitor de neutrones se basa en el uso de
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»
contadores proporcionales de trifloruro de boro enriquecido con el
{sétopo 1OB. Un neutréon que es capturado por un ntcleo de 10B
induce la reaccidén exétermica:
1

10 7 4
B, + 'n, ==» Li + "He, -=-(1)

L.a seccion eficaz de esta reaccléon sigue una dependencia 1/v,
donde v es la velocidad del neutroén, slendo de aproximadamente
3820 b (1b = 1 barn = 107 n°).

A velocldades térmicas en el 94 % de las reacciones, el
nicleo de L1 queda en un estado exclitado, siendo 2.3 MeV la
porcion de energia que adquieren los nicleos de Li y He. En el
restante 6 % los nicleos de Ly y 'He tienen una energia cinética
total de 2.78 Mev. Son entonces estos nlcleos, de L1 y He, los que
lonizan el gas en el contador proporcional y producen una
corriente que se registra como un pulso de voltaje, el cual indica
que un neutrén ha sido detectado.

Sin embargo la componente nuclednica de la radiacién cédsmica
secundaria no es la unlica responsable del conteo de neutrones en
el monitor, las otras componentes secundarias también influyen en
la produccién de neutrones. Algunos resultados importantes acerca
de la sensibilidad de un monitor de neutrones a diferentes
componentes, (Hughes, et al. 1964; Meyer, et al., 1964; Hughes y
Marsden, 1964) son que el 81.3 % 2.4 % de los impulsos registrados
son debidos a neutrones, el 11.2 £ 1.1 % a protones, 6.8 £ 1.2 % a
muones capturados, 0.5 7% a muones rapidos, 0.1 % a plones .y 0.05 %
a chubascos. Es decir, la contribucién més importante en 1la
produccién de cuentas dentro de un monilor proviene precisamente
de neutrones.

Alrededor de cada contador existe un moderador interno . Su
funcion es la de moderar los neutrones a energias térmicas para
facilitar su captura por el trifloruro de boro. Rodeando al
moderador interno se encuentra el productor en el cual se producen
los neutrones por interacciones con los rayos cosmicos. Estos; a

su vez , estan encerrados por un reflector el cual también modera
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a los neutrones y los refleja. El reflector tiene una funcion
adicional: la de absorber y reflejar neutrones de baja energia no
deseados, que se producen en la atmésfera o en materlales
cercanos al monitor,

En resumen, un rayo coéosmico secundarlo de la componente
nuclednica produce, a través de una reaccién nuclear con el
productor, neutrones que son moderados a energias térmicas vy
reflejados hacia el contador proporcional. A estas energias el
IOB,

produciendo nucleos. de 7Li y 4He, los cuales pueden ser detectados

neutrén tiene una alta probabilidad de interactuar con el
por el contador proporcional.

2.1.1, - Especificaciones del monitor de neutrones NM-64.

El monitor consta de tres unidades, A, B y C, las cuales son
eléctricamente independientes. Estructuralmente las tres unidades
pueden estar separadas o no. La comparacién de las razones de
conteo de las unidades individuales nos permiten saber si alguna
de ellas esta fallando. | |

Cada unidad puede consistir de 1, 2, 3 o 6 contadores de
neutrones de trifloruro de boro. Los monitores. individuales se
identifican de acuerdo al numero total de contadores, Un monitor
con un contador en cada unidad es llamado un monitor de neutrones
"3-NM-64"; con dos contadores en cada unidad, un monitor de
neutrones "6-NM-64"; y con tres contadores "9-NM-64",

El monitor con que‘cuenta el departamento de Fislca Espacial
del Instituto de Geofisica de la UNAM, eéﬂdel tipo 6-NM~64. Este
monitor se encuentra en la Ciudad de México, dentro de la Ciudad
Universitaria. La ubicacién‘geografica del monitor es 19.33° N de
latitud y 99.18° W de longitud , su altura sobre el nivel del mar
es de 2200 m; y tiene una rigidez umbral geomagnética de 8f5 GV.

Una lista de las partes necesarias para la construccion del
monitor 6NM-64, (figuras 2 y 3) se muestran en la tabla II-1.

El reflector del monitor 6NM-64 es una caja recténgular,
construlda de planchas de polietileno de baja densidad de 7.5 cm

de grueso y 37 cm de ancho, como se muestra en las figuras 2 y 3.
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Figura 3.- Construccién de un monitor de neutrones 6NM-64. Esta
unidad se encuentra sobre una estructura de acero para

permitir colocar telescopios de mesones (Carmichael
H., 1964).

Figura 4.- Cilindros de plomo los cuales son el productor del
monitor de neutrones 6NM-64 (Carmichael H., 1964).



El reflector tambien se puede construir de parafina soportada por
aluminio o madera.

La parafina y el pollietileno estan compuestos de carbono e
hidrégeno, y las razones carbono/hlidréogeno son esencialmente las
mismas. El peso especifico del polietileno es de 0.92 a 0.94, y de
la parafina de aproximadamente 0.89.

Las ventajas estructurales de usar polletileno en lugar de
parafina para el reflector son inmensas: Las planchas pueden ser
maquinadas al tamafio deseado usando herramlientas para madera; por
tanto no se requieren soportes adiclonales, y se pueden sujetar
en conjunto para prevenir movimientos; el material no se derrite a
temperatura ambiente.

Se requiere un espaclo disponible al frente del reflector de
2.3 m de tal forma que permita que los contadores de neutrones
puedan ser introducidos o removidos a través de unos hoyos
circulares de 25.4 cm de diametro.

Una pared de 23 cm , de polietileno, se localiza fuera del
reflector. Esta sirve como un blindaje, protegiendo al monitor de
los cambios en el medio ambiente y de los efectos del movimiento

de materiales masivos o equipo en la vecindad del monifor

TABLA II-1
Partes de un monitor de neutrones NM-64 de‘6 contadores.
PARTE DESCRIPCION CANTIDAD

Planchas de polietileno
masa total 1270 kg

1 (157.5%37x7.5)en® 20
2 como las de arriba, con 3 hoyos 4
de 25.4cm de diametro
3 (37x37x7.5)cn’ 8
4 (29.5%37x7. 5)em’ 4
5 Plomo moldeado como productor
masa total 9650 kg, (48.5x11)cm? 108

dladmetro exterior 35,6 cm.
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6 canales de soporte en aluminio 6
(207x20)cm2. 1 cm de grueso

7 Contador BF3 y amplificador-
discriminador en tubos de polie-
tileno de 2cm de ancho,24.5 cm de 6
dlametro exterior, con polietileno

en las tapas.
8 Bloques de polietileno las que sean

necesarias.

Un espesor de 7.5 c¢m de polietileno del reflector es
suficiente para reflejar los neutrones del productor de plomo,
dentro del monitor. Sin embargo no es suficiente para excluir los
efectos de neutrones rapidos reflejados por materiales que rodeen
al monitor. Por tanto, el monitor se debe de encontrar aislado en
un pequefioc edificio, separado de construcclones aledafias, con un
techo lo suficientemente inclinado para que la lluvia se derrame
con facilidad. Dentro del edificio hay que tratar de mantener una
temperatura mads o menos constante, para que las condiciones en las
que opera el equipo sean aproximadamehte las mlsmas. Los efectos
de la actividad normal en la estaclén, tales como movimientos de
aparatos ligeros y personas en la vecindad del monitor son
despreciables.

El productor es de plomo, de alrededor de 99,9/ de pureza, en
la forma de cilindros de 25.4 cm de diametro interno y 35.6 cm de
diadmetro externo, rodeande a cada contador. Los cilindros estan
espaclados 50 cm entre sus centros. En los espacios de 14.4 cm
entre los cilindros, y fuera de los cllindros exterlores, se
localiza plomo adicional de 16 cm de grueso, dispuesto
simétricamente, figura 4. La lohgitud de cada cilindro es de 205
cm., La masa del plomo es de 1608 + 10 kg por contador., Plomo que
haya sido mezclado con estafio, antimonio, u otros metales duros no
se debe de usar.

El moderador dentro del plomo estd en la forma de un tubo de
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polietileno con una pared de ancho 2 cm y diametro exterior de
24.5 cm. El tubo de polietileno también sirve como cubierta
protectora para los contadores que tlienen paredes delgadas.

Los contadores son detectores proporcionales llenados con
trifloruro de boro gaseoso, en el cual el Isétopo 1OB ha sido
enrlquecido en mis del 90% del boro total, la cantidad de '°B en
el volumen efectivo de cada contador es de aproximadamente
2.1x10% atomos. El llenado de trifloruro de boro se realiza a una
presién de 20 cmHg a 22°C.

La varilla colectora (ver apéndice 2) del contador esta
soportada por ailsladores, los cuales estan separados por guarda
anillos en ambos extremos del contador. La entrada del
amplificador y los ailsladores de la varilla de conteo estan
apantalladas electrostaticamente del voltaje de operaciéon del
contador, el cual es de -2800 V. La pendiente de la meseta (ver
apéndice 2) del contador es de 1% por cada 200 V, lo que garantiza
que se encuentra en la regién proporclonal. Un circuito de
amplificaciéon y discriminacién electrénica acompaiia a cada
contador como parte integral del montaje, el cual usa solo
componentes semiconductores.

El circuito amplificador-discriminador se muestra en la
figura 5. Los transistores Q1 y 02 forman un integrador Miller, el
cual convierte el pulso de corrlente del contador en un pulso de
voltaje a través de Re' Los transistores Q3,Q4 y Q5 forman un
amplificador con un ganancia de cerca de 45.

La sallda de corriente a través de R20 se amplifica por los
transistores Q6 y Q7 y se discrimina por el diodo tunel, General
Electric, 1N2939, el cual tiene una transicién inestable a
ImAt10%. Los pulsos amplificados se pueden observar a través de
R21 antes de ser discriminados. La salida del dlodo tunel es un
poco mas de 0.3 V positivo a 30 Q de impedancia. El tiempo muerto
del circuito es aproximadamente de 20 s y estd determinado por el
tamafio y la forma del pulso que impulsa el diodo tunel.

El transistor Q1 es de siliclo de bajo ruido operado a 25 pA

de corriente de colector, Q2 es un transistor NPN de germanio. Los
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transistores restantes no son criticos, las reslstencias marcadas
con asteriscos son de precislon de pelicula metdalica (x1%); el
resto son de carbon (+5%). Los capaclitores electroliticos son del
tipo de secado en tantallo. La potencia requerida es de 7.5 mA a
13 V, y se recomlenda usar una bateria de 12 V que continuamente
esté flotando a través de una fuente de 13 V., La bateria tlene una
muy baja resistencla hacla tlerra, desacoplando el circulto, vy
sirve para mantener al circulto operando durante fallas de

potencia.

2.2.- Funciones de respuesta y multiplicidad del monitor
de neutrones de la Cd. de México.
2.2.1.- Funciones de respuesta y multiplicidad.

Para entender los procesos fisicos responsables de las
variaciones ohservadas en la intensidad de los rayos cdsmicos, es
necesario encontrar la relacioén entre las variaclones observadas y
las que realmente ocurren en el flujo de rayos cosmicos primarios.

Esto se puede hacer s! conocemos, con bastante precisién, las
funciones de respuesta y multiplicidad para el monitor de
neutrones. En principio estas funciones de respuesta se pueden
calcular si conocemos los procesos de interaccién lnvolucrados en
la atmoésfera, lo cual es dificil debido a las incertidumbres
involucradas. Sin embargo, estas funciones también se pueden
deducir mediante una aproximacion empirica descrita por Webber y
Quenby (1959). El método se basa en las mediciones de la variacioén
latitudinal de la intensidad de la radiacién cosmica secundaria y
del espectro, asi{ como de la composicién quimica de la radiacién
primaria.

Las mediciones del efecto latitudinal realizadas por H.
Carmichael (1969,a,b,c), las medidas hechas por Ormes y Webber
(1965), la determinacién de la composicléon quimica para la
radiacion primarla de Shapiro et. al. (1973) y las rigideces
umbrales verticales de Shea y Smart (1975), nos dan la oportunidad
de evaluar las funclones de respuesta y multiplicidad del monitor

de neutrones de la Ciudad de México,.
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Podemos escribir la razén de conteo diferencial total
dN(Rc.h.t)/dR de un detector cualesquiera, que se localiza a una
profundidad atmosférica h, a un tiempo t y donde la rigidez umbral

es R, como:
¢
dN(RC.h.t)/dR = Zz SZ(R'h) dJZ(R.t)/dR 2e=(2)

en donde sz(R,t)/dR es el espectro primario de rigldez
diferencial para la componente de carga z y Sz es la funcién de
respuesta especifica para la componente de carga particular a la
rigidez R y profundidad atmosférica h. De la expresién (2) se

deduce que:
)
N(R ,h,t) =Z [ S (R,h) dj (R, t)/dR (3)
c 2 R, 2 z

La cantidad N(Rc,h.t) se puede obtener del efecto de latitud,
experimentalmente obtenido por H. Carmichael (1969,a,b,c).

Debido a que la energia de amarre para nucleones es del orden
de 10° ev y las energias de los rayos cosmicos gdlacticos son del
orden de 10'° eV. Podemos simplificar la ecuacion (3) suponiendo
que la energia de amarre para nucleones con zz2 comparada con las
energias de los rayos césmicos es despreciable y que los nucleones
interactuan separadamente en la atmésfera.

Para una energia cinética por nucleén dada, se puede mostrar
que la rigidez de un nucleo con z22 es igual a dos veces la

rigidez de un protén. Entonces para nicleos con zz2
S (R,h) = A S (R/2,h) ---(4)
z zZ p

en donde Sp(R,h) es la funcién de respuesta para protones y Az es
el numero de masa del nicleo de interés,

Por tanto podemos reescribir la ecuacién {3) como:

N(R ,h,t) = J? S (R,h) dj (R, t)/dR +
¢ R p p

%0 <
+ Zz>2Az fHCSP(R/Z.h) djz>2(R,t)/dR dR ... (5)
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es R, como:
<
dN(R ,h,t)/dR = £ S (R,h) dj (R,t)/dR --=(2)
[+ ¥4 2 Zz

en donde sz(R.t)/dR es el espectro primario de rigldez
diferencial para la componente de carga z y Sz es la funcidon de
respuesta especifica para la componente de carga particular a la

rigidez R y profundidad atmosférica h. De la expresién (2) se
deduce que:

NR ,h,t) =% [ S (R,h) dj (R t)/dR (3)
c z Rz z

La cantidad N(Rc,h.t) se puede obtener del efecto de latitud,
experimentalmente obtenido por H. Carmichael (1969,a,b,c).

Debido a que la energia de amarre para nucleones es del orden
de 10° ev y las energias de los rayos cosmicos galacticos son del
orden de 10'% eV. Podemos simplificar la ecuacién (3) suponiendo
que la energia de amarre para nucleones con z22 comparada con las
energias de los rayos cosmicos es despreciable y que los nucleones
interactian separadamente en la atmésfera,

Para una energia cinética por nucleén dada, se puede mostrar
que la rigidez de un nicleo con zz2 es igual a dos veces la

rigidez de un protoén. Entonces péra nicleos con zz2
S (R,h} = A S {(R/2,h) --~(4)
2 z p
en donde Sp(R.h) es la funcién de respuesta para protones vy Az es
el numero de masa del nicleo de interés.

Por tanto podemos reescribir la ecuacién (3) como:

N(R b, t) = J: S (R,h) ) (R,L/R +
+ 22>2Az fn‘SP(R/Z,h) djz>z(R,t)/dR dR ... (8)
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Si N(Rc,h,t) y djz(R.t)/dR son conocldas, la udnica funcién
desconocida Sp(R,h) se puede deducir.

Existe un método mads directo y simple que se aplica para
obtener la funcion de multiplicidad, la cual nos da el nimero de
particulas secundarias producidas a una profundidad dada en la
atmésfera como funcion de la energia de las particulas primarias,
En este método se determina primero la funcién de respuesta
diferencial; se basa en el estudio de la variacién latitudinal de
la componente nulednica realizado en Norteamérica en el verano de
1965, en Canadd en diciembre de 1965 , en el oeste de E.E.U.U. y
Hawalil en el verano de 1966 por Carmichael, et. al. (1969,a,b,c).
Estos estudios nos proveen de razones de conteo de un monitor de
neutrones en 83 locallidades distintas, al nivel del mar y alturas
de montaflas. El equipo usado en estos estudios fue un monitor de
neutrones del tipo 3NM-64 . Las mediciones se realizarén durante
un minimo de actividad solar, y fueron corregidas por efectos
instrumentales, atmosféricos y varlaclones seculares.

Antes de calcular la variaclén latitudinal, los datos fueron
reducidos a un nivel de presion que corresponde a la Cd. de
México, 584 mmHg, figura 6, usando los valores apropliados de los
coeficlentes de atenuacion efectivos B dados por Carmichael
(1969c).

La evaluacion directa del coeficiente de atenuacion en la
atmésfera es posible slempre y cuando las mediciones de la razén

de conteo de un monitor de neutrones hayan sido hechas a

diferentes altitudes y cerca del mismo  umbral geomagnético. -

Durante el primer estudio del efecto latludinal realizado por
Carmichael (1969,a,b,c), esta condiclon solo existié en Mt,
Washington. Para el estudio de 1966 fue posible la evaluacion
directa del coeficiente de atenuacién en cinco lugares distintos.
Estos resultados se obtuvieron sélo para checar  los valores
obtenidos por el método indirecto; en la tabla II-2 se muestran
los valores efectivos del coeficiente de atenuacién 8
correspondiente a la presion atmosférica de la Cd. de México, para

distintas rigideces.
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TABLA 11-2

Coeficliente de atenuacion efectiva para una presién de 584 mmHg.

B 1.0268 1.0196 1.0136 1.0076 0.9956 0.9840

R(Gv) =2 3 3.5 4 S 6
B 0.9736 0.9632 0.9528 0.9440 0.9348 0.9260
R(Gv) 7 8 9 10 1 12

Usando los resultados de los estudios de latltud para los
afios 1965 y 1966, se usé el método indirecto con una curva de
latitud que muestra la razén de conteo en funcion de la rigidez de
corte a 584 mmHg, figura 6.

Una primera aproximacién a la razon de conteo a 5S84 nmHg
correspondiente al umbral geomagnético de un sitio al nilvel del
mar se leyé de la curva de latitud suavizada y el valor de B, el
coeficiente medio efectivo de atenuacién necesario para reducir
las medidas del nivel del mar (figura 7) a la razén de 584 mmHg ,
se determino.

Una vez que los datos fueron reducidos al nivel comin de la
Cd. de México, se expresaron como un porcentaje de la razon medida
a altas latitudes. El1 100% de la razéon de conteo fue la de Mt.
Washington en el verano de 196S.

La curva de latitud suavizada (figura 6) se construyé de la
sigulente forma; por abajo de R=1,25 GV (Mt. Washington) la razén
de conteo de neutrones es independiente de la rigidez de corte
vertical. Para estas rigideces la curva de latitud es constante,
arriba de 1.25 GV propongo que tiene un comportamiento de la

forma:
)
NN = 1 = exp(-aR™") -=-(6)

en donde « y 3 son parametros. que dependen de la profundidad
atmosférica y de las componentes secundarias. Elegi esta
expresion analitica porque ésta es una buena aproximacién para

todo el rango experimental, 0.8sR=13.6 GV (Lockwood & Webber,
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1967). La rigidez umbral usada fue la de Shea y Smart (1975).

Por diferencliacién directa de la curva mostrada en la figura
6 podemos evaluar la curva de respuesta diferencial para 584 mmHg,
la cual se presenta en la figura 9.

Arriba de 15 GV es dificil determinar experimentalmente las
curvas de respuesta diferencial debido a las limitaclones
impuestas por el campo maghético de la Tlerra. La técnica usada
por Webber y Quenby (1959) fue empleada para extender esta curva
a altas rigldeces, flgura 8. Esta supone que dN/dR = kR~ para
Rz15 Gv y que la pendiente es continua a 15 Gv, y ademas requlere
que N(15 GV)=100.

El valor obtenido para y=1.73 corresponde a la parte abrupta
de la figura 9. Este valor estd entre los obtenidos por Lockwood y
Webber (1967) para 680 y 828 g/cmz, los cuales son 1.75 y 1,68
respectivamente. La profundidad atmesférica para la Cd. de México
es de 790 gr/cmz. La maxima respuesta en la figura 9 esta entre 4
y 5 GV. La extrapolacion de la ecuacion 6, nos conduce a una
funcion de respuesta integral mostrada en la figura 10.

Debido a que conocemos la rigidez de corte de un sitio en
particular con la correspondiente funclién de respuesta
diferencial podemos determinar la funcion de respuesta integral.
Para el caso del monitor de neutrones de la Cd. de México, con
rigidez umbral de 8.5 GV, la funclon de respuesta integral se
muestra en la figura 11. Se puede observar que la fraccién de la
razéon de conteo  que corresponde a particulas primarias con
rigideces por abajo de 25.3 GV es aproximadamente el 50% del

total; esto es, la rigldez media de respuesta del monitor
o ) » .
R = (f. R dN/dR dR)/f dN/dR dR ~==(7)
med Re R
estad alrededor de 25 GV,
2.2.2 .- El espectro primario y composicién quimica

de la radiacioén primaria.

Ormes y Webber (1965) determinaron el espectro primario para
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Figura 10.- Funcién de respuesta integral vs. rigidez.
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Figura 11.- Funcién de respuesta integral para la Cd. de México.
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protones y nucleos de hello durante los afios 1963-1965, un periodo
de tlempo cercano a la época de los estudios del efecto
latitudinal hechos por H. Carmichael (1965). Por lo tanto usaremos
el espectro de Ormes y Webber en la determinacion de la funcion de
multiplicidad. El espectro mencionado aparece en la figura 12, las
pendientes de los espectros primarios para protones , hello y
nicleos pesados son aproximadamente las mismas.

La composicién de la radlacién primaria basada sobre los
valores dados por Cartwright et. al. (1971) y Shapiro et. al,
(1973) se muestran en la tabla II-3. De esta tabla podemos notar
el hecho de que los protones constituyen el 71.2% de los rayos
cosmicos primarios. Por lo tanto la contribucién de protones a la
cantidad total de rayos codsmicos primarlos es mayor que el de

todas las contribuciones con z22 tomadas juntas.

