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INSTITUTO DE GEOF ÍSICA
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Introducci ón

El espectro observado de los rayos cósmicos en cualquier parte dentro de la heliósfera, es

modulado por el Sol debido a que las partı́culas cargadas deben luchar, en su camino hacia el

interior, con la expanción radial del viento solar, el cuallleva congelado al campo magnético

del Sol, permeando toda la heliósfera.

En la última mitad del siglo pasado, el flujo de rayos cósmicos que llegaba a la Tierra

empezó a ser registrado de manera constante mediante monitores de neutrones localizados en

la superficie terrestre y por naves espaciales que orbitabanalrededor de ella. Esta observación

continua mostró que el flujo de dicha radiación disminuı́adurante los perı́odos de máxima ac-

tividad solar, cuando el campo magnético solar es más complejo y presenta un mayor número

de perturbaciones debidas a fenómenos como ráfagas y eyecciones coronales de masa, por

mencionar algunos, los cuales son muy frecuentes durante esta época del ciclo solar de 11

años.

Nuestro conocimiento acerca de las caracterı́sticas de modulación de la radiación cósmica

en la heliósfera, aumentaron en gran medida en las décadasde 1980 y 1990, gracias a una

serie de misiones espaciales que exploraron el medio interplanetario a grandes distancias. Las

misiones IMP 8, Pionero 10 y 11, y Viajero 1 y 2 nos han provistode datos de excepcional

calidad acerca de las variaciones en el flujo de rayos cósmicos que cubren ya tres ciclos

solares (21, 22 y 23). De particular importancia han sido losregistros de la nave Viajero 1 que

en la actualidad se encuentra a más de 100 UA, y esta explorando la heliofunda. Otra misión

igualmente importante fue la realizada en la heliósfera interna por la sonda espacial Ulysses,

y que ha salido del plano de la eclı́ptica, con lo cual se pudo explorar por primera vez las

regiones polares de la heliósfera. En conjunto, estas misiones proveen de valiosa información

para poder estudiar las variaciones espaciales y temporales de los rayos cósmicos en tres

dimensiones.

IX



La comprensión actual del comportamiento de los rayos cósmicos en la heliósfera, puede

atribuirse a la labor pionera de Parker (1965) y Gleeson y Axford (1968), quienes derivaron

la ecuación que modela el comportamiento de los rayos cósmicos: la ecuación de transporte.

En esta ecuación están contenidos los principales procesos fı́sicos a los que se enfrentan las

partı́culas como son: la convección debida al flujo radial del viento solar que lleva consigo

congelado al campo magnético del Sol, la difusión debida alas irregularidades presentes en el

campo magnético, los cambios de energı́a debidos a la expansión del viento solar y finalmente

las derivas debidas a que el campo magnético presenta gradiente y curvatura.

La ecuación de transporte es muy complicada de resolver de manera analı́tica y necesita

ser resuelta de manera numérica. En las últimas décadas han sido desarrollados sofisticados

códigos numéricos, con diferentes niveles de aproximación (R. Steenkamp, 1995; Jokipii y

col., 1998). Este es un problema inverso causal, en el que estudiaremos las causas y condicio-

nes, dadas las consecuencias. O dicho de otra manera: conocidos los “efectos” (modulación

solar de los rayos cósmciso) y el “modelo” de los procesos f´ısicos (ecuación de transporte de

Parker, 1965) encontrar las “causas” que originaron determinado nivel de modulación. Esta

no es una tarea sencilla, pues como es bien sabido, un problema inverso no siempre tiene

solución única, es decir, un gran número de causas puedengenerar los mismos efectos. El

elegir que causas son las adecuadas dependera del problema que estemos estudiando.

Cuando se estudia el transporte de los rayos cósmicos, el problema es encontrar el valor

de los coeficientes de difusión paralelo y perpendicular dela ecuación de transporte. Los coe-

ficientes que describen la difusión perpendicular y las derivas son los parámetros cruciales

que gobiernan la modulación solar de los rayos cósmicos. Esto es debido a que la difusión

perpendicular y las derivas son procesos importantes en unagran variead de fenómenos as-

trofı́sicos, debido a que estos son el principal mecanismo de transporte de partı́culas cargadas

a través de las lineas de campo magnético. El determinar estos valores no es fácil, puesto que

a pesar de su importancia, ahun estamos lejos de tener una teorı́a satisfactoria del transporte

perpendicular, y en general del tensor de difusión de las partı́culas.

En esta tesis analizaremos las intensidades y los gradientes de los rayos cósmicos galácti-

cos registrados por la naves IMP 8, Pionero 10 y Viajero 1 y 2, adiferentes distancias radiales

durante los tres últimos perı́odos de máxima actividad solar, correspondientes a los ciclos 21,

22 y 23. Este estudio se basa en la resolución numérica de laecuación de transporte en dos
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0. Introducción

dimensiones. Nos enfocaremos en el análisis de los gradientes de intensidad (radial y latitu-

dinal) para protones (175 MeV) y helio (265 MeV/n), los cuales no han sido estudiados con

gran detalle, a pesar de su importancia para entender el comportamiento espacial y temporal

de los rayos cósmicos. Este estudio es la continuación de un trabajo previo hecho con un

modelo en una dimensión (Morales-Olivares y Caballero-L´opez, 2009).

Nuestros resultados también fueron comparados con los reportados por McDonald y col.

(2003), quienes usaron un modelo más simple que no incluı́acambios de energı́a, transporte

latitudinal, ni derivas. La inclusión de estos procesos f´ısicos en un modelo numérico, es la

contribución de nuestro trabajo al estudio del comportamiento de los rayos cósmicos galácti-

cos durante el máximo solar.
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Capı́tulo 1

El Sol, la heliósfera y los rayos ćosmicos

1.1. La estructura del Sol

1.1.1. El interior del Sol

El Sol es una esfera de gas caliente, con una estructura diferenciada en capas concéntricas

de diferentes propiedades. Dicha estructura se divide en tres zonas (Kallenrode, 2004). La

más interna: elnúcleo, va desde el centro hasta una distancia de aproximadamente 0.3 radios

solares (R⊙
∼= 696000 km). En él se produce de forma constante una enorme cantidadde

energı́a debido a las reacciones termonucleares. Estas reacciones se deben a que en el núcleo

la temperatura es de aproximadamente1.6× 107 K, y la densidad es de1.6× 105 kg/cm3 lo

cual origina que el gas se encuentre en estado de plasma. En s´ıntesis, en el proceso se fusionan

cuatro átomos de hidrógeno en uno de helio liberando energı́a (principalmente en forma de

energı́a electromagnética, como rayos gamma (γ) y neutrinos). Son varias las cadenas de

reacciones que pueden ocurrir durante este proceso, siendola más probable la cadena proton-

proton:

4p → α + 2e+ + 2νe + γ

Los rayosγ en su camino hacia la superficie solar primero se transportanpor lazona radiativa

(0.5R⊙ de espesor), donde sufren una gran cantidad de colisiones con iones y electrones

debido a la alta densidad y temperatura presentes en esta zona. En estas colisiones los rayosγ

son absorbidos y reemitidos un gran numero de veces, con lo cual se transforman en radiación

de mayor longitud de onda como rayos X y ultravioleta. A medida que la temperatura va

disminuyendo, los elementos más pesados (como el hierro) se recombinan, es decir, capturan

electrones, con lo cual el procesos de absorción de fotonesse vuelve más efectivo. Esto último

1



1.1. La estructura del Sol

ocurre principalmente el la frontera de la zona radiativa, donde el mecanismo de transporte

por radiación deja de ser efectivo.

Más allá de0.86R⊙ y hasta la superficie de la atmósfera solar se encuentra lazona convectiva,

en esta zona, grandes masas de gas caliente son transportadas hacia la fotósfera por medio de

corrientes turbulentas. Este mecanismo de transporte se debe a que en la frontera entre la zona

radiativa y convectiva, los elementos pesados al estar absorviendo fotones, pero no emitirlos,

ocasionan que se calienten parcelas de plasma que, dado que la presión lo permite, pueden

moverse hacia arriba. Dicho de otra manera, en esta parcela de plasma el gradiente térmico

es menor que en los alrededores. La energı́a se difunde a medida que el gas ascendente se

expande y entonces el gas se enfrı́a y desciende. Sobre esta zona está la atmósfera solar. En

la figura1.1se presenta un esquema de la estructura interna del Sol.

Figura 1.1: Aquı́ se pueden apreciar las diferentes capas del Sol. Ellasson el núcleo,
la zona radiativa y la zona convectiva. Inmediatamente después de la zona convectiva se
encuentra la atmósfera solar compuesta por la fotosfera, la cromosfera y la corona. Las
flechas indican como varı́a la presión y la gravedad conforme nos acercamos al centro o
nos alejamos de él.
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

1.1.2. La atmósfera Solar

La atmósfera solar tiene una densidad y una temperatura quevarı́an con la distancia y

esta dividida en cuantro regiones (Markus Aschwanden, 2006):

Fotosfera: es la superficie visible del Sol de aproximadamente 500 km deespesor

y temperatura efectiva de 5800 K, en promedio. Esta capa es relativamente densa y

opaca, y emite como un cuerpo negro. Cuando se le observa con mucha resolución (p.

e. en una longitud de onda de 430.5 nm), se pueden apreciar gr´anulos en constante

movimiento. Esto es debido a las corrientes convectivas, dela capa subyacente, las

cuales transportan burbujas de gas caliente hacia la superficie visible, tal que cuando

estas burbujas alcanzan la superficie, su movimiento térmico produce esta estructura

granular uniforme. Por otro lado, las estructuras que caracterizan a la fotosfera son las

manchas solareslas cuales son una evidencia visible de la actividad solar, de la cual

hablaremos más adelante. Estas manchas son enormes tubos de flujo magnético que

cruzan la fotosfera desde la zona de convección hasta la atmósfera superior. Sobre el

disco solar se ven como manchas oscuras debido a que la temperatura en estas regiones

es más baja que en los alrededores, esto se debe a que el campomagnético actua como

una especie de “aislante” el cual impide que haya intercambio de calor entre una zona

y otra. Las manchas tienen un diámetro que va desde los 700 y hasta los 4000 km.

La cromosfera: se extiende desde la fotosfera hasta aproximadamente 2000-3000 km.

En su base la temperatura es de 4300 K y se incrementa hasta104 K en su cima. El gas

en la cromosfera es casi transparente a la radiación visible, pero eśopticamente grue-

sa para ciertas lı́neas espectrales, como el Hα y el ultravioleta (λ entre 0.1-0.3µm).

En Hα se pueden apreciar fácilmente las regiones brillantes conocidas como playas y

los elementos obscuros llamados filamentos. Filamento es elnombre dado a las pro-

tuberancias cuando se ven en el disco solar y son uno de los fenómenos solares más

espectaculares y raros. La caracterı́stica más importante de la cromosfera es la pre-

sencia de espı́culas de gran tamaño con apariencia de hojasde césped o lenguas. Las

espı́culas son visibles en la cromosfera en el borde del Sol yson chorros de plasma

lanzados desde los lı́mites de los supergránulos. Crecen hacia afuera de la cromosfe-

ra y luego se hunden de nuevo en intervalos de unos 10 minutos.Otra caracterı́stica
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1.1. La estructura del Sol

sobresaliente es la presencia de fibrillas horizontales formadas de gas, similares a las

espı́culas pero con un periodo de duración de aproximadamente el doble de estas.

Zona de transición: es una región muy delgada donde la temperatura aumenta dr´asti-

camente de104 K en su base hasta106 K en el lı́mite con la corona. A partir de medi-

ciones espectroscópicas (p. e. en las lı́neas que corresponden al15Fe), se determinó la

verdadera temperatura de la corona, surgiendo ası́ una serie de preguntas y modelos

para explicar la naturaleza de ese súbito calentamiento. La región de transición es con-

cebida como una discontinuidad en temperatura y densidad, entre la cromosfera y la

corona. Esta capa de la atmósfera solar es muy delgada (aproximadamente 200 km).

Los flujos de plasma que salen despedidos de la cromosfera (upflows), los que regre-

san de la corona a la cromosfera (downflows) y los flujos térmicos (por mencionar

algunos), tienen que atravesar la región de transición, esto ocasiona que su estructu-

ra cambie continuamente, por ello, para entender esta regi´on es necesario conocer los

procesos de pequeña y gran escala que se dan en la atmósfera. Lo único concluyente

de las observaciones realizadas con sondas espaciales, es que la región de transición

es una capa altamente dinámica, y está estructurada por campos magnéticos intensos.

Debido a las altas temperaturas la región de transición seobserva en el ultravioleta y

en el extremo ultravioleta (λ ∼ 100 a los 1300̊A).

La Corona: es la capa superior de la atmósfera y se extiende a todo el medio inter-

planetario en forma de viento solar. La corona es la fuente del viento solar. Está muy

caliente (2×106 K en promedio en su base) y muy ténue, por lo que únicamente puede

ser observada a simple vista durante un eclipse solar total ocon ayuda de un coronógra-

fo. El plasma coronal está completamente ionizado y emite radiación en las franjas del

espectro que corresponden a gases altamente ionizados; esto es en el extremo ultravio-

leta y una porción del espectro en rayos X (λ < 0.1 µm).

El campo magnético solar controla ladinámicay la topoloǵıa de todos los fenómenos

coronales. Hay dos zonas magnéticas diferentes en la corona, cada una de ellas tiene di-

ferentes propiedades: regiones con lı́neas de campo abiertas llamadoshoyos coronales

y regiones con lı́neas de campo cerradas. Los hoyos coronales casi siempre se encuen-

tran en los polos y a veces se extienden hasta el ecuador durante la fase de máxima
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

actividad solar, conectan la superficie solar con el medio interplanetario y además son

la fuente del viento solar rápido (≈ 800 km / s). Por su parte, las regiones con lı́neas

de campo cerradas se localizan en la corona alta, a alturas dealrededor de un radio

solar. Se encuentran a bajas latitudes pero conforme la latitud aumenta las lı́neas se

abren y eventualmente se conectan con la heliósfera. De losbordes de estas estructuras

se produce el viento solar lento (≈ 400 km/s). Además de los hoyos coronales, en la

corona también encontramos las siguientes estructuras:

• Prominencias: formadas por el campo magnético (plasma más frı́o).

• Eyecciones coronales de masa: una gran burbuja de plasma (≃ 1016 g) y lı́neas de

campo magnético es eyectado de la corona solar viajando a través del espacio a

una gran velocidad (entre 100 y 2000 km/s).

• Ráfagas: emisión electromagnética en un amplio rango delongitudes de onda, co-

mo resultado de la conversión de la energı́a magnética de los arcos coronales en

energı́a cinética de las partı́culas del medio. Este fonomeno, aunque son observa-

dos en la corona, son en relidad un fenómeno que se extiende desde la fotosfera.

1.2. La actividad solar

El Sol está constituido de gas altamente ionizado (plasma)por lo cual se espera que

sea una estrella muy dinámica. Aunque el Sol siempre está activo, no siempre lo está de

la misma manera. Hay épocas en que las manchas, las ráfagas, las protuberancias y todas

las manifestaciones su actividad son muy numerosas y otras en las que están prácticamente

ausentes. Cuando ocurre esto último se habla del Sol quieto, mientras que en el primer caso

hablamos del Sol activo. El Sol no pasa de una fase a otra en forma repentina, sino que sigue

un ciclo bastante regular al cual se le llama ciclo de actividad solar o simplemente ciclo solar.

La caracterı́stica más evidente del ciclo solar, la más f´acil de registrar y de la que se tienen

observaciones más antiguas, es el número de manchas.

Al graficar el número de manchas solares en función del tiempo, se obtiene un registro como

el mostrado en la figura1.2. En dicha figura podemos ver una variación sistemática apro-

ximadamente cada 11 años en el número de manchas solares. Por ejemplo, para el ciclo 23

el mı́nimo se dio aproximadamente en el año de 1996 y conforme se fue avanzando en el

5



1.2. La actividad solar

Figura 1.2: Ciclo de actividad solar representado por el número de manchas. Esta gráfica
abarca desde el año 1954 hasta el 2009 y cubre cinco ciclos deactividad solar (del 19 al
23).

ciclo vemos que el número de manchas aumenta teniendo el máximo en el 2001, eventual-

mente el número de manchas comienza a disminuir para volvera un mı́nimo en el año 2009,

cumpliendoce ası́ un ciclo.

Además de las manchas, los hoyos coronales también son un buen indicador del ciclo de

actividad solar. En cada ciclo se distinguen cuatro fases: la faseascendente, donde los hoyos

coronales polares comienzan a disminuir en extensión, elmáximo, cuando no tenemos hoyos

coronales polares pero sı́ hay hoyos coronales de pequeña extensión en las latitudes medias

y bajas, es decir, estos hoyos pueden aparecer en cualquier parte del disco solar; la fasedes-

cendente, donde reaparecen los hoyos coronales polares con campo magnético de polaridad

inversa y van creciendo en tamaño, y finalmente elḿınimo, donde los hoyos coronales polares

tienen su máxima extensión y no tenemos hoyos coronales ecuatoriales.