TABLA 1I-3
Porcentaje de la composiclién de rayos césmicos primarlos.
GRUPO (%) DE NUCLEOS PRIMARIOS (%) ABUNDANCIA
P 93 71.19
Q 6.24 19.11
L(3=z<6) 0.12 0.74
M(6<2<10) 0.47 5.03
H(10s2z<15) 0. 12 2.14
VH(15=2<20) 0.01 0.37
UH(zz20) 0.04 1.42

o > W = = o 0 T o S G e B e B e v e S B T S o o o o

2,2.3.~ Funcién de multiplicidad,

El hecho de que las formas del espectro primario para
diferentes componentes quimicas sean las mismas, nos permiten
reescribir la ecuacién (2) haciendo uso de la ecuacién (4) como

sigue:

dN(R ,h,t)/dR = { S (R,h) + £ k A S (R/2,h)} dj (R, t)/dR --=(8)
c p 7z p p .
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donde k es la abundancia de nucleos z relativo a la abundancia
z
del protén tomada como unidad,

Ahora definimos
S (RRh) =S (RRh) +%2 k AS (R/2,h) ~---(9)
G p z 2 p

como la funcién de multiplicldad "burda"; esta funcién se puede
encontrar tomando la razén de la curva de respuesta diferencial y
el espectro diferencial de protones primarios.

La funciéon de multiplicidad de protones Sp(R,h) es mas
interesante porque a partir de ella todas las demds se pueden
deducir, usando la ecuacién (4). Basdndonos en la composicion

quimica de la tabla IV, la ecuacién (9) se puede escribir como:
SG(R,h) = Sp(R,h) + 0,404 Sp(R/Z,h) --=-(10)

Si escribimos Sp(R/Z.h)=Sx(R,h) entonces Sy (R,h) representa
el rendimiento de todos los nucleos con zz2, sin tomar en cuenta
la abundancia de estas componentes relativa a los protones, Ahora
supongamos que Sp‘(R,h)= SG(R,h) y consecuentemente S« ' (R, h)=
S (R,h), podemos entonces construir una serie de funciones
Sp’(R,h) y S.' (R,h) recordando que la ecuacléon (10) debe de ser

satisfecha; la siguiente etapa es
$ (R,h) = S_(R,h) - 0.404 S (R,h)  ===(11)
el proceso se replte hasta que converge, tal que:
s.(R,h) = Spn(R.h) + 0.404 Sp"(R/Z.h) ---(12)
se satisface. Las funciones de multiplicidad para protones en un
monitor a la profundidad atmosférica de la Cd. de México se
muestran en la figura 13; las funciones de multiplicldad para zz2

se deducen de esta curva. En la flgura 13 también se muestra la

funcion de multiplicidad para protones de Webber y Quenby (1959),
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correspondiente a la misma profundidad atmosférica.

A rigideces bajas, Rs5 GV, las dos funciones de multiplicidad
son paralelas. Hay una separacién en la regidén media, pero tienden
a converger a rigideces altas, = 50 GV,

Al examinar la funcidn SG(R,h) obtenida, se puede encontrar

que SGGLh)=1 a R=40 GV. A esta rigidez tendremos que dN/dR

u

djp/dR, ecuaclones 8 y 9. En este punto dj/dR = 0.905 y dN/dR
0.995 (figuras 12 y 13) de tal forma que la respuesta diferencial
y el espectro primario son iguales con un margen de error del 10%,

lo que muestra que estan en razonable acuerdo.

. 2.2.4,~ El espectro de protones y nicleos de helio.

En esta seccidén observaremos algunos aspectos nuevos del
espectro de protones y nicleos de helio. En la figura 14 se
muestra el espectro integral para protones y nicleos de helio en
funciéon de la rigidez, para una época de maximo solar. Ambas

lineas representan curvas del tipo:
-3
J(R) = J0 {1 ~ exp{-a R)) ~==(13)

donde J/Jo es el flujo primario normalizado y los parémetros a y 3
dependen de la componente de la radiacién coésmica primarla. Esta
curva es una buena aproximacién’ analitica. En la misma figura
aparecen los datos aobtenidos por Lezniak y Webber (1971) y de
Smith et. al. (1973), los cuales se ajustan mas o menos bien a las
curvas propuestas. Los valores para o y 8 correspondientes para el
maximo y el minimo de actividad solar, se muestran en la tabla

I1-4.

TABLA 1V
COMPONENTE - MINIMO SOLAR MAXIMO SOLAR [Rmax en GV]
& B R « B R da AR AR
max max max

protones 1.84 1.36 1.04 2.53 1.56 1.32 274 13% 27%
Helio 3.37 1,50 1.60 5.29 1.67 2.05 36% 10% 28%
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Con la expresion para el espectro lntegral primario podemos
obtener el espectro diferencial, figuras 15 y 16:

g

dJ/dR = J0 af R—(P+1) exp(-a R ') ---(14)

Es facil mostrar que este espectro alcanza su mdximo valor
di/dr| = J (aB) " P (g1t exp(- (Be1)/B)
max 0
en R = [aB/(B+1)]1/ﬁ --=(15).
max

l.os parémetros a y 8 se determinaron por el método de minimos
cuadrados de los datos experimentales de acuerdo con la expresioén
(13). lLa tabla II-4 presenta los valores de o y 8 calculados
sobre esta base. Estos parametros tlenen un valor mas grande en el
maximo solar que en el minimo, siendo la diferencia en B no tan
alta como en a. Entonces, «a juega un papel mas importante como un
factor de modulacién de los rayos cédsmicos primarios. Como una
consecuencia del incremento en a y B se observa un corrimiento en
el valor maximo del espectro diferencial a rigideces altas, siendo
Rmax= 1.04 GV en el minimo vy Rmax=1.32 GV en el midximo de
actividad solar para protones, y Rmx= 1,59 y 2.04 GV para nilcleos
de hello. Estas diferencias son del orden de un 25%.

En la figura 12 el espectro diferencial derivado para
protones y nicleos de helio se presentan junto con los datos
experimentales obtenidos por varlios autores cerca del minimo y
maximo solar, En esta flgura podemos ver el espectro
correspondiente a un minimo solar y apreciar el acuerdo entre la
expresion analitlca y los datos experimentales en el rango de
0.7=R=13 GV para protones y de 0.8 a 7 GV para particulas alfa. En
la figura 12 ademas se muestran los mismos espectros, para un
maximo solar, y podemos ver que los datos de los diferentes
autores checan con la curva en un rango amplio 1=R<15 GV para
protones y nicleos de helio.

l.os espectros cominmente se representan por una ley de

14
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potencia KR~ donde y toma diferentes valores a distintas
rigideces (Von Rosenvige et. al. 1969; Webber y Leznlak 1974;
Ramaty et. al. 1973). Preferi adoptar el tipo de representacién
exponencial porque ésta es la Unica expresién, en un rango amplio
de rigidez, que da la forma de la parte baja del espectro, en
donde la ley potencial cambia de exponente de un punto a otro
(Webber y Lezniak, 1974). Ademds la representaclion exponencial nos

permite calcular el miximo del espectro analiticamente.

2.3.~ Resumen del capitulo.

En este capitulo se describi6 el modo de operacidon de los
monhitores de neutrones y se dieron detalles técnicos referentes a
la estructura mecénica y eléctrica del monitor NM-64. Se mostro
que el monitor es el instrumento optimo para registrar las
variaciones en la intensidad de la radiacién césmica primaria en
la porcién de baja energia.

Con los estudios realizados por Carmichael (1969,a,b,c) sobre
la variacién latitudinal construi una curva de latitud suavizada
para una presién de 584 mmHg, correspondiente a la Ciudad de
México, y de ésta obtuve la funcién de respuesta diferencial para
el monitor de neutrones de la Cd. de México. Encontré que la
maxima respuesta esta entre 4 y 5 GV, y que la forma de la curva
por arriba de 15 GV esta en acuerdo con resultados obtenidos por
otros autores (Lockwood & Webber, 1967).

Calculé la funcion de multiplicidad para protones siguiendo
el método de Webber y Quenby (1959). A rigideces bajas mi curva
estd por arriba de la de Webber y Quenby, a rigideces altas
tienden a converger, R z 4 GV.

También di una expresion analitica para el espectro primario
de protones y nucleos de hello, (ecuacién 13). La expresién dada,
muestra un buen acuerdo con los datos experimentales en un amplio
‘rango de - rigideces. Encontré un corrimiento en el maximo del
especfro diferencial primario, de aproximadamente 5 GV, hacia
altas rigideces entre el minimo y el maximo de actividad solar, el

cual se puede calcular directamente de la expresién.analitica.~
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Finalmente encontré que la forma del espectro diferencial a
rigideces bajas estd representada muy cercanamente por la ley
exponenclal. Los parametros a« y 8 de la ley exponencial usada
varian con el ciclo solar en aproximadamente un 10% y un 30%

respectivamente, entre el maximo y el minimo solar.
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CAPITULO 3: Variaciones periodicas, diurna y semidiurna en la
radiacion cosmica ohservada en la Cd. de México durante 1990.



3.1.~ Modulacién de rayos césmicos.
3.1.1.~ La Heliosfera.

La helldsfera es una cavidad esferoidal, de aproximadamente
200 UA, figura 1, formada en el gas interestelar por el flujo
radial del viento solar (Jokipil, 1995). El viento solar se forma
por la expansion hidrodindmica de la corona solar. La corona,
expuesta a la acclén de la fuerte gravedad solar y a una alta
presién debido a una elevada temperatura (2x10° °K) es inestable
y se expande en el espaclo que la rodea, produclendo el viento
solar (Toptygin, 1985).

El viento solar fluye radlalmente alejandose del Sol a 400
Km/s, desde cerca de 10 radios solares hasta cerca de 20 UA, donde
éste se frena debido a la resistencia del medio interestelar. Aqui
el viento pasa a una onda de choque esferoidal llamada el choque
final del viento solar, flgura 2. El campo magnétlco solar esta
congelado en el plasma en movimiento, de tal forma que el flujo
radial arrastra al campo magnético solar, que con la rotacloéon del
sol toma la forma de una esplral Arquimedeana. La conveccioén
radial de este campo magnético espiral crea un campo eléctrico
estatico, el cual causa una diferencia de potencial electrostatico
entre el polo heliosférico y el ecuador de aproximadamente 250
millones de volts. Superpuesto a esta estructura existe un
espectro de irregularidades magnéticas causadas por la turbulencia
en el viento solar (Jokipli, 1995).

El campo magnético interplanetario tlene una estructura que
cambla con el cliclo de manchas solares. El campo es una esplral de
Arquimedes en una direccién (sallendo del Sol) en el hemisferio
norte y en la direccién contraria en el hemisferio sur
heliosférico. Los campos dirigidos opuestaménte estdn separados
por una hoja de corrlente hellosférica delgada. Esta hoja es
pequefia oscilando entre +10° por arriba y abajo del plano
ecuatorial solar, durante el minimo de actlvidad solar; su
oscllacion se Incrementa en amplitud cuando se aproxima el maximo
de manchas solares. La estructura se hace mucho mds compleja cerca

del maximo y regresa a su esiructura simple cuando se acerca el

48



A\
»
S 3
)
,\

Figura 1.- Estructura global del campo magético interplanetario

-

vista desde el polo norte solar. las flechas indlican
el flujo del viento solar en el espaclo
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del sol (Sakurai K., 1987).
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magnétosfera terrestre (Sakurai K., 1987).



minimo, pero con la direccién del campo invertida (Jokipli J.R.,
1995)

Después de propagarse durante mucho tlempo a través de la
galaxia, algunas particulas de la radiacién coésmica llegan a la
heliésfera y alcanzan , ocasionalmente, la Tierra y su vecindad.
Debido a que las particulas de los rayos coésmicos estén
distribuldas isotrépicamente en el espacio interestelar podemos
suponer que llegan a la frontera exterior de la helldésfera con la
misma intensidad independientemente de su direccién de arribo.

Cuando entran a la heliésfera después de una larga jornada a
través del espaclo interestelar, los rayos codsmicos emplezan a
interactuar con el plasma solar, que continuamente fluye del Sol,
el llamado viento solar, y con el campo magnético arrastrado por
él.

Los campos magnéticos en el viento solar son variables a
todas las escalas, espaciales y temporales, y producen variaciones
en el flujo de rayos cosmicos. Estas variaciones son registradas
por detectores de rayos césmicos en.la Tierra y a bordo de naves
espaclales . Al conjunto de estos fendémenos se le conoce como
modulacién de los rayos coésmicos.

Esta modulaclién se refleja en: a) el espectro de los rayos
césmicos, el cual varia con la energia y el tiempo (Fisk L.A.,
1979) ( ver capitulo 2), y b) los registros de la intensidad de
radiacién césmica, los cuales presentan una anticorrelacién con el
nimero de manchas solares, la variacién de 11 y 22 afios asociada
con el ciclo magnético solar (ver introduccién).

Hay diferentes tipos de variaciones en la intensidad de rayos
césmicos que concuerdan con los patrones de camblo de la actividad
solar: el cambio periddico de 27 dias relacionado con la rotacién
del Sol, las varlaciones de 5.5 y 2 aflos asocladas a fluctuaciones
del ciclo fundamental (Otacla y Valdes-Galicia, 1995). También
tenemos en la intensidad de radiaciéon coésmica variacliones de
periodo corto y anisotropias, fenémenos asociados a hoyos
coronales, hoja neutra, la estructura de sectores y haces de

viento solar rapido, figura 3. Tales como las varlaciones
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peridédicas diurna y semidiurna y fendmenos transitorios, como un

decrecimlento Forbush.

3.1.2. - Rayos césmicos en la heliésfera.

La atmésfera del Sol sufre una expansién continua y produce
un plasma que se expande en el medio interplanetario, el viento
solar. La velocidad de este flujo es variable; cerca del plano de
la ecliptica su promedio es de cerca de 400 Km/s; dicho flujo
tiene una direccién radial. El flujo del viento solar transporta
consigo al campo magnético solar. A distancias cercanas a unas
cuantas decenas de radlios solares la energia clnétlca del viento
solar domina sobre la energia del campo, con el resultado de que
el campo es arrastrado radialmente hacla afuera. El campo, sin
embargo, permanece atado al Sol que se encuentra rotando, con lo
que el campo adquliere un patrén espiral a gran escala. Suponlendo
que el viento solar fluye radialmente a velocidad constante V, el
patron del campo es el de una espiral Arquimedeana (Parker, 1958).
En coordenadas esféricas centradas en el Sol, las componentes del

campo a gran escala son:

_ _ 2
Br (r,0,¢) = Br(ro.0.¢ rQ/V)(ro/r)
Bg (r,8,¢) =0 (1)
B¢ (r,0,¢) Br(ro,6,¢-rQ/V)(ro senf/r)

Aqui r es la distancia radial hellocéntrica, ¢ y 8 los
dngulos azlimutal y polar respectivamente, medidos con respecto al
eje de rotacién del Sol. La velocidad angular del Sol (=2.7x10'6
rad/s); Br(ro.6.¢) es la componente radial del campo a una
distancia r, (?O.IUA). Justo la distancia a la cual el campo Juega
un papel pasivo en la expansion del viento solar. Y V la velocidad
del viento solar.

Superpuestas a esta estructura de gran escala hay numerosas
variaclones de pequefia escala, que resultan de ondas y
discontinuidades en el viento solar (Fisk  L.A., 1979). Las

variaclones en el campo que resultan de esta turbulencla de
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pequefia escala son generalmente grandes. Por ejemplo, la variacién
cuadratica media en la componente Bx del campo, relativa a la
intensidad del campo medio B0 es tiplcamente <(58x)2>/8025 0.1-0.3
en el sistema solar interno cercano a la Tierra (Smith E.J.,
1974), el plano XY cae en el plano de la ecliptica. Las
fluctuaciones de pequefla escala en el campo dispersan a los rayos
césmicos; las particulas pueden ser dispersadas de manera
eficiente por fluctuaciones que tengan un tamafio de escala
comparable al radio de giro de las particulas (Parker, 1964). Las
fluctuaciones de pequefia escala superpuestas al campo de gran
escala, producen un acoplamiento entre el viento solar y los rayos
césmicos, con energias = 10 GeV/nucleén. Y es este acoplamiento el
responsable de la modulacién de los rayos cosmicos.

Después de que un rayo cosmico entra en la heliésfera, su
movimiento estd determinado por los plasmas y campos magnéticos
presentes en ésta. Para entender el comportamiento de los rayos
cosmicos en la helldsfera, es necesario primero entender su
movimiento. Los giros de una particula cargada en un campo
magnético y su movimiento a lo largo de la direcciéon del campo

estan gobernados por la fuerza de Lorentz:
- - -
dPsdt = Ze/c (V x B) --=(2)

donde F,'?. Ze, ¢ y‘E son el momento, la velocldad, la carga de la
particula, la velocidad de la luz y el campo magnético,
respectivamente,

El radio de gliro p, se expresa usando. la componente

perpendicular de la velocidad al campo magnético como:
p = (Pc sen 8)/zeB -==(3)

Aqui @ es el angulo entre el vector velocidad y la direccion
del campo magnético. Una vez que el momento y la intensidad del
campo magnético se especifican, el radio de giro se  puede

determinar. En el espaclo interplanetario, la intensidad y la
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direcclén del campo magnétlico slempre varian con el tiempo y la
posicién; pero es posible estimar el comportamiento de los rayos
cosmicos en el medio interplanetario usando el concepto de radio
de giro.

Para hacer esto, la escala caracteristica en el cambio de la
intensidad o la direccién del campe magnético se debe de
especificar primero. Esta nos dice cémo es la trayectoria libre
media de una particula de la radiacién cdsmica en el campo
magnético. Si denotamos la escala por L, es claro que la
trayectoria libre media de dispersion es altamente dependiente de
cuando el radio de giro p es mayor o menor que L. Tres situaciones
se presentan de acuerdo a la magnitud de la razon p/L, éstas son
a) p/L >> 1, b) p/L &8 1 y c) p/L << 1, Estas situaciones se
presentan esquematicamente en la figura 4 . En el caso (b), el
radio de giro de la particula es del mismo tamafio de la escala de
la fluctuacion del campo produciéndose una fuerte dispersién sobre
la particula, la cual modifica la energia y direcclén originales
de la partfcula.

La cantidad L es una longitud de escala caracteristica de las
irregularidades del campo magnético. Estas irregularidades son
importantes para especificar el movimiento de los rayos codsmlicos
ya que ellas actudn como centros dispersores para estas
particulas, Como vimos, el radlo de giro es proporcional al
momento de la particula, y de la ecuaclién relativista E = (ch2 +
m(fc‘)“2 podenos despejér a P conslderando que P2c2>>m02cﬁ
Entonces el radio de giro se puede escribir como p=E/ZeB, y la
razdén p/L estd determinada por E/B, sl se especifica la especle
nuclear. En fisica de rayos césmicos la rigidez de una particula ,
definida como R=Pc/ZesE/Ze, se usa para describir el
comportamiento de los rayos césmicos en un campo magnético. Por lo
tanto, la razon p/L, expresada como R/BL, puede ser aplicada para
obtener una representaciéon del movimiento de las particulas de la
radiacioén cosmica en el campo magnético interplanetario.

Los conceptos actuales de  modulacidén solar caen en tres

categorias generales; I) Modelo estandar, 11) Teorias de deriva y
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III) Propagaclién de barreras.

I) El modelo estandar para la modulaclion solar fue desarrollado
primero por Parker (Parker,1965). En este modelo, la Intensldad de
rayos cosmicos modulada estd determinada por un balance entre una
difusion hacla el Sol a través de las irregularidades en el campo
magnético interplanetario (IMF) y una conveccién hacla fuera del
Sol producida por el viento solar. Ocurren pérdidas adiabaticas de
energia debidas a la divergencia de la velocidad del viento
solar,asi{ también derlvas de curvatura y de gradiente, como
resultado de la estructura espiral y de la dependencia radial del
campo magnético interplanetario.

El modelo estandar, despreciando las derivas y aplicado a una
heliosfera esféricamente simétrica y cuasiestacionaria, ha sido
por muchos afios una descripcidn basicamente satisfactoria de la
modulacion de los rayos césmicos como se observa en la Tierra.

El acoplamiento de los campos magnéticos turbulentos con los
rayos cosmicos se debe a la dlispersion resonante de los rayos
cosmicos por elementos turbulentos en el campo, cuya escala es
cercana al radio de giro de las particulas. Por tanto, suponemos
que la interaccién de los rayos césmicos con las lrregularidades
del campo magnético en el viento solar es un proceso esencialmente
difusivo.

En este modelo el flujo de rayos cosmicos estd gobernado por
una ecuacion de transporte que incorpora difusién, conveccion y
desaceleracién adiabdtica, dentro de una reglon de modulacién
esférica cuya frontera estd aproximadamente a 100 UA del Sol.

II) En las teorias de deriva el modelo estdndar se aumenta
tomando en consideracién la polaridad y configuracion del campo
magnético en el viento solar. El campo sclar medio es transportado
hacia afuera de la corona por el viento solar y adqulere una forma
espiral debido a la rotacién de la corona, a la cual permanece
atado. Esto causa que los rayos coésmicos sufran derivas de
gradiente y de curvatura, cuyas velocidades son comparables a las
velocidades del viento solar. Estas derivas invierten su direccién

cuando la polaridad del campo magnético cambla; son opuestas para
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las mismas especies en minimos solares sucesivos, y opuestas para
particulas de carga contraria en el mismo minimo solar (Forman,
1988).
III) Mc Donald, et. al. (1981) han hecho notar que la intensidad
de la radiacion césmica muestra subitos decrementos seguidos por
una lenta, pero no total, recuperacién. Estos eventos, en la
mayoria de los casos, pueden ser asociados con disturbios que
viajan hacia afuera del sistema solar. Esto lleva a la hip6tesis
que la modulacién de periodo largo es un efecto acumulativo de
muchos decrementos episédicos. Las causas inmediatas de los
decrementos subitos no han sido claramente establecidas, y podrian
ser la onda de choque o la dispersién aumentada en la region
perturbada. Perko y Fisk (1983) suponen que la causa de estos
decrementos subitos son capas estrechas de dispersién "aumentada"
propagindose junto con el viento solar. La emision de estas capas
por el Sol es mas frecuente en periodos de alta actividad solar.

Consideremos el transporte de rayos césmicos en un campo
magnético que depende de la posicién y el tiempo. Dicho campo se
encuentra congelado en un plasma que se mueve radialmente hacia
afuera. Entonces las particulas de 1la radiacién cosmica se
encuentran sujetas a cuatro efectos de transporte, produciéndose
un movimiento que es la combinacién del movimiento de centro guia
y una difusiéon espaclal. Mas precisamente, debido a que las
particulas tienden a permanecer sobre una linea de campo, ellas
son arrastradas por el flujo de gas lonizado. Por otro lado, el
campo magnético varia sistematicamente a diferentes escalas, de
tal forma que se producen derivas de gradiente y curvatura, las
cuales se hacen coherentes a grandes distancias, Debldo al campo
eléctrico VxB en el viento solar, se producen cambios en la
energia de las particulas. Y finalmente, se produce una difusién
espacial en las particulas por las irregularidades en el campo
magnético.

Esto da como resultado un transporte que es la superposicién
de efectos cohefentes y .aleatorios. Ellos fueron combinados por

primera vez por Parker (1965) para obtener la ecuacién de
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transporte de los rayos césmicos. La funcléon de distribucidn
f(r,p,t) de los rayos coésmicos de momento p, en la posicién r al

tiempo t, tiene la siguiente forma:

of/at = 6/6)(l { Klj 6f/6xj) (difusién)
-V, 8f/ex [conveccién]

- Vd;af/axl [deriva del centro guial

+ 1/3 (avl/axl)(af/alnp) [cambio de energia]

4 Q(x‘.p,t) (fuente] ---(4)

en donde X, son las componentes del vector de posicion r, KU las
componentes del tensor de difusidn, V1 las componentes de la
velocidad del viento solar, y Q un término de fuente de rayos
cdsmicos. La velocidad de deriva Vd esta dada en términos .Eel
campo magnético local B y la carga de la particula q por Vd=
(pcws3q) x(B/|B|?) (Jokipli, 1989).

Esta ecuacidén de transporte es muy general y ha sido usada en
la mayoria de las discusiones de transporte de rayos cosmicos y
aceleraciéon, en las pasadas tres decadas. Es una buena
aproximacion s! hay bastante dispersion por irregularidades
magnéticas. Sin embargo, ésta requiere que las particulas tengan
velocidades aleatorias sustancialmente mayores que la veloclidad de
conveccion del fluido de fondo, como ocurre en la heliésfera,
para que la densidad diferencial del numero de particulas sea la
misma en un sistema fijo en el Sol y en un sistema que se mueve
con el viento solar, hasta ordenes de O(Vz/vz), donde v es la
velocidad de la particula (Fisk L.A., 1979).

3.2.~ Variaci6én diurna.

Como hemos visto el estado fisico de la helidsfera cambia con
la actlividad solar. El efecto de estos cambios en el medlo
interplanetario influye sobre la intensidad de 1la radiacién
césmica. Como un resultado de esta situacién , la intensidad
‘integral y el espectro de energia4 de los rayos césmicos a la

altura de la érbita de la Tierra y sus vecindades son
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necesariamente modulados por la actividad solar.

En esta secclon estudiaremos las variaclones perlédlicas de
periodo corto, observadas en la Cd. de México durante el afic de
1990, Revisaremos las caracteristicas mas Importantes de estas
variaciones asi como los modelos que las describen.

Se ha establecido que al menos una parte de la varlacién
diaria solar de la intensldad de rayos césmicos es debida a
distribuciones anisétropicas de la radlacién primaria que llega a
la atmésfera de la Tierra. Tales distribuciones son producldas por
la modulacién de los rayos cosmlcos galacticos en el campo
magnético interplanetario. El principal interés en investigar las
variaciones diarias solares reside en la informacién que ésta
puede aportar acerca de la anisotropia y de los mecanismos de
modulacién responsables para su produccidn.

lLa variaciéon en la intensidad de los rayos cosmicos con un
periodo de un dia solar se conoce desde hace tlempo, cuando la
intensidad de la radiacién césmica empezé a ser monitoreada.
Lindholm (1928), notdé una periodicidad de 24 horas en la
intensidad de la radiacién césmica secundaria, registrada por una
camara de ionizacidén, con una amplitud de 0.5 %. Sus observaciones
fueron confirmadas por diferentes investigadores (Compton et. al.
1932; Hess & Graziadei 1936; Forbush 1937). Estos resultados
indicaron una pequefia amplitud de 0.2 % a 0.3 % y un tlempo de
maximo entre 10:00 hrs TL (tiempo local) y 16:00 hrs TL. También
se detectd una onda de 12 horas con una amplitud mas pequefia (0.05
%) y un tiempo del maximoe cercano a las 02:00 hrs TL.

Para explicar estas periodicidades se hicleron hipétesis de
que su origen fue debido a elementos atmosféricos, en particular a
variaciones de la presién barométrica y de la temperatura de la
atmoésfera (Hashim, 1968). El desarrollo del monitor de neutrones
comc dispositivo para monitorear la intensidad de la radiacién
cosmica hizo posible estudiar la varliacién diarla eliminando la
influencia de los efectos atmosféricos. Debido a que las
particulas secundarias reglistradas en el monitor no se ven

afectadas por las variaciones en la temperatura de la atmésfera y
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las variacliones debidas a los cambios en la presién barométrica se
pueden tomar en cuenta facllmente, se hlzo posible establecer la
amplitud de la variacién diaria sin ninguna incertidumbre debido a
correcciones de temperatura.

Con la ayuda de telescoplos de mesones verticales e
inclinados situados en diferentes localizaclones geograficas, a
diferentes profundidades, y con monitores de neutrones esparcidos
en diferentes latitudes y longitudes de la Tierra ha sido posible
estudiar la variacién diaria de la lIntensidad de la radiacién
césmica en diferentes rangos de energia y se han establecido sus
caracteristicas generales.

Los resultados obtenldos de las observaciones de la variacién
diaria solar se resumen en :

1) En general, la radlacién césmica medida sobre la superficlie de
la Tlerra y bajo Tierra exhibe perlodicidades diurnas vy
semidiurnas en el tlempo solar local, ninguna de las cuales se
puede explicar en términos de las varlaciones de varlables
atmosféricas, es decir de temperatura y presion.

2) La amplitud de la onda diurda depende de la energia media
primaria de las particulas que son monltoreadas. Para energias
bajas (1 a 15 Gev), como las registradas por un monitor situado a
una latitud alta, la amplitud diurna es de cerca de 0.3% Para
energias medias, como las que registran telescopios de mesones y
cdmaras de lonizacién, la amplitud promedio es de 0.15%. Y para
altas energias (>100 Gev)como las que reglstran telescoplos de
mesones locallizados bajo Tierra, la amplitud media es de 0.05 %
(Dorman, 1957). El tiempo del maximo varia considerablemente de
estacién a estaclon y va de 12:00 hrs TL a 16:00 hrs TL
(Hashim, 1968). |

La onda semidiurna es mis pequefia que la onda diurna y tlene
una magnitud de alrededor de 0.05 % para un monitor de neutrones
ubicado a una latitud media, con un tiempo de maximo de alrrededor
de las 03:00 hr TL..

3) La amblitud de la variacién diaria y su tlempo de maximo

medidos por un telescopio de mesones vertical o un monitor de
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neutrones, es funcién de las coordenadas geomagnéticas del lugar
de observacién. Se ha encontrado (Kane & Thakore, 1960; Schwachlem
1960), que la amplitud de la onda diurna, cuando se mide con un
monitor de neutrones, se incrementa desde el ecuador, donde es
cerca de 0.26 %, a latitudes medias (50o a 600), donde se hace
cercana a 0.35 %4, y a muy altas latitudes se reduce hasta 0.15 %.
Por otro lado la amplitud de la onda semidiurna se incrementa con
el incremento de la latitud. Sin embargo a la misma latitud
geomagnética los tlempos del maximo son los mismos en tiempo
local.

Kitamura (1965) analizd los datos de la red de monitores de
neutrones durante el aflo geofisico internacional (IGY) para
obtener el efecto de latitud de la variaciéon diaria. Encontré que
la amplitud observada en la regién entre 50° y 60° de latitud
geomagnética es mayor que en cualquier otro intervalo. La
dependencia del tiempo local del maximo entre 0° y 60° en los

hemisferlos norte y sur esta dada por:

T o (10.12 + 0.08 L) #0.55 , en Hrs --=(5)
en donde L es la latitud geografica.

El tiempo del maximo varia de estacién a estacion pero sl se

realizan correcciones para tomar en cuenta la influencia dei campo
geomagnético sobre las particulas de la radiacién cdsmica, la
maxima amplitud ocurre a las 18:00 hrs TL.
4) Debido a la deflexidon de las particulas primarias en el cahpo
geomagnético la amplitud observada sobre la superficle de la
Tierra es mas pequefia que la anisotropla primaria fuera del campo
geomagnético y la fase deberé ser corrida a horas mas tempranas.

El camblio en la fase se entiende en términos de la deflexién
de las particulas primarias. La reduccién en la amplitud es debida
al hecho que el amarre geomagnético de las particulas primarias es
una funcidén de la energia. Cuando las particulas de la radiaclién
cosmica llegan a cualquier punto en la Tierra sufren una deflexion

en el campo geomagnético. Para tomar en cuenta este amarre
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geomagnético se define la direccidén asintética, como la direccion
en la cual la particula se estaba moviendo antes de entrar al
campo geomagnético. Cualquier flujo anisétropico sobre un rango
finito de energia se deberd ensanchar de tal forma que el tiempo
del maximo, observado en la superficie de la Tlerra ocurrird en
diferentes tiempos para diferentes energias. La amplitud observada
deberda ser, por tanto, reducida debido a un suavizamiento. Otra
reduccién en la amplitud es causada por la dispersién de las
particulas secundarias en la atmésfera y por su deflexién en el
campo magnético terrestre (Brunberg, 1954).

Estos hechos caracteristicos de la wvarlacién dlaria
representan las propledades promedio de las anisotropias diurna y
semidlurna.

El anallsis de un gran numero de datos de diferentes
monitores ha proporclonado las propledades promedio de la
variacién dlurna, tal como su tlempo del maximo y su dependencia
sobre la declinacién y la energia (Duggal et. al., 1961; Mc
Cracken and Rao, 1965),

La variacidén diurna promedio observada por varlos detectores
durante el periodo 1957 a 1965, obtenida después de corregir por
el ancho del cono asintético de aceptacién de cada detector como
funcién de su latitud asintdtica, se muestra en la figura 5. Cabe
mencionar que el cono asintdtico de aceptacién de un detector es
el angulo s6lido que contiene aquellas direcclones asintiticas las
cuales contribuyen de manera importante a la razén de conteo del
detector. La figura 5 claramente demuestra que la amplitud
observada de la variacion diurna en cualquier estacién varia como
el coseno de la latitud asintotica media de la estaclén. La curva
continua indica la distribucién esperada de la amplitud de 'la
anisotropia promedio suponiendo una dependencia coseno de 1la
declinacion.

El andlisis de todos los datos de los monitores de neutrones
durante 1954-1965 (Rao et.al., 1963; Mc Cracken and Rao,
1965)probad que la variacién diurna promedio de la intensidad de

rayos césmicos se puede expresar como:
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8J(E)/3E = A E'Téos(w = y,) cos A, paraEsE

=0 para E 2 Emax ————— (6)
donde A es una constante igual a (0.38 * 0.02)x107%, ¥=0, ¢ es la
longitud de la estaclén, w0=89tl.60, medidos en el sentldo
contrario a las manecillas del reloj del meridiano de mediodia, A
es la declinacién y E;ax es generalmente del orden de 100 GeV. En
otras palabras, la anisotropia diurna promedio de la radiacién
cosmica es (a) independiente de la energia en el rango de 1 a 100
Gev; (b) varia como el coseno de la declinacién; (c) tiene una
amplitud promedio de cerca de 0.38%0.02% y (d) tiene un flujo

mdximo inclidente a 89:1.60 E de la linea Tierra-Sol.

3.2.1.- Andlisis de datos (variacién diurna) del monitor de la Cd.
de México.

La variacion diurna es una variaclon periddica del promedio
diario de la intensidad de rayos césmicos en tlempo local. La
variacion diaria se puede desarrollar en sus componentes armonicas
a través de un analisis de Fourler (ver apéndice 1).

Para estudiar la varlacion diurna se realizé el andlisis
arménico, para cada mes del afio de 1990, a través de una
transformada rapida de Fourier. Los datos que se utllizaron estan
reportados en Otaola y Hurtado (1991). Los resultados del primer

armonico se presentan en la tabla III-1.

TABLA III-1
RESULTADOS DEL ANALISIS ARMONICO

(primer arménico)

Mes a2.39 b#2.39 r (4:0.05 ¢ T (hrs TL)
Enero 14. 81 -7.63 0.22 27.2610.20  4.18
Febrero 7.10 3.77 0.11  -27.95%0.42  7.86
Marzo -4, 40 ~2.39 0.07  151.49%0.67 -4,10
Abril 9.81 1.72 0.14 -9.9240.34  6.66
Mayo 21.88 -6.71 0.31 17.04+0.15  4.86
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Junio 0.13 -0.15 0.00 50.36%16.85 2.64
Julio 16.18 -9.47 0.25 30. 3340. 18 4.00
Agosto 9.03 0.31 0.12 ~1.9540. 37 6.13
Septiembre 13.75 ~13.45 0.25 44,36+0.18 3.04
Octubre 10.39 ~6. 34 0.16 31.4210.28 3.91
Noviembre 8.29 -5.07 0.12 31.43+0. 35 3.91
Diciembre 7.72 -2.89 0.11 20,52+0. 41 4,63
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El. diagrama armonico para la variacion diurna se muestra en
la figura 6; los tlempos de los maximos no apuntan alrededor de
las 15 hrs en tiempo local, que es la direccién en que se observa
Ia anisotropia diurna, en periodos de minima actividad, en la Cd.
de México (Otaola y Valdés~Galiclia, 1992).

3.2.2,- Modelos tedricos.

Después de que Parker (1960) introdujera el modelo de campo
maghético Interplanetario con estructura espiral asociado al
viento solar, Aluwahlia y Dessler {1962) sugirierén que las lineas
magnéticas de fuerza, por su rotacion con el Sol en el plano
ecuatorial, producen una deriva eléctrica (Ekﬁ) que da como
resultado la variacién diurna de la intensidad de rayos césmicos.
De acuerdo a este modelo, la fuente de la varlacién diurna cae en
el plano ecuatorial solar, y su amplitud y direccién , del méximo
de intensidad, dependen de la velocldad del viento solar. Ademas,
hay un corte superior arriba del cual la corrotacién de las
particulas de la radiacién césmica es despreciable, y abajo de la
cual la anisotropia es esencialmente independiente de la rigidez,
tal limite superior es 100 GV.

Sin embargo, Stern (1964) mostré que, aunque en un gas
altamente lonizado un campo eléctrico E=-vxB puede existir, para
un campo magnético que es axisimétrico alrededor del eje de

rotacidnm

UxE=-8B/at = 0 —
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Figura 6.~ Dial arménico para la varlacién diurna para los meses .
del afio de 1990.




.

Por lo tanto, el campo eléctrico es conservativo., Y de
acuerdo al teorema de Liouville, la densidad de rayos coésmicos en
el espacio fase se preserva. Asi, sl la intensldad de radiacién
cosmica es la misma en todas las direcclones, en cualquier punto
dentro del sistema solar, la anlsotropia diurna no puede existir.
Por tanto, la anlsotropia diurna no puede ser producida por un
campo magnético independiente del tlempo. El flujo producido por
la deriva eléctrica se debera cancelar exactamente por un flujo
igual y opuesto causado por un gradlente de densidad.

Parker (1964) y Axford (1965) mostraron que, para un modelo
realista del campo magnético interplanetario, aﬁ?at, es distinto
de cero. Las Irregularidades magnéticas en el plano perpendicular
a la ecliptica pueden disminuir apreciablemente el gradiente de
densidad de rayos cosmicos, el cual se establece debido al campo
eléctrico ~3x§. Estos autores reallzaron calculos que Lomaron en
cuenta la dispersién que modifica el gradiente de densidad
perpendicular, la difusién a lo largo de las lineas de fuerza y la
deriva Exﬁi Bajo tres suposiciones basicas; 1) no hay difusién
perpendicular al.‘campo, 2) el gradlente perpendicular a la
ecliptica es cero, y 3) no hay flujo radial, sus resultados los
llevaron a la conclusién que el flujo azimutal es consistente con
la rotacién rigida del gas de rayos césmicos. En este modelo, la
velocidad del flujo no depende de la veloclidad del viento solar, y
este no es perpendicular al campo magnético espiral
interplanetario,

En el caso de rotacliéon rigida la amplitud de la anisotropia

producida por el flujo azimutal a una distancia r del Sol es:
a (r) = 3ev /v ~--(8)
1 r

en donde v es la velocidad del campo magnético espiral rotante y
v es la velocidad de la particula, c estd relacionado al factor
Compton-Getting, y representa los efectos espectrales

Consideremos una particula con una energla dada T, vista desde un

sistema de referencia que se mueve con el viento solar. Si la
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particula se esta moviendo en la direccion del viento solar, desde
un sistema fijo con respecto al Sol se verd que su energia es
mayor que T. Sl se mueve en direccién opuesta a el viento se vera
una energia menor que T en el sistema fijo. Asi, el flujo que se
observa en el sistema fijo depende de la velocidad del viento V y
de la forma del espectro de los rayos cosmicos. Este Ultimo efecto
se conoce como el efecto Compton-Getting (Fisk L.A., 1979). En la
Tierra (r=a), para rayos coésmicos primarios que tengan 1la
suficlente energia para ser detectados, la ecuacién (8) se reduce
a:

a (a) = (2+y) v /¢ -==(9)
1 a

donde ¥ es el indice del espectro diferenclal de energia y vas 400
Km/s. Cerca del minimo de manchas solares 22,65 y el valor
predicho de @ es 0,6%, que excede a la amplitud observada por
cerca del 44% (Pomerantz M,A. & Duggal S.P., 1971).

La diferencia entre los valores tedricos y observados cambia
durante el ciclo solar, en un maximo de manchas solares, ¥=2.25,
es de cerca del 30%. Ademas, el modelo predice un valor mas bajo
en el maximo solar que en el minimo solar, contrario a las
observaciones (Pomerantz M.A. & Duggal S.P., 1971).

Ahora cosiderare desde un punto de vista general los
diferentes procesos que pueden jugar un papel importante en
determinar las carecteristicas de la anisotropia diurna. El flujo
neto de las particulas de rayos césmicos estd gobernado por cuatro
mecanismos, que son; 1) deriva eléctrica, 2) difusién, 3)
conveccién y 4) gradiente de densidad.

Estos estan contenidos en la relaciéon que expresa la densidad
de corriente diferencial de rayos cosmicos, S, en términos de la

velocidad del viento solar Vu {(Forman y Gleeson, 1970):
- 'y - > > =~
S = Sc - KII (ap/ar)lx - %L (ap/c’}r)_L - F (8p/8r x B/B) ---(10)

donde p es la densidad diferencial de nimero de particulas, §C=

=cp3; es la densidad diferencial de corriente convectiva, y
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- _‘.‘-', -
Kll (6p/6r)ll + EL (3p/6x).L =K dp/ar (11)
donde ‘K es el tensor de difusion el cual incluye la contribucion

por el movimiento aleatorio de las lineas de campo (Jokipil y

Parker, 1970); y
F = (vur)¥/3ul1+(wr)?) —==(12)

donde w es la glrofrecuencia y t es el tlempo de collsién efectivo
para particulas que se mueven con velocidad v. La contribucion del
gradiente ( cuarto término de la ecuacién 10} contiene la
dispersién asociada con la presencla de un campo magnétlico

uniforme.

Sélo los dos primeros términos en la ecuacién (10)
contribuyen al flujo tangencial .gc en el caso limite de
corrotacion rigida, que se define a través de las sigulentes
condiciones; a) la componente radial gr es nula, b) el coeficlente
de difusién en la direcciéon perpendicular a el campo es nula,
ﬁlzo, c) el gradiente de densidad de rayos césmicos perpendicular
a la ecliptica es nulo (ap/ar{L=0,

La filgura 7 muestra el flujo convectivo Sc que es balanceado
por una componente, hacia el Sol, de K“(Bp/ar)lr La componente
azimutal resultante de la densidad de corriente diferencial chH

tan ¢ corresponde a particulas que corrotan con velocidad Vr= V“

tan ¢y . La correspondiente anisotropia es (Gleeson y Axford,
1968):
> -,
al(r) = 3S/pv. = 3cvr/v --~(13)

que es precisamente la ecuacién (8).

En vista que la amplitud de la anisotropia observada en la
Tierra es menor que la predicha por el modelo de .corrotacién
riglda, parece ser que las contribuclones del tercer y cuarto
términos de la ecuacién {9) no son despreciables,

Parker (1967) intentdé explicar la discrepancia en términos de

un gradiente de densidad, de rayos cdsmicos, finito perpendicular
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Figura 7.- La densidad de corriente diferencial azimutal
cpvtan ¢ que resulta de las condiciones a) S= 0, b)

K=0, c) (8p/dr) = 0 (Pomerantz M,A. & Duggal S.P.,
1971).

j calandian

Figura 8,- Ilustracién esquematica del camino aleatorio de las

lineas de campo en el espacio interplanetario
{Pomerantz M.A. & Duggal S.P,, 1971).



el cual estard presente sl la dlspersion en el plano
perpendicular, al plano de la ecliptica, no disminuye
completamente el gradlente debido al campo eléctrico. Parker
estim6é, para diferentes dimensiones de 1ia cavidad solar, los
valores K_L/Ku que son consistentes con el gradlente requerido
para reducir la anlsotropfa de corrotacién rigida al valor
observado. También demostré que, en el caso de particulas de alta
energia, la pérdida de energia sufrida por los rayos cosmicos en
su camino aleatorio a través de las irregularidades magnéticas,
transportadas por el viento solar en expansién, no afecta
apreclablemente la anisotropia diurna.

Si la dlscrepancla entera se atribuye a el gradiente
perpendicular, contribucion del cuarto término, su magnitud
predicha es 45/R por ciento por UA. R es la rigidez de la
particula, que es excesivamente grande (Gleeson, 1969).

Posteriormente, Jokippi y Parker (1969) hicleron notar que,
debido a que las lineas magnéticas estan inmersas en campos
turbulentos del Sol, ellas son estocdsticas y ergddicas. Las
fluctuaclones en los campos de velocidad producen un camino
aleatorio de las lineas de fuerza adyacentes, como se llustra en
la figura 8, que es un modelo "“de sopa de espagetti” del campo
magnético interplanetario (Mc Cracken and Ness, 1966), que se
considera es una manifestacién directa de la supergfanulacién
fotosférica, Una consecuencia importante de este camino aleatorio
es una contribucién significativa de EL en contraste con el efecto
mucho menor que se espera de la dispersién resonante usual para
pequefias irregularidades.

En vista de este modelo los tres primeros términos de la
ecuacién (23) son suficlentes para expllicar la discrepancia entre
las observaciones y la prediccién de corrotacion rigida, si el
gradiente perpendicular al plano de la ecliptica es despreciable,
cuarto término de (23). En este caso la amplitud de la anisotropia

tangenéial (Parker, 1967) es:

“1(3) = [3CVH(KKI &L)tan \llﬂ]/v(l(lI + 5L tan wB) (14)
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En el limite %L« K” la anisotropia corresponde completamente
a la corrotacién rigida del gas de rayos coésmicos. En el caso
K l=§L la anisotropia diurna desaparece. En este caso la difusién
es isotrépica y las particulas no estan constrefiidas a moverse a
lo largo de la direccion media del campo.