Otro fenómeno que da indicios de un Sol activo son las ráfagas o fulguraciones, fenómenos

transitorios de liberación de energı́a que se desarrollanen las estructuras magnéticas de las

regiones activas del Sol y se deben a las reconexiones de las lı́neas del campo magnético en

dicha región. Se observan como repentinos aumentos de brillo (ver figura1.3 (a)), en zonas

ubicadas en las cercanı́as de las manchas solares. Una fulguración se corresponde con nubes

gaseosas que se elevan miles de kilómetros sobre la fotosfera, a una temperatura que puede
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

llegar a los 10000 K. Las fulguraciones pueden llegar a liberar hasta1032 erg en 100 segundos

en todo el rango electromagnético, y acelerar partı́culas. Su tiempo de vida va desde algunos

minutos hasta varias horas; cuanto mayor es el número de manchas, mayor es la actividad de

las fulguraciones.

Otro fenómeno espectacular observado en el Sol son las prominencias, semejantes a grandes

llamaradas que se extienden hasta enormes alturas sobre la fotosfera. En algunos casos, el

plasma de que están formadas tiene un movimiento circular ascendente y descendente, ten-

diendo a formar un gran remolino. Las prominencias se detectan muy bien sobre el borde del

disco solar; en los eclipses totales de Sol se logran ver a simple vista, brillando con un color

rojizo contra el fondo blanco de la corona. Una imagen de estas prominencias se puede ver

en la figura1.3(b).

(a) (b)

Figura 1.3: (a) Imagen de una fulguración, como se puede ver esta corresponde a un
abrillantamineto. (b) Una prominencia tomada por la sonda espacial SOHO en el 2003.
Estas consisten en helio altamente ionizado con temperaturas de 60000 y hasta 80000 K.

En la actualidad sabemos que el ciclo de actividad solar es elresultado de la formación y am-

plificación de regiones complejas de campo magnético en lazona convectiva. La interacción

entre la rotación diferencial y los movimientos convectivos en el interior del Sol deforman las

lı́neas de campo magnético, inicialmente en dirección norte-sur alrededor del Sol, en un cam-

po azimutal amplificado. Este campo toroidal es llevado a la superficie por convección o por

un fenómeno de flotación magnética (inestabilidad producida por la rápida caı́da del campo

magnético hacia afuera del campo toroidal). Las columnas de material convectivo (que sube

o que se hunde) son retorcidas debido al efecto de la fuerza deCoriolis. Estas torceduras se
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convierten en pequeñas componentes poloidales. Los efectos combinados de muchas celdas

convectivas subiendo, restablecen, después de 11 años, el campo poloidal original.

1.3. La heliósfera

Las estrellas semejantes a nuestro Sol, tienen una atmósfera en equilibrio dinámico, el

cual consiste en la expulsión de un viento tenue altamente ionizado a una velocidad su-

persónica. El viento estelar junto al campo magnético de la estrella crea una región donde

los procesos fı́sicos de la estrella dominan su vecindario.Dentro de esta región, existen con-

diciones que son perceptiblemente diferentes de las del medio interestelar. En el caso de

nuestro Sol este viento estelar es llamado viento solar (VS)el cual arrastra consigo al campo

magnético, convirtiéndolo en el campo magnético interplanetario. La región ocupada por este

plasma solar se denomina heliósfera.

La heliósfera está rodeada por elmedio interestelar local(LIM, por sus siglas en inglés).

El viento solar, constituido por el plasma coronal, fluye supersónica y radialmente hacia

afuera debido a la gran diferencia de presión entre la corona solar muy caliente y el LIM

(Parker, 1958). El tamaño de esta región, estimado en alrededor de 160 unidades astronómicas

(Gurnett, 2003), es determinado por el balance de presión entre el viento solar y el LIM.

La existencia del viento solar fue predicha teóricamente por Parker (1958) antes de que exis-

tieran naves espaciales capaces de observarlo en el espacio. Desde finales del siglo XIX se

especulaba que el medio interplanetario conectaba fenómenos solares con fenómenos terres-

tres. El primero en mencionar dicha relación fue Birkeland(1896). Por su parte Fitzgerald

añadio:“Hay muchas cosas que parecen mostrar que las colas de los cometas, las auroras

y la corona solar son feńomenos estrechamente relacionados”. Más adelante, para explicar

algunos fenómenos observados desde la Tierra, varios cientı́ficos sugirieron la existencia de

partı́culas emitidas desde el Sol. En 1934, Champan y Ferraro propusieron que las tormentas

magnéticas eran producidas por partı́culas cargadas emitidas por el Sol, que al interactuar con

el campo geomagnético lo comprimı́an del lado dı́a y formaban una cola magnética del lado

noche.

Hasta ese momento, se creı́a que el plasma solar se originabasolamente en explosiones en

el Sol y no se pensaba que el medio interplanetario estuvierapermanentemente ocupado por

este plasma. Morrison sugirió que las explosiones solares(más frecuentes en épocas de alta
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actividad solar) lanzaban nubes de plasma que llevaban consigo parte el campo magnético

solar (y además barrı́an a los rayos cósmicos hacia afueradel espacio interplanetario). Todos

estos fenómenos se explicaban suponiendo que el Sol emitı́a partı́culas sólo durante explo-

siones y no de una manera continua. El primero en sugerir la existencia de un flujo continuo

desde el Sol fue Biermann quien, en 1951, al tratar de explicar el hecho de que las colas de

los cometas siempre apuntan hacia afuera del Sol, demostróque la presión de la luz del Sol

no era suficiente para causar la deflexión de la cola. Sugiri´o que un plasma de electrones y

protones provenientes del Sol sı́ podrı́a deflectar estas colas al interactuar con los cometas.

Este flujo, aunque continuo, serı́a más intenso en épocas de alta actividad solar, produciendo

en ocasiones tormentas magnéticas y disminuyendo la intensidad de la radiación cósmica que

puede llegar a la Tierra.

1.3.1. El viento solar

Los estados de carga de iones pesados indican temperaturas de alrededor de106 K en la

corona solar. Bajo estas condiciones el hidrógeno está completamente ionizado y la corona

puede ser descrita como un gas de electrones y protones con pequeñas mezclas de elementos

más pesados (Kallenrode, 2004). En la corona baja, la densidad electrónica es de alrededor

de108 a109 cm−3 y decrece en una escala de altura de0.1R⊙. Una de las cuestiones básicas

en el entendimento de la corona y el viento solar, es el que se refiere al calentamiento de la

misma: ¿porque la fotosfera únicamente tiene temperaturas de alrededor de 5800 K?, ¿cómo

puede la corona ser calentada a más de un millón de K?.

Uno de los primeros modelos de la corona solar, fue propuestopor Chapman en 1957. De

manera muy simple describió a la corona solar como una atmósfera estática que mantiene un

equilibrio entre el gradiente de presión y la fuerza gravitacional:

dp

dr
= −̺GM⊙

r2
, (1.1)

dondeG es la constante de gravitación univesral,M⊙ la masa del Sol,p la presión y̺ la

densidad de masa (= nm). Para que esto fuera posible se necesitarı́a de una presión muy

grande que esté confinando al viento solar. Esto no concoradaba con las observaciones pues

la presión tiende a cero a grandes distancias del Sol.

Corona Hidrodin ámica. Parker (1963) demostró que una corona estática y extendida como
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1.3. La heliósfera

la de Chapman no puede existir sin una presión externa que laesté confinando. Como la

presión interestelar es muy pequeña, la corona solar debeexpandirse continuamente a muy

alta velocidad, constituyendo lo que Parker llamó el “viento solar”.

Parker utilizó una aproximación hidrodinámica, entonces la ecuación hidrostática debe estar

complementada por un término que describe el movimiento del fluido, lo que conduce a la

ecuación de Bernoulli. En primera aproximación, únicamente los protones son considerados

porque ellos son la especie de iones dominante y constituyenprácticamente la tolalidad de la

masa del viento solar. El balance de momento entonces es

̺(~u · ∇)~u = −∇p− ̺M⊙G

r2
, (1.2)

donde~u es la velocidad del plasma yr la distancia. En una dimensión, considerando simetrı́a

esférica:

ur

dur

dr
=

1

nm

d

dr
(2nkBT ) − GM⊙

r2
, (1.3)

siendoT la temperatura ykB la constante de Boltzman. El factor 2 en el término de presi´on

nkBT proviene de considerar que los electrones y los protones contribuyen cada uno con un

factornkBT al término de presión. Con ayuda de la ecuación de continuidad,n(r)ur(r)r
2 =

n0ur0
r2
0, (1.3) puede ser escrita como:

dur

dr

[

ur −
2kBT

mvr

]

=
2kBr

2

m

d

dr

(

T

r2

)

− GM⊙

r2
. (1.4)

Esta ecuación describe el gradiente de temperatura. Parker supone una corona isotérmica

alrededor de1.4R⊙. Las soluciones de la ecuación (1.4) se muestran en la figura1.4. En

ella se aprecian dos curvas que representan soluciones especiales (A y B). Esta curvas se

intersectan en un punto crı́tico(rc, uc) con

rc =
GM⊙m

4kBT
y uc =

√

2kBT0

m
(1.5)

La solución“A” es la predicha por Parker y observada en el viento solar: estainicia con un

flujo subsónico en la corona baja y se acelera con el incremento de la distancia al Sol. En el

punto crı́ticorc, el viento solar se vulve supersónico. El flujo no permanececon velocidad
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

Figura 1.4: Topologı́a de las diferentes soluciones para la ecuación que describe el flujo
del viento solar.

supersónica indefinidamente, además de que la densidad decrece durante la expansión. La

velocidad del viento solar también depende de la latitud, principalmente en el mı́nimo solar,

según ha sido observado por la nave espacial Ulysses (McComas, 2001).

El viento solar está constituido en su mayorı́a por protones (∼ 90 %), helio (∼ 5 %), elec-

trones y otros núcleos más pesados (< 1 %), con números atómicos hastaZ = 28. El resto

consiste en elementos como oxı́geno, carbono, nitrógeno yneón. Este es un plasma altamente

ionizado, donde la densidad de partı́culas es baja, al igualque la resistividad eléctrica (alta

conductividad).

1.3.2. Equilibrio de presiones

Si suponemos que la heliósfera está llena de un flujo supersónico hasta su frontera, la

presión interna estará dominada por la presión dinámica del viento solar:

Pint =
̺emv

2
e

r2
b

, (1.6)

dondem es la masa de protones,̺e es la densidad,ve su velocidad a la altura de la órbita de

la Tierra yrb es la distancia a la frontera de la heliósfera. Por otro lado, la presión externa del

medio interestelar local resulta de la suma de las presionesmagnética, del plasma, dinámica

11



1.3. La heliósfera

y de los rayos cósmicos, respectivamente :

Pext =
B2

i

8π
+ ̺ikBTi + ̺imv

2

i + PRC , (1.7)

donde el subı́ndice “i” se refiere al LIM. De esta formaBi es la intensidad del campo magnéti-

co,̺i es la densidad,kB es la constante de Boltzman,Ti la temperatura de los iones,m es la

masa,vi es la velocidad del flujo en el LIM yPRC es la presión debida a los rayos cósmicos.

Las mediciones directas de partı́culas neutras en el interior de la heliósfera han permitido

estimar la velocidad del movimiento relativo entre la heli´osfera y el LIM, siendo esta de unos

25 km/s. Debido a ello, la heliósfera actúa como un obstáculo al flujo del LIM, similar a lo

que ocurre en la magnetosfera terrestre. Dependiendo de la densidad y otras propiedades del

LIM cerca de laheliopausa(frontera exterior de la heliósfera), es posible que dichoflujo

sea supersónico. De ser esto ası́, unchoque de proase formará enfrente de la heliopausa,

para frenar al flujo interestelar y convertirlo en subsónico antes de que sea desviado por la

heliopausa.

La heliopausa también actúa como un obstáculo para el viento solar, desviándolo hacia sus

lados, fluyendo en la dirección del LIM y ası́ formándose lacola de la heliósfera. Sin em-

bargo, es conocido que el viento solar es un fluido supersónico, por lo que a cierta distancia

del Sol tiene que haber un choque que lo convierta en subsónico antes de ser desviado por

la heliopausa. Este choque se conoce comochoque terminal(TS) y su posición, a partir de

las observaciones de los Viajeros 1 y 2, es alrededor de 90 UA.La región entre el TS y la

heliopausa se conoce comoheliofunda. En esta región el viento solar es subsónico e incom-

presible, por lo que su velocidad decrece proporcional a1/r2. En la figura1.5 aparece una

representación de la heliósfera y en el cuadro1.1se resumen algunas caracterı́sticas del LIM,

las cuales han sido determinadas por mediciones espectroscópicas.
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

Figura 1.5: Estructura de la heliósfera, en ella se pueden apreciar el choque terminal del
VS, la heliofunda y la heliopausa.

Velocidad del flujo 25 ± 2 km/s
Dirección del flujo 75.4◦ longitud de la eclı́ptica

−7.5◦ latitud de la eclı́ptica
Densidad de H 0.10 ± 0.01 cm−3

Densidad de protones (e−) ≤ 0.3 partı́culas/cm3 (se supone igual)
Temperatura de los protones (e−) (7 ± 2) × 103K (se supone igual)
Magnitud deB 0.1 − 0.5 nT

Dirección deB 45◦ respecto a la eclı́ptica
Presión de los rayos cósmicos (1.3 ± 0.2) × 10−12 dinas/cm2

Cuadro 1.1: Propiedades del medio interestelar local o LIS determinadas a partir de
mediciones espectroscópicas.
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1.4. Campo magńetico interplanetario

1.4. Campo magńetico interplanetario

El campo magnético interplanetario (CMI) es originado porel campo magnético solar y

transportado hacia toda la heliósfera por el viento solar,debido a que se encuentra congelado

en él. Un modelo sencillo que describe dicho campo fue propuesto por Parker en 1958, junto

con su teorı́a sobre el viento solar. Este modelo se basa en una serie de suposiciones, en

particular:

Se ignora lo que sucede con el campo solar en la corona, partiendo de unasuperficie

fuentedonde se supone que el campo es radial y congelado en el vientosolar.

Simetrı́a azimutal.

Con el campo congelado en el viento solar y sus “pies” fijos en un punto de la superficie

fuente, el CMI adoptará una simple configuración de espiral de Arquı́medes, mostrada en la

figura1.6.

Figura 1.6: Heliósfera y estructura del campo magnético heliosférico
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1.4.1. El campo espiral de Parker

Para encontrar las ecuaciones que describen el comportamiento del campo magnético es-

piral de Parker, comenzaremos con las ecuaciones de Maxwelly la ley de Ohm, de las que

obtendremos dos ecuaciones diferenciales parciales, las cuales contendrán al campo magnéti-

co ~B y que tienen solución a partir de la velocidad de flujo del viento solar~V .

Un plasma en movimiento, con velocidad no relativista, en presencia de un campo magnético

está sujeto a un campo eléctrico(~V × ~B) llamado campo eléctrico convectivo, más el campo

eléctrico( ~E) que experimenta el plasma en reposo. La ley de Ohm asegura quela densidad

de corriente~J es proporcional al campo eléctrico total~ET (en el sistema de referencia del

plasma), esto es:

~J = σ ~ET

~J = σ( ~E + ~V × ~B), (1.8)

dondeσ es la conductividad eléctrica ,~E(r, θ, φ) es el campo eléctrico,~V (r, θ, φ) es la velo-

cidad de flujo del viento solar y~B(r, θ, φ) es el campo magnético. A partir de esta ecuación

podemos ver que, en un medio donde la conductividad es muy grande (σ → ∞), la densidad

de corriente es finita, lo que implica que los términos dentro de los parentesis en (1.8) deben

hacerse cero. De esta condición obtenemos que~E = −~V × ~B. Introduciendo esta expresión

para el campo eléctrico en la ley de Faraday:

∇× ~E = −∂
~B

∂t
, (1.9)

obtenemos que, para un estado estacionario∂ ~B/∂ t = 0 (el campo magnético no varı́a con

el tiempo) y por lo tanto:

∇× ~E = ∇× (−~V × ~B) = −∂
~B

∂t
,

∇× ~E = ∇× (~V × ~B) = 0. (1.10)

Para resolver esta ecuación, primero desarrollamos~V × ~B = −~E en coordenadas esféricas

con lo que obtenemos:

~E = (VθBφ − BθVφ)êr + (BrVφ − VrBφ)êθ + (VrBθ − BrVθ)êφ. (1.11)
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Al calcular el rotacional de (1.11) y suponiendo simetrı́a axial(∂/∂ φ = 0), encontramos las

siguientes expresiones para las componentesr y θ de la ecuación (1.10):

(∇× ~E)r =

[

1

r senθ

∂

∂ θ
(senθ[VrBθ − BrVθ])

]

= 0, (1.12)

(∇× ~E)θ = −
[

1

r

∂

∂ r
[r(VrBθ −BrVθ)]

]

= 0. (1.13)

Para que∇× ~E = 0 se debe cumplir que:

VrBθ − VθBr =
f1(r)

senθ
, (1.14)

y

VrBθ − VθBr =
f2(θ)

r
, (1.15)

de estas dos condiciones sigue:

VrBθ − VθBr =
C

r senθ
, (1.16)

siendoC una constante. Esta última satisface a (1.12) y (1.13). Si suponemos que el viento

solar no tiene componenteθ (es puramente radial), entoncesVθ = 0, además, sabiendo que

el flujo magnético se conserva (∇ · ~B = 0) y usando (1.16) tenemos que:

VrBθ =
C

r senθ
,

r senθBθ =
C

Vr

,

∇ · ~B =
1

r2

∂

∂ r
(r2Br) +

1

r senθ

∂

∂ θ
(senθ Bθ) = 0,

1

r2

∂

∂ r
(r2Br) = − 1

r senθ

∂

∂ θ
(senθBθ) = 0,

1

r2

∂

∂ r
(r2Br) = − 1

r2senθ

∂

∂ θ
(r senθBθ) = − 1

r2senθ

∂

∂ θ

(

C

Vr

)

= 0,
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lo cual se cumple siVr es independiente deθ. Entonces la componente radialBr del CMI

queda expresada de la siguiente manera:

r2Br = cte.,

es decir

Br = Br0

(

r0
r

)2

, (1.17)

dondeBr0 es el valor del campo magnético a la alturar0 que en este caso se refiere a la

superficie solar. Por otro lado, la componenteφ en (1.10) es:

(∇× ~E)φ =
1

r

(

∂

∂ r
[r(VrBφ − VφBr)] −

∂

∂ θ
(VφBθ − VθBφ)

)

,

r(VφBr − VrBφ) = r0Vφ0Bφ0, (1.18)

donde hemos considerado que la componente radial de la velocidad del viento solar en la

superficie del Sol esVr0 = 0 (el plasma solo corrota). Conservando la densidad de momento

angular,~L = ~r × ρ~v, tenemos que para el caso del viento solar, esta es igual a

rVφ = r0Vφ0, (1.19)

siendoVφ0 la velocidad de corrotación (= Ω r0senθ), en la superficie solar. Con esto, la

ecuación (1.18) se reescribe como:

Bφ = −Br⊙

(

r⊙
r

)

tanψ

[

1 −
(

r⊙
r

)2]

, (1.20)

con

tanψ =
Ω rsenθ

Vr

, (1.21)

dondeψ es el ángulo espiral del campo (o de Parker) yΩ la velocidad angular del Sol (la cual

es∼ Ω = 2.67 × 10−6 rad/s).