Entonces, si el gradlente de rayos codsmicos perpendlcular al
plano de la ecliptica es muy pequedo (cuarto término en la
ecuacién 10) se puede despreciar y por tanto la ecuaclén (14) es
aplicable, en el rango de energia cublerto por los detectores en
Tierra. Esto nos lleva a un valor teérico al(a)=0.44 para WB=452

el cual es igual a la amplitud observada.

3.3. - Variacién semidiurna.

La exlstencia de una onda semidiurna en la intensidad de
rayos coésmicos fue reconocida hace ya cuarenta afios, cuando los
datos de las camaras de ionlizacién fueron sujetos a un analisis
arménico (Elliot, 1952). Varlos argumentos teéricos basados en la
secciéon eficaz de produccién de muones, también sobre las
observaciones realizadas con ‘telescoplos de mesones, que
presumiblemente cancelan los cambios en la intensidad de origen
metereologico, mostraron que las oscilaclones atmosféricas con un
periodo de 12 hrs no puede ser el origen de este efecto (Elliot
and Dolbear, 1951). Posteriormente a través de una investigacién
realizada por Forbush y Venkatesan (1960) basado sobre los datos
de las camaras de ionizacién de Huancayo, Christchurh y Cheltenham
que cubrian 23 afios, establecieron la significacién estadistica de
la onda de doce horas. _

Afios mas tarde el segundo arménico fue estudiado con
renovado interés debido a la apariciéon del monitor de neutrones,
que reduce grandemente las incertidumbres por correcciones
meteorolégicas (Skripin et.al., 1968). Estas nuevas observacliones
eliminaron la posibillidad de un origen atmosférico para el segundo
arméonico.

Con el uso de la alta razéon de conteo de los supermonitores

de neutrones y técnicas analiticas sofisticadas Involucrando
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analisis espectral y filtracién numérica, Ables et.al. (1965),
fueron capaces de establecer conclusivamente la existencia de una
pequefia anisotropia semidiurna (=0.1%). La figura 9.a demuestra la
existencia de los picos significativos en la densidad espectral de
potencia del monitor de neutrones de Deep Rlver durante 1964;el
primer pico corresponde a la variacion diurna y el segundo a la
variaclon semidiurna. Se mostré ademds que la anisotropia
semidiurna tiene un exponente espectral positivo (Ables et.al,,
1965) con el exceso del flujo orientado a lo largo de la direccién
perpendicular a 1la direccién general del campo magnético
interplanetario.

De un analisis extenso de datos de distintos monitores de
neutrones, sobre un periodo de diez afos 1958-1968, Rao y Agrawal
(1970), han derivado las propiedades de la varfacién semidiurna
promedio, que se enlistan a continuacidn:

1) La variacion semidiurna promedio varia como RY donde Y,
el exponente de variacioén, es 1.0£0.2, Es decir, la variacién
semidiurna promedio es funcién de la primera potencia de la
rigidez.

2) La amplitud media anual de la anisolropia semidiurna es de
cerca de 0.1120.2%, el flujo maximo incidente llega en 1la
direccion 03:00 hrs que es una direccidon perpendicular al campo
promedio interplanetario.

3) La amplitud de la anisotropia varia como cos” A, done n22. Las
observaciones experimentales (Rao and Agrawal, 1970) favorecen una
dependencia cos® A, en donde A es la latitud asintotica media.

4} Las observaciones indican una rigidez umbral Rmax, arriba de la
cual las particulas de la radiacién césmica no presentan una
anisotropia semidiurna. Rao y Agrawal (1970) encontraron un valor
maximo cercano a 200 GV,

5) La amplitud asi como el tiempo del maximo de la anisotropia
semidiurna, durante 1958-1968, mostraron poca variabilidad en el
tiempo. La figura 9.b 1ilustra la invariancia temporal de la

amplitud y fase de la componente semidiurna, en el periodo de 1958
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3.3.1.~- Analisis de datos (variacién semidiurna) del monitor de la
Cd. de México.

En la tabla III-2 se presentan los resultados del analisis

arménico, reallzado para cada mes del afio de 1990, para el segundo

arménico. En esta tabla (III-2) solo se presentan los resultados

de la aplicaciéon del andlisis arménico (apéndice 1).

TABLA II[-2
Segundo arménico para la intensidad de rayos coésmicos durante
1990 (Cd. de Meéxico).

Mes 3210,67 b210.67 ra(%)t0.009% ¢2 Tmax(hr TL)
Enero 3.24 0.32 0.043 -5. 6610, 21 3.19
Febrero 3.18 =2.19 0.051 34.6210. 18 1.85
Marzo -13.59 0.13 0.013 180. 53%0. 69 -3.02
Abril 2.81 0.54 0.039 ~10.77%0.23 3.36
Mayo 4.08 ~7.69 0.112 62.0710.08 0.93
Junio 2.95 ~5.48 0.084 61.7610.11 0.94
Julio 5.49 0.66 0.073 -6.8510.12 3.23
Agosto 3.58 -2.95 0.062 39.4210. 15 1.69
Septlembre 5.82 -6.29 0.113 47.2410.08 1.43
Octubre 2.68 -4,22 0. 065 57.58:0. 14 1.08
Noviembre 1.15 -4.28 0.057 74.9310. 16 0.50
Diciembre  3.03 1.07 0.042 -19.6540. 21 3.66

o v S T v O v T 6 A . s S D . e P 1 S S0 D D S D ek T . i G B G . O i B0 Y (S e g P A S B R B e

En la figura 10, se muestran los resultados de la anlsotropia

semidiurna en un dial arménico de 12 horas.

3.3.2. - Modelos teéricos.

Subramanian y Sarabhal (1967), y Quenby y Lietti (1968) han
sugerido, independientemente, que " una variacién semidiurna
significativa puede resultar de un gradiente de densidad en el
plano perpendicular a el plano de la ecliptica. Suponiendo una
configuracion espiral arquimedeana para el campo magnétiéo'
interplanetario y en la ausencia de una dependencia latitudianal

fuerte de las irregularidades magnéticas, podemos esperar que las
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Figura 10.- Dial arménico para la variacién semidiurna para los
. meses de 1990.
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particulas de la radiaciéon césmica que llegan a lo largo de las
lineas de campo polar del Sol tienen un acceso mas facil en
comparacion de aquellas que arriban en el plano ecuatorial.
Consecuentemente un gradiente de densidad significativo para el
flujJo de rayos césmicos se espera que ocurra en el plano
perpendicular al plano de la ecliptica.

Subramanian y Sarabhal (1967), atribuyeron este gradiente a
la distribucion de centros de actlvidad solar, obteniendo el

sigulente resultado para la distribuciéon II de la figura 11:
-b 2 2 2
az(R) dR = [2zYR /4] [R" cos® A/(45B)"] dR ---{15)

en donde A es la latitud asintética, Y representa el decrecimiento
fraccional en la intensidad de rayos cosmicos entre el polo y el
ecuador, z representa la rapidez de decremento con la heliolatitud
y b define la dependencia de la rigidez de 1la varlacién
latitudinal de la intensidad de la radiacién césmica, El valor de
b puede variar desde 2 durante el minimo solar a 0.5 o menos cerca
del maximo solar (Webber, 1965). Asi{, la onda de 12 horas
producida por este macanismo tendréd un exponente espectral
positivo durante la mayoria del ciclo solar y ademds, en contraste
con la dependencia cos A de la variacliéon diurna, la amplitud
semidiurna varia como cos? A.

En el modelo propuesto por Quenby y Liett{ (1968), el
gradiente perpendicular del flujo de rayos cosmicos es una
cosecuencia de la dispersién aleatoria de las particulas por
centros dispersores superimpuestos sobre la espiral arquimedeana.
Las particulas galacticas que llegan sobre los polos experimentan
un facil acceso, debido a que se difunden a lo largo de lineas de
campo casi rectas. Cosecuentemente la densidad de rayos cdsmicos
deberd crecer por arriba y por abajo del plano ecuatorial solar.

De acuerdo a este modelo, la densidad de rayos coésmicos en la
vecindad de la Tierra es aproximadamente :
%)

N =N expl-(v R’ sen®5)/3K a ---(16)
a R W al
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que es solucidn a la ecuacion de difusién-convecclion estacionaria
(Rao U.R., 1972). En la ecuacion (16) N, es la densidad en la
frontera R de la regiéon de modulacion, Kall es el coeficlente de
difusién para los rayos cosmicos que se mueven en una direcclién
paralela al campo en la Tlerra, v, es la velocidad del vliento
solar y 9 es el angulo polar con respecto a el eje de rotaclédn
solar. La amplitud pico a plco del segundo armonico derivada de la
ecuaclén (16) es:

«, = 0.005 R (1 - cos® 9 cos’ ¢)3/2 [ 1+ tan® q)/sen2 0]

para R<Ra y «, = 0 para R>Rd -=={17)
en donde R estd en GV, ¢ representa la latitud asintética con
respecto al plano ecuatorial y 9 es la longitud asintética medida
desde la dlreccion del campo espiral. Asi pues, este modelo
predice que la amplitud de 1la anlsotropia semidiurna es
proporcional a la rigidez.

El valor numérico de la constante en la ecuacidén (17) es
cosistente con la variacién semidiurna observada con monitores de
neutrones en el minimo solar, mientras que la dependencia en R de
le se deduce de las observaclones del ciclo de modulacién solar
de las particulas con rigideces por debajo de 20 Gv. La ecuacién
(17) parece ser valida para altas energias de los rayos cosmicos

primarios.

3.4.- Analisis de resultadoes.

Las caracteristicas de las variaclones diurnas y semidiurnas
promedio,‘de estado estacionario se presentan en la tabla III-3.
En particular enfocaremos la atencién en la amplitud y la direcién
del maximo para compararlos con los resultados experimentales,

correspondientes al afio de 1990 registrados en la Cd. de México.
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. TABLA II1-3
Caracteristicas promedio de estado estaclonario
de las anisotropias diurna y semidiurna.
Parametro Diurna Semidiurna

Exponente del

espectro variacional 0%0.2 & +1
Rigidez limite
inferior ( Gv ) Rl <8

Rigidez limite

superior ( Gv ) R . 2 90 & 100
Dependencia latitudinal & cos A 2 cos® A
Amplitud (espacio libre) 0.4 0.1 % 0.07 £0.03
Fase en el espaclo libre 90 % 15 E % 135 W

(grados de la linea Tlerra-Sol) 18:00 hrs TL 03:00 hrs TL

e 0 o . S 4 e o e et e S S G2 T S S0 o S o A o T A G40 e B S o T A G B e G0 G Bt A kT k. o % G B2 O B e B et e o

Revisemos primero la variacién diurna; el diagrama arménico
se presenta en la flgura 6; en &l podemos apreciar que la
direccion del maximo, en general no ocurre a las 18:00 Hrs TL
(15:00 hrs TL, para la Cd. de México (Otaola y Valdez, 1992)). Es
decir la direccién de la anlsotropia no correspohde a la direccidn
de estado estacionario. Recordemos, que la direccién de 18:00 hrs
TL del méaximo se deduce a partir de la estructura espiral del
campo. magnético interplanetario. Por otro lado el afio de 1990
corresponde a un periodo en el cual el Sol se encuentra en mdxima
actividad solar.

Existen diferentes argumentos para explicar este corrimiento
en la direccién del miximo de la variacioéon diurna. Mori et.al.
(1981), explican el corrimiento en el maximo de la variacién
diurna debido a la variacién relativa de las magnitudes de la
amplitud del flujo convectivo y de la amplitud del flujo difusivo,
Esta diferencia puede deberse a la configuracién del campo
magnético. Kitakumura (1981) mostré que la direccién de la
anisotropia en el espacio interplanetario cambia en un periodo de

22 aflos. El concluye que este cambio es debido a la inversién de
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polaridad del campo magnético solar. En el periodo de polaridad
negativa observo direcciones en las anisotroptas en 3 Hr TL y 15
Hr TL. Lo que suglere la exlstencla de un gradiente en la densidad
de rayos césmicos en la dlreccléon perpendicular al plano de la
ecliptica debldo a la no conexién de las lineas magnéticas
(Kitakumura, 1981)

Aluwahlla y Riker (1981) reportarén corrimlentos en el tiempo
del maximo de la variacléon diurna durante el periodo 1971-1980
Ellos explican este corrimiento de la sigulente manera:
Las condiciones electromagnéticas en la corona solar hacen poslble
un fécll acceso de los rayos cosmicos fuera de la ecliptica para
que se transporten de altas heliolatitudes a bajas hellolatitudes.
Estas particulas alineadas al campo fluyen hacia la vecindad de la
Tierra. Su contribucion se suma a la anlsotropia corrotacional, lo
que produce una anlsotropia en la direccion 18:00 Hr TL. Sin
embargo, un rearreglo abrupto del campo magnético solar de gran
escala produce que el transporte de los rayos cosmlcos que se
encuentran fuera de la ecliptica se vea dificultado, reduciendo el
flujo de rayos césmicos en la direccion perpendicular vy
permitiendo que el tiempo del maximo de la variaclén diurna sufra
un corrimiento a horas tempranas.

Un modelo mas realista para el campo magnético que esta
acorde con los resultados experimentales, para el afio de 1990, es
el modelo de Mc Cracken'y Ness (1966) de sopa de espagetti, figura
8. En este modelo se toma en cuenta la variabilidad de las lineas
de campo ‘con el «clclo solar magnético. Asi pues, es la
variabilidad de las lineas de campo, producida por las eyecclones
de plasma de el Sol, lo que cambla las direcclones de la
anisotropia dlurna

En la tabla III-1 se presentan las amplitudes de la variacién
diurna correspondientes a cda mes del afio de 1990, podemos
apreciar que la amplitud es menor que la‘amplitud promedio de
estado estacionario. La amplitud promedio de la varlacién diurna
para el afio de 1990, en la Cd. de méxico, fue de 0.17% nlentras
que la amplitud promedio de estado estacionario es de 0.4%, Esta
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disminucién en la amplitud se comprende como parte de la variaclén
de 11 afios de la intensidad de la radlaclén coésmica, en la cual
durante un minimo de actividad solar aumenta y disminuye en un
maximo.

Los resultados obtenidos para la anisotropia semidlurna se
presentan en la tabla III-2 y en la figura 10. En la flgura 10 se
muestran las amplitudes y las direcciones de los maximos de la
anisotropia. La direcciéon promedio del maximo, en estado
estaclionario, se espera que ocurra alrededor de las 03:00 hrs TL,
en la figura 10 podemos apreciar que casl todos los mdximos, para
los meses de 1990, caen entre las 00:00 hrs y 04:00 hrs TL. Es
decir las direcciones de los maximos si concuerdan, mas o menos,
con el valor tedérico de 03:00 hrs TL, a pesar de la fuerte
actividad solar.

En la tabla III-2, aparecen las amplitudes de la anisotropia
semidiurna, para 1990, el promedio de estas es de 0.06%. La
amplitud promedio, en estado estaclonario, es de 0.07%. Por tanto,
la amplitud de la anisotropia no disminuye fuertemente, los
resultados que se obtuvierdén en la Cd. de México son consistentes
con las observaciones de otras estaclones y con el comportamiento
promedio de la anisotropia semidiurna, figura 9.

Recordemos que la anisotropia semidiurna se da por un flujo
perpendicuiar al plano de la ecliptica. Entonces, podemos deducir
que la actividad solar distorsiona fuertemente la configuracién
del campo magético en el plano de la ecliptica, pero hacia afuera

de este plano las alteraclones no son muy sensibles,
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CAPITULO 4: Variaciones transitorias-1. Decrecimientos Forbush
observados en la Cd. de México durante 1990.



4.1, - Introduccién.

Un decrecimiento Forbush (Fd) es un decrecimiento raplido en
la Intensidad de rayos césmicos seguldo de una recuperacién al
nivel anterior al decrecimiento. La primera observacién de un
decrecimiento Forbush fué hecha en 1938 por Forbush (1938). Los
decrecimientos empiezan gradualmente y en ocaslones la pendiente
termina abruptamente. En otros casos los decrecimlientos Forbush
presentan una regién con un gradiente menos pronunciado antes de
que la Intensidad llegue al minimo. La recuperacién al nivel
inicial puede ser comparativamente raplda, pero generalmente es
lenta y puede durar varlos dias

La figura 1, es una representacién esquematica de un
decrecimiento Forbush, en la que se muestran el impulso iniclal
"onset" y la fase de recuperacién. Usualmente los grandes Fd
tienen una razén répida de decrecimiento y un tiempo lento de
recuperacién. En la mayorla de los Fd's la fase de decrecimiento
se completa entre 12 y 24 horas. Muchas veces los decrecimientos
tipo Forbush presentan una estructura en la fase de decrecimiento.
En algunos casos esta estructura se debe a dos o mas
decrecimientos seguidos uno del otro.

Estas estructuras complicadas nos llevan al concepto de
tormentas de rayos césmicos. Este término se emplea tanto para los
decrecimientos Forbush cémo para un conjunto de decrecimientos y
otras varlaciones en la intensidad a nivel mundial que constituyen
un periodo extenso de perturbaciones. Es decir, una tormenta de
rayos cosmicos es la secuencla total de eventos desde el iniclo
del perfodo de perturbacién hasta que la intensidad media diaria
ha regresado aproximadamente a su nivel anterior a la
perturbacién, ver figura 2.

Por tanto, la expresién decrecimiento Forbush serd reservado
para una sola caida en la intensidad de la radlacién césmica a
escala mundial. Hay varlos tipos de tormentas de rayos césmicos la
mas simple consiste de un Fd inicial y el periodo de recuperacién,
ver figura 2 .,

La mayoria de estas tormentas son de corta duracién y hay
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pocas variaclones durante el periodo de recuperacién. Otro tipo de
tormentas de rayos coOsmicos consiste en que no hay wuna
recuperacién después del minimo, ver figura 3 , en lugar de una
fase de recuperacidn aparece un nivel constante o un decrecimlento
lento y continuo. La forma de estas tormentas se puede entender
coémo una de tipo simple segulda por continuos decrecimientos.

Durante perfodos de gran actividad solar, el tipo mds comin
de tormentas de rayos cOsmicos estd caracterizado por un nimero de
pequefios decrecimlentos durante toda la tormenta. Hay también
otros tipos de varlaciones no periédicas duranteestas tormentas,
muchas de éstas estan caracterizadas por incrementos,
relativamente rdpidos, en la intensidad que semejan Fd's inversos;
estos incrementos pueden alcanzar la intensidad promedio anterior
a la tormenta, ver flgura 7 (Sandstrém, 1965),

El cuarto tipo de tormentas de rayos cosmicos estd
caracterizado por un aumento en la magnitud de la varlacién diaria
durante la fase de recuperaciéon, ver figura 5 ., Ningun nuevo
decrecimiento ocurre después del minimo. este tlpo de
decrecimiento no parece ser comin durante periodos de alta
actividad solar (Sansdtrom, 1965).

Un quinto tipo de tormentas de rayos cosmicos consiste de un
decrecimiento gradual en la Intensidad, algunas veces rota por uno
o varlos Fd, ver figura 6 . Los casos mas extremos tienen forma de
hamaca con una intensidad media diaria que varia continuamente
desde el ‘“"disparo inicial" hasta el final de la etapa de
recuperacién,

Aun hay otro tipo de tormentas de rayos coOsmicos ilustrados
en las graflicas de la figura 7 , las tormentas de este tlpo se
caracterizan por una recuperacién muy rapida, del mismo orden, o
considerablemente mas cortos en tiempo que la fase inicial de un
Fd.

Con respecto a las etapas iniclales de un decrecimiento
Forbush se han identificado cuatro tipos: Un Fd puede empezar de
un nivel constante en la intensidad, o de un incremento de

duracién variable que precede al Fd, o blen de un pequefio
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decrecimiento seguido por un incremento anterior al Fd méas
importante, o de un pequefio decrecimiento seguido por una regién
de intensidad constante o decreclente antes del Fd importante. Los
diferentes tipos de tormentas de rayos césmicos hacen muy dificil
obtener una expresiéon general que describa la etapa de
recuperacién. Sin embargo, cuando hay pocas irregularidades y se
emplean las intensidades diarias medias , la fase de recuperacién
aparentemente sigue una ley exponencial. Si Al es la intensidad
media diaria relativa al nivel del predecrecimiento, durante la
modulacioén y AIO la amplitud méxima, entonces, para t dias despues
de la intensidad minima, se cumple la siguiente relacién;

AL = AI_ gtto

---(1)
La constante de recuperacién t0 no es una constante
universal, sino una caracteristica de cada decrecimiento en

particular (Sandstrom,1965)

4.2.- Comparacién de un decrecimiento en la Tierra y en el
espacio..

Simpson (1954) mostré que los cambios en la intensidad en la
Tierra, en lo que respecta a los decreclemientos Forbush, no son
una consecuencia de tormentas geomagnéticas ni de cambios en la
rigidez umbral geomagnética. Consecuentemente la modulacién era
debida a cambios en el estado electromagnético de la regién
Tierra-Sol.

La primera observacién que claramente mostraba que los
decrecimientos toman lugar a grandes distancias de la Tierra
fueron hechas por Fan et. al.(1960). La intensidad de protones con
Ep>75 Mev decrecié casi 4% en agosto de 1959, y los datos
claramente mostraban que el decrecimiento en el espaclio coincidia
con el de la Tierra. Observaclones posteriores realizadas por,
Neher y Anderson (1964), Rao (1965) y Bukata et.al. (1968)
mostraron que los decrecimlentos Forbush ocurren sobre una gran

regién mas alla de la Tierra. Krimigis y Venkatesan (1969)
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indicaron que para separaciones en longltud hellocentricas mayores
que 30° 1a fase iniclal y de recuperacléon de los decrecimlentos
Forbush son marcadamente distintas. Esto suguiere que la extensién
espacial de la reglén de modulacién estd entre 0.5 y 0.7 UA. Tales
medidas de la regién de modulacién son Importantes para determinar
la descripcién teérica del mecanismo de modulacién,

Las magnitudes de los decrecimientos Forbush dependen del
tipo de detector usado, la rigldez de corte vertical, 1la
profundidad atmosférica a la cual se encuentra el detector, etc..
Para mostrar ésto la figura 8 muestra un decrecimiento Forbush
registrado en diferentes estaciones. Tal fendmeno ocurrid el 24 de
enero de 1968.

La dependencia de la magnitud del Fd con la rigidez de corte
vertical se aprecia en la figura 9 , en la cual se grafican los
cambios porcentuales en la razén de conteo de varios monitores
contra la rigidez de corte vertical. Como se puede apreciar el
decrecimiento es aproximadamente el doble a una rigidez de corte
de 1 GV que a una de 15 GV. De la flgura 8 podemos observar que la
magnitud del Fd es cerca de dos veces mayor para un detector de
rayos cosmicos en el espaclo que uno en la Tierra. Por tanto, esto
es una indicacion de que el espectro de modulaclén de los rayos
cosmicos durante un decrecimiento Forbush es una funcién de la
energia o de la rigidez. Por otro lado, las magnltudes de los
decrecimientos dependen del <c¢iclo de actividad solar. Los
decrecimientos Forbush en el minimo de actividad solar son muy
pegueﬁos, menores que el 5%, para monitores de neutrones ubicados
al nivel del mar y Rc= 1 GV,

En general los camblos fracclonales en la intensldad
registrada en un monitor de neutrones se pueden escribir cémo

(Lockwood J.A., 1971):
AN(R )N (R) = ([ (1-F(R)}(dN/dR) dR)/ [ (dN/AR) dR  -~--(2)
¢'"Toe Re t Re t

en donde (dN/dR)L es la funclén de respuesta diferencial total

para el monitor y F(R) es una funcién de modulacién que depende de
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la rigidez.

La dependencia con la rigidez de los decrecimientos Forbush
es consistente con F(R) aproximadamente igual a R™' donde 1 se
encuentra dentro del rango de 0.4 a <1, con grandes diferenclas
observadas en el limite superior de rigidez para la modulacién
(Lockwood, 1971). .

Los decrecimientos Forbush generalmente siguen a comlenzos
sibitos de tormentas geomagnéticas (SSC) por menos de tres horas;
s6lo ocasionalmente hay Fd no asociados con SSC, Superficialmente
algunas veces parece haber una correlacién entre las variaciones
geomagnéticas y las varlaciones de rayos cosmicos durante un
decrecimiento Forbush,

La figura 10 muestra el patrén promedio de la variacioéon en la
intensidad de rayos césmicos y varios parametros del viento solar.
En esta fligura podemos apreciar que la intensidad de rayos
césmicos empleza a decrecer con el iniclo del SSC de las tormentas
geomagnéticas y alcanza un minimo cerca de las dlez horas mas
tarde. En general, la intensidad minima continua por varlas horas
y posterlormente empieza. a recuperarse en cerca de un dia despues
del inlcio del SSC.

Los SSC se producen por el impacto de una onda de choque que
se propaga en el espaclo interplanetario en el lado dia de la
magnetésfera terrestre, (se llama lado dia a la cara de la Tierra
que da al Sol). Estas ondas de choque son generadas por réfagas
solares, o por el viento solar de alta velocidad que fluye de los
hoyos coronales del Sol. La velocidad (v") y la temperatura (T;)
del viento solar atrds de la onda de choque se elevan répidamente
a medida que pasa la onda, tal estado de la onda permanece por
varios dias. La densidad del plasma (N"), la densidad de flujo
magnético (B) y la variaclén del campo (oB) en el viento solar se
incrementan réapidamente en la regién por atris de la onda de
choque, pero usualmente recobran su estado en un par de dias,
después de que la onda de choque ha avanzado.

Debido a que las ondas de choque se propagan hacla afuera mas

alla de la orbita de la Tierra, las perturbaclones asociadas al
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viento solar también se propagan. En  consecuencia los
decrecimientos  Forbush  también ocurren en el espacio
interplanetario cémo lo confirman las observacliones hechas por los
Pioneros, ver figura 11.

Como podemos ver, la correlacién que exlste entre los
decrecimlentos Forbush y los SSC de tormentas geomagnéticas se
debe a que ambos tienen el mismo origen.

Ademds de los Forbush producidos por ondas de choque existen
decrecimientos Forbush corrotantes, los cuales tienen una
tendencia pronunciada a ocurrir cada 27 dias. Practicamente todos
los decrecimientos Forbush corrotantes estian asoclados con
perturbaciones geomagnéticas recurrentes y no estdn asoclados con
grandes rafagas solares. El1 origen comin de los Forbush
corrotantes y los disturblos geomagnéticos es una onda de choque
estacionaria producida en una mancha solar.

Los decrecimientos Forbush corrotantes y los iniciados por
ondas de choque exhiben un comportamiento espectral parecido; las
diferencias primordiales entre los dos tipos de Forbush son las
caracteri{sticas temporales del impulso inicial y la dependencia
azimutal de la amplitud. La tabla IV~1 1ilustra la diferencia
entre los decrecimientos Forbush iniclados por rafagas y los
corrotantes (Rao U.R,.1972).

TABLA IV-I
Comparacléon de las propledades de decrecimientos Forbush
corrotantes y aquellos iniciados por rafagas.
(Bukata et. al., 1968)

Fd corrotante Fd inlclado por rafaga
6 et
Igual dependencia en energia.
1.~ No estd acompaflado por rayos Acompafiado por rayos
cosmicos solares. cosmicos solares.
2.- Las diferenclas de tiempo del "onset" simultaneos,

"onset" a diferentes longitudes

es igual al tiempo de corrotacién.
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3.~ Ninguna dependencia de la amplitud La amplitud varia por
por encima de 60° del azimut arriba de 60° del
solar. azimut solar.

- - " 0 = 220 2 2 O G o 8 B S 1t R S o S T B e S o S A 18 o o R D s S04 R S 1 1 S S e S e B 0 A S o B o T ot ot P T B o o

(1) CME significa, Eyecclones de masa coronal.

Los decrecimientos Forbush corrotantes se pueden explicar
como deblidos a la exclusién de las particulas de la radiaclén
césmica por los frentes de choque corrotantes (Mc Cracken, et. al.
1966). En la onda de choque estacionaria, creada en la Interfase
donde el plasma rapido proveniente de un hoyo coronal alcanza al
plasma lento figura 12 , se crea una sltuacion tal que la
densidad del plasma crece, al igual que la intensidad del campo
magnético. Lo cual Iinhibe la difusién de los rayos césmicos
galacticos a través de las lineas de fuerza.

La fase de decrecimiento del Forbush corrotante esta asoclada
con la inhibicién de la difusién por los fuertes campos magnéticos
dentro del choque. Consecuentemente la fase de decrecimiento
termina una vez que la Intensidad del campo magnético
interplanetario regresa a su valor normal, lo cual ha sido
experimentalmente probado por Mc Cracken et. al. (1966),

Debido a'que un choque producido por un hoyo coronal persiste
en la corona, debera permanecer estacionario, entonces un
observador situado en la Tierra detectara el choque cada 27 dias,
que es}el tiempo promedio de rotacién solar.

Los fuertes campos magnéticos en los frentes de choque
asociados con Forbush recurrentes pueden causar, en principlo,
aceleracién de particulas energéticas recurrentes. Eventos de
protones que aparecn por varias rotaciones solares, han sido
reportados por varios autores, cémo por ejemplo Bryant Et, Al.,
1965, y Rao et. al., 1967, por mencionar algunos.

Hasta .aqui hemos revisado algunas de las caracteristicas de
los decrecimientos Forbush, para tener una visién mé&s general de
estos procesos fisicos. A continuacién listaré algunos 'rasgos

distintivos, de tales decrecimientos, deducidos a partir de
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Figura 12.- Un modelo plausible de wuna onda de choque
estaclonaria generada por un mancha solar callente
y su efecto sobre la radliacién césmica (Rao U.R.,
1972).

Figura 13.- Haz de plasma solar con campo magnético congelado, de
acuerdo a Alfvén, Izquierda, seccién a través de un
meridiano. Derecha, seccion sobre la ecliptica
(Loockwood J.A., 1971),



las observacliones experimentales.

1.- La magnitud de los decrecimlentos para las particulas de la
radiacién césmica con Rzl GV puede exceder un 20% y la fase de

decrecimiento puede durar hasta 10 dias.

2.- Grandes Forbush no recurrentes estdn caracterizados por un
impulso inicial muy empinado. La razén de decrecimiento inictal,

observada en monitores de neutrones a altas latitudes, muchas
veces es del 2%/hr, y ocaslionalmente un 5%/hr.

3.~ Decrecimientos Forbush con magnitudes mayores que el 5%,

reglstrados por monitores de neutrones con Rl GV usualmente estan
precedidos por el SCC de tormentas magnéticas.

4.- Los grandes Fds usualmente ocurren de 24 a 60 hr después de
grandes rafagas solares y son subsecuentes aeventos de absorcién
en los casquetes solares (tipo III). Predominantemente estas
rafagas solares estédn localizadas en la regién este o central del

Sol.

5.- Las magnitudes de los Fds son mayores cuando las réafagas
ocurren en el limbo este solar

6.- La extension espacial de la regién de modulacién del

decrecimiento Forbush esta probablemente cercana a 0.5 UA, en la
6rbita de la Tierra,

7.~ La dependencia del camblo fracclonal en el espectro de rayos
césmicos primarios con la rigidez (Rz0.3 GV) es probablemente
distinta a la varlacién de 11 afios. Esta es menos dependiente de
la rigidez y se extlende hasta grandes rigideces (50 GV). Es
posible que la dependencla con la rigidez camble durante el ciclo
solar, |
8.~ Anisotropias pronunciadas se observan cerca del impulso
inicial y posteriormente durante el decrecimiento Forbush. Estas
anisotropias son tanto paralelas cémo perpendiculares al plano de
la ecliptica,

9.- Los iniclos de los impulsos iniciales de los Fds se observan
de 30 a 700 0 de la linea Tierra Sol, la cual es la direcclén del

campo magnético interplanetario cerca de la Tierra.

10.~ Incrementos precursores pueden preceder a algunos Fds pero
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usualmente se ocultan por las anisotropias del impulso inicial.
11.- La recuperaclén de la mayoria de los Fds se puede
derscribir aproximadamente por una ley exponencial.
12. - Algunos Fds son recurrentes y la dependencia con la rigidez
es esenclalmente la misma para los Forbush recurrentes que para
los no recurrentes.

En lo que sigue revisaré algunos de los modelos que describen

y explican los decrecimientos Forbush.

4,3.~ Modelo de Alfvén y Dorman.

La fuerte correlacion entre los comienzos sibitos de
tormentas magnéticas y decrecimientos Forbush sugieren un orlgen
comin para ambos fenoémenos. Tal origen se encuentra en el viento
solar,

La llegada de una nube de plasma solar puede iniclar las
tormentas magnéticas, auroras y apagones de radio, o bloqueos en las
rasdiocomunicaciones. Todos estos eventos wusualmente estén
asociados con grandes decrecimientos Forbush. Tales nubes
transportan campos magnéticos ordenados (Alfvén y Falthammar,
1963) y el movimiento de estas nubes de plasma magnetizado induce
campos eléctricos. En un slstema de coordenadas en reposo con
respecto al sistema solar representemos a los campo eléctrico y
magnético por'ﬁ y E. Usando las transformaciones de relatividad
especial para los campos eléctrico B y magnético -E’. en un
sistema que se mueve, con velocidad WZ con respecto al sistema
solar y recordando que las componentes paralelas a'V permanecen
invariables, las componentes perpendiculares en el espacio libre

se transforman cémo :
-~ - - —
E' =y [E+ (VC) XB 1

-§' =7 [E - (V/C) X E ], Y =,1 - (V/c)2 -_._(3)

Debido a que la conductividad del plasma en el espacio libre

- -~ .
es muy grande, E 2 0. Ademas, la veloclidad del plasma solar es muy

83



pequefia comparada con la velocidad de la luz. Por tanto las

ecuaclones (3) se reducen a :
- - - - -
E & -(V/C) X B, B' 2B ---=(4)

A partir de estas ecuaclones Alfvén (1954) fue el primero en
sugerir que las variaciones de los rayos c6smicos erdn debldas a
las pérdidas de energia producidas por.el campo'E asoclado con el
haz de plasma. Un campo'§ de € 10 y con una rapidez del plasma de
300 Km/s produce un campo eléctrico de 4.5%10° V/UA. Por ejemplo
una nube de plasma de una ancho de alrededor de 0.5 UA, a la
altura de la orbita de la Tlerra tendrd un potenclial de & 200 Mv,

El modelo de Alfvén y Dorman se basa en que la componente
perpendicular a la ecliptica del campo magnético es mucho mayor
que la componente paralela, lo cual generalmente no se observa.
Sobre la base de este modelo Dorman (1957) realizé calculos de los
cambios en la intensidad de los rayos cdsmicos producidos por
estas nubes, figura 13; estos calculos predicen perdidas de
energia de 0.21 a 1.06 GeV, que estd cerca del orden de magnitud
correcto. Sin embargo, existen dos dificultades pricipales con
este modelo. Primero, la modulacién es semejante al de un campo
eléctrico estatico el cual es dependiente de la carga. Las
observaciones experimentales son conslistentes con una
independencia de carga para el mecanismo de modulacién. Segundo,
para que el campo eléctrico produzca una peérdida de énergia
promedio neta para todos los decrecimlentos Forbush,b el campo
magnético perpendicular siempre debe de estar dirigido hacla el
norte, suponlendo que los rayos césmicos corrotan con el viento
solar. El campo i; perpendicular no slempre se observa en este
sentido.

El campo magnético congelado en el haz de plasma tlene un
efecto importante sobre la intensidad de rayos coésmicos registrada
en la Tlerra cuando ésta se encuentra envuelta por el haz. Las
particulas de la radiacién césmica que se mueven de manera

perpendicular al campo T§ pueden llegar a la Tierra cuando se
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encuentra en el centro del haz, sélo si su rigldez R, es mayor
que:
Rm‘n= 75 Bl ~-~=(5)

donde 1 es la distancia a través del haz de plasma. Para
particulas con una rigidez ligeramente mayor que len sdlo clertas
direcciones son permitidas. La exclusién de particulas cerca de la
rigidez minima asi cémo la desaceleracién, contribuyen al
decrecimiento de la Intensidad de rayos césmicos en la Tierra.
Para una estructura cémo la de la figura 13 , el decremento en la
intensidad por arriba de RC en la Tlerra debido al corte magnético
en el haz se puede representar como en la figura 14 , (Sandstrom,
1965).

El efecto de desaceleraclién, el cual se incrementa cuando el
haz se mueve a través de la Tierra, se agrega al perfil de la
intensidad debido al efecto del corte magnético para producir un
perfil de la intensidad cémo se muestra en la figura 14 . El
modelo predice que los comlienzos subitos de las tormentas
geomagnéticas emplezan cuando la frontera del plasma entra en
contacto con la magnetésfera. El efecto Forbush ocurre poco tiempo
después de que la Tierra queda envuelta por el haz, con>grandes
anisotropias en la radiaciéon césmica cerca del impulso iniclial en
la Tierra.

Las diferencias en los perfiles en la intensidad de rayos
césmicos durante Fds se explican en términos de las distintas
maneras en que la Tlerra entra al haz de plasma y por las
variaciones en la velocidad del viénto solar en la Tlerra (Dorman,
1957, 1963). Debido a que la Tierra no estd usualmente en el
centro del haz, el decrecimiento en la intensidad esta fuertemente
determinado por la distancia mas corta entre la Tierra y el borde
del haz, la naturaleza del perfil depende de cémo la distancia
varia con el tiempo.

Dorman (1963) calculé cémo el cambio fraccional en las
razones de conteo para monitores de neutrones dependen de la

velocidad del plasma solar, la intensidad del campo magnético, y
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la manera en la cual el haz de plasma envueve a la Tierra. El
perfil del decrecimiento generalmente depende de la velocidad
radiai del plasma solar, y una lenta recuperacién es atribulble al
pequefio campo B en la porcién retardada del haz.

Existen varias objeclones a este modelo. Primero, ningin
intento se hizo para considerar movimlentos de particulas a lo
largo del campo lo cual resulta en una deriva a través de las
lineas del campo que puede modificar los resultados. Segundo, el
ajuste de los datos depende en gran medida de un factor arbitrario
-que representa la fraccién de particulas que han sufrido
modulacién. Tal modelo de campo magnhético regular produce una
dependencia con la rigidez constante en el rango 2<R<50 Gv.
Tercero, el modelo sugiere que slempre que haya campos magnéticos
fuertes que envuelvan a la Tierra se deben observar decrecimientos
Forbush. Esto es contrario a la observacion . Cuatro, el modelo
requiere un campo magnético perpendicular a la ecliptlca , el cual

no se observa.

4.4.- Modelo de Gold.

Una variacién en el modelo de haz de Dorman fue sugerida por
Gold (1960). La configuracién del campo magnético interplanetarlo
determinada por el campo solar, originado en algunas regiones
activas, es esencialmente la de un dipolo cerca de la Tlerra,
figura 15 . Es conceblible que las lineas de cémpo magnético
eventualmente se alejen del Sol, e Incluso alcancen la orbita de
la Tierra. Por lo tanto, las particulas de rigidez baja pueden ser
excluldas de las regiones interlores de la "lenglleta magnética",
excepto aquellas que pueden ser dispersadas sobre las lineas de
campo. Para rigideces altas la naturaleza dipolar del campo se
puede usar para determinar la rigidez maxima y la minima para la
llegada a la Tierra de particulas de rayos césmicos. De la teoria

de Stormer éstas son:

R =300MR> , R =0.19R S—
max E ma

min X

86



LLas direcciones de llegada para Rmax y Rh‘n estan separadas
180° y son perpendiculares a la linea Sol-Tlerra. Para un momento
dipolar de 2.5x10"* Gen® todas las particulas con R<4 GV seran
excluidas y una varlaclén diaria resultarid para particulas con
4<R<30 GV. Esta gran varlacién diaria no es usualmente observada.
Ademas, para 4<R<30 GV, el modelo no predice ninguna dependencia
con la rigldez; esto no esta de acuerdo con la observacién.

Quenby (1967) extendié el modelo para incluir pequefias
inhomogeneidades dentro de la lenglieta magnética para dispersar a
las particulas y reducir las anisotropias., Para que tal modelo sea
efectivo la Tierra debe de estar dentro de la lengiieta durante el

decrecimiento.

4.5.~ Modelo de Parker. ("Blast-Wave", onda de rafaga)

Parker (1963) propusé la produccién de una onda de choque u
onda de rafaga (Blast-Wave) cémo un mecanismo para reducir la
intensidad de rayos coésmicos en ia Tierra durante un decrecimiento
Forbush. Como un resultado de la alta temperatura coronal la
unica manera de disipar la energia coronal es por un flujo
continuo del material solar. lLa temperatura de la corona es de
cerca de 6x10° °K, y puede producir un viento solar con una
rapidez de 350 Km/s. Sin embargo, después de una gran rafaga solar
cuando la temperatura coronal se incrementa muy rapidamente en un
tiempo corto, hay una rapida explosién hacia afuera de la corona.
La stbita inyeccién de viento rdpido resultante empuja al lento,
manteniendo delante del viento una onda de rafaga con un frente de
choque. La formacion de esta onda de choque se ilustra en la
figura 16 . Como un resultado de la explosién solar, el campo
magnético espiral normal en el viento lento se comprime en la onda
de rafaga por un factor cercano a 10. Tal campo magnético fuerte,
restringe la entrada de los rayos cdsmicos a . la regién que se
expande por detras de la onda rafaga.

Sobre la base de este modelo Parker (1963} calculd la razén de
la densidad de rayos dentro de la regién de expansién atras de la

onda de rafaga a la del frente de esta regién, el resultado fue:
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n'/n g 1-4fv/w -~=(7)
el factor f es la compresion del campo magnético y es lgual al
factor por el cual los rayos coésmicos esté&n restringuidos para
entrar a la regién detras del frente, v es la velocldad de la onda
de rafaga, y w es la velocidad de los rayos césmicos.

Este modelo predice una répida reduccién en la Intensidad de
rayos cosmicos extendiéndose a energias altas con una dependencia
en la rigidez muy plana para R 2 1 GY. Por ejemplo, un frente de
choque con una anchura de 0.05 UA viajando a una velocldad de 1000
Km/s debera pasar por la Tierra en menos de dos horas produclendo
una raplda reduccién en la intensidad de rayos cosmicos, la razoén
de recuperacion puede ser raplda o lenta, dependiendo de 1la
trayectoria libre media para dispersién. Es importante notar que
este modelo hace un uso mucho mds eficiente del campo magnético,
que los modelos de campo desordenado.

La onda de rafaga se puede extender y reentrar al Sol para
formar lazos (loops) cerrados del campo magnético solar. Esto
puede producir una lenglieta o botella magnética semejante a la
propuesta por Gold con esencialmente los mismos resultados.

Quenby (1967) discutié el modelo de Parker mostrando qué en
ausencia de dispersion la onda de rafaga produce una varlacién
diaria en la Tierra para particulas que se mueven en el campo
magnético interplanetario bajo la aproximaclén adlabitica, este
efecto proviene del hecho que la distribucién de flujo isotrépica
en el frente es reducido al pasar a través del campo magnético
regular en cualquiera de las dos direcciones una cantlidad
proporcional al 4angulo sdélido permitido. Para producir la
isotropia necesaria se debe de introducir alguna dispersién. El
efecto de‘ la dispersiéon permite que las particulas que vagan

~alrededor, por mucho tiempo, del espaclo fase permitido llenen las
direcclones prohibidas e igualan las intensidades de rayos
cosmicos en el frente y atras de la onda rafaga.

Quenby también mostré que para este modelo la intensidad de
rayos cosmicos no puede estar deprimida por mids de dos semanas.

Durante este tlempo, para una velocidad de la onda de rafaga de
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1000 Km/s, el frente debe de haber avanzado una distancia de 8 Km.
Esta distancia es tan grande que los efectos de dispersién pueden

ser despreciables.

4.6.- Modelo de campo desordenado.

Morrison (1956) sugirio ‘que nubes magnéticas turbulentas
eyectadas de las regiones activas solares eran las responsables de
los decrecimientos Forbush, La nube, iniclalmente excenta de rayos
césmicos galédcticos, se expande en el espaclo interplanetario y se
llena con rayos coésmicos. La reducciéon fraclonal de la intensidad

a una rigidez R se puede escribir como:
8J(R)/J (R) = exp (- wt/3r02) ---(8)

en donde A(R) es la trayectoria libre media para dispersién, w la
velocidad de la particula y T el radio de la nube. Por ejemplo,
el tiempo que tarda la nube en llegar desde el Sol a la Tierra es
de cerca de 10° s, durante el cual se llena con rayos césmicos, Sl
a= 6x10'° cm a R=10 GV, B debera ser mayor que 5x107™ G para
asegurar que el radio de Larmor sea menor que la trayectoria libre
media.