A partir de la ecuación de inducción,∇ × (~V × ~B) = ∂ ~B/∂ t, de la conservación de flujo

magnético,∇ · ~B = 0, y de la conservación del momento angular en la superficie fuente,
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~r ×m~v, Parker (1965) encontró las expresiones para las componentes del CMI:

Br(r, θ, φ) = Br(r0, θ, φ)

(

r0
r

)2

,

Bθ(r, θ, φ) = 0,

Bφ(r, θ, φ) = −Br⊙

(

r⊙
r

)

tanψ

[

1 −
(r⊙
r

)2
]

. (1.22)

El último término en la ecuación (1.22) es insignificante después de algunos radios solares.

Además, es conveniente normalizar la expresión en términos de la magnitud promedio del

campo magnético en la Tierra, el cual tiene un valor deBe ≈ 5−10 nT. Con esto, la expresión

para el campo se puede reescribir como:

~B = Be

(re

r

)2

cosψe[êr − tanψ êφ], (1.23)

con magnitud

B = Be

(

re

r

)2
cosψe

cosψ
. (1.24)

Además de esta estructura espiral (a gran escala), el CMI también está caracterizado por

irregularidades espaciales y temporales a menor escala. Elángulo espiral del campoψ es un

parámetro útil para la simulación de la modulación solar de los rayos cósmicos y se define

como el ángulo entre la dirección del viento solar (radial) y el vector campo magnético (ver

figura1.7), y está dado por:

tanψ = Ω(r − r0)

(

senθ

Vr

)

. (1.25)

Figura 1.7: Representación del ángulo espiral del campoψ
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

De la ecuación (1.25) podemos ver que el CMI es azimutal en casi toda la heliósfera, excepto

en un cilindro con eje en la lı́nea polar del Sol y radio aproximado de 5 UA.

1.4.2. El CMI en la heliofunda

En la heliofunda (región entre el choque terminal y la heliopausa), el viento solar es subsónico

e incompresible. De la conservación de flujo de masa, la velocidad del viento solar en esta

zona decaerá según la relación

V ∝ 1

r2
,

lo que significa que el viento solar no diverge. En el choque terminal, la velocidad del viento

solar presenta una discontinuidad, y su cambio es igual a la razón de compresión del choque

(s). Si rs es la posición del choque,V − y V + son los valores de la velocidad del viento

solar en la región supersónica y subsónica, respectivamente; entonces podemos escribir la

siguiente relación:

V + =
V −

s

(rs

r

)2

. (1.26)

De esta forma, más allá del choque terminal, el ángulo de paso estará dado por la expresión:

tanψ+ =
rΩsenθ

V +
=
rΩsenθ

V −

(

r

rs

)2

= s

(

r

rs

)2

tanψs, (1.27)

es decir, el campo se vuelve aún más intenso. La magnitud del campo magnético en esta

región la encontramos utilizando (1.24):

B+ = Be

(

re

r

)2

cosψe

√

1 + s2

(

r

rs

)4

tan2 ψs. (1.28)

A partir de (1.24) y (1.28) podemos calcular el cambio en la intensidad del campo a través

del choque, esto es

B+

B−
=

√

1 + s2 tan2 ψs

1 + tan2 ψs

. (1.29)

En los polos, dondetanψ = 0, el campo radial es continuo como es requerido por las ecua-

ciones de Maxwell. En las regiones ecuatoriales, dondetanψ ≫ 1, la magnitud del campo

magnético sufre un aumento el cual es igual as.

Ahora es conveniente mencionar el sistema básico de unidades que se utiliza en los cálculos.
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1.4. Campo magńetico interplanetario

La unidad básica para expresar la distancia es launidad astrońomica(UA) la cual equivale a

1UA = 1.5 × 1011 m. (1.30)

A su vez la unidad básica para expresar el tiempo,S, está relacionada con la velocidad angular

de Sol:

1S =
27.26 dı́as
2π radianes

= 3.75 × 105s, (1.31)

De este modo, a partir de (1.30) y (1.31) las unidades para la velocidad son1UA/1S =

400 km/s, que es la velocidad tı́pica del Viento Solar. En estas unidadesV/Ω = 1UA = re y

la expresión para el ángulo espiral del campo se simplificaa

tanψ =
r

re

senθ, (1.32)

con lo cualtanψe = 1 y cosψe = 1/
√

2, siV = 400 km/s conΩ = 2π/(27.26 dı́as).

Las observaciones realizadas por las sondas espaciales en diferentes puntos de la heliósfera

demuestran que este modelo de Parker es una buena aproximación deprimer orden. Sin

embargo, el CMI va a sufrir desviaciones con respecto a (1.22), particularmente durante los

perı́odos de gran actividad solar cuando los fenómenos como ondas de choque, eyecciones

coronales de masa, entre otros, dominan la dinámica del medio interplanetario.

1.4.3. La hoja neutra de corriente

Durante el mı́nimo de actividad solar, el campo magnético coronal puede aproximarse

al campo de un dipolo. Puesto que el campo magnético está congelado en el viento solar

y este fluje radialmente, se forma una superficie donde el campo magnético se anula. Esta

zona, llamada hoja de corriente, se extiende a toda la heliósfera. De esta manera, se forma

una frontera de dimensiones globales que separa los dos hemisferios magnéticos del Sol.

De las ecuaciones de Maxwell, tenemos que∇ × ~B = µ0
~J = 0 (debido a que el campo

magnético es nulo es esta superficie). Esto implica que la densidad de corriente~J es cero, de

aquı́ que a esta superficie se le llame hoja neutra de corriente. En la figura1.8aparece un es-

quema de esta superficie, en ella podemos apreciar que lejos de la superficie fuente tenemos

campo con lı́neas abiertas y la polaridad es opuesta (unas salen y otras entran).
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

Figura 1.8: Esquema que muestra la forma ondulada de la hoja de corriente

De lo anterior, se ha establecido la naturaleza bipolar del CMI, con el campo apuntando en

direcciones opuestas en los hemisferios N y S. Si el eje magn´etico del Sol coincidiera con

su eje de rotación, la hoja neutra de corriente serı́a planay se encontrarı́a sobre el plano de

la eclı́ptica. Por el contrario, el ecuador magnético forma un ángulo con respecto al ecuador

heliosférico y debido a ello, la rotación del Sol ocasionaque la hoja neutra de corriente tenga

una forma ondulada descrita por la ecuación:

θns =
π

2
+ sen−1

[

sen(α)sen

(

φ− φ⊙ +
Ω r

V

)]

, (1.33)

dondeα es el ángulo entre el eje de rotación y el eje magnético, yφ⊙ = r⊙Ω/V es una

constante de fase arbitraria. Siα = 10◦ observarı́amos un cambio de polaridad cada1/2

rotación solar.

El ángulo de inclinación,α, de la hoja de corriente cambia dramáticamenete con el ciclo

solar de 11 años (Hoeksema, 1989). Durante el mı́nimo solar, el ecuador magnético está muy

próximo al ecuador rotacional y la hoja de corriente exhibeuna ondulación moderada. Hacia

el máximo solar el ángulo se incrementa, lo que ocasiona que la ondulación de la hoja de

corriente se vea reforzada, hasta que la hoja de corriente domina el CMI cerca del máximo

solar. En el máximo solar, el ángulo de inclinación aumenta tanto que el ecuador magnético

en la fotosfera, gira a través de la vertical en un plazo de 1 a1.5 años, efectuandoce un cambio

de polaridad en los dos hemisferios. De esta forma, la polaridad de los dos hemisferios cambia

aproximadamente cada 11 años, dando lugar al ciclo solar magnético de 22 años. En la figura
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1.5. Los rayos ćosmicos

1.9se muestra como varı́a el ángulo que forma la hoja de corriente con la eclı́ptica respecto

del ciclo solar.

Figura 1.9: Formación de la hoja neutra de corriente. Como el eje de rotación del Sol
no está alineado con el eje magnético, la rotación solar hace que la hoja de corriente
esté ondulada.qA > 0 polo norte magnético coincide con el norte heliosférico.M:
máximo solar, m: mı́nimo solar.

1.5. Los rayos ćosmicos

Los rayos cósmicos (RC) son partı́culas cargadas, principalmente protones, electrones

y otras partı́culas sub-atómicas que se mueven a velocidades cercanas a la de la luz. La

radiación cósmica detectada en la Tierra es en su mayor parte el producto de la interacción con

la atmósfera terrestre de los rayos cósmicos provenientes del espacio exterior. A estos últimos

se les denomina rayos cósmicos primarios y a sus productos rayos cósmicos secundarios. Los

RC primarios están compuestos aproximadamente en un 98 % por protones y núcleos más

pesados, y alrededor del 2 % por electrones y positrones.

A la radiación cósmica primaria se le ha dividido en grupos, dependiendo de la fuente:

rayos cósmicos solares: son emitidos por el Sol de manera esporádica durante grandes

llamaradas o ráfagas y alcanzan energı́as de hasta varios GeV’s.
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

rayos cósmicos galácticos: provienen de fuera del sistema solar con energı́as desde

unos cuantos GeV’s hasta1015 eV. Sus fuentes, se especula, son núcleos de galáxias,

radio galáxias y remanentes de supernovas.

rayos cósmicos extragalácticos: provienen de fuera de nuestra galaxia con energı́as que

van desde más de1015 eV y hasta1020 eV, por lo que también se les conoce como

RC ultra-energéticos. Sus fuentes son, hoy en dı́a, aún desconocidas y objeto de gran

estudio.

En la figura1.10se muestra el espectro de energı́a global de los rayos cósmicos. Para energı́as

por debajo de1011 eV, los rayos cósmicos primarios pueden ser observados en forma directa

mediante detectores a bordo de globos, cohetes y satélites. Sin embargo, a energı́as mayores

esto no es posible en general, debido a que el flujo cae rápidamente con la energı́a (ver figura

1.10). Esto se observa en los diferentes quiebres que presenta lagráfica. Por ejemplo, el flujo

integral en la región de la rodilla (∼ 1015 eV) es menor a una partı́cula por m2 por año,

para el tobillo es de 1 partı́cula/km2-año y finalmente en el talón tenemos 1 partı́cula/km2-

siglo. Para su detección y estimación de energı́a, debe recurrirse al análisis de los chubascos

atmosféricos, es decir, observando la cascada de partı́culas secundarias producidas por la

incidencia de estos rayos cósmicos sobre la atmósfera de la Tierra.

Lo anterior fue solo para ilustra el amplio rango de energı́as que cubren los rayos cósmicos.

Sin embargo, el objeto de estudio de esta tesis, contempla únicamente a la radiación cósmica

galáctica de baja energı́a (hasta unos cuantos GeV’s). Porlo tanto, dejaremos de lado a los RC

extragalácticos los cuales no son afectados por el Sol y en lo posterior centraremos nuestra

discusión en los primeros, que sı́ son modulados por el campo magnético solar al ingresar en

la heliósfera.

1.5.1. Composicíon quimica de los rayos ćosmicos primarios

En el rango de energı́as de108 − 109 eV* por nucleón, donde la radiación cósmica es

más intensa, la composición nuclear es de∼ 87 % de hidrógeno,∼ 12 % de helio y∼ 1 %

de elementos más pesados. Las abundancias relativas de loselementos quı́micos presentes en

los RC de origen solar es diferente a las que se encuentran en los RC galácticos.

* Un electrón volt (eV) es la energı́a adquirida por un electrón cuando es acelerado en un campo eléctrico
producido por una diferencia de potencial de un volt.
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Figura 1.10:Espectro de energı́a de los rayos cósmicos medido por varios experimentos.
Se puede apreciar que el flujo decae con la energı́a.

En la figura1.11se muestran las abundancias relativas de los elementos quı́micos presentes

en el sistema solar (histograma en rojo) y los presentes en los RC galácticos (lı́nea azul).

Se puede observar que los dos grupos de elementos [Li, Be, B] y[Sc, Ti, V, Cr, Mn] son

muchos órdenes de magnitud más abundantes en la radiación cósmica en comparación con

la materia del sistema solar. Esto es débido a que dichos elementos son poco estables, por

lo que su energı́a de amarre es muy debil y al estar inmersos enun plasma muy caliente se

desintegran rápidamente. La abundancia de estos elementos en los rayos cósmicos galácticos

es debido a que son el producto de la fragmentación (spallation) de núcleos de carbono y

fierro al viajar a través del medio interestelar, es decir, son el producto de las colisiones que

sufren los rayos cósmicos a lo largo de su viaje por el medio interestelar. Por otra parte los

elementos medianos (C, N, y O) son más abundantes en el sistema solar.
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1. El Sol, la helíosfera y los rayos ćosmicos

Figura 1.11: Esta gráfica muestra las abundancias relativas de los elementos quı́micos
presentes en el sistema solar (rojo) y en los rayos cósmicosgalácticos (ĺınea azul).

1.5.2. Posibles fuentes de los rayos cósmicos

El origen de los rayos cósmicos sigue sin estar claro. El Solemite rayos cósmicos de

baja energı́a (hasta decenas de GeV) en los perı́odos en que se producen grandes erupciones

solares, pero estos fenómenos son demasiado infrecuentespara explicar la mayor parte de los

rayos cósmicos. Tampoco las erupciones de otras estrellassemejantes al Sol pueden explicar

estos rayos. En la actualidad existen dos escenarios teóricos que tratan de explicar la existen-

cia de rayos cósmicos principalmente de muy alta energı́a (mas de≥ 1016 eV): los modelos

que suponen algún mecanismo de aceleración y los modelos que implican el decaimiento de

partı́culas elementales supermasivas.

En los modelos de aceleración comunmente conocidos como “Bottom-Up”, dicha acelera-

ción es difusiva y es producida por un mecanismo propuesto por Fermi que permite que una

partı́cula confinada en una región sea acelerada luego de repetidas dispersiones aleatorias a

través de un frente de onda inmerso en un plasma con turbulencia magnética. Este mecanismo

predice un espectro que sigue una ley de potencia. Sin embargo, no está claro que este proce-
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1.5. Los rayos ćosmicos

so pueda acelerar partı́culas hasta1020 eV. Basado en este mecanismo puede encontrarse un

lı́mite máximo para la energı́a que pueden adquirir dichaspartı́culas. El mismo está dado por

el balance entre el tiempo de aceleración y el tiempo de escape del sitio donde se produce la

aceleración. El campo magnético debe ser suficientementegrande para confinar a las partı́cu-

las dentro del sitio de aceleración y el tamaño del mismo debe ser suficientemente amplio

para que las partı́culas ganen gran energı́a antes de escapar.

Este simple requerimiento deja fuera de consideración como posibles fuentes de rayos cósmi-

cos de muy alta energı́a a la mayorı́a de los objetos astronómicos conocidos. La mayor parte

de los objetos galácticos son excluı́dos simplemente porque son demasiado pequeños o bien

porque su campo magnético es demasiado débil, con lo cual las partı́culas que son acelera-

das en estos campos adquieren muy poca energı́a y solo se obtienen rayos cósmicos de baja

energı́a. Solo una pequeña fracción de los objetosextragaĺacticos, como galaxias activas o los

núcleos de galaxias y radio galaxias, permanecen como posibles candidatos. Cabe mencionar

que el origen extragaláctico favorece al hecho de que los rayos cósmicos de muy alta energı́a

sean protones ya que los núcleos más pesados se desintegrarı́an durante la aceleración en la

onda de choque por la colisión con fotones del sitio de aceleración.

Las explosiones de supernovas son responsables al menos de la aceleración inicial de gran

parte de los rayos cósmicos, ya que los restos de dichas explosiones son potentes fuentes de

radio, que implican la presencia de electrones de alta energı́a. Se cree que los núcleos de los

elementos pesados se forman precisamente en las supernovas, por lo que es comprensible

que los rayos cósmicos sean ricos en estos elementos si proceden de ellas. Con todo esto,

aun no existen pruebas directas de que las supernovas contribuyan de forma significativa a la

generación de rayos cósmicos.
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Capı́tulo 2

Modulación solar de los rayos ćosmicos

2.1. Procesos fı́sicos

Como mencionamos en el capı́tulo1, el campo magnético heliosférico es originado por el

campo magnético solar y transportado hacia toda la heliósfera por el viento solar. Cuando un

rayo cósmico entra a la heliósfera, se enfrenta a los procesos de difusión, convección, derivas

y desaceleración adiabática, debido a la influencia del Sol. Estos procesos modifican el es-

pectro de la radiación cósmica. Se conoce comomodulación solar de los rayos ćosmicosa

las variaciones que experimenta la intensidad de la radiación cósmica debidas a la influencia

que ejerce el Sol sobre ella a través de diferentes perturbaciones en el CMI. Este proceso

hace que la intensidad de los rayos cósmicos en el LIM se reduzca dentro de la heliósfera.

El grado de reducción será una función del ciclo de actividad solar, fundamentalmente en el

máximo solar donde se dan la mayor cantidad de irregularidades en el CMI. Cualitativamente

se observa el mismo registro temporal en cualquier lugar de la heliósfera. Sin embargo, las

diferentes regiones en el interior de la heliósfera presentan sus caracterı́sticas distintivas de

modulación. Esto va a depender de las propiedades del CMI encada región.

¿Cómo ocurre la modulación?Para responder a esta pregunta, es preciso aclarar que única-

mente la componente galáctica de baja energı́a (hasta unoscuantos cientos de GeV’s) sufre

modulación solar al entrar en la heliósfera, debido a la presencia del campo magnético in-

terplanetario. Los rayos cósmicos de muy alta energı́a se propagan en la heliósfera sin ser

perturbados por el campo mágnetico. Aclarado lo anterior,daremos ahora una descripción de

los procesos fı́sicos a los que se enfrentan los rayos cósmicos, que es lo que da origen a la

modulación de la intensidad de esta radiación.

Cuando una partı́cula cargada entra en la heliósfera, va a sentir la presencia del CMI y, de-
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2.1. Procesos fı́sicos

pendiendo de su energı́a, esta puede ser atrapada por las lı́neas de campo y comenzar a girar

arededor de ellas. Mientras mayor sea la energı́a de la part´ıcula, ella puede viajar una mayor

distancia dentro de la heliósfera antes de que el campo magnético, que se vuelve más intenso

a medida que nos aproximamos al Sol, la oblige a girar arededor de las lı́neas de campo.

Ahora bien, el campo magnético del Sol está congelado en elviento solar el cual está fluyen-

do radialmente hacia afuera, por lo que aparece una especie de “barrera” en movimiento que

trata de impedir la entrada de las partı́culas. Este procesofı́sico se conoce comoconveccíon y

se ilustra en la figura2.1. Debido a la convección, mientras mayor sea la velocidad del viento

solar, menor será la intensidad de partı́culas.

Figura 2.1: La convección se presenta como una barrera en movimiento que impide
la entrada de los rayos cósmicos que van girando alrededor de las ĺıneas del campo
magnético, el cual está congelado en el viento solar.

El CMI presenta irregularidales (δB), es decir, a veces es más intenso, en otras ocaciones

es más débil, otras veces cambia de dirección. Estas variaciones son aleatorias. Por lo tanto,

las partı́culas, mientrasgiran alrededor de las lı́neas del campo, puedenresonarcon estas

irregularidades y ser dispersadas. Lo anterior depende delradio de giro de las partı́culasrg

dado por la siguiente ecuación

rg =
mv

qB
,

dondem es la masa de la partı́cula,v su velocida,q la carga yB la intensidad del campo.

También dependerá del tamaño de la irregularida (L). Expliquemos esto de la siguiente ma-

nera: una partı́cula cuyo radio de giro es mucho menor que el tamaño de la irregularidad,

al completar un giro no sentirá un cambio brusco en la intensidad del campo, sino que lo
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2. Modulación solar de los rayos ćosmicos

hará de manera gradual de tal forma que seguirá su camino a lo largo de la lı́nea de campo

sin ser perturbada; para el caso en que la partı́cula tenga unradio de giro mucho mayor que

L, esta atraviesa la irregularidad en un solo giro y prácticamente no percibe ningún cambio

en la intensidad del campo; ahora bien cuando tenemos el casoen que el radio de giro de la

partı́cula es del orden del tamaño de la irregularidad (i. e. rg
∼= L), esta sentirá de inmediato

que la intensidad del campo ha cambiado y será dispersada (ver figura2.2). Este proceso ocu-

rre en todas las direcciones, de ahı́ su nombre,difusión. Sin embargo, existe una dirección

privilegiada, la del CMI promedio. Mientras mayor sea la difusión, mayor será la intensidad

de las partı́culas. Este proceso es opuesto a la convección.

Figura 2.2: Cuando el radio de giro de la partı́cula es del orden del tama˜no de la irre-
gularidad del campo, esta será dispersada. Aquellas part´ıculas cuyo radio de giro sea
mucho mayor o menor queL, pasarán sin sufrir mayor perturbación.

Como sabemos el CMI está curvado y tiene gradientes. Por lo tanto las partı́culas cargadas

van a experimentar movimientos de deriva de sus centros guı́as. Además, a través de la ho-

ja neutra de corriente y de la lı́nea polar magnética, dondeel campo cambia de dirección,

también se producirá una deriva de partı́culas. Este es eltercer fenómeno fı́sico al que se

enfrentan los rayos cósmicos, lasderivas. Mientras más ordenado esté el campo magnético

en la heliósfera, mayor importancia tendrá el proceso de deriva de partı́culas. Por lo tanto este

proceso de transporte será más efectivo durante el mı́nimo solar.

Los rayos cósmicos se están propagando en el viento solar el cual es un plasma que se es-

ta expandiendo a medida que se aleja del Sol. Esta expansiónhace que los rayos cósmicos

en promedio le entreguen energı́a al medio y en consecuenciapierden energı́a y se desace-

leran. Este proceso se conoce comodesaceleracíon adiabática de los rayos cósmicos. Este

fenómeno juega un papel primordial en la heliósfera interior y es cero en la heliofunda, donde
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2.2. Principales variaciones de origen solar en la radiación cósmica

el viento solar no diverge.

Por último, la intensidad de la radiación cósmica puede variar en el interior de la heliósfera si

en algún punto de ella existe una fuente de rayos cósmicos.Tal es el caso del choque terminal,

donde las partı́culas de muy bajas energı́as (algunos KeV) son aceleradas hasta varias decenas

o centenas de MeV, mediante un proceso de fermi de primer orden, y convertidas en rayos

cósmicos. Es decir, la presencia defuentes de rayos cósmicos altera el contenido de los

mismos.

Una representación de los distintos procesos fı́sicos de la modulación se muestra en la figura

2.3, para el casoqA > 0 (las lı́neas de campo magnético del Sol salen del N y entran en el

S). En esta figura podemos apreciar la competencia establecida entre el flujo convectivo del

viento solar SD y la difusión por irregularidades del campoDF, lo cual da como resultado un

flujo neto NETT, que va del polo N hacia la eclı́ptica. Además, podemos observar los efectos

del los movimientos de deriva de los centros gı́as de los rayos cósmicos DR, que se deben a

la curvatura y a los gradientes del campo. También se muestran las derivas debido al cambio

en la dirección del campo magnético, los cuales se observan en los polos (PD) y en la zona

donde se encuentra la hoja de corriente (ND). Esto último ocaciona que las partı́culas entren

por los polos y salgan por la eclı́ptica. Finalmente, en el choque terminal el campo magnético

se hace más intenso, de tal forma que las partı́culas de bajaenergı́a que son transportadas

hasta este punto, comienzan a ganar energı́a a medida que cruzan un gran número de veces el

choque al estar derivando a través del choque (SD).

La descripción anterior se hizo considerando una partı́cula con carga positiva. Para el caso de

una partı́cula con carga negativa, las derivas ND, DR y PD, harı́an que las partı́culas entrarán

por la hoja neutra y saliera por los polos. Para el casoqA < 0 (las lı́neas de campo entran por

el N y salen por el S) todo el cuadro general de las derivas se invierte.

2.2. Principales variaciones de origen solar en la radiación

cósmica

La detección de rayos cósmicos en la Tierra o en cualquier punto del sistema solar nos

provee de una herramienta poderosa para relacionar estas observaciones con fenómenos que

ya conocemos y ası́ hacer deducciones acerca de otros que aún ignoramos. Ahora analizare-
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2. Modulación solar de los rayos ćosmicos

Figura 2.3: Esquema de los diferentes procesos de transporte a los que seenfrentan los
rayos cósmicos al ingresar a la heliósfera (tomado de Moraal, 1993).

mos las variaciones en la intensidad de los rayos cósmicos.

Algunas de estas variaciones no son de origen solar sino que están presentes antes de la lle-

gada de las partı́culas al dominio del Sol. Si la variación es de origen solar, tenderá a ser

cı́clica entiempo solar; si por el contrario es un efecto interestelar, esta variación temporal

tenderá a ser cı́clica entiempo sideral. Las variaciones siderales son de mucho menor am-

plitud que cualquier variación de origen solar. Las principales variaciones de la radiación

cósmica (debida al Sol) se describen a continuación.

2.2.1. Variacíon de 11 y 22 ãnos

El viento solar fluye constantemente, sin embargo las condiciones magnéticas que preva-

lecen en la heliósfera cambian a medida que el ciclo solar avanza, dependiendo de la actividad

del Sol. Por esta razón las irregularidades del CMI se incrementan o disminuyen, provocando

que varie la intensidad de la radiación cósmica a lo largo del ciclo solar. En la figura2.4 se

muestran tres ciclos solares representados por el número de manchas, junto con la intensidad

de la radiación cósmica registrada en la Tierra. Se puede ver, por ejemplo, que en el año de

1965 la intensidad de la radiación cósmica es máxima cuando el Sol se encuentra en el mı́ni-
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mo de actividad y comienza a decaer paulatinamente conformeel ciclo solar avanza, siendo

mı́nima cuando el Sol se encuentra en su máxima actividad en1970. A partir de este punto

la intensidad de la radiación cósmica comienza a recuperarse hasta llegar nuevamente a un

máximo cuando el Sol se encuentre otra vez en el mı́nimo, en el año 1975, cumpliéndose

ası́ un ciclo.

Figura 2.4: Variación de 11 y 22 años

Esta variación de 11 años se debe al ciclo de actividad solar y ha sido observada en toda la

heliósfera para partı́culas con energı́as menores a varias decenas de GeV. Dicha variación,

llamada también secular, es el resultado del distinto equilibrio que se establece entre la con-

vección (que barre a los RC hacia afuera de la heliósfera) provocada por el flujo del viento

solar, la continua difusión de las partı́culas cósmicas hacia el Sol a lo largo de las lı́nes del

campo magnético, y la deriva que experimentan los rayos cósmicos al moverse en un campo

magnético con gradientes y curvaturas.

La variación de 22 años se debe al ciclo solar magnético, es decir, a la inverción en la po-

laridad del campo. Al hacer una gráfica de la intensidad de rayos cósmicos en el tiempo, se

observa que en algunas épocas el máximo de intensidad presenta un pico pero esto no dura

mucho tiempo y la intensidad comienza a decaer rápidamente. En contraste, en otras épocas

32



2. Modulación solar de los rayos ćosmicos

se llega al máximo pero este no decae inmediatamente, sino que se mantiene por más tiempo

(ver figura2.4 lı́nea azul). Lo anterior se debe a que cuando las lı́neas de campo magnético

del Sol apuntan hacia afuera en el polo N y hacia adentro en el polo S (qA > 0), los rayós

cosmicos entran principalmente por los polos y salen por la hoja, por lo tanto se alcanza más

rápido el máximo de intensidad y se mantiene por más tiempo (plano). Por el contrario, cuan-

do la polaridad del campo se invierte (qA < 0), las partı́culas tienen que entrar ahora por la

hoja de corriente, por lo que tienen que recorrer una mayor distancia al estar derivando por

la hoja que al entrar por los polos. En concecuencia, enqA < 0 tarda más en recuperarse

la intensidad y una vez que se llega al máximo, inmediatamente después comienza a decaer

(picos). La disminución de la intensidad de los rayos cósmicos a partir del mı́nimo solar y

hasta el máximo se da en forma escalonada como se muestra en la figura2.5.
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Figura 2.5: Modulación deH+ y He
++ galácticos durante la fase ascendente del ciclo

solar 23 (tomado de Caballero-Lopez y McDonald, 2003).
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2.2.2. Variacíon de 27 d́ıas

Al observar la intensidad de la radiación cósmica durantedı́as sucesivos, se ha encontrado

que existe una variación cı́clica de 27 dı́as. La amplitud de la variación de 27 dı́as es muy

variable y según mostraron Sokolob y Venkatesan (1958), tiene una correlación directa con

el ciclo solar: las mayores amplitudes de esta variación seobservan en perı́odos de máxima

actividad solar, mientras que en el mı́nimo solar está prácticamente ausente.

Aunque la variación de 27 dı́as en sı́ es periódica, su aparición es espóradica: los análisis

hechos por Forbush (1957) sobre la estabilidad de la variación de 27 dı́as, muestran que

esta tiene una duración promedio de dos a tres rotaciones solares, aunque se han observado

algunas que han durado hasta treinta rotaciones solares.

Evidentemente la variación de 27 dı́as está asociada con la rotación del Sol y con la apari-

ción de zonas activas. Collins (1959) encontró experimentalmente que en perı́odos en que

la amplitud de la variación de 27 dı́as es máxima (perı́odos de gran actividad solar), no se

registró ningún aumento en la intensidad de rayos cósmicos durante las horas en las que las

estaciones de observación yacı́an en zonas de impacto solar, lo que indica que esta variación

no se debe a un arribo directo de partı́culas de radiación c´osmica solar, sino más bien a una

modulación de la radiación cósmica galáctica, producida por el campo magnético perturbado

asociado a las zonas activas del Sol.

No puede precisarse una dependencia funcional de la amplitud de la variación de 27 dı́as

con la energı́a de las partı́culas, pero Dorman y Shatashvili (1961), analizando los datos de

muchas estaciones, encontraron que el cambio en intensidades mayor para partı́culas de baja

energı́a que para partı́culas de alta energı́a.

Existe otra variación de perı́odo corto de 13.5 dı́as, además de la de 27 dı́as. Valdés-Galicia

y Dorman (1997) realizaron un estudio de la variación de 13.5 y 27 dı́as en la intensidad de

la radiación cósmica en relación con la hoja de corrienteheliosférica. Estos autores encon-

traron que la variación de 13.5 dı́as está mejor correlacionada con la hoja de corriente, que

la variación de 27 dı́as. También concluyeron que una combinación de la inclinación de la

hoja de corriente heliosférica con otros fenómenos recurrentes de la actividad solar (y que se

manifiesta por medio de la rotación) son los responsables dela variación de 27 dı́as.
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2. Modulación solar de los rayos ćosmicos

2.2.3. Variacíon diurna

La variación diurna fue observada por primera vez por Linholm en 1928 quien a través del

análisis de las intensidades registradas durante horas consecutivas, descubrió la existencia de

una variación de la intensidad de la radiación con respecto a la hora solar local. Esta variación

tiene una amplitud normal de unas décimas porcentuales, generalmente menores que0.5 %.

Tanto la amplitud como la fase de la variación diurna son muyirregulares y cambian consi-

derablemente de un dı́a a otro. Sin embargo, se observó que si se toman promedios anuales

de esta variación, la fase permanece aproximadamente constante. Esto indica que la mayorı́a

de los efectos perturbadores son eliminados al promediar sobre doce meses y que la varia-

ción diurna restante se debe a una anisotropı́a en la intensidad de los rayos cósmicos, cuya

dirección es constante. Debido a la rotación de la Tierra,los detectores de radiación fijos en

su superficie, verán esa anisotropı́a a una determinada hora local y por lo tanto registrarán

una variación diurna.

Aunque la hora local a la que ocurre el máximo de intensidad no es la misma para todas las

estaciones, Brunberg (1953) sugirió que esta diferencia de hora se debı́a a la desviación de

partı́culas de rayos cósmicos por el campo geomagnético yque si se eliminara este efecto,

todas las estaciones registrarı́an la máxima intensidad ala misma hora local. En la figura2.6

se muestra un esquema para explicar la variación diurna.