El modelo de Morrison desprecia la accién convectiva de las
irregularidades magnéticas que se mueven hacia afuera. Parker
(1963) incluyé el movimiento de tales irregularidades, él encontré
que la densidad de rayos césmicos con rigidez R a una distancia r
del Sol est4 dada por :

n(r,R) = no(po.R) exp{~3v(r-p g/Aw) -~=(9)

aqui P, ©s la distancia mas allda de la cual los centros
dispersores son inefectivos, v es la velocidad de los centros
dispersores con respecto a un sistema de referencia fijo en la
Tierra, w y A se definen cémo en la ecuacién (8). Sin embargo,
este  analisis sélo es valido en una situacién de estado

estacionario; la situacién transitoria es mas dificil. Hay dos
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casos importantes en el caso transitorio que dependen de la razén
de expansiéon de la nube. Primero, si la nube se expande
sibitamente a un tamafio de 1 UA, y luego lentamente, hay poca
difusién hacia el interior de la nube durante la expansion rapida,
y la difusién toma lugar esencialmente en wuna situacién
estaclonaria. El Impulso inicial del decrecimiento Forbush ocurre
durante la expansién inicial, y la recuperaclén es el resultado de
la difusién. El otro caso ocurre con una expansién lenta.
Entonces, tanto la expansién como la difusiéon ocurren
simultaneamente.

Para el caso de una expansion iniclal rapida el decrecimiento
Forbush se muestra en la figura 17 .El tiempo de recuperacién se
puede incrementar o disminuir ajustando el tamafio final de la nube
y A(R).

Laster et. al. (1962) aplicaron el mecanismo de una nube de
gas turbulenta expandiéndose hacla afuera del Sol para explicar
las caracteristicas mas importantes de un decrecimiento Forbush.
Ellos evaluarén la pérdida de energia de los rayos cosmicos, el
atrapamiento en la nube magnética en expansion , y como los rayos
cosmicos colisionan con los centros dispersores magnéticos, el
proceso de perdida de energia se reflere a una desaceleracién
difusiva, La forma explicita de la intensidad de rayos césmicos a

una distancia r del Sol, para una rigidez R esta dada por:

N(R,F)/N (R) = 1 - K (L)/R + O(K /R?%) ---(10)
en donde  K(t) = 12vS(t)b(t)f/n°w, K/R « 1 -=-(11)
£(r/s) = 7.35{1-(r/s)}*/3, ——=(12)

y S(t) vt, f en la ecuaclién (11) y (12) es la misma. El camblo

en la intensidad es el resultado de tres efectos: desaceleracion,

difusién y conveccion, suponiendo que los rayos coésmicos tienen un
espectro de rigidez de la forma cR™%. Para rigideces bajas (K1,

R>5 Gv) la dependencia de rigidez de la modulacién se aproxima a
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1-K/R+K2/R2. Tal dependencia en la rigidez estid de acuerdo con las
observaciones. La dependenclia temporal de la modulacién es mas
sorprendente, figura 18 . Este ejemplo para una nube cuyo centro
permanece en el Sol, supone S=vt y BS®=cte. El aspecto notable es
la asimetria en las fases de decrecimiento y recuperacién. La
magnitud de los decrecimientos predichos puede ser de &54 para
B2107%G, S¥1 UA, y t=2 dias, donde t es el tiempo medido a partir
del nacimiento de la nube en el Sol. Esto puede ser aplicable
sobre un intervalo de rigidez de 0.5<R<30 GV. Debido a que todas
las particulas se suponen relativistas y A es proporcional a la
rigidez, la modulacién de todas las componentes de carga es la

misma.

4.7.- Modelo para explicar "fosos y picos" en decrecimientos
Forbush, .

Nagashima et. al. (1990) estudiaron la relaciéon de los
decrecimientos Forbush con la variacléon de los parametros del
plasma interplanetario, la velocidad del vlento solar v, la
densidad de 1iones N“ la temperatura de lones TV el campo
magnético B y sus componentes. Ademads de estos parametros,
Nagashima et al tomaron en cosideraciéon la dispersién o y la
dispersién de las componentes del campo B, en un intervalo de
tiempo de wuna hora. Encontraron que éstos Juegan un papel
importante para el desarrollo del decrecimiento Forbush., Si el
campo magnético B es fuerte y su dispersién es muy pequefia dentro
de un intervalo de una hora (t), el campo se puede considerar cémo
no perturbado y uniforme, de tal forma que los rayos césmicos con
una rigidez menor que cBvt/2 pueden glrar en la regién sin sufrir
colisiones con irregularidades magnéticas. Suponiendo que B=20 nT
y v=450 Km/s, el limite superior de rigideces de =5 GV. Como los
rayos coésmicos responsables de un Fd observables en monitores de
neutrones a altas latitudes geomagnéticas tienen una rigidez media
de =7 GV, la mayoria, se supone, deberin de ser facilmente
atrapados en una reglon estrecha de campo atravesada en el viento

solar, en un tlempo de tres horas. De lo contrario, si la
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dispersién es muy grande en la region , los rayos cdsmicos se
encontraran, se supone, en un estado de difusién-conveccidén. A
este respecto, la magnitud de la dispersion ¢ en una hora juega un
papel importante para determinar cuéndo los rayos césmicos estén
en un estado de atrapamiento o en un estado de convecclon-difusion
durante el periodo de un Fd.

El perfil temporal de un decrecimiento Forbush rigurosamente
se puede clasificar en tres tipos como se muestra en la figura
19.

Los tipos I y II con la fase iniclal de decrecimiento agudo vy
gradual son estandares y se pueden interpretar como resultado de
la conveccién-difusion que sufren los rayos cosmicos que se
encuentran en una onda de choque MHD, causada por la erupcién de
una rafaga solar (Parker, 1963). En el caso del tipo III, el
perfil tiene un foso de tipo U con una caida y sublda empinadas.
En algunas ocasiones se pueden observar tamblén picos en lugar de
fosos. Tales caidas y subldas empinadas de la intensidad son
dificiles de ser atribuidas a la difusién-conveccién convencional
en el campo magnético interplanetario perturbado.

El foso y el pico son producidos en una region de campo
magnético nho  perturbado, intenso y uniforme, dirigido
perpendicularmente a la velocidad del viento solar.

Como el campo magnético en la region de atrapamiento es muy
fuerte y su dispersién ¢ es muy pequefia, suponemos que los rayos
cosmicos estan conflnados en un tubo de fuerza magnético, sin
sufrir colisiones con irregularidades magnéticas. La rigidez
limite de los rayos césmicos se estima cémo de 30 GV y en promedio
el tiempo de duracién media del estado de atrapamiento cémo de 8
horas. Del tlempo de duracién media se puede estimar la extensién
radial promedio de la seccién transversal del tubo de fuerza
magnético coémo de cerca de 0.1 UA, a la orbita de la Tilerra. La
extension transversal de la seccién atrasada, se supone que, esta
limitada; en otras palabras, las fuertes barreras magnéticas
contra la entrada de los rayos césmicos no cubren toda  la

superficie de la onda de choque. De otra manera, no podriamos
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observar un recuperamiento sublito del estado de atrapamiento. por
lo tanto, el recuperamiento abrupto del estado de atrapamiento
debe de ser interpretado cémo un resultado de que los rayos
cosmicos han penetrado en la regidén trasera de la fuerte barrera
magnética a través de una reglén con campo débil o perturbado,
antes de llegar a la region de la orbita de la Tierra.

l.a exlstencla de rayos cosmicos de baja densidad confinados
en el tubo de fuerza magnético correspondientes a una varlacidn en
la intensidad de forma de foso, suglere que el tubo de fuerza
magnético fue producido en la superficie solar o cerca del Sol y
ha sido transportado por el viento solar en un estado congelado.
El confinamiento de los rayos cosmicos de baja densidad se ilustra
en la figura 20 . Los extremos (pies) del tubo de fuerza magnético
deben de estar conectados en alguna parte de la region interna, en
donde la densidad de rayos césmicos es siempre baja.

El pico en el decrecimiento Forbush también ocurre en la
regién de atrapamiento, debldo a que la densidad de los rayos
cosmicos depende de la denslidad en la regidon de la fuente. los
fosos y picos estan asoclados con el sigulente estado del campo
magnético interplanetario; | BXI«B, | Byl»l

y/o | le»l. En/Ea»l ~~=={12)

en donde EIB/El es la razon de la energia magnética a la energia
térmica de los lones. Es importante notar que lo inverso de las
anteriores afirmaclones no siempre es verdadero, es decir, el
anterior estado del campo magnético interplanetario no siempre

esta asoclado con fosos o picos.

4.8.- Modelo de simulacidén de un decrecimiento Forbush.

El 'método wusado por Gall y Thomas (1981) consistid en
integrar numéricamente la ecuacién diferencial de movimiento para
protones moviéndose en un modelo de campo magnético hellosférico y
campos eléctricos de convecclién, dﬁ/dt=e($X§ +.E). La dispersién

por pequefias perturbaciones se introdujo imponlendo pequehas
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deflexiones angulares, de tal forma que se obtuviera la
trayectoria libre media deseada. La intensidad de rayos césmicos
se infiridé por la aplicacion del teorema de Liouville bajo 1la
suposicion que cada particula representa una muestra de la funcién
de distribucién instantdnea. Para cada particula que llegé a 1 UA;
con direcciones aleatorias, los autores determinaron: 1) La
energia que tenia la particula inicialmente en la frontera; 2) La
intensidad asoclada en la frontera suponiendo una ley potencial en
la energia total, con un indice espectral de -2.6; 3) Una
estimacién de la intensidad isotréopica a 1 UA, por la aplicacién
del teorema de Liouville. ‘

El modelo us6 campos Parkerianos fuera del choque y campos
aumentados entre los choques. Estos se ilustran en la figura 21.
La figura 22 muestra el modelo y la trayectoria de la particula
cuando el choque ha pasado mas alla de la Tierra. Antes de que el
choque llegue a la Tierra las particulas llegan relativamente
libres a la Tierra. Una vez que el choque esta mas alla de 1 UA
las particula que llegan a la Tlerra tienen una historia temporal
muy distinta y bhan gastado, en promedio, mayor tiempo en la
helioésfera interna.

La figura 23 muestra el perfil de intensidad contra el tiempo
determinado para protones de 5 GV con un coeficiente de difusién
de 3x1023 em®/s.  De la figura podemos apreclar que los
decrecimientos ocurren en pocas horas, cuando el choque pasa la
Tierra. La recuperaciéon se alcanza aproximadamente nueve dias
después cuando el choque se ha movido hasta 4 UA. La maxima
reduccién de intensidad ocurre justo después de que el choqué pasé
a la Tierra, en este caso el decrecimiento es de aproximadamente
el 7%

La tabla IV-2 presenta los decrecimientos de maxima
intensidad para particulas con diferentes coeficientes de difusioén

y de rigideces 5y 10 GV,
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TABLA IV-2
Dependencia de la maxima reduccliéon de intensidad sobre la
rigidez de la particula y coeficlentes de difusién
(Gall y Thomas, 1981).

Kir cn’/s 5 GV 10 GV

3x10% 7.430.19% 5.7440. 26%
1x10% 10. 36£0. 24% 7.23%0. 37%
3x10% 22.8610.69% 13,5340, 54%
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De la tabla IV-2 se desprende que la magnitud del efecto
depende tanto de la rigidez asi cémo de la trayectoria libre
media. A 5 GV rafagas alsladas producen decrecimientos Forbush de
poca reducciéon. Esto tiende a favorecer el argumento de
coeficientes de difuslén grandes.

Las conclusiones de Gall y Thomas (1981) fueron las
slgulentes; La causa principal de la reduccién es un incremento en
el enfriamiento adiabatico de las particulas que llegan a la
Tierra, debido al atrapamiento prolongado detras del campo
comprimido de la onda de choque inducida por la rafaga solar. los
mecanismos de aceleraclon en el choque parecen no ser Importantes
para los resultados. Los grandes decrecimientos calculados para
coeficlentes de difusién pequefios son Iinconsistentes con la
observaclén y esto habla en favor de grandes trayectorias libres
medias.

Una falla de este método es que es imposible estimar el
efecto del barrido dindmico de las particulas por la onda de
choque que se aleja del Sol. Este proceso viola la suposicién de

estado estaclonario hecha al usar el teorema de Lliouville.

4.9.- Decrecimientos Forbush y tormentas de rayos cosmicos
detectados en la Cd. de México durante 1990.

Enero,- No existen decrecimientos Forbush, 1la intensidad en 1la
radiacién césmica del 12 al 11 de enero parece ser parte de la

etapa de recuperacion de un Fd o una tormenta de rayos cosmicos
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(RCS).

Febrero,- El dia 13 inicia un Fd, el onset ocurre a las 0:00 hr
TU, y fue un pequeflo Iincremento de aproximadamente 0.8%. El
decrecimiento maximo ocurre a las 16,00 hr TU. La pendiente para
este decrecimiento fue: m = AI/At = -2%/16hr =-0.125%/hr --(14)

En la fase de recuperacién ocurre un incremento de aproximadamente
1.4% a las 8:00 hr TU del dia 15. En la clasificaclén de Nagashima
et. al.(1990) este primer Forbush es del tipo Ill. Posteriormente,
aproximadamente a las 12:00 hr TU del dia 17 ocurre un Fd de
aproximadamente 1.7% de amplitud, cuyo minimo ocurre a las 0:00Chr
del dia 18. lLa pendiente de la fase de decrecimiento fue m=-0.142
4/hr. En los dias subsecuentes la intensidad entra en la etapa de
recuperacion, Realmente el primer Fd marca el inicio de una
tormenta de rayos césmicos

Marzo.- Los primeros dias de marzo del 1= al 12 tenemos un nivel

mas o menos constante con fluctuaciones hasta del 1%, pero el dia
13 a las 0:00hr TU inicia un Fd. El minimo ocurrié a las 8:48 hr
TU del dia 13. Cabe mencionar que el dia 12 a las 18:00hr ocurrié
un predecrecimiento de 1.28%. El decrecimiento tuvé una amplitud
de 3.1% y una pendiente de -0.35 %/hr.

La etapa de recuperacion fue bastante limpia alcanzindose el
nivel del predecrecimiento el dia 15 a las 0:00hr TU tardando un
tiempo de 39.2hr.

El dia 19 a las 0:00hr TU inicia un Fd con una amplitud de
5%, el minimo ocurrié a las 14:00hr TU del dia 22. La pendiente
del decrecimiento fue -0.058%/hr. Este Fd tuvé una fase de
decrecimiento muy lenta de 86hr.

En la fase de recuperacién de este segundo Forbush ocurre un
pequefio foso el dia 22, Este segundo Forbush es del tipo III, en
la clasificacién de Nagashima et. al.(1990). También en la fase de
recuperacién del segundo Forbush ocurre una fuerte bajada de 4. 3%,
con respecto al nivel de tres dias anteriores, tal decrecimiento
ocurrié el dia 30 a las 8:00hr TU; el minimo se presenté a las
8:00hr TU del dia 31, recuperandose muy rapido el mismo dia 31 a
las 18:00hr TU. Este Fd del tipo V es parte de una tormenta ‘de
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rayos coésmicos inlicliada el dia 19.
Abril.- El dia 8 a las 0:00hr TU inicia un Fd. Este decrecimiento
es muy irregular; de hecho los dias anterlores al decrecimiento
son muy irregulares en la Intensidad de rayos césmicos. Esta caida
en la intensidad de la radiacién césmica es parte de la tormenta
de rayos cosmicos iniciada el dia 19 de marzo. El minimo no se
puede ubicar porque el dia 10 no se registraron datos por fallas
en el edquipo de adquisicién de datos. Sin embargo, revisando
los datos de estaciones de detecciéon de rayos cosmicos del
hemisferio norte, en particular de Deep River, Goose Bay y Inuvik
(Wilson M.D. & Bercovitch M, 1992) podemos apreciar que la
amplitud del decrecimiento fue del 5%
Mayo.- El dia 20 a las 0:00hr inicia un decrecimiento bastante
irregular; de hecho los dias precedentes son muy irregulares. El
minimo tiene una amplitud de 3%, el cual se alcanzd el dia 22 a
las 8:00hr TU. La pendiente de dicha caida fue de -0.054%/hr. En
las graficas mensuales de la intensidad de rayos cosmicos de las
estaciones de Deep River (1.44 GV de rigidez umbral), Goose Bay
(0.64 GV) y Inuvik (0.17 GV) el dia 22 se aprecia un pico de 5.5%
de amplitud, en la grafica de la intensidad de rayos césmicos de
la estacion de la Cd. de México también se aprecia un pico de 1.5%
de amplitud, dicho plico se confunde con las fluctuaciones de la
intensidad. Por tanto, podemos atribulr este pico a protones
solares, debido a que la Cd. de México tiene una rigldez umbral
mayor (8.6 GV) que las estaciones canadienses.Es interesante notar
que durante la fase de recuperacién, el dia 24 aparece un pico
atribuido a neutrones solares. Este fenémeno se tratard con mas
detalle en el sigulente capitulo.

El dia 29 a las 4;00hr TU ocurrié una caida de 2.4% y un pico
( Fd tipo III, en la clasificacién de Nagashima et. al.(1990)).
Estos fenbémenos son tamblén parte de la tormenta de rayos césmicos
iniciada el 19 de marzo.
Junio. - Aunque la intensidad de rayos coésmicos es muy irregular,
en este mes sbélo ocurre un decrecimiento Forbush en forma de

hamaca, es decir una tormenta de rayos césmicos del tipo V.
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Iniclada a las 6:00hr TU‘'el dia 12, con una caida muy irregular,
alcanza su valor minimo a las 4:00hr TU el dia 15, la amplitud
entre la intensidad media anterlor al decrecimiento y el minimo
fue de 3.4%. Este fendmeno esta enmarcado dentro de la SCR del 19
de marzo.

Jullo.- Este es un mes bastante irregular con dos caidas en la
intensidad de rayos cosmicos, menores o iguales al 2% inicladas
los dias 4 y 10. Estos fenomenos ain son parte de la SCR del dia
19 de marzo.

Es interesante notar que el dia 18 se alcanza el 100% de la
intensidad de la radiacién cosmica, que corresponde al valor
anterior a la tormenta de rayos cosmicos del dia 19 de marzo, es
decir este dia marca el flnal de esta SCR.

El dia 28 a las 2:00hr inicia una caida bastante brusca. lLa
amplitud de ésta fue de 2.75%. El minimo se alcanza el mismo dia
28 a las 8:00hr. Por tanto la pendlente de este Fd fue
m=-0. 46%/hr. Observando las graficas de la Ilntensidad porcentual
del mes de agosto, podemos apreciar que ésta caida inicia el
desarrollo de una tormenta de rayos cosmicos del tipo I1I
Agosto.~- Ocurre un Fd dentro de la tormenta de rayos cosmicos
iniciada el dia 28 de jullo. Tal decrecimiento Forbush ocurrié a
las 6:00hr TU el dia primero, alcanzando su minimo a las 14:00hr
TU del dia 2. La amplitud del decrecimiento fue de 2.8%. Por tanto
la pendiente de decrecimiento fue de m=-0,088%/hr. El nivel de
predecrecimiento se alcanzd a las 6:00hr TU el dia 6.

Otro FD ocurre el dia 15 a las 17:00hr TU, de amplitud 2.6%,
el minimo ocurri6 a las 16:00hr TU el dia 16; la pendliente de este
decrecimiento fue de m=-0.113%/hr. En Ia fase de recuperacién
ocurre un foso el dia 21, en la clasificacién de Nagashimabet. al,
(1990), este es un Forbush de tipo III. En la clasificacién de SCR
éste es del tipo V, de amplitud pequefia 1.875%. El nivel de
predecrecimiento ocurre a las 18:00hr TU el dia 20.

Otro fendmeno que se asemeja a una SCR. de tipo V ocurrio6 el
dia 26 a las 2:00hr TU de 3% de amplitud.

Septiembre.- En este mes no ocurri6é algun decrecimiento Forbush o
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alguna tormenta de rayos coésmicos.

Octubre.- El dia 9 inicla una caida en la intensidad dee rayos
cosmicos, la amplitud fue del 2%. He tomado el criterio de
consliderar un decrecimiento Forbush sl la caida tiene una amplitud
mayor del 2%. Por tanto, este fenémeno no lo considero un Fd; sin
embargo tiene una duracién de seis dias.

Noviembre.- En este mes no ocurrieron decrecimientos Forbush ni
tormentas de rayos césmicos.

Diciembre.-El dia 8 a las 14:00hr TU ocurrié un Fd de amplitud
2.5%, el minimo ocurrié a las 14:00hr TU del dia 9, la pendiente
de este Fd fue de m=-0.042%/hr, la recuperacién hasta el nivel de
predecrecimiento ocurrié el dia 13 a las 0:00hr TU. Posteriormente
el dia 21 ocurrié otro decrecimiento Forbush de 2.5% de amplitud,
el minimo se alcanz6 el dia 23 recuperandose el nivel de
intensidad el dia 24.

Los decrecimientos Forbush son fendémenos mundiales y por
tanto se deben de observar en todas las estaciones de rayos
césmicos. Con el fin de comprobar que los fendmenos observados en
la Cd. de México también se observaron en otras partes del mundo,
revisé las graflicas mensuales normalizadas de la intensidad de la
radiacion césmica, para todos los meses del afio de 1990, de las
estaciones de Deep River, Goose Bay e Inuvik. En éstas pude
apreclar que todos los fendémenos transitorios que reporté para el
afio de 1990, reglistrados en la Cd. de México, también se observan
en Deep River, Goose Bay e Inuvik. La figura 24 muestra las
gréficas mensuales normalizadas de la intensidad de la radiacién
césmica reglstrada en la Cd. de Méxlico durante. 1990.

Dentro del reporte que acabo de hacer, podemos observar
Forbush corrotantes, que se pueden ver claramente en las gréaficas
mensuales de los meses de febrero (dia 14), marzo (dia 13) y abril
(dia 9). Es claro que estos Forbush son corrotantes porque el
intervalo de tiempo entre dos Forbush subsecuentes es de 27 dias,

que es el periodo de rotacién del Sol.
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Flgura 24.- Graficas de Iintensidad porcentual de radlaction
césmica contra el tlempo para los meses del afio de
1990, reglstradas en la Cd. de Méxlco
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CAPITULO 5: Variaciones transitorias-2. Evento de neutrones del
24 de mayo de 1990.



5.1.~ Particulas energéticas solares.

El Sol es una estrella de tipo comin dentro de las
cuatrocientos mil millones de estrellas de la Galaxia. Particulas
cuya energia van de 1 Mev a varias decenas de Gev por nucledn
ocasionalmente se generan en asoclaclén con rafagas solares, las
cuales son fendmenos explosivos en el Sol. Corrientes de
particulas en el rango de energia de MeVs son, algunas veces
liberadas continuamente por varios meses de reglones activas
formadas en la superflicle fotosférica del Sol. Estas particulas de
alta energia, las cuales son aceleradas por rafagas solares, son
conocidas como rayos cosmicos solares o particulas energéticas
solares.

Podemos ver al Sol como un vasto acelerador de iones y
electrones energéticos, Estas particulas se originan entre la
fotésfera y la corona superlior. Las particulas energéticas solares
las cuales se propagan por debajo de la‘corona baja tamblén sufren
interacciones nucleares y producen neutrones energéticos vy
rayos-y, los cuales se pueden detectar en o cerca de la Tierra.

La figura 1 muestra un diagrama esquematico de la produccién
de particulas energéticas solares. La rotacién del Sol y del
viento solar (parte superior izquierda) producen un - campo
magnético interplanetario B (lineas a trazos), el cual en promedio
tiene una forma espiral de Arquimedes, que estd caracterizado por
fluctuaciones, en un amplio rango de escalas espaclales y
temporales, las cuales dispersan a los 1iones y electrones
energéticos. Se Indica una rafaga en el Sol la cual acelera lones
y electrones que se propagan hacia la Tierra. Los lones con
suficlente energia pueden penetrar el campo magnético terrestre,
golpeando la atmésfera superior de la Tlerra y creando cascadas
nucleares las cuales se pueden registrar por monltores de
neutrones en la superficie terrestre.

Los eventos de particulas energéticas solares se dividen en
dos clases, eventos graduales y eventos impulsivos. La naturaleza
de esta divisién fue esbozada por Klecker, et.al. (1990), y sus

caracteristicas se presentan en la tabla V-1.
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Figura 1.- Protones y electrones energéticos son producldos por
rafagas en el sol y se propagan a lo largo del campo
magnético espiral. Estos protones pueden también
producir via interacciones nucleares neutrones vy

rayos-y {Lee M.A., 1991),

(]

Tierya

[
(a) Aceleracion ; .
Impolsiva. (¥) Aceleracion
Gradval,
Figura 2.- a) Aceleracién impulsiva, b) Aceleracion gradual
M. A, 1991).
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TABLA V-1
Caracteristicas de los eventos graduales e impulsivos.
(Lee M.A., 1991)

Eventos Impulsivo Gradual.
e/p 0.1 (10 Mev) <0.1 (10 Mev)
“He/*He 0.2 (1.5 Mev/nuc) <0.2 (Mev/nuc)
Abundanclas de Aumentadas Coronal

iones pesados

Espectro de e Ley de potencla doble Ley de una sola
con rompimiento en =1 Mev, potencia.

patrapados/pcscapan >10 {10 ijo) <10 “S g{e‘”

Temperatura del 22x10° K 22x10° K

estado de carga
Cono de emisién s60° 2150°

de particulas

Duracién de rayos-x <1 hr >1 hr
suaves

Explosiones en radio Tipo 11T ‘Tipos 1l y IV

Acompafiado de eyeccién no si

de masa coronal
Tamafio pequefio grande
Frecuencia £1000/afio £10/afo
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De la tabla V-i podemos ver que los eventos impulsivos son
frecuéntes, pequefios, de corta duracion, ricos en electrones 'y
lones pesados, y confinados a un sitlo cercano a la rafaga,
mientras que los eventos graduales son poco frecuentes, ' grandes,
de larga duracién, pobres en electrones, exhiben abundancias
coronales de iones pesados, y se originan sobre una gran porclén
de la corona. |

Los paradligmas teoéricos generalmente propuestos para explicar
las dos clases de eventos de particulas energéticas solares se

ilustran en la figura 2. El panel (a) muestra una configuracién
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magnética la cual sufre reconexion magnética espontdnea a lo largo
de la hoja neutra, 1indicada por 1la linea quebrada. La
reconfiguraciéon magnética resulta en un calentamiento, y los jets
de reconexion pueden acelerar particulas impulsivamente via 1)
campos eléctricos a lo largo de la hoja neutra (Holman, 1985), 2)
aceleracion estocdstica en la turbulencia excitada (Miller et.al.,
1990), o 3) aceleracién en choque, en un choque coronal o un
choque producido por un jet de reconexidén propagindose hacla la
fotéosfera (Forbes, 1986). Tal escenario es al menos consistente
con la mayoria de las caracteristicas listadas anteriormente;
locallzacloén, una gran fraccién de particulas atrapadas, y cercana
asociacion con el calentamiento de la rafaga.

El panel (b) muestra un escenario para la aceleracién
gradual. Una eyeccion de masa coronal, la cual puede o no estar
asociada con una rafaga, la cual Impele una onda de choque
coronal/interplanetario. La onda de choque se hace supercritica y
es capaz de acelerar lones y en una extension menor a electrones,
eficientemente del gas coronal, algunos de los cuales escapan del
choque y se propagan en el espacio interplanetario (Mason, et.al.
1984). Este escenario también es consistente con la mayoria de las
caracteristicas, listadas anteriormente, de aceleracién gradual:
una configuracién global, composicién coronal y una baja fracclén

de particulas atrapadas.

5.1.1.- Desarrollo de la ridfaga y fenémenos asociados.

En general, las réafagas solares ocurren en alguna parte
arriba de grupos de manchas solares, las cuales evolucionan
violentamente. El desarrollo de una ra&faga tiplca se apreéla
claramente en la linea Ha de. la serie de Balmer del hidrégenb,
figura 3. La brillantez de esta linea de emisidén usualmente
alcanza un valor maximo dentro de wunos pocos minutos vy
posteriormente decrece exponencialmente con el tiempo. Desphés de
varias horas, no queda nada de este hecho,

Los primeros minutos, durante los cuales la brillantez de la

linea de emisién Ho se incrementa rapidamente, se conoce como la
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Figura 3.- Variacion temporal de la intensidad de la linea H-alfa
para una rafaga solar tipica (Sakurai K., 1988).
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asociados con una tipica rafaga solar (Sakural K.,
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fase explosiva de las rafagas solares; en este corto tiempo. La
mayoria de los fenomenos de alta energia empiezan a ocurrir Junto
con el desarrollo de la rafaga. Estos fendmenos son las
explosiones de radio de diferentes tipos, sobre un amplio rango de
frecuencias, emisiones de rayos-x suaves y duros, emisiones de
rayos-y y ultravioletas, Las diferentes emisiones
electromagnéticas desde su principlo y sus duraciones se
sintetizan en la flgura 4, (Sakural K., 1971). En esta figura se
presentan los desarrollos temporales de los fendmenos asoclados
con una rafaga solar. Las observaciones muestran que las
particulas de alta energia han sido aceleradas en la fase
explosiva. Una parte de estas particulas son algunas veces
observadas durante el desarrollo de esta fase. Este hecho indica
que las interacciones y reacciones nucleares de las particulas
aceleradas con las particulas del medlo principla en la fase
explosiva; de estas observaciones es claro que las particulas de
alta energia son eficientemente aceleradas en la etapa iniclal del
desarrollo de las rafagas solares.

Ahora consideremos la cantidad de energia desarrollada para
generar las emislones electromagnéticas y las particulas de alta
energia. La cantidad total de energia liberada en una rafaga solar
tipica, capaz de generar particulas de alta energia, del orden de
GeV, es de alrededor de (2 a S)xlO32 ergs. En la tabla V-2 se
muestra como se reparte esta enorme cantidad de energia, De esta
tabla podemos observar que la energia de la rafaga,
principalmente, se gasta en emislones o6pticas, la generacién de
una onda de choque que se propaga en el medio interplanetario y la
aceleracién de particulas de alta energia.

Esta enorme cantidad de energia de la rafaga se produce sélo
en la region brillante en Ha. La razén de producciéon por volumen
de la energia de la rafaga se estima en mas de 10° erg/cm3; por
tanto el volumen brillante se calcula en 1023cm3. Se cree que el
mecanismo de produccién de energia de la rafaga es la energia
almacenada en los campos magnéticos de varios miles de Gauss, que

prevalecen en toda la regién de la rafaga, y que subitamente esta
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energia se transflere a la rafaga a través de alguna lnestabilidad
electromagnética asociada con camblos espaclales y temporales en

estos campos magnéticos.

TABLA V-2
Energia y particulas liberadas en una rafaga solar tipica.
(Sakurai, 1988)

Emisién Energia (erg) NUmero de
particulas

Linea H 10"
Lineas espectrales leo31
Continuo 8x10>
Rayos-x suaves (1-10 A) 2x10%°
Rayos-x duros (z e 50 KeV) 5x10°" 10%°
Radio Burst Tipo IV (ze” 3 MeV) 5%10% 107
Radio Burst Tipo III (e~ 10-100 KeV)  10°® 107
Eyeccién de materia (& 100 Km/s) 10”! 10%°
Particulas de rafagas solares
(Nucleones z 10 MeV) 5x10°" 10%°
Onda de choque, nube de plasma 2x10% 10¥
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5.2.- Interacciones nucleares en rafagas solares y emisiones de
rayos-y. ,

Ocasionalmente lineas de emision de rayos-y nucleares estén
asocladas con rafagas soiares. Las lineas de emisién de rayos-y de
0.511 y 2,223 Mev de energia han sido detectadas (Chupp et.al.,
1973). Estas lineas fueron generadas por anlqulilaciones de pares
electrén-positrén, y por fusiones de nucleos de hidrégeno con
neutrones, producidos en o cerca de las regiones de la rafaga. La
deteccion de lineas de emision de rayos-y de 2,223 Mev de energia
significa que, en asoclacion con las rafagas solares, un enorme
nimero de neutrones térmicos son producidos algunas veces en las

regiones de la rafaga. Los posibles procesos nucleares para la
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produccién de neutrones se muestran en la tabla V-3,

TABLA V-3
Posibles reacclones para la produccién
de neutrones en rafagas solares
(Ramaty R. et.al., 1975)

Reaccidn Unbral de energia (Mev)

"W ('H, Y W 292.3

‘He (*H, n'H) He 25.9

‘He (*H, 2'Hn) % 32.8

*He ('u, 2'W 2n) W 35.6

2 (', n,...) 19.8

UN o, on) 6.3

% ('H, Hn,...) 16.5
©ne ('H, "Hn,...) 17.7
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La tabla V-3 nos muestra que las colisiones proténwprotén son
poco probables debido a su alta energia umbral, y podemos concluir
de la misma que la mayoria de los neutrones deben de ser
producidos por fragmentaciones de nicleos de helio.

Para que puedan ocurrir los rayos-y de 0.511 Mev de energia,
los cuales son productos de la aniquilaciéon de pares, los
positrones debieron haber sido producidos en las reglones de la
rafaga antes del disparo inicial de la rdfaga solar. Después de la
aceleracién, los protones, nicleos de hello y nicleos pesados
colisionan con el fondo de &tomos en la atmdsfera solar, para
producir un gran nUmero de plones negativos y positivos. En la
tabla V-4 se muestran los posibles mecanismos de emlisiones >de
lineas de rayos-y que estan relaclonadas con las particulas de
alta energia, aceleradas en la rafaga (Ramaty, et.al., 1975).

También se han detectado algunas lineas de emisidn de rayos-y
que son producldas por excitaclones de nicleos tales como C, N y

0, excitados en las regiones de la rafaga.
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TABLA V-4
Emisiones de lineas de rayos-y en rafagas solares
(Ramaty R., et. al., 1975)

1) Captura neutrén-protén Wan-- %+ y (2.223 Mev)
2) Aniquilacién electrén-positrén e + e'-- 2y (0.511 Mev)
3) Decaimiento del mesén ° n°-- 2y (270 Mev promedio)
4) Desexcitacién de nicleos:

2c" 4.43 Mev, YN"  1.63 y 2.31 Mev, 'S0 7.12 Mev

y ,zoNe. 1.63 Mev,

Como hemos podido apreciar el Sol es una fuente de particulas
energéticas. [En algunos casos estas particulas pueden ser
neutrones; estos neutrones son emitidos en capas de la atmésfera
solar donde la densidad estd entre 10'? y 10'° particulas por

centimetro cublico, es decir en la cromésfera.

5.3.- Evento de neutrones del 24 de mayo de 1990,

La rafaga que tuvo su lImpulso iniclal a las 20;46 hrs TU el
dia 24 de mayo de 1990, fue la fuente'de un flujo Importante de
protones solares relativistas. La réfaga tuvo.como coordenadas
heliégraficas 36°N, 76°W; fue inusual en muchos aspectos de sus
emisiones., La emisién de rayos-x de 0.5 a 4 A fue muy intensa con
un flujo de 9.8x10™* W/n®. La emisién de rayos-x suaves de 1 a 8
A fue extremadamente Impulsiva con un flujo de pico de 9.8x107*
W/n°. Esta rafaga solar, muy intensa, compacta e impulsiva,
aceleré protones a energias mayores de 7 GeV, como se evidencidé de
las observaciones asociadas de protones relativistas, detectados
en monitores de neutrones en Tierra.

La rafaga del 24 de mayo de 1990 ha sido de las mds intensas
rafagas de alta energia, arriba de 10 MeV, de rayos-y detectados
por el telescopio SIGMA (Granat spacecraft). Este evento consistlé
en una serle de plcos seguldos por una larga cola de duracién, El

tiempo total fue de alrededor - de S0 minutos. La fase impulsiva
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tardé cerca de 90 segundos en el rango de energia de 9.6~15 Mev y
estd compuesta por dos plcos centrales,

Se cree que la rafaga ocasioné un evento de neutrones al
nivel de la Tierra que fue registrado por al menos slete
monitores de neutrones en el norte de América. Pero ¢4 cual es la
prueba de que fueron neutrones solares ?. Una revisién de todos
los datos disponibles de monitores de neutrones locallzados
dentro de 56° del punto subsolar muestran que la amplitud de la
sefial observada, en el Intervalo de tiempo de 20:50-~20:55 hrs TU,
estda muy bien ordenada por el incremento de la masa de aire a lo
largo de la linea que apunta al Sol y no esta ordenada por el
umbral geomagnético (Shea et.al., 1991). Esta es una evidencia de
que la parte inlcial del incremento de particulas solares fue el
resultado de neutrones de alta energia que impactaron la cima de
la atmésfera terrestre. Es importante que el incremento de
neutrones haya sido observado por ocho estaclones. El analisis de
los datos de los diferentes monitores muestra que un evento de
protones, ordenado por el umbral geomagnético, ocurrié desde las
21:06 hrs TU. El preincremento del 7%, en Climax, antes de la
subida impulsiva de los protones solares pude ser el resultado de
neutrones de alta energia que decayeron en el espacio en protones
los cuales viajaron a lo largo de las lineas del campo magnético
interplanetario hacia la Tierra.

Este es el primer caso en donde se detectaron todas las
generaciones de particulas solares. Son detectadas; primero,
neutrones (los hijos de las particulas aceleradas), después,
protones del decaimiento de los neutrones (los nietos) y al final
los protones (el ahuelo).

Revisemos ahora, en forma cuantitativa, la evidencia de que
el evento del 24 de mayo de 1990 correspondié a neutrones.
[Sigulendo a Pyle, K., et.al. {1991)]). Esta rafaga fue muy
intensa, compacta e impulsiva. En la tabla V-5 se muestran las
caracteristicas de la rafaga solar, de tal forma que protones de
energias mayores a 7 GeV fueron acelerados por la rafaga, como. lo

muestran las estaclones con rigideces umbrales de hasta 7 GV, como
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Brisbane en Australia y la Cd. de México.

TABLA V-5
Caracteristicas de la rdfaga solar del dia 24 de mayo de 1990.
(Shea M.A., et. al., 1991)

Onset Maximo Fin (hrs TU)
H-alfa 2046 2049 2145
1.8 A rayos-x 2045.9 2049.5 2145
2695 MHz 2046.2 2048.6 >2057
2800 MHz 2045.7 2048. 6 >2145
8800 MHz 2045.3 2048.3 >2107
15400 MHz 2045.5 2048.2 >»211
Tipo IV 2048 mmmee- >2120
Tipo Il 2100 -meme- 2107
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La figura 5 muestra la intensidad de radiacién cédsmica en la
estaclion de Climax entre las 20:40 y 21:10 hrs TU para el dia 24
de mayo de 1990. Esta estacion registré el impulso inicial de las
particulas solares como un incremento abrupto de un 26% en el
intervalo de un minuto 2049-2050 TU. La maxima intensidad de 31.4%
ocurrié en el intervalo de 2051-2052 TU. Este incremento en la
intensidad fue observado en Climax por cerca de diez minutos, con
una amplitud del 25.3% en el intervalo de tiempo 2050-2055 TU. De
2058-2107 TU la intensidad permaneci6 esenclalmente constante en
6%, después de lo cual la intensidad se incrementé a un miximo de
13. 6% entre 2110-2115 TU.

Para explorar el - origen de este lIncremento abrupteo se
examinaron los datos de radlacién césmica dek los monltores de
neutrones del norte. de América. La tabla V-6 enlista estas
estaciones, su rigidez umbral vertical, altitud, &ngulo del punto
subsolar, la masa de aire a lo largo de la linea que épunta al
Sol a las 2050 TU y el porcentaje de incremento en la intensidad
de la radiacién césmica durante el intervalo 2050-2055 TU. La
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Figura 5.- Promedios de un minuto de la intensidad de rayos
coésmicos para el monitor de neutrones de Climax, entre
las 1900-2000 TU del 214 de mayo de 1990 (Shea M.A.
et.al., 1991).




tabla V-6 enlista los Incrementos reales observados y los
incrementos normalizados a Climax. Esta normallizaclén es necesaria
debido a que se estd detectando una sefial por arriba de la razén
de conteo del fondo de radiacién coésmica, Se compensaron las
diferentes razones de conteo de cada monltor normalizando a la
curva de latitud estandar,

La figura 6 muestra la intensidad de rayos coésmicos para cada
uno de los monitores como un porcentaje del incremento por arriba
de los datos anteriores del evento, en el intervalo 1900 a 2000
TU. Los datos de la tabla V-6 y la grafica de la figura 6 estén
ordenados por el incremento de la masa de alre a lo largo de la

linea que une al Sol con la Tierra a las 2050 TU.

TABLA V-6
Incrementos observados en la razén de conteo normalizados a Climax
para el dia 24 de mayo de 1990.
Localizacion tipo de NM Rigidez umbral Primer incremento

( Gv ) observado normalizado

Climax 12-1GY (3400m) 2.99 25, 3% 25. 3%
Cd. de Mexico 6-NM64 (2274m)  8.60 24. 9% 19, 3%
Calgary 12-NM64 (1128m) 1.08 14. 1% 14, 6%
Mt. Washington 12-IGY (1909m) 1.46 3.9% 4. 0%
Inuvik 18-NM64 (21m) 0.17 4,5% 4.7%
Deep River 48-NM64 (145m)  1.14 3.5% 3. 6%
Newark 9-NM64 (50m) 2,09 2.8% 2.9%
Durham 18~NM64 (3m) 1.58 S 2.0% 2. 1%
Goose Bay 18-NM64 (46m) 0.64 0. 1% 0.1%
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Los incrementos observados dentro de las 2050-2055 TU son
estadisticamente significativos, hasta un nivel de tres
desviaciones estandar, para todas Iasbestaciones en donde la masa
de aire a lo largo de la linea que apunta al Sol es menor que 1860
g/cm?

El hecho de que la amplitud de los incrementos observados en
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Figura 6.- Intensidad de rayos cosmicos registrada por los

monitores de neutrones del norte de Amerlica, durante
el disparo del evento de particulas solares del dia 24
de mayo de 1990 (Shea M.A. et.al., 1991).



el intervalo de tiempoc 2050-2055 TU este ordenada de acuerdo a la
masa de alre a lo largo de la linea que apunta, a través de la
atmésfera, del punto de observacién a la posicidon del Sol, y que
no estid ordenada por el umbral geomagnético, es una evidencia de
que la parte inlcial del incremento de particulas solares fue el
resultado de neutrones que se Impactaron sobre la cima de la
atmésfera terrestre, con suficlente energia como para producir una
cascada nuclear detectable en la superficle de la Tlerra.

En el monitor de Climax el impulso inicial del evento de
protones del 24 de mayo de 1990 ocurrié después del evento de
neutrones y exhibe una gran anisotropia de particulas, con el
mayor incremento observado por las estaciones de baja rigidez
umbral con sus conos de aceptacion orientados en la direcién del
campo magnético interplanetario. Observemos que este evento de
protones no se observa en la Cd. de México, cuya rigidez umbral es
de 8.6 GV. La figura 7 muestra el evento de neutrones registrado
en la CD. de México, en el intervalo de tiempo de 1900 TU del 24
de mayo a las 0600 TU del 25 de mayo de 1990.

LLa amplitud observada del evento de protones solares esta
organizada por la rigidez umbral geomaghético de la estacién de
observacioéon. Es decir, la amplitud del pico en la intensidad
normalizada de la radiaciéon cosmica disminuye a medida que se
incrementa la rigidez umbral.

Sin embargo, a pesar de este analisis de las diversas
estaclones que registraron el evento, Debrunner y colaboradores
(1991) consideran que el primer evento no fue debido a neutrones,
sino a protones. Sus argumentos son como siguen.

La primera observacién fue reconocer que las respuestas de
los monitores de neutrones, IGY y NM64, ante la cascada nucleénica
secundaria producida‘por particulas primarias son muy distintas
(Hatton, 1971). Debrunner y colaboradores reducen los incrementos
observados en las diferentes estaclones al nivel del mar y al
ecuador, registrados por un monitor de neutrones 6NM64 en la misma
localizacion (tabla V-7). Estos incrementos reducidos se grafican

contra la masa de aire atravesada a lo largo de la linea que une
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al Sol con la Tierra (figura 8). A partir de esta grafica estos
autores determinan la longitud de ateruacién de las particulas que

llegaron a la Tierra. En sus proplas palabras; "...es evidente
que, aunque los datos estan bien ordenados por la masa de alre a
lo largo de la linea que apunta al Sol, An=207+15 g/cm2 la cual es
dos veces el valor para neutrones solares y mucho mayor que Ag=140

g/cm2 para rayos coésmicos galdcticos...". Y mas adelante se
menciona, " concluimos de la longlitud de atenuacién deducida y la
razén de las eficlencias deducidas de los dos tipos de monitores
de neutrones que el primer incremento de rayos césmicos solares de
las 2050 a 2055 TU del 24 de mayo de 1990 no fue producido por

neutrones solares".

Tabla V-7
Incrementos observados en la razén de conteo reducidos al nivel
del mar y al ecuador de NM para el dia 24 de mayo de 1990,
Localizacién Tipo de NM  Rigidez de Primer incremento

corte (GV) observado calculado(%)

Climax 12-IGY 2.99 12.6 14.5
Cd. de México 6NM-64 8.60 14.2 16.7
Calgary 12-NM64 1.08 13.6 9.1
Mr. Wellington 6-NM64 1.86 0.5 0.0
Hermanus 12-NM64 4.68 0.5 0.0
Mt. Washington 12-IGY 1.24 2.9 2.9
Deep River 48-NM64 1.14 4.8 4.8
Mawson 6-NM64 0.19 0.7 0.0
Goose Bay -18-NM64 0.57 0.2 0.0
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Como podemos ver, el argumento mas fuerte que dan Debrunner vy
colaboradores es que la longitud de atenuacién no corresponde a
neutrones solares. La longitud de atenuacién es la longitud a la
cual el nimero de particulas ha disminuido en un 63% de su valor
infclal (1/e). Sin embargo, recordemos que la longitud de

atenuacién depende de la secclén eficaz de colislén y ésta a su
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vez de la energia de las particulas.