En esta figura se observa el flujo convectivo del viento solar que barre a los rayos cósmicos

hacia afuera (flecha roja) y la difusión de estas partı́culas a traves de las lı́neas del campo

(flecha verde). El resultado de estos dos procesos fı́sicos opuestos dá como resultado un flujo

neto (flecha azul) LAS 15:00 hrs. Debido a la rotación de la Tierra, los detectores situados

en la superficie terrestre observarán un máximo de intensidad alrededor de las 15:00 horas

en tiempo local. Esto más que variación debida al Sol, es unefecto debido únicamente a la

rotación de la Tierra y no se observa en las naves espaciales.

2.2.4. Decrecimiento Forbush

El decrecimiento Forbush es la disminución abrupta de la intensidad de la radiación (del

10 − 20 %), simultánea en todas las estaciones terrestres. Se caracteriza por un marcado

decrecimiento en la intensidad en un perı́odo de pocas horas(hasta el 12 % en 6 horas), el
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Figura 2.6: Representación de los flujos de rayos cósmicos que explican la variación diurna.

cual es seguido de una lenta recuperación que toma desde unos cuantos dı́as hasta semanas.

Observados desde la Tierra, estos decrecimientos en la intensidad ocurren simultáneamente

en todas las estaciones, sin importar su localización. También, ha sido observado por los

instrumentos a bordo de las sondas espaciales Pionero 10 y 11, y Viajero 1 y 2 a gran distancia

del Sol, hasta la heliósfera exterior (más alla de la órbita de Neptuno). Un ejemplo de estos

decrecimientos en la superficie terrestre se muestra en la figura2.7.

El términodecrecimiento Forbush, se debe a que el primero en reportar esta variación fue

el fı́sico americano Scott E. Forbush (1937). En general, secree que estos decrecimientos

son causados por variaciones del campo magnético asociadoa perturbaciones en el medio

interplanetario, pero aún no se tiene un concenso en cuantoa la configuración responsable.

Por ejemplo, entre los que se consideran son: (1) un intenso campo magnético en una confi-

guración de botella, (2) un intenso campo magnético creado por una onda de choque, (3) una

simple discontinuidad muy grande, (4) irregularidades en el campo magnético y (5) una serie

de discontinuidades direccionales en el campo.

Al analizar varios eventos de este tipo en los años de 1967-1968, Barouch y Burlaga (1975)

encontraron que para cada evento, los decrecimientos Forbush estaban asociados con el paso

de una región en la cual el campo magnético era muy intenso,por ejemplo, en una nube

magnética o en una eyección coronal de masa. Los flujos corrotantes y los flujos asociados

a las flares pueden dar lugar a una configuración causante de decrecimentos Forbush. Por
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Figura 2.7: Decrecimiento Forbush observado en dos monitores de neutrones en distin-
tos lugares del planeta. Como se observa, ambos monitores registraron la reducción de
en la intensidad de RC al mismo tiempo.

otro lado, se ha visto que los decrecimientos más intensos son el resultado de la intensa

compresión en el frente de un flujo asociado una rafaga rápida.

Se han observado desde algunos decrecimientos sumamente pequeños, hasta otros del 20 %

en la magnitud total y aunque generalmente sólo toma algunos dı́as en volver la intensidad

a su nivel normal, hay algunos decrecimientos en los que estarecuperación no ocurre. En

ocasiones tienen lugar superposiciones de decrecimentos Forbush y otras veces aparecen pe-

queños decrecimientos en la etapa de recuperación.
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Capı́tulo 3

Simulación de la modulacíon solar de los

rayos ćosmicos

3.1. Funcíon de distribución

A cualquier punto de la heliósfera, los rayos cosmicos arriban desde todas direcciones,

comunmente en diferentes cantidades y en un amplio intervalo de energı́a. Las propiedades

de los rayos cósmicos serán completamente conocidas si podemos encontrar la función de

distribuciónF (~x, ~p, t) la cual, como vemos, está en función de la posición~x, el momento

~p y el tiempot. En el volumend3x, en el punto~x, tenemosdn partı́culas en el espacio de

momentod3p alrededor de~p, tal que:

dn = F (~x, ~p, t) d3xd3p, (3.1)

o como función del elemento de ángulo sólidodΩ:

dn = F (~x, ~p, t)d3 xp2 dΩ dp. (3.2)

En la práctica no se posee la suficiente cantidad de observaciones para medirF (~x, ~p, t) com-

pletamente. En su lugar, se miden dos cantidades con significado fı́sico. Ladensidad dife-

rencial de part́ıculasy la densidad diferencial de corriente. Estas cantidades corresponden a

los momentos de cero y primer orden deF . El momento de orden cero deF se define como

sigue:

f(~x, ~p, t) =
1

4π

∫

Ω

F (~x, ~p, t)dΩ. (3.3)
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3.1. Funcíon de distribución

y se denominafunción de distribucíon omnidireccional(f ). Su significado fı́sico es que ella

mide todas las partı́culasdN en el volumend3x, en el punto~x con momento en el intervalo

(~p, ~p+ d~p) independientemente de la dirección del momento (ver figura3.1), es decir:

dN = f(~x, ~p, t)d3x4πp2dp. (3.4)

Figura 3.1: Elemento de volumen para el cálculo de la función de distribución

La densidad diferencial con respecto al momento,Up(~x, ~p, t) se define de tal forma que el

número de partı́culasdN en(~p, ~p+ d~p) y d3x es:

dN = Up(~x, ~p, t)d
3xdp. (3.5)

Comparando las ecuaciones (3.4) y (3.5) obtenemos:

Up(~x, ~p, t) = 4πp2f(~x, ~p, t). (3.6)

Experimentalmente pocas veces se mideUp. La cantidad medida es laintensidad diferencial.

Ella es definida tal que el número de partı́culasds que cruzan el elemento de áreadA perpen-

dicular a~p en el intervalo de momento(~p, ~p + d~p), dentro del elemento de ángulo sólidodΩ
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alrededor de~p en el tiempodt es:

ds = ĵp(~x, ~p, t)dAdpdΩdt. (3.7)

Podemos relacionar la intensidad y la función de distribución si consideramos un cilindro de

sección transversaldA y alturavdt. En él la intensidad será:

ds = vF (~x, ~p, t)dtdAp2dpdΩ. (3.8)

Por otra parte, el momento de primer orden deF (~x, ~p, t) se define de la siguiente forma:

F1(~x, ~p, t) =
1

4π

∫

Ω

~pF (~x, ~p, t)dΩ, (3.9)

y denotamos adS(n), como el número de partı́culas con momento en el intervalo(~p, ~p+ d~p)

que cruzan la superficiedA en un tiempodt. SidA tiene una direcciónn respecto de~p, dicho

número de partı́culas estará dado por:

dS(n) =

∫

Ω

n · ~vF (~x, ~p, t)dt dA p2dp dΩ. (3.10)

De esta expresión encontramos la analogı́a entreF1 y la intensidad diferencial de corriente,

la cual nos da la cantidad de partı́culas que atraviesan el elemento de superficiendA:

dS = n · ~vF (~x, ~p, t)dt dA p2 dp dΩ. (3.11)

A partir de (3.7) y (3.8) tenemos

ĵp(~x, ~p, t) = vp2F (~x, ~p, t). (3.12)

Siendo el valor promedio dêjp(~x, ~p, t) la intensidad diferencial omnidireccional, (Jp(~x, ~p, t)),

dada por:

Jp(~x, ~p, t) =
1

4π

∫

Ω

ĵp(~x, ~p, t)dΩ. (3.13)

Sustituyendo (3.3), (3.6) y (3.12) en (3.13) llegamos a

Jp(~x, ~p, t) =
vUp

4π
= vp2f. (3.14)
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3.2. Ecuacíon de transporte de part́ıculas (ETP)

La intensidad diferencial omnidireccionalJp se expresa en partı́culas/(m2 · s · sr · mom).

Usualmente la intensidad se mide respecto de la energı́a cinética por nucleón (T ). Si recor-

damos quedT/dp = v/A, con ayuda de la ecuación (3.14) podemos relacionar la intensidad

respecto de la energı́a con la función de distribución:

JT = Ap2f, (3.15)

dondeJT se expresa en partı́culas/(m2 · s · sr · eV/n). Esta es la cantidad medida en los

detectores de rayos cósmicos.

3.2. Ecuacíon de transporte de part́ıculas (ETP)

Parker (1965) fue el primero en deducir la ecuación de transporte de partı́culas (ETP) en

la heliósfera. Aunque no formuló apropiadamente el término de convección, sı́ escribió co-

rrectamente la ecuación. Parker abordó el problema como un proceso difusivo, el cual es

válido debido a que el campo magnético interplanetario posee irregularidades, esto es, el

campo magnético puede ser visto como la contribución de uncampo magnético de fondo,

~B0, más sus irregularidadesδ ~B, es decir~B = ~B0 + δ ~B. Estas irregularidades son centros

efectivos de dispersión para partı́culas cuyo radio de giro, ~rg, son del mismo orden que las

escalas espaciales,L, de dichas irregularidades, esto se ilustró en la figura2.2.

Se debe a Gleeson y Axford (1967) el planteamiento de la ecuación de transporte, como una

ecuación de continuidad para la función de distribuciónomnidireccionalf , con respecto al

momento, la posición y el tiempo:

∂f

∂t
+

1

4πp2
∇ · S +

1

p2

∂

∂p
(p2〈ṗ〉f) = Q. (3.16)

dondeS es el flujo o densidad diferencial de corriente dada por

S = 4πp2(CVf − K · ∇f). (3.17)

La ecuación de continuidad (3.16) nos dice que, al analizar la cantidad de partı́culas de cierta

energı́a en un volumen fijo dentro de la heliósfera, los cambios temporales de dicha cantidad,

sumados al cambio debido al flujo de partı́culas y al cambio producto de variaciones en la
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energı́a, tienen que ser iguales al número de partı́culas generadas en las fuentes dentro de

dicho volumen en cierto intervalo de tiempo.

En (3.17) V es la velocidad del viento solar,K es el tensor de difusión de las partı́culas,

el cual contiene los elementosk‖(r, P, t) y k⊥(r, P, t) con respecto a la dirección del CMI

medio, ası́ como la parte antisimétricakT = βP/3B, que describe las derivas de curvatura y

gradiente (Isenberg y Jokipii, 1979; Moraal, 2001) en dondeβ es la velocidad de la partı́cula

con respecto a la velocidad de la luz. El términoC = −1

3
(∂ln f/∂ln p), es el factor de

Compton-Getting (la corrección incorporada por Gleeson yAxford) y nos dice que al medir

el flujo de partı́culas que se propagan en un medio en movimiento, respecto de un observador

fijo, observaremos un valor diferente al que mide un observador en movimiento con el medio

(similar al efecto Doppler).

El término〈ṗ〉 = (p/3)V · (∇f/f) en (3.16) representa la pérdida adiabática de momento

de los rayos cósmicos en el viento solar en expansión respecto a un observador fijo. En el

sistema de referencia del viento solar〈ṗ〉 = −(p/3)∇ · V, como lo mostraron Gleeson y

Webb (1978). El último término,Q, es el que se refiere a las fuentes de partı́culas presentes

en el medio.

En las ecuaciones (3.16) y (3.17) el momentop se puede cambiar por la rigidez magnética de

la partı́culaP , o la energı́a cinética por nucléonT . Por definición:

P ≡ pc

q
, (3.18)

dondec es la velocidad de la luz yq la carga de la partı́cula.

Utilizando la ecuación para la energı́a total (ET ) en términos de la energı́a cinética (K), la

energı́a en reposo (Er) y el número másico (A) tenemos que

E2

T = p2c2 + E2

r ,

por lo tanto

P 2 =
E2

T − E2
r

q2
.

Por otro lado, sabemos queEr = AE0 (E0 es la energı́a en reposo del protón) yET = K+Er.
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3.2. Ecuacíon de transporte de part́ıculas (ETP)

Introduciendo estos términos en la ecuación anterior esta adopta la siguiente forma:

P 2 =
(K + Er)

2 − (AE0)
2

q2
, (3.19)

dondeq es la carga de los protones (q = Ze) y K = AT (T es la energı́a cinética por

nucleón). Sustituyendo esto en la ecuación (3.19) obtenemos lo siguiente:

P 2 =
A2(T 2 + 2TE0)

(Ze)2
,

P =
A

Z

√

T (T + 2E0), (3.20)

conT y E0 expresadas en eV.

Ahora bien, podemos además insertar el flujo y el término depérdida adiabática en la ecua-

ción de continuidad (3.16), la cual adoptará tres formas distintas, pero equivalentes. Al tomar

el término de pérdida adiabática, correspondiente a un observador fijo que ve como fluye el

viento solar (〈ṗ〉 = (p/3)V · (∇f/f)) y lo insertamos en la ecuación de transporte junto con

el flujo, obtenemos la siguiente expresión:

∂f

∂t
+

1

4πp2
∇ ·

[

4πp2 (CVf − K · ∇f)
]

+
1

p2

∂

∂ p

[

p2

(

p

3
V · ∇f

f

)

f

]

= Q,

que al simplificarla nos queda de la siguiente forma

∂f

∂t
+ ∇ · (CVf − K · ∇f) +

1

3p2

∂

∂ p
(p3

V · ∇f) = Q. (3.21)

Para obtener las dos formas equivalentes restantes que puede tomar la ecuación (3.16), parti-

remos de esta última ecuación. Transformando el tercer t´ermino de la ecuación (3.21) según

la relación:∇·(fA) = f(∇·A)+A ·(∇f), y sustituyendo la expresión paraC en el segundo

término obtenemos:

∂f

∂t
+ ∇ ·

(

−1

3

∂ ln f

∂ ln p
Vf − K · ∇f

)

+
1

3p2

∂

∂p

[

p3 (∇ · fV − f∇ · V)
]

= Q,

∂f

∂t
+ ∇ ·

(

− p

3f

(

∂f

∂p

)

Vf − K · ∇f
)

+
1

3p2

∂

∂p

[

p3 (∇ · fV − f∇ · V)
]

= Q,

44
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reordenando los términos en esta ecuación obtenemos

∂f

∂t
+ ∇ · (Vf − K · ∇f) − 1

3p2
(∇ · V)

∂

∂p
(p3f) = Q. (3.22)

Finalmente, para derivar la última forma que puede tomar laecuación de transporte, desarro-

llamos los dos últimos término de (3.21):

∂f

∂t
+ ∇ · (Vf) −∇ · (K · ∇f) − 1

3
(∇ · V)

[

f + p
∂f

∂p

]

= Q,

∂f

∂t
+ V · ∇(f) + f(∇ · V) −∇ · (K · ∇f) − 1

3
(∇ · V)f − 1

3
(∇ ·V)p

∂f

∂p
= Q,

y recordando que∂lnp = (1/p)∂p obtenemos la siguiente expresión:

∂f

∂t
+ V · ∇f −∇ · (K · ∇f) − 1

3
(∇ · V)

∂ f

∂ ln p
= Q. (3.23)

El primer término del lado izquierdo de (3.23) describe los cambios temporales en el flujo de

partı́culas, el segunto término representa los cambios espaciales debidos al flujo convectivo

del Viento Solar. El tercer término del lado izquierdo representa la difusión de las partı́culas

debido a las irregularidades del campo magnético ası́ comolas derivas de gradiente y cur-

vatura a través de la parte antisimétrica del tensor de difusión. El cuarto término describe

los cambios de energı́a. Finalmente el término del lado derecho de la igualdad representa las

fuentes o sumideros.

Debido a su complejidad, la solución numérica completa dela ETP es muy difı́cil de obte-

ner. Desde inicios de los setenta, se han empleado diferentes grados de aproximación para

resolver alguna de las tres formas equivalentes de la ETP queacabamos de deducir. En orden

progresivo ellos son:

1. Suposición de simetrı́a azimutal, eliminando los términos cruzados que son muy difı́ci-

les de interpretar, pero que reducen la validez de la soluci´on a escalas temporales ma-

yores a una rotación solar (ver por ejemplo, Le Roux y Potgieter, 1991).

2. Estado estacionario, reduciendo la variable tiempo a un parámetro y perdiendo la posi-

bilidad de analizar la aceleración en el choque terminal (Moraal y col., 1979).

3. Simetrı́a esférica, eliminando además la coordenada latitudinal y perdiendo la referen-
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cia del CMI y las derivas (Fisk, 1971).

4. Reemplazo de la pérdida adiabática por una pérdidasimuladade energı́a, se conoce

como soluciónCampo de Fuerza.

5. Despreciar las pérdidas de energı́a, solamente cuenta la difusión hacia adentro y la

convección hacia afuera, se conoce como solución deConveccíon-Difusión.

3.3. Soluciones analı́ticas de la ETP

3.3.1. Solucíon Campo de Fuerza

La aproximación Campo de Fuerza a la ecuación de transporte que describe la modula-

ción de los rayos cósmicos en la heliósfera es una herramienta ampliamente utilizada. Su uso

frecuente se debe a que, de una manera sencilla, proporcionaun método cuasi-analı́tico que

describe el nivel de modulación utilizando un solo parámetro. Sin embargo, al comparar la

solución del Campo de Fuerza con la solución numérica simple en una dimensión de la ecua-

ción de transporte, Caballero-Lopez y Moraal (2004), demostraron que esta aproximación es

buena para los rayos cósmicos galácticos en la heliósfera interna, pero su precisión disminuye

hacia la heliósfera externa.

Cuando se utiliza esta aproximación como una solución de la ETP, partimos de la ecuación

(3.21) y hacemos las siguientes suposiciones:

No existen fuentes de rayos cósmicos en la heliósfera (Q = 0),

Estado estacionario (∂ f/∂ t = 0),

No hay pérdida adiabática (〈ṗ〉 = (p/3)V · (∇f/f) = 0).

con lo cuál (3.21) se reduce a

CVf − K · ∇f = cte. = 0. (3.24)

La constante de integración tiene que ser cero para evitar una singularidad en el origen. Si
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además, suponemos simetrı́a esférica, la ecuación se reduce a

CV f − k
∂ f

∂ r
= 0, (3.25)

donde el tensor de difusiónK se ha reducido a un único coeficiente efectivo radialk. El hecho

de suponer esta simetrı́a nos hace perder la estructura del campo magnético heliosférico. Los

primeros en discutir la validez de la condición de no existencia de flujo en (3.25) fueron

Glesson y Axford (1968). A partir de la solución analı́ticaen una dimensión, de la ecuación

(3.21), demostraron que los términos convectivos y difusivos son opuestos y se cancelan en

el flujo.

Para que (3.25) sea válida se necesita que el término de pérdidas adiab´aticas en (3.21) sea

menor que los términos convectivo y difusivo (Gleeson y Axford, 1968), lo que significa:

* V r/k ≪ 1, válido para altas energı́as dondek es muy grande.

* g = (1/f)∂ f/∂ r ≪ C/r, válido parar pequeño.

Por lo tanto, la aproximación Campo de Fuerza no es una muy buena aproximación de la

modulación, y es aplicable mayormente en la heliósfera interior y para partı́culas de alta

energı́a (varios cientos de MeV/n en adelante). Cabe mencionar que la aproximación Campo

de Fuerza es muy mala para los rayos cósmicos anómalos en toda la heliósfera.

Si sustituimosC por su expresión explı́cita en (3.25), esta se convierte en una ecuación dife-

rencial parcial de primer orden:

V p

3

∂ f

∂ p
+ k

∂ f

∂ r
= 0, (3.26)

cuya solución esf(r, p) = constante = fb(rb, pb) a lo largo de un contorno con ecuación

caracterı́sticad p/d r = V p/3k, en el espacio fase(r, p). El subı́ndiceb indica los valores en

la frontera de la región de modulación. El nombre de solución Campo de Fuerza proviene del

hecho de que la ecuación (3.26) se puede escribir como

df

dt
=
∂ f

∂ t
+ 〈v〉∂ f

∂ r
+ 〈v〉V p

3k

∂ f

∂ p
= 0, (3.27)

donde

〈v〉V p
3k

= Fuerza.
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La ecuación (3.26) puede reescribirse en función de la rigidez de la forma:

1

k

[

V p

3

∂ f

∂ p
+ k

∂ f

∂ r

]

= 0,

∂ f

∂ r
+
V

3k

(

qP

c

)

c

q

∂ f

∂ P
= 0,

∂ f

∂ r
+
V P

3k

∂ f

∂ P
= 0, (3.28)

y la rigidez se obtiene integrando en el espacio fase la ecuación caracterı́stica desde el punto

inicial (r, P ) hasta el punto en la frontera(rb, Pb).

Si el coeficiente de difusión se puede separar en sus variablesr y P :

k(r, P ) = βk1(r)k2(P ), (3.29)

la solución será

∫ Pb(r,P )

P

β(P ′)k2(P
′)

P ′
dP ′ =

∫ rb

r

V (r′)

3k1(r′)
dr′ ≡ φ(r), (3.30)

dondeφ se conoce comoparámetro de campo de fuerza. Cuandok2 ∝ P y β ≈ 1 la solución

se reduce a la forma ampliamente conocida:

Pb − P = φ, (3.31)

de modo que el parámetro de campo de fuerza se convierte en una pérdida de rigidez o,

alternativamente, en una pérdida de energı́a. Los valorestı́picos deφ varı́an de 300 hasta

más de 1000 MV, entre el mı́nimo y el máximo solar. Sólo en este casoφ es un potencial y

no representa la pérdida adiabática. El hecho de que hayamos llegado a una variación en la

rigidez resulta fortuito,sólo se debe al coeficiente de Compton-Getting.

En la figura3.2aparece la representación de la solución Campo de Fuerza junto con la solu-

ción de Convección-Difusión, de la cual hablaremos en lasiguiente sección. En esta figura,

fLIS es el espectro en la frontera yfb su valor a una determinada energı́a. La trayectoria hori-

zontal (flecha verde) representa la solución Campo de Fuerza, en dondeΦ es el parámetro de

campo de fuerza. La flecha roja representa la solución de Convección-Difusión. La modula-
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3. Simulacíon de la modulacíon solar de los rayos ćosmicos

ción real, para una determinada energı́a en la frontera (fb), estará dada como una combinación

de la reducción de la intensidad y los cambios de energı́a o rigidezP (flecha azul).

F
u
n
c
ió

n
 d

e
 D

is
tr

ib
u
c
ió

n
,

Rigidez,

Figura 3.2: Representación gráfica de las soluciones Campo de Fuerza (trayectoria hori-
zontal) y Convección-Difusión (trayectoria vertical).La trayectoria inclinada representa
la modulación real como combinación de la reducción en intensidad y pérdida de energı́a
(tomado de Caballero-Lopez y Moraal, 2004).

A menudo se olvida que la pérdida de rigidez (o momento) en laaproximación Campo

de Fuerza descrita por la ecuación (3.31), se aplica únicamente al caso especial en que las

partı́culas son relativistas,β = 1, y la rigidez tiene una dependenciaP ∝ k. En todos los

otros casosPb−P = f(φ, P ), y φ no es una pérdida de rigidez y no tiene las dimensiones del

potencial. Glesson y Urch (1973) acentuaron explı́citamente que el parámetro que describe

completamente al modelo de campo de fuerza esk2/φ. Tomando en cuenta todo lo anterior y

basándonos en la ecuación (3.30) podemos encontrar la expresión con la que obtenemos esta

cantidad:
∫ Pb(r,P )

P

βk2

P ′
dP ′ =

1

3

∫ rb

r

V

k
dr = φ,

1

3

∫ rb

r

V

k
dr =

φ

βk2

, (3.32)

y es un parámetro adimensional.
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3.3.2. Solucíon Conveccíon-Difusión

Otra solución casi equivalente a la de Campo de Fuerza, se obtiene de la ecuación (3.22).

Para ello, hacemos las mismas suposiciones que para el caso anterior: simetrı́a esférica, estado

estacionerio (∂ f/∂ t) y no hay fuentes (Q = 0). Además, despreciamos el último término del

lado izquierdo de (3.22), que no es el término de pérdida adiabática en el sistemaen reposo,

con lo cual obtenemos la siguiente ecuación

V f − k
∂ f

∂ r
= 0, (3.33)

que es generalmente referida como ecuación de Convección-Difusión. Resolviendo (3.33)

encontramos una expresión paraf , esto es:

V f = k
∂f

∂r
,

∫ rb

r

V

k
dr =

∫ fb

f

df

f
,

ln

(

fb

f

)

=

∫ rb

r

V

k
dr,

f = fbe
−M , (3.34)

donde

M =

∫ rb

r

V

k
dr. (3.35)

En esta última ecuación aM se le conoce comofunción de modulacíon y está relacionada

con el parámetro de campo de fuerzaφ de la siguiente manera:

M =
3φ

β k2

. (3.36)

dondeM carece de dimensiones.

La relación entre el Campo de Fuerza y la Convección-Difusión proporcionan dos maneras

de describir un mismo proceso. La relación entre la intensidad de la radiación cósmica,jT ,

respecto a la energı́a cinética por núcleon,T , está relacionada con la función de distribución
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3. Simulacíon de la modulacíon solar de los rayos ćosmicos

omnidireccionalf a través de

jT = Ap2f(p) =
Z

c
P 2f(P ) (3.37)

Ası́, en términos de las intensidades relacionadas al Campo de Fuerzaf(r, P ) = fb(rb, Pb)

se convierte en:

jT (r, P ) =

(

P

Pb

)2

jTb
(rb, Pb). (3.38)

3.4. Solucíones nuḿericas de la ETP

3.4.1. Solucíon en 1-Dimensíon

Para verificar el grado de validez de las dos soluciones anteriores, Caballero-Lopez y

Moraal (2004) compararon las soluciones obtenidas con el Campo de Fuerza y la Convección-

Difusión, con las soluciones obtenidas al resolvernuḿericamentela ecuación de transporte

(3.23) en una dimensión con simetrı́a esférica para un estado estacionario y sin fuentes:

V
∂ f

∂ r
− 1

r2

∂

∂ r

(

r2k
∂ f

∂ r

)

− 1

3r2

∂

∂ r
(r2V )

∂ f

∂ ln p
= 0. (3.39)

Esta ecuación contiene difusión radial, convección y p´erdida de energı́a. En la figura3.3

aparecen las soluciones para los rayos cósmicos galácticos (H+).

Las lı́neas continuas en el panel de la izquierda representan los espectros de intensidad,JT ,

calculados a partir de la solución (3.39). El valor del espectro interestelar local a una distancia

derb = 90 UA, se tomó de Webber y Lockwood (2001):

JT (H) =
21.1T−2.8

(1 + 5.85T−1.22 + 1.18T−2.54)
. (3.40)

Las intensidades son calculadas a 1, 20, 40, 60 y 80 UA, y fueron multiplicadas por factores

de
√

10 para una mejor apreciación.

La velocidad radial del viento solar fue de400 km/s, mientras que el coeficiente de difusión

tuvo un valor dek = 4.38 × 1022βP (GV )cm2/s, el cual equivale a una difusión con un

camino libre medioλ = 0.29P (GV )UA. Los puntos a 1 UA son datos de observaciones

hechas por la sonda espacial IMP 8 durante el perı́odo de mı́nima actividad solar en el año
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Figura 3.3: Solución para protones galácticos: espectro (izquierda), gradientes (dere-
cha). Se empleó:rb = 90 UA, V = 400 km/s, λ =0.29P (GV) UA, k = λv/3 y
φ(1UA) = 407 MV. Las intensidades están multiplicadas por factores de

√
10 para ma-

yor claridad. Los gradientes se calcularon segúng = ln(J2/J1)/(r2 − r1). Las ĺıneas
continuas se obtienen al resolver numéricamente la ecuación (3.39). Las ĺıneas discon-
tinuas son las soluciones obtenidas utilizando el Campo de Fuerza y las punteadas utili-
zando Convección-Difusión (tomado de Caballero-Lopez yMorral, 2004).

1987 (triángulos abiertos) y 1997 (triángulos oscuros).Las lı́neas discontinuas y punteadas

son las soluciones del Campo de Fuerza y la Convección-Difisión, respectivamente, usando

los mismos parámetros de transporte.

Se puede apreciar al comparar las tres soluciones que, para valores der muy cercanos al Sol,

la solución Campo de Fuerza es una mejor aproximación a la solución númerica completa de

la ecuación de transporte de los RC, que la obtenida al utilizar la solución de Convección-

Difusión. Esto es debido a que la solución Campo de Fuerza incluye una pérdida de energı́a

simuladaque es importante en la heliósfera interna, no ası́ en la externa. Sin embargo, al

incrementarse la distancia radial, la solución obtenida con la Convección-Difusión es cada

vez mejor, mientras que la solución que se obtiene con el Campo de Fuerza empeora paulati-

namente. Esto es debido a que la solución Campo de Fuerza sobreestima progresivamente las

52



3. Simulacíon de la modulacíon solar de los rayos ćosmicos

verdaderas pérdidas adiabáticas de energı́a. Por otro lado, el que la solución obtenida con la

Convección-Difusión mejore al alejarnos del Sol, se debea que en las regiones más distantes,

los cambios de energı́a son casi nulos.

El gradiente radial de intensidad se define como

gr =
1

jT

∂ JT

∂ r
. (3.41)

En la figura3.3, el panel de la derecha muestra el gradiente radial como función de la energı́a,

calculados a partir de la ecuación

gr =
ln(JT2

/JT1
)

r2 − r1
(3.42)

para un conjunto de cuatro valores der1 y r2. La solución mostrada en lı́nea continua in-

dica el comportamiento muy conocido de que los gradientes alcanzan el máximo entre 20

y 200 MeV, para después caer a cero a enegı́as bajas debido a las pérdidas adiabáticas de

energı́a. Las lı́neas discontinuas representan los gradientes del Campo de Fuerza y las lı́neas

punteadas los gradientes de la Convección-Difusión, quea partir de la ecuación (3.33), están

dados porgr = V/k. Debido a que Caballero-Lopez y Moraal (2004) eligieronk indepen-

diente der, todos los gradientes obtenidos con la Convección-Difusión son iguales y son una

aproximación pobre a los gradientes verdaderos a esas distancias radiales y a esas energı́as.

Por otro lado, vemos que a altas energı́as los gradientes delCampo de Fuerza son una buena

aproximación a los gradientes verdaderos, pero a menos de≈ 100 MeV esta aproximación

empeora progresivamente. Podemos observar, a partir de la ecuación (3.25), que los gradien-

tes del Campo de Fuerza están dados porgr = CV/k. En las bajas energı́asC tiende a cero

y por lo tanto, los gradientes del Campo de Fuerza deberı́an ir a cero. Esto no ocurre debido

a queV/k se incrementa rápidamente al disminuir la energı́a, de la misma manera en queC

disminuye, forzando aCV/k a tomar valores asintóticos.

L ı́mite convectivo-adiab́atico. La ecuación (3.23) con régimen estacionario y sin fuentes, es

fácil de transformar en

[

V · ∇f −∇ · (K · ∇f) + Cf(∇ · V)

]

= 0. (3.43)

Comok ∼ βP , el segundo término en (3.43) decrece rápidamente con la disminución de la
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energı́a. Para una velocidad constante del viento solar,∇ · V = 2V/r, el cual aumenta en la

heliósfera interior donde los gradientes radiales son pequeños. Por lo tanto, la única forma

de que se cumpla (3.43) es siC → 0. Si C ∼ 0, entoncesf = constante y jT ∝ T . En la

heliósfera exterior,∇ ·V = 2V/r, es pequeño y por tanto la condiciónC → 0 se alcanzará a

energı́as menores. Esta es la explicación para la “protuberancia” que aparece en el espectro a

bajas energı́as (≤ 100 MeV) en la heliósfera exterior (ver figura3.3).

3.4.2. Solucíon en 2-Dimensiones

Hasta aquı́ hemos analizado los modelos en una dimensión que describen la modula-

ción de los rayos cósmicos a través de las heliósfera. Estos modelos son válidos en primera

aproximación, pues de una manera sencilla podemos lograr ajustar los resultados (solución

númerica 1-D) a las observaciones.

Sin embargo, es importante que todo modelo que describa la propagación de los rayos cósmi-

cos en la heliósfera, contenga la mayor cantidad de procesos fı́sicos. Con este fin hemos de

extender nuestro análisis a un modelo bidimensional, el cual contiene, además de convección,

difusión y cambios de energı́a,el transporte latitudinal y las derivas.