La trayectoria libre media de atenuacion L es mayor que la
trayectoria 1lbre medla de collsién 1, debido a la contribucién de
particulas secundarias, La diferencia entre L y 1 esta dada, en
términos de la fraccién de nucleones que sobreviven a una collisién

nuclear, por (ODA et. al,, 1988):
/L = [1 - (1-k)*)/1 ---(1)

con k=0.5 y a=1.7 para nucleones en la atmésfera.

La trayectoria libre media depende de la secclén eficaz total
de colislén, como se muestra en la grafica de la figura 9, tomada
de Hayakawa (1969). De dicha grafica obtuve la expresién andlitica
de 1y o, la cual es:

1 = 955 ¢ %8

(g/cmzl --=-(2)

Utilizando la ecuacién (1) podemos encontrar la trayectoria
libre media que corresponde a una longltud de atenuacion de 207
g/cmz. Tal trayectoria libre media vale 63.7 g/cmz. A esta
trayectoria 1libre media le corresponde una seccién eficaz,
(ecuacién 2), de 53.5 mb. En la figura 10 se presenta la seccién
eficaz de collsién neutrén proton contra la energia cinética del
neutrén incidente. Aunque esta grafica no es precisamente la
seccién eficaz de un nucledn con nicleos de alre nos sirve para
hacer una estimacién de la energia del neutrén incldente en la
atmosfera terrestre. De esta grafica podemos deducir que a
neutrones con energia media de 141 MeV les corresponde una secclén
eficaz de 53.5 mb y por tanto a estos neutrones les corresponde
una longitud de atenuacién de 207 g/cma. ecuacliones 1y 2.

Por tanto el argumento de Debrunner et. al., de que el primer
incremento en la radiacién césmica del dia 24 de mayo de 1990 no
fue debido a neutrones de origen solar no es contundente, El
argumento realmente fuerte de que este primer incremento fue

debido a neutrones, es el ordenamiento que tienen los incrementos,
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Figuraw9.- Trayectorias libres medias como funclén de la seccion
eficaz ¢ en el alre para neutrones (Hayakawa S., 1969).

TOTAL CROSS SECTION (mb)

" i i

1 1 I 1
10 23 5 108 2 5 8 o8 2 35 5 jo¢ ¢ Q

KINETIC ENERGY OF INCIDENT NEUTRON IN L.S.(MeV)

Figura 10.- Seccién eficaz total para una colisién neutrén-proton
contra la energia cinética de un neutrédn incidente en
el sistema de laboratorio (Hayakawa S., 1969).



registrados en diferentes estaclones, con respecto a la masa de
aire que atravesaron las particulas. Ademas si estos neutrones
tuvieron una energia media de aproximadamente 141 MeV, explicarian
la longitud de atenuacién observada de 207 g/cma.

Neutrones de alta energia se pueden generar en el Sol.
Schindler y Kearny (1973) encontraron Iindicaciones de que
particulas muy energéticas, con energias de 75 a 200 GeV, se
pueden generar en la etapa inicial de una rafaga. Charakhhyan y
Charakhyan (1972) estimaron que el numero total de protones
acelerados a energias mayores que 100 MeV en algunas rafagas
durante 1960 a 1971, es del orden de 6x10°° a 2x10°°. Ademas, los
neutrones se pueden producir principalmente por la desintegracién
de ‘He y en colisiones protéon-protén (Lingenfelter et. al., 1965).

Por tanto, es probable que en el evento del 24 de mayo de
1990, la rafaga que produjo tal evento haya generado neutrones de
141 MeV de energia, a través de reacclones nucleares de protones

con la atmoésfera solar.
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CONCLUSIONES

Ahora revisaremos las concluslones mads lImportantes de los
diferentes capitulos tratados en esta tesis.

En el capitulo 1 revisé los efectos atmosféricos sobre la
radiacién césmica secundaria y verifiqué que la componente
nucleénica solo se ve afectada por el efecto barométrico. Este
efecto consiste en 1la absorciéon de la radiacién coésmica
secundaria por su Interaccion con la masa de alre que atravliesa
en su camino hacia la Tierra.

Calculé el coeficiente barométrico para la Ciudad México, de
lo cual podemos concluir lo sigulente: a pesar de haber elegido
los datos de dos meses en los cuales el grado de perturbacién
geomaghética no era tan intenso, enero y noviembre, el
coeficlente barométrico obtenido difiere en mas de un 104 del
valor, =-0.95 %/mb, obtenido cuando el Sol se encontraba en un
minimo de actividad,

Como lo mostraron Griffiths et. al. (1965) (ver referencias
del capitulo 1 ), este comportamiento es razonable, es decir, el
coeficiente barométrico disminuye en el méximo de actividad solar
y aumenta en el minimo. Esto implica un cambio en la longitud de
atenuacioén, el cual es explicable en términos del camblo del
espectro de energia de la radiacion cosmica primaria, puesto que
la longitud de atenuacién es funclon de la seccion eficaz y ésta
a su vez es funcién de la energia de las particulas (ver capitulo
5). Por tanto, también podemos conclulr que es recomendable que
el coeficiente barométrico sea continuamente revisado. Y
es lImportante que los datos sean corregidos experimentalmente,
determinando la presién media de la estaclén mas que cualquier
otra presién arbitraria.

En el capitulo 2, obtuve la funcién de respuesta diferencial
para el monitor de neutrones de la Cd. de México, y encontré que
la mixima respuesta esta entre 4 y 5 GeV, y que la forma de la
curva por encima de los 15 GeV estd de acuerdo con los resultados

obtenidos por otros autores (Lockwood y Webber, 1967, referenclas
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del capitulo 2).

Calculé la funclién de multiplicidad para protones sigulendo
el método de Webber y Quenby (1959, referencias del capitulo 2),
y aunque a rigldeces bajas y medlas la curva que obtuve estd por
arriba de la de Webber y Quenby, para rigideces altas tienden a
converger.

Con respecto al capitulo 3 tenemos las siguientes
conclusiones, Las varlaclones diurna y semidiurna, en la
intensidad de la radiacion césmica primaria, son una consecuencla
de la estructura del campo magnético Interplanetario y de las
condiciones del medio interplanetario. Estas varlaclones o
anisotropias estan bien explicadas por la teoria estindar de
modulacién de rayos cosmicos.

Las caracteristicas promedio de las anisotropias, en estado
estacionario, es decir en el estado en el cual el nimero de
manchas solares es minimo y la actividad solar es minima, se
presentan en la tabla 1I1-3. Y los resultados del andlisis de los
datos experimentales, obtenidos en la Cd. de México, para estas
anisotropias se presentan en las tablas III-1 y III-2 y en las
figuras 6 y 10, del capitulo 3. Podemos observar de estas tablas
que la amplitud de la variacién diurna se redujo con respecto al
valor promedio en estado estaclonario. Esta dlisminucién se
explica como parte de la modulacién de periodo de 22 afios de la
intensidad de la radlacién césmica primaria.

Con respecto a la varlacién semidiurna, los tiempos de los
maximos, mensuales, para los meses de abril, julio y diclembre
practicamente apuntan en la direccién de las .03:00 hrs TL, que es
el valor predlicho por loskmodelos teéricos. El maximo para el mes
de marzo difiere en 200%, vy para el resto de los meses la’
diferencia entre el valor observado del maximo y el valor
predicho se encuentra entre 61% y 834 La amplitud coincide
practicamente con la amplitud promedio de estado estacionario
para todos los meses.

Por tanto, la variacién diurna sufrié un fuerte cambio

durante 1990, pero la variacién semidiurna poca varlaclén, con
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respecto al estado estaclionario.

Esto es una Indicaciéon de que la actividad solar actua
produciendo perturbacliones mas aprecliables, en la intensidad de
la radiacién césmica, en el campo y en el medio interplanetario
sobre el plano de la ecliptica que fuera de ella. Porque la
variacion diurna proviene del movimiento de las particulas de la
radiacién césmica primaria a lo largo de la estructura espiral
arquimedeana del campo magnético, la cual ocurre mids acusadamente
sobre la ecliptica.

Las conclusiones mds sobresalientes del capitulo 4 fuerén
las siguientes:

Existen varios modelos para describir los decrecimientos
Forbush, sin embargo ninguno de ellos los describe completamente,
Es decir no existe un modelo que describa completamente a un
decrecimiento Forbush, en mi opinién el proceso real se puede
describir con la combinacién de los diferentes modelos
presentados.

Por lo que respecta a los decrecimientos Forbush registrados
en la Cd. de México, ocurrieron trece de ellos durante 1990. De
los cuales el decrecimiento de mayor amplitud, 5%, ocurrié el 19
de marzo, de hecho fue una tormenta de rayos césmicos que
finaliz6 el 18 de julio. En este afio tamblén ocurrierén Forbush
corrotantes, que se pueden apreciar en las graficas de la
intensidad de rayos cosmicos, los dias 14 de febrero, 13 de marzo
y 9 de abril.

Todo el afio de 1990 fue de grandes fluctuaciones en la
intensidad de la radiacidén césmica. Esto sd6lo es un reflejo de
los cambios dindmicos que ocurrierén en el Sol, que se encontraba
en un maximo de actividad, y que modificaron las condiclones del
medio interplanetario, y fueron estos cambios los que afectaron a
el flujo de rayos cosmicos en todo el sistema solar y en
particular en la Tlerra.

Finalmente las conclusiones del capitulo 5 fueron las
siguientes: El Sol es una fuente natural de particulas de alta

energlia; estas particulas adquieren su energia o son aceleradas a
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través de dos mecanismos; aceleracidén gradual, que se lleva a
cabo en una regién grande del espacio y aceleracién impulsiva,
que en contraste ocurre en regiones pequefias del Sol.

En algunas ocasiones estas- particulas energéticas solares
son capaces de llegar a la Tierra, cuando esto sucede y son
registradas por alguna estacién de rayos césmicos, el evento
registrado se denomina GLE (Ground Level Event). Si las
particulas son neutrones simplemente se le llama evento de
neutrones solares.

Uno de estos eventos de neutrones solares ocurrié el dia 24
de mayo de 1990. Tal evento fue registrado en varias estaciones
del hemisferio norte de América, incluyendo a la Cd. de México.
La informacién conjunta de los datos registrados en las diversas
estaclones, muestran que el Incremento en la intensidad de
radiaciéon cosmica fue probablemnte producido por neutrones Tal
suposicion se basa en el oraenamiento que tienen los incrementos
registrados, en las diferentes estaciones, con respecto a la masa
de aire que atravesaron las particulas en 1la direccién
detector-Sol. La longitud de atenuacién de estos neutrones fue de

‘207 + 15 gr/cm2 lo que se puede explicar si la energia media de

los neutrones fue de 141 Mev.
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APENDICE 1: Analisis arménico.

La variacién diurna es una variacion periddica del promedio
diario de la intensidad de rayos césmicos en tilempo local. La
variacién diaria se puede desarrollar en sus componentes'arménicas
a través de un anadlisis de Fourler. Para representar un conjunto
de datos experimentales X, en un intervalo de tlempo definido T en
la forma de una suma de relaciones periédicas, en forma de una

serie de Fouriler, usamos
- @ ' . . —
x(t) = a /2 + Zk=1( a_ cos 2nkt/T + b sen 2ukt/T ), (1)

donde debemos de encontrar los coeflcientes de Fourier a_y bw

Estos coeficlientes se expresan en términos de las integrales:

- 2l . - 2, .

a, = 1/n fo x(t) dr ; a = 1/n fo X(t) cos kt dt ;

bk = 1/n Iin%(r) gsen kt dt , con T = 2nt/T —-——(2)
Si las X, (i=1,2,...,2p) estan dadas en intervalos lguales de

tiempo, entonces los coeficientes de Fourler para k<p se calculan

a través de las formulas de Bessel:
a =1/p X fp X a = 1/p Z‘ff X, cos kin/p ;
_ 2p ——
bk 1/p Zi=1 X, sen kin/p (3)

Las series (1) se pueden escribir en la forma de una suma
individual de arménicos, combinando los términos de periodos
fguales;

x(t) =a/2+ % r sen (2nkt/T) ---(4)

donde r sen(2nkt/T) = a cos(2nkt/T) + bk sen(2nkt/T), ---(5)

De la ecuacién (9) se sigue que la amplitud del k-esimo arménico
es: r? = a? 4 e (6)
k X K
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mientras que la fase ¢k se determina de: tan ¢k = au/bk' )
Si denaotamos a wk = tan'llak/bkl ~==(8)
entonces la fase estd definida en términos de wu’ dependiendo de

los signos de a .y bk, por medio de la tabla A.I.

TABLA A. I
ak’ bk ¢k
¥ ¥ v, ;
+ - 180° - ¢
- - 180° + v,
o]
’ 360° - y,

Para una representaciéon clara y un conveniente estudio de los
resultados obtenidos de un anadlisis arménico, se acostumbra
representarlos por medio de vectores en un diagrama arménlco.
Tales diagramas se pueden construlr para todos los arménicos; para
el k-ésimo arménico el periodo del diagrama correspondera a T/k.

El radio vector de los puntos (ak,b ) sobre tal diagrama,
figura A.1l.1, tendra una magnltud ri = ai + bi, mientras que el
angulo entre el eje b y el radioc vector, medido en el sentido
contrario a las manecillas del reloj, serda la fase del arménico,
dada por la ecuaclén (7).

Si los puntos correspondientes a N distintas mediclones de
una sola cantidad se dibujan sobre el diagrama, entonces tendremos
para el k-ésimo arménico una nube de puntaos con las coordenadas
o
esta nube de puntos seran:

a (1=1,2,...,N). Las coordenadas del centro de gravedad de

- | - | o
a = /N Z‘ a . v bu /N Zl bk (9)

y nos dardn los valores promedio de los coeficlentes del k-ésimo
arménico de N observaciones.

La dispersién de los puntos sobre el diagrama arménico esté
representada por la elipse de errores probables. Dentro de ésta

caen la mitad de todos los puntos de medicidén. Los ejes mayor Dk y
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menor dk se definen por la expresién:

: -
_ 2 2 - 2 2.2 22 2
Dk (dk) = 0.883 \| (crak + o'bk) +{-} \l(crak crbk) + 45°0° o

k ak bk
-~(10)
2 _ L 2, . 2 _ 1o 2
en donde = b (ak ak) /N T b) (bk bk) /N
_ U L o
7 = z (ak ak)(bk bk)/Ncrakobk (11)

La probabilidad de que un punto esté localizado fuera de la
- ellpse de error, con los ejes ka y mdk, disminuye abruptamente
con el incremento de m, como 2”3 Entonces esta probabilidad es
fgual a 1/2 para m=1, 1/16 para m=2, pero cae a 1/512 para m=3, y
a 1/6600 para m=4,

Para obtener la nube de puntos se debe realizar un andlisis
arménico de muchas series de observaciones. Este tipo de
procedimiento no es muy comin; en la prdctica los datos de muchas
serles de observaciones se promedlan, produciéndose la relacién
periodica X, En estas series los errores q de los datos
promedios son menores que los errores de los datos directos de
observacion. Y en seguida un andlisls arménico de los X, se
realiza. Los errores en los coeficlentes de Fourler se pueden
calcular en términos de los errores q de las series X -

Los coeficientes de Fourier se expresan por funclones

lineales de los xl, de la forma X Alxl. LLos errores de los

coeficientes se determinan por la cantidad q[EATﬂ’z Que en el
caso de 24 ordenadas estadn dados por:
Bao = 0.204q ; aak = abk = 0,29q ---(12)
y en el caso de 12 ordenadas
5ao =0.29q ; aak = bk = 0.41q. ---(13)

Tomando en cuenta las ecuaclones (6) y (7) se tiene que:
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67k = 0.29q, para 24 ordenadas y éa'k = 0,41 para 12 ---(14)
y 6¢k = Gyk /7k ~--~(15)

Entonces, sobre el dial arménico, cuando dibujamos los
resultados del analisis arménico de los datos promediados, los
cuales tilenen el error cuadratico q=(<ra2 + Gs)l/z' un circulo de
radio dado por la ecuacion (18) dibujado con el centro en (ak.bkh
nos dard la aproximacién del célculo del arménico dado. La
probabilidad de que el extremo del k-esimo arménico verdadero

caiga fuera de un circulo de radio msyk es 3.

0ok
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Figura A.1.1.- Diales arménicos para el primero y segundo

armonicos.
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APENDICE 2 : Contadores proporclonales.

Un arreglo tipico para estudiar las propledades de los tubos
llenos de gas como detectores de radiacién se muestra en la figura
A.2.1. cuando una particula de alta energia pasa a través del
tubo, ésta sufre perdida de energia por lonlzaclén resultando un
gran nimero de pares lon-electrén a lo largo de la trayectoria de
la particula.

El pulso de voltaje de salida varia con el voltaje de
alimentacién V, como se muestra en la figura A.2.2. El voltaje de
alimentacién del tubo estd dispuesto de tal forma que los
electrones son atraidos al 4nodo, el cual es una varilla delgada
que pasa a través del eje del tubo. El comportamlento del tubo se
puede entender como sigue. A muy bajos voltajes, region A, los
electrones se recombinan y pocos de los que fueron generados por
el paso de la particula cargada alcanzan el anodo. Cuando el
voltaje se incrementa, se alcanza un estado estacionario ya que
los electrones son acelerados lo suficlente para alcanzar energias
para las cuales la recombinacién sea despreciable, region B.

En las reglones C y D los electrones adquieren la sufliciente
energia para crear nuevos pares electrén-ion en colisiones con el
gas del tubo. El resultado neto es una avalancha de pares
electrén-ién que produce un pulso de voltaje grande. Si el voltaje
a través del tubo es mayor, la respuesta del tubo se hace no
lineal y el voltaje de sallda ya no es proporcional a la cantidad
de ionizacién creada en el tubo. El régimen en el cual la
proporcionalidad entre la cantidad de lonizacién creada por las
particulas entrantes y la Intensidad del pulso de salida se
mantiene es llamado el régimen proporcional; los dispositivos que
operan de este modo se llaman contadores proporclonales.

A mayores voltajes, régimen E, el voltaje aplicado es tan
alto que una particula que provoca una minima lonizaclén produce
un pulso alto de voltaje de salida. El tubo se encuentra en un
nivel tal de saturacion, que el paso de una sola particula produce
que el tubo se lonize rapidamente. Los detectores que operan en

este régimen se conocen como detectores Geigef—Mﬁller.
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Figura A.2.1.- Un tubo de descarga de gas, Se muestra el arreglo
' utilizado para detectar pulsos de corriente
iniciados por particulas lonizantes que pasan a
través del gassjLongair M.S., 1992),
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Figura A.2.2.- La magnitud del pulso de salida en el tubo de
descarga de la figura A.1.1, como una funclén del
voltaje de alimentacién V. Las curvas que 'se
muestran son las respuestas a electrones répidos y

a ntcleos de helio, (Longair M.S., 1992).



APENDICE 3: Masa por unldad de drea

A lo largo de la tesis he utlilizado frecuentemente el
concepto de masa por unidad de area, por lo que es necesario dar
una explicacién de este concepto. Al comparar cémo la radlacién es
absorbida por diferentes materiales es necesario conslderar la
densidad del material asi como su espesor, Obviamente, un metro de
alre absorberd menos particulas que un metro de agua, debido a que
la densidad del aire es 1.29 kg/ma. mucho menor que la del agua
que es 10° kg/ma, a presion y temperatura normales.

De esta manera, se acostumbra definir la profundidad de un
absorbente no en términos de su espesor geométrico, sino por la
masa de una columna de seccioén transversal de &area unltaria,
figura A.3.1. Para un absorbente de densidad constante, la masa
por unidad de &area es igual al producte de su espesor por su
densidad. Por ejemplo, una capa de agua de un metro de espesor (un
metro de agua equivalente, abreviado 1 mwe) tiene una masa por
unidad de area de 1 x 10° = 10° kg/m® = 10% gr/em 2 Al nivel del
mar, la atmésfera terrestre tiene una masa por unidad de area de
1.033 kg/mz. La masa por unidad de 4rea de la atmésfera en un
punto de observacion, es decir, sobre un nivel dado, se conoce

como profundidad atmosférica,

im

— > —m
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|
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{
|
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Figura A.3.1. Definicién de masa por unidad de area
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APENDICE 4: Efectos Atmosféricos: gravitaclonal, de humedad vy
electricidad atmosférica.
El efecto gravitacional es excesivamente pequefio. Para la

intensidad total al nivel del mar tenemos (Dorman L,I., 1957):
agrav & 0,08 '/./Cm/S2 ~-=(1)

Debido a que la aceleracién de la gravedad g no varia
apreciablemente con el tiempo, este efecto es desprecliable en el
estudio de las variaclones temporales de la intensidad de rayos
cosmicos. Por otro lado, al ir del Polo al Ecuador g decrece por §
cm/sz. En este sentido podemos esperar de acuerdo a la ecuacioén
(1), un decrecimiento de cerca del 0.4 % en la intensidad de rayos
césmicos con el decrecimiento de la latitud. Tal varlacién es
pequefia comparada con el efecto de latitud del orden del 10% de
éste ultimo.

El efecto de humedad es un efecto de absorcién, y se debe a
la cantidad de agua que contlene la atmésfera. Las varlaciones
que puede producir este efecto son una orden de magnitud mds
pequefio que el efecto de temperatura (Dorman L.I., 1957). Este
efecto es importante en lugares frios, dado que a latitudes altas
en invierno se puede acumular nieve en los techos de las
estaciones, lo que produce una absorcién de particulas y en
consecuencia una variacion en la intensidad de radiacion cédsmica
del orden de 0.1%. Este fendémeno nos lleva a un efecto estacional
de una amplitud del orden de 0, 1%.

El efecto de electricldad atmosférica consiste en
aceleraclones y desaceleracliones, en las componentes secundarias
cargadas, induclidas por el campo eléctrico atmosférico, que puede
alcanzar intensidades de hasta 20 KV/m (Dorman L:I., 1987). En
particular este efecto puede producir variaciones de periodo corto
(8 a 16 minutos), en la intensidad de la radlacién coédsmica, del
orden de 0.2 a 0.3 % (Alexeenko et.al., 1985)., En particular este
efecto es nulo para los neutrones que son las particulas que

principalmente registra el monltor de neutrones.
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