Para el modelo en dos dimensiones se resuleve la ecuación:

∂f

∂t
+ V · ∇f −∇ · (K · ∇f) − 1

3
∇ · V ∂f

∂ln p
= 0, (3.44)

con las siguientes simplificaciones:

estado estacionario,∂f/∂t = 0

en dos dimensionesf = f(r, θ, p), con lo cual se incorpora a nuestro modelo la depen-

dencia latitudinal (θ)

simetrı́a azimutal,∂/∂φ = 0

las derivas son distintas de cero, esto implica que:

K =









krr krθ 0

kθr kθθ 0

0 0 0








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entonces tenemos:

K · ∇f =









krr krθ 0

kθr kθθ 0

0 0 0

















∂f/∂r

(1/r)∂f/∂θ

0









K · ∇f =









krr(∂f/∂r) + (krθ/r)(∂f/∂θ)

kθr(∂f/∂r) + (kθθ/r)(∂f/∂θ)

0









(3.45)

de la misma forma

∇ · (K · ∇f) =
1

r2

∂

∂r

(

r2krr

∂f

∂r
+ rkrθ

∂f

∂θ

)

+

1

rsenθ

∂

∂θ

(

senθkθr

∂f

∂r
+

senθ

r
kθθ

∂f

∂θ

)

∇ · (K · ∇f) =
1

r2

∂

∂r

(

r2krr

∂f

∂r

)

︸ ︷︷ ︸

A

+
1

r2senθ

∂

∂θ

(

senθkθθ

∂f

∂θ

)

︸ ︷︷ ︸

B

+

1

r2

∂

∂r

(

rkrθ

∂f

∂θ

)

︸ ︷︷ ︸

C

+
1

rsenθ

∂

∂θ

(

senθkθr

∂f

∂r

)

︸ ︷︷ ︸

D

(3.46)

Para mayor claridad hemos dividido la ecuación (3.46) en los términos A, B, C y D. Los

términos C y D nos quedan como sigue:

C =
1

r2

(

krθ

∂f

∂θ
+ rkrθ

∂2f

∂r∂θ
+ r

∂f

∂θ

∂krθ

∂r

)

(3.47)

D =
1

rsenθ

(

cos θkθr

∂f

∂r
+ senθkθr

∂2f

∂θ∂r
+ senθ

∂f

∂r

∂kθr

∂θ

)

(3.48)
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ahora sumamos C y D

C +D =

[

krθ

r2
+ r

∂krθ

∂r

]

∂f

∂θ
+

1

r
[krθ + kθr]

∂2f

∂r∂θ
+

1

rsenθ

[

cos θkθr + senθ
∂kθr

∂θ

]

∂f

∂r

C +D =
1

r2

∂

∂r
(rkrθ)

∂f

∂θ
+

1

rsenθ

∂

∂θ
(senθkθr)

∂f

∂r
(3.49)

El segundo término de la ecuación (3.44) nos queda:

V · ∇f = V
∂f

∂r

Tomando todo lo anterior e introduciéndolo en la ecuación(3.44) esta se transforma en:

− A− B +

[

V − 1

rsenθ

∂

∂θ
(senθkθr)

]

∂f

∂r
− 1

r2

∂

∂r
(rkrθ)

∂f

∂θ
− ∇ · V

3

∂f

∂lnp
= 0. (3.50)

Las componentes del tensor de difusión son:

K =









krr krθ krφ

kθr kθθ kθφ

kφr kφθ kφφ









= Λ









krr krθ krφ

kθr kθθ kθφ

kφr kφθ kφφ









Λ
T

donde la matrizΛ está dada por:

Λ =









cosψ 0 senψ

0 1 0

−senψ 0 cosψ









(3.51)

Para el campo de Parker tenemos que

~B = B0

(r0
r

)2

[êr − tanψêφ] = Bê‖ (3.52)
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con

krr = k‖ cos2 ψ + k⊥sen2ψ

kθθ = k⊥

kθr = −krθ = kT senψ

kθφ = −kφθ = kT cosψ

kφθ = kθφ = (k⊥ − k‖)senψ cosψ (3.53)

La velocidad de deriva está dada por la siguiente expresión:

~vd =
pv

3q
∇×

~B

B2
=
βP

3
∇×

~B

B2
= ∇× βP

3B
ê‖,

~vd = ∇× kT ê‖, kT =
βP

3B
y ê‖ =

B

B
,

es decir:

vd =
βP

3r2sen2θ









êr rêθ rsenθêφ

∂
∂r

∂
∂θ

∂
∂φ

Br

B2 rBθ

B2 rsenθ
Bφ

B2









donde tenemos que para el campo de ParkerBθ = 0 y Bφ = −senψB, entonces, cada una de

las componentes de la velocidad de deriva se escriben como sigue:

vdr =
βP

3r2senθ

[

∂

∂θ

(

rsenθ
Bφ

B2

)

− ∂

∂φ

(

r
Bθ

B2

)]

,

vdθ =
βP

3r2senθ

[

r
∂

∂φ

(

Br

B2

)

− r
∂

∂r

(

rsenθ
Bφ

B2

)]

,

vdφ =
βP

3r2senθ

[

rsenθ
∂

∂r

(

r
Bθ

B2

)

− rsenθ
∂

∂θ

(

Br

B2

)]

.
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Si suponemos que hay simetrı́a azimutal (∂/∂φ = 0), entonces

vdr =
βP

3r2senθ

∂

∂θ

(

rsenθ
Bφ

B2

)

=
kT

rB

[

cotθBθ +
∂Bφ

∂θ
− 2

Bφ

B

∂B

∂θ

]

(3.54)

vdθ =
βP

3rsenθ

(

−senθ
∂

∂r

(

r
Bφ

B2

))

=
kT

B

[

−Bφ

R
− ∂Bφ

∂r
+ 2

Bφ

B

∂B

∂r

]

(3.55)

vdφ =
kT

r

[

2
Br

B2

∂B

∂θ
− 1

B

∂Br

∂θ
+
Bθ

B
− 2r

Bθ

B2

∂B

∂r
+
r

B

∂Bθ

∂r

]

(3.56)

ComoBθ = 0 y ∂Br/∂θ = 0, entonces:

B = B0

(r0
r

)2 1

cosψ
=

Br

cosψ

Br = B0

(r0
r

)2

Bφ = − tanψB0

(r0
r

)2

= −Br tanψ

∂Bφ

∂θ
= −Br

Ω(∆r)

V
cos θ = Bφ cot θ

∂B

∂θ
= Br tanψ senψ cot θ = −Bφsenψ cot θ

Bφ

B
= −senψ

Bφ

B2
= −Br tanψ

B2
r

cos2 ψ = − 1

Br

senψ cosψ = −senψ

B

vdr = − βP

3rsen θ

∂

∂θ

(

senψ senθ

B

)

= − 1

rsenθ

∂

∂θ

(

βP

3B
senθ senψ

)

vdr = − 1

rsenθ

∂

∂θ
(kT senθ senψ) = − 1

rsenθ

∂

∂θ
(senθkθr)

− vdr =
1

rsenθ

∂

∂θ
(senθ kθr) (3.57)
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vdθ = −1

r

∂

∂r

(

rkT

Bφ

B

)

= −1

r

∂

∂r
(rkrθ) (3.58)

Introduciendo (3.57) y (3.58) en (3.44):

−A− B + [V + vdr]
∂f

∂r
+
vdθ

r

∂f

∂θ
− 1

3
∇ · V

∂f

∂ln p
= 0

− 1

r2

∂

∂r

(

r2 krr

∂f

∂r

)

− 1

r2 senθ

∂

∂θ

[

senθ kθθ

∂f

∂θ

]

+

(V + vdr)
∂f

∂r
+
vdθ

r

∂f

∂θ
− 2V

3r

∂f

∂ln p
= 0 (3.59)

Finalmente obtenemos que:

− krr

∂2f

∂r2
− kθθ

r2

∂2f

∂θ2
+

[

− 1

r2

∂

∂r
(r2krr) + V + vdr

]

∂f

∂r
+

[

− 1

r2 senθ

∂

∂θ
(senθ kθθ) +

vdθ

r

]

∂f

∂θ
− 2V

3r

∂f

∂ln p
= 0. (3.60)

Esta es la ecuación de transporte de partı́culas en dos dimensiones, cuya solución numérica

analizaremos en el siguiente capı́tulo y a través de ella explicaremos las observaciones de los

rayos cósmicos.

De forma análoga al gradiente radial (3.41) y (3.42), se define el gradiente latitudinal de

intensidad, es decir:

gθ =
1

JT

∂JT

∂θ
, (3.61)

y su valor promedio entre dos posiciones latitudinalesθ1 y θ2:

gθ =
ln(JT2

/JT1
)

θ2 − θ1
. (3.62)

Fı́sicamente, la expresión (3.61) nos dice cual es el cambio en la intensidad de rayos cósmicos

a una misma distancia radial, pero a diferente latitud (θ1 y θ2).
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Capı́tulo 4

Análisis de la modulacíon de los RCG en

el máximo solar

El espectro de los rayos cósmicos de baja energı́a en cualquier punto de la heliósfera, es

modulado por el Sol debido a que las partı́culas cargadas se “enfrentan”, en su camino hacia

el interior, a las irregularidades del campo magnético congelado en el viento solar que se

expande radialmente.

En la última mitad del siglo pasado, el flujo de rayos cósmicos que llegaba a la Tierra em-

pezó a ser registrado de manera constante mediante monitores de neutrones localizados en la

superficie terrestre y por naves espaciales que orbitaban alrededor de ella. Esta observación

continua mostró que el flujo de dicha radiación disminuı́adurante los perı́odos de máxima

actividad solar, cuando el campo magnético heliosféricoera más complejo y presentaba un

mayor número de perturbaciones debidas a fenómenos como ráfagas y eyecciones de masa

coronal, por mencionar algunos, los cuales son muy frecuentes durante esta época del ciclo

solar de 11 años.

4.1. Datos utilizados

Nuestro conocimiento acerca de las caracterı́sticas de la modulación de la radiación cósmi-

ca en la heliósfera, aumentaron en gran medida en las décadas de 1980 y 1990, gracias a una

serie de misiones espaciales que exploraron el medio interplanetario a grandes distancias. Las

misiones IMP 8, Pionero 10 y 11, y Viajero 1 y 2 nos han provistode datos de excépcional ca-

lidad en un amplio rango de energı́as que abarca de 2-230 MeV para el Hidrógeno y de 2-450

MeV/n para el Helio. Otra misión igualmente importante, fue la realizada en la heliósfera
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interna por la sonda espacial Ulysses y que ha salido del plano de la eclı́ptica, con lo cual

se pudo explorar por primera vez las regiones polares de la heliósfera. Estas observaciones

cubren ya tres ciclos solares (21, 22 y 23) y se extienden a más de 100 UA. En conjunto,

estas misiones proveen de valiosa información para poder estudiar las variaciones espaciales

y temporales en tres dimensiones.

Los datos utilizados en este estudio provienen de las naves espaciales IMP-8 (Goddard Me-

dium Energy Detector, Investigador Principal: R. E. McGuire), de los Viajeros 1 y 2 (Investi-

gador Principal del subsistema de rayos cósmicos: E. C. Stone) y Pionero 10 (Telescopio de

Rayos Cósmicos, Investigador Principal: F. B. McDonald).Además, utilizaremos las obser-

vaciones del experimento BESS en el año 2000 (datos tomadosde Myers y col., 2003). Las

observaciones del BESS son más precisas y se extienden a energı́as superiores a la de las na-

ves espaciales, pero se limitan a un solo dı́a de registro. También serán utilizados los registros

de velocidad del viento solar hechas por la nave Ulysses a diferentes latitudes heliosféricas.

En el Cuadro4.1 se muestra la distancia al Sol de cada nave espacial en los años en que

ocurrieron los últimos tres perı́odos de máxima actividad solar: 1981, 1990 y 2000. El Viajero

1 (V1) fue la primera sonda espacial en observar el choque terminal del viento solar, el 16

de diciembre de 2004 a una distancia aproximada de 94 UA en dirección34◦ N. El Viajero

2 (V2) cruzó el choque el 30 de agosto de 2007 a∼ 83.7 UA en dirección27◦ S (Stone

y col., 2008). Ambas naves se encuentran ahora explorando laheliofunda. En la figura4.1

se muestra un esquema de las trayectorias seguidas por estassondas que exploran el medio

interplanetario.

Localización de las naves espaciales en UA
Año BESS IMP 8 P 10 V1 V2

1981 - 1 24.5 10.0 9.0
1990 - 1 48.1 43.5 33.5
2000 1 1 - 79.5 62.6

Cuadro 4.1: Localización de las distintas naves espaciales que exploran el medio inter-
planetario, consideradas en este estudio.

A partir de los datos provenientes de estas naves analizaremos la modulación solar que su-

fren los rayos cósmicos galácticos. Este estudio cubrir´a los tres últimos perı́odos de máxima
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Figura 4.1: Trayectorias seguidas por las sondas espaciales Viajero 1 y2, y Pionero 10
y 11.

actividad solar que corresponden a los ciclos 21, 22 y 23 (años 1981, 1990 y 2000, respec-

tivamente). Parte de nuestro estudio se enfoca en el análisis de los perfiles y gradientes de

intensidad (radial y latitudinal) de los rayos cósmicos galácticos para protones (H) y partı́cu-

las alfaα (núcleos deHe) con energı́as promedio de 175 MeV y 265 MeV/n, respectivamente.

El análisis se llevará acabo a través de la solución num´erica de la ecuación de transporte en

dos dimensiones.

4.2. Resultados previos

En un trabajo previo (Morales-Olivares y Caballero-Lopez,2009), estudiamos la modula-

ción solar con base en un modelo en una dimensión. El propósito principal de ese estudio fue

encontrar el gradiente radial de intensidad para H (175 MeV)y He (265 MeV/n) y comparar-

lo con el estudio de McDonald y col. (2003). Estos últimos autores reportaron los gradientes,

ası́ como una región de transición (10-20 UA) a través de la cual la difusión cambia drástica-

mente.

Con los resultados de nuestro modelo en 1-D pudimos concluirque el mejor ajuste a las

observaciones se logra con una zona de transición en 40 UA. La frontera fue fijada en 150 UA.

Los resultados se muestran en la figura4.2para H y He. En el panel (A) tenemos el espectro

de energı́a, calculado a 1, 60 y 80 UA. En el panel (B) tenemos el perfil radial de intensidad

para protones y helio, con energı́as promedio de 175 MeV y 265MeV/n, repectivamente. El
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panel (C) muestra los gradientes radiales de intensidad junto con los caminos libres medios.

Los datos que se muestran junto con las soluciones a 1 UA corresponden a observaciones del

la nave IMP 8 (puntos negros) y del experimento BESS (cı́rculos). Los datos a 60 y 80 UA

son observaciones del Viajero 2 (triángulos) y 1 (pentágonos), respectivamente.

Se puede apreciar que los resultados obtenidos con la solución numérica, logran reproducir

de manera aceptable las intensidades de rayos cósmicos registradas por las distintas naves

en un amplio rango de energı́as y a diferentes distancias radiales (panel A). Estas gráficas se

obtuvieron variando los parámetrosrt y rb pero manteniendo constante el nivel de modula-

ción a 1 UA, es decir,φ(1UA) = cte. Se observó que los mayores cambios en la intensidad

de la radiación se dan a grandes distancias, esto se puede apreciar al analizar el perfil ra-

dial de intensidad (panel B) en el cual vemos que la intensidad es practicamente constante a

distancias cercanas al Sol y esta comienza a aumentar conforme nos alejamos. Este aplana-

miento del perfil parar < 10 UA se debe a las pérdidas adiabáticas de energı́a de partı́culas

más energéticas, las cuales logran atravesar una mayor distancia y conforme van perdiendo

energı́a van llenando el déficit de partı́culas menos energéticas, con lo cual el flujo parece

permanecer constante.

El panel (C) muestra el gradiente radial de intensidad de nuestro modelo calculado a partir de

la ecuación (3.42), dondeJT se obtiene de la solución numérica de la ecuación de transporte.

Junto con nuestros gradientes también graficamos los gradientes obtenidos por McDonald y

col. (2003). Estos autores observaron que las intensidadesa 1 UA eran virtualmente idénticas

para los ciclos 21 y 23, en tanto que las intensidades del ciclo 22 eran más bajas. Por este

motivo las intensidades fueron normalizadas con respecto alos datos del IMP 8, con lo cual

lograron unificar los máximos de los tres ciclos. De esta forma ellos obtienen que la variación

espacial de los RCG tiene una dependencia funcional de la forma:

gr ≡
1

J

dJ
dr

=
G0

r
,

donder es la distancia radial en UA yG0 es constante. Estos autores encontraron gradientes

muy similares en la heliósfera interna (r ≤ 10 UA) para el H y el He,gr = 10/r ( %/UA). En

la heliósfera externa (r ≥ 10 UA), obtuvierongr = 73/r ( %/UA) para el He ygr = 139/r

( %/UA) para el H. Este cambio en los gradientes hace notar unadiferencia fundamental en el

transporte de las partı́culas entre estas dos regiones de laheliósfera y explican esta diferencia
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10
−2

10
−1

10
0

10
1

10
2

10
3

10
4

10
0

10
1

10
2

10
3

10
4

In
te

n
si

d
ad

(p
ar

tí
cu

la
s/

m
2
.s

.s
r.

M
eV

)

Energía Cinética (MeV)

H

1 UA

LIS (150 UA) 
x10

2

80 UA 
x10

2

60 UA 
x10

1.5

(A)

IMP8(1 UA)
V1(80 UA)
V2(60 UA)

BESS

10
−1

10
0

10
1

10
0

10
1

10
2

In
te

n
si

d
ad

(p
ar

tí
cu

la
s/

m
2
.s

.s
r.

M
eV

)

H (175 MeV)

(B)

rb=150 UAH
IMP8

V2
V1

P10

10
−2

10
−1

10
0

10
1

10
0

10
1

10
2

G
ra

d
ie

n
te

 R
ad

ia
l 

(%
/U

A
)

Distancia Radial (UA)

λ (UA)

(C)

gr (H)
10/r 

139/r 

10
−2

10
−1

10
0

10
1

10
2

10
3

10
4

10
0

10
1

10
2

10
3

10
4

In
te

n
si

d
ad

(p
ar

tí
cu

la
s/

m
2
.s

.s
r.

M
eV

/n
)

Energía Cinética (MeV/n)

He

1 UA

LIS (150 UA) 
x10

2

80 UA 
x10

2

60 UA 
x10

1.5

(A)

IMP8(1 UA)
V1(80 UA)
V2(60 UA)

BESS

10
−1

10
0

10
0

10
1

10
2In

te
n

si
d

ad
(p

ar
tí

cu
la

s/
m

2
.s

.s
r.

M
eV

/n
)

He (265 MeV/n)

(B)

rb=150 UAHe
IMP 8

V2
V1

P10

10
−2

10
−1

10
0

10
1

10
0

10
1

10
2

G
ra

d
ie

n
te

 R
ad

ia
l 

(%
/U

A
)

Distancia Radial (UA)

(C)

λ  (UA)

gr(He)
10/r
73/r

Figura 4.2: Resultados del modelo en una dimensión (Morales-Olivaresy Caballero-
López, 2009). (A) espectro de energı́a, (B) perfil radial deintensidad y (C) gradiente
radial ( %/UA) junto con el camino libre medioλ (UA). A manera de comparación se
adicionan los gradientes obtenidos por McDonald y col. (2003).
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4.3. Modelo en dos dimensiones

como el resultado de una zona de transición de aproximadamente 10 UA, a ambos lados de

la cual la modulación de las partı́culas es muy distinta.

Los gradientes que obtuvimos con el modelo en una dimensiónfueron diferentes a los que

reportaron estos autores (ver panel C). Nosotros encontramos que el gradiente era prácti-

camente constante en la heliósfera interna pero a medida que nos alejamos el gradiente es

comparable a los que encontraron McDonald y col. (2003) parala heliósfera externa. La

razón de que nuestros gradientes parar < 10 UA fueran diderentes a los de McDonald y col.,

radica en que las pérdidas adiabáticas de energı́a sı́ sonconsideradas en nuestro modelo.

4.3. Modelo en dos dimensiones

El modelo numérico en una dimensión, resuelve la ecuación de transporte para un estado

estacionario, sin fuentes y suponiendo una heliósfera consimetrı́a esférica, con lo cual se

obtiene la distribución de partı́culas en función de la distancia y la energı́a. Resulta conve-

niente extender el análisis usando un modelo en dos dimensiones que incluirá una segunda

variable espacial: el ángulo polar (latitud). Con esto podremos analizar los efectos del trans-

porte latitudinal en la distribución de las partı́culas enfunción de la distanciar, la latitudθ

y el momentop. Para esto utilizaremos la ecuación de transporte (3.44), que al considerar

simetrı́a azimutal, estado estacionario y sin fuentes de partı́culas, adopta la siguiente forma:

− krr

∂2f

∂r2
− kθθ

r2

∂2f

∂θ2
+

[

− 1

r2

∂

∂r
(r2krr) + V + vdr

]

∂f

∂r
+

[

− 1

r2 senθ

∂

∂θ
(senθ kθθ) +

vdθ

r

]

∂f

∂θ
− 2V

3r

∂f

∂ln p
= 0 (4.1)

En esta ecuación están contenidos los procesos de: convección, difusión, cambios de energı́a,

transporte latitudinal y derivas. El algoritmo de solución fue implementado por Steenkamp

(1995). En el apendiceA se da un breve resumen de dicho método.

La velocidad del viento solar durante el mı́nimo tiene un valor de 400 km/s en un cono de

10◦ alrededor de la eclı́ptica y se incrementa hasta∼ 800 km/s hacia los polos heliosféricos.

Sin embargo, para el máximo tiene un valor promedio deV = 400 km/s en todas las latitudes

(McCommas y col., 2003) y es el valor que nosotros consideramos para nuestro estudio. Al

igual que en el modelo en una dimensión, la zona de transici´on y la heliopausa se situaron en
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4. Análisis de la modulacíon de los RCG en el ḿaximo solar

r = rt y r = rb, respectivamente. En la heliopausa se impone el espectro interestelar local,

dado por las ecuaciones:

JT (H) =
21.1T−2.8

1 + 5.8T−1.22 + 1.18T−2.54
(4.2)

JT (He) =
1.075T−2.8

1 + 3.91T−1.09 + 0.90T−2.54
(4.3)

El modelo de campo magnético interplanetario usado en estasolución es el campo espiral de

Parker, dado por:

B = Be

(re

r

)2

cosψe[êr − tanψ êφ],

| B |= Be

(

re

r

)2
cosψe

cosψ
,

dondere = 1 UA, Be = 10 nT es el valor del campo magnético a la altura de la órbita dela

Tierra en el máximo solar y

tanψ =
Ωrsenθ

V
,

siendoΩ la velocidad ángular del Sol (27.26 dı́as). La difusión radial y latitudinal está dada

por los coeficienteskrr y kθθ (camino libre medio,λ = 3k/v), los cuales se expresan a través

de las componentes del camino libre medio paralela y perpendicular al campo magnético:

λrr = λ‖ cos2 ψ + λ⊥1 sen2ψ

λθθ = λ⊥2.

Las derivas de gradiente y curvatura son descritas por la parte antisimétrica del tensor de

difusiónkT = βP/3B, siendoβ la velocidad de la partı́cula con respecto a la velocidad de la

luz. La velocidad de deriva de las partı́culas estará decrita por la ecuación:

vd =
βP

3
∇×

~B
|B|2 ,

la cual tendrá componentes tanto radial (vdr) como latitudinal (vdθ). Este modelo en 2-D

también incluye las derivas a través de la hoja neutra de corriente que para el máximo tiene

una inclinación deα ∼ 70◦.
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4.3. Modelo en dos dimensiones

Los coeficientes de difusiónkrr y kθθ se pueden expresar de forma general como:

k0f1(r)f2(θ) × βP, (4.4)

dondeP es la rigidez de la partı́cula dada en GV. Los términosf1(r) y f2(θ) son funciones

adimensionales dadas por:

f1(r) =



















(

r
re

)a

, si r ≤ rt

(

r
rt

)b
(

rt

re

)a

, si r > rt

(4.5)

dondert es la posición de la región de transición yf2(θ) de acuerdo a Valdés-Galicia y col.

(2006):

f2(θ) = 1 + c cos(θ), (4.6)

siendok0 (en cm2/s), a, b y c parámetros variables necesarios para obtener un buen ajus-

te a las observaciones. La intensidadJT con respecto a la energı́a cinética por núcleonT ,

está relacionada con la función de distribuciónf(r , p) a través deJT = p2f . A partir de esta

relación calculamos los gradientes radiales de intensidad entre los puntosr1 y r2 dentro de la

heliósfera, dados por la expresión (3.42). Ası́ mismo, el gradiente latitudinal entre los puntos

(r, θ1) y (r, θ2) son calculados a partir de la ecuación (3.62).

4.3.1. Discusíon de los resultados

Analicemos primero el caso de los protones (H). La figura4.3muestra los resultados que

se obtienen a partir de la simulación. Junto con las soluciones se grafican las observaciones

de las diferentes sondas espaciales. Los puntos negros son registros provenientes del expe-

rimento BESS y los cı́rculos de la sonda espacial IMP8, ambosa 1 UA. Los triángulos son

observaciones hechas por el Viajero 2 a 60 UA y∼ 25.5◦ de latitud sur. Los pentágonos

son observaciones del Viajero 1 a 80 UA y∼ 34◦ de latitud norte. Por último, los cuadros

corresponden a observaciones del Pionero 10 sobre el plano de la eclı́ptica.

Para este ajuste, los valores que tomaron los diferentes parámetros en consideración son los

siguientes:rt = 40 UA, rb = 150 UA. Parakrr: k0 = 4.8 × 1021βP (GV) cm2/s,a = 0.52,

b = 0.1 y c = 0.25. Parakθθ: k0 = 1.32 × 1021βP (GV) cm2/s,a = 0.76, b = 0.1 y c = 0.7.
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4. Análisis de la modulacíon de los RCG en el ḿaximo solar

Con estos parámetroskrr es 1.25 veces mayor sobre los polos que en la eclı́ptica, mientras

kθθ es 1.7 veces mayor.
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Figura 4.3: Solución para protones. (A) espectro de energı́a, (B) perfil radial de inten-
sidad y (C) gradiente radial expresado en %/UA y el camino libre medioλ expresado en
UA. Este ajuste se logro tomandort = 40 UA y rb = 150 UA. Los datos en el panel B
fueron tomados de McDonald y col. (2003).

En el panel (A) de la figura4.3 graficamos la intensidad diferencial (J) en función de la

energı́a cinética a 1, 60, y 80 UA. Las curvas correspondientes a 60 y 80 UA fueron mul-

tiplicadas por101.5 y 102, respectivamente. También fue multiplicado por102 el espectro

interestelar. Al comparar los resultados de la simulacióncon los registros de las naves, ob-

servamos que las intensidades obtenidas a 1 UA están en concordancia con las observaciones

a energı́as mayores a∼2 GeV, pero para energı́as menores los resultados son ligeramente

superiores. Esto se debe a que, a pesar de que los datos del BESS son más precisos y cu-

bren un mayor rango de energı́as, durante el máximo de 2000 este globo fue lanzado unos

dı́as después de una serie de intensas fulguraciones, por lo que los datos a bajas energı́as

están fuertemente influenciados por estos eventos y no son una muestra representativa de

esas energı́as a 1 UA.
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4.3. Modelo en dos dimensiones

Ahora bien, de ese mismo panel podemos ver que conforme nos alejamos las soluciones

del modelo se van apartando ligeramente de las observaciones. Esto se aprecia claramente a

60 y 80 UA donde las curvas de intensidad están ligeramente inferiores a las observaciones

de los Viajeros 1 y 2, lo cual se ve más marcado para el caso delViajero 2. Sin embargo,

nosotros tomamos como referencia la energı́a media de 175 MeV que es el valor analizado

por McDonald y col. El valor del espectro a esta energı́a (representado por el cuadrado negro)

esta también ligeramente inferior al representado por lostriángulos verdes y grises. Esto

se debe a que fueron promedios hechos en diferentes intervalos temporales alrededor del

máximo solar. Las observaciones mostradas en el panel B sontomadas de McDonald y col.

(2003) y son las que tratamos de ajustar con nuestro modelo.

Si bien, la aproximación es bastante buena, es muy difı́cilajustar las observaciones simultánea-

mente a diferentes distancias con un único conjunto de par´ametros de manera más precisa.

Podrı́a pensarse que el ajuste a grandes distancias pudieramejorar si se incluyeran los efectos

del choque terminal pues los Viajeros 1 y 2 se encontraban muypróximos a él en esa épo-

ca, pero en un estudio realizado con un modelo que sı́ incluı́a este efecto, se demostró que

la inclusión de dicho efecto no modifica significativamenteel espectro de energı́a a grandes

distancias y que a 1 UA sus efectos son pequeños (ver Caballero-López y col. 2004, figura

6A). Por otro lado, estudios recientes han reportado una asimetrı́a norte-sur y azimutal en la

heliósfera, lo cual podrı́a deberse a una presión asimétrica debida al campo magnético interes-

telar o a una anisótropia en la presión dinámica del viento solar (Stone y col., 2008; Burlaga y

col., 2008). Todo esto afectarı́a las caracterı́sticas de la modulación que, desafortunadamente,

no pueden ser estudiados con el modelo empleado en este trabajo.

También cabe la posibilidad que el espectro interestelar local no tenga la dependencia fun-

cional que reportan Webber y col. (2001) para todas las energı́as. Es decir, pudiera ser que

para el caso de bajas energı́as el LIS esté sobreestimado entre un 20 o 30 %. Este problema,

que concierne al espectro interestelar local a bajas anerg´ıas, sigue siendo discutido hoy en dı́a

(Caballero-Lopez y col., 2007; Stone y col., 2008).

En el panel (B) de la figura4.3 se muestra el perfil radial de intensidad para protones con

energı́a promedio de 175 MeV calculado a0◦ (polo),30◦, 60◦ y 90◦ (eclı́ptica). Estas intensi-

dades están normalizadas con respecto al espectro interestelar local. La solución más próxima

a los Viajeros es la correspondiente a60◦ y podemos ver que las intensidades obtenidas para
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4. Análisis de la modulacíon de los RCG en el ḿaximo solar

los protones a esta latitud, se ajustan bastante a las que hansido registradas por las naves

espaciales durante los tres últimos perı́odos de máxima actividad a diferentes distancias. Po-

demos apreciar también que los perfiles radiales obtenidosa diferentes latitudes son muy

similares lo que indica que los gradientes latitudinales producidos por esta solución son muy

pequeños. Esto último concuerda con los reportes de McDonald (1998), donde, al analizar

los gradientes latitudinales entre los Viajeros 1 y 2 (a∼ 30◦ sobre la eclı́ptica) y el Pionero

10 (en la eclı́ptica) mostró que las diferencias eran mı́nimas (gθ ∼ 0). Los gradientes radiales

(gr) se muestran en el panel (C) a60◦ (lı́nea punteada) y90◦ (lı́nea continua) expresados

en %/UA junto con los caminos libres mediosλrr y λθθ en UA.

En los que respecta al He, los resultados son mostrados en la figura4.4de la misma forma que

se presentaron para el caso de los protones. Los valores que tomaron los distintos parámetros

para obtener este ajuste son los mismos que para ambas especies.
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Figura 4.4: Soluciónes para el He. (A) espectro de energı́a, (B) perfil radial de inten-
sidad y (C) gradiente radial en %/UA graficado junto con el camino libre medioλ en
UA. Este ajuste se logro con los mismos valores para los distintos parámetros que se
consideraron en al figura4.3.
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Nuevamente vemos que las intensidades que se obtienen de la simulación son congruentes

con las observaciones. Los correspondientes perfiles radiales de intensidad (265 MeV/n) cal-

culados a diferentes latitudes son prácticamente los mismos lo cual indica que los gradientes

latitudinales arrojados por este modelo son muy pequeños,incluso menores que para el caso

de los protones. Los gradientes latitudinales entre el plano de la eclı́ptica (θ = 90◦) y la posi-

ción del Viajero 1 (θ ∼ 60◦) se muestran en la figura4.5. Para el H (175 MeV) se obtuvo un

gradiente menor al0.3 %/◦ y para el He (265 MeV/n) este es menor al 0.1 %/◦. La protube-

rancia en el gradiente latitudinal alrededor de 80 UA se debea la diferencia en los valores de

λrr y λθθ entre la eclı́ptica y los polos (a través def2(θ)).
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Figura 4.5: Gradiente latitudinal H (175 MeV) y He (265 MeV/n) entre 90◦ y 60◦

En la figura4.6 se muestran los gradientes radiales a partir de los modelos en 1-D (estudio

previo), 2-D (estudio actual) y los reportados por McDonaldy col. (2003). Estos autores

calcularon el gradiente radial suponiendo queJT ∝ rβ. A partir de esta suposición encuentran

que el gradiente para H y He en la heliósfera interna es de10/r%/UA. En la heliósfera externa

obtienen para el H un gradiente de139/r%/UA y para el He73/r%/UA. En nuestro estudio

previo encontramos un valor promedio del gradiente de≈ 3 %/UA para el H y≈ 2.2 %/UA

para el He.

A partir de la solución en 2-D, los gradientes radiales obtenidos son:7.9/r0.43 %/UA para el

H y 6.8/r0.46 %/UA para el He en la heliósfera interna (r < 40 UA). A su vez en la heliósfera
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4. Análisis de la modulacíon de los RCG en el ḿaximo solar

externa (r > 40 UA) obtenemos0.09r0.77 %/UA para el H y0.42r0.3 %/UA para el He (ver

figura4.6).

Estos gradientes no siguen la relaciónCV/k puesto que este modelo incluye, además de con-

vección y difusión, los cambios de energı́a. El modelo empı́rico de McDonald y col., solo

tuvo en cuenta a la convección y la difusión radial. Puestoque nuestro modelo sı́ incluye

los cambios de energı́a, los cuales son más importantes en la heliósfera interna (ya que para

alcanzarla los rayos cósmicos han atravesado una gran región y podido experimentar este pro-

ceso con mayor plenitud), es este el que define el comportamiento del gradiente a distancias

cercanas al Sol, mientras que a grandes distancias son los procesos de convección y difusión,

y donde los cambios de energı́a no se han desarrollado a plenitud.

Además de la influencia de las pérdidas adiabáticas de energı́a en el gradiente radial, existe

otro factor que afecta la dependencia radial degr: el factor de Compton-Getting. Para apre-

ciar esto, es coveniente expresar a este factor (C = −(1/3)∂ ln f/∂ lnP ) en términos de la

energı́a cinética por nucleónT . Recordemos queJ = P 2f entonces:

C =
1

3

[

2 −
(

P

J

)

∂J

∂P

]

. (4.7)

De la ecuación (3.20) obtenemos:

∂P

∂T
=
A

Z

T + E0
√

T (T + 2E0)
.

Sustituyendo estas expresiones en la ecuación (4.7) obtenemos lo siguiente:

C =
1

3











2 −







T + 2E0

T + E0







∂ lnJ
∂ lnT











, (4.8)

que es la expresión deC en términos deT . En la ecuación (4.8) E0 es la energı́a en reposo

del protón (938 MeV). Analizando esta ecuación vemos que para energı́as muy pequeñas (de

algunos cuantos MeV,T << E0) la solución numérica de la ecuación de transporte indica

queJ ∼ T , y por consiguiente∂ lnJ/∂ lnT = 1. Si despreciamosT en (4.8), entonces

C → 0. De esta manera podemos encontrar los distintos valores quepuede tomarC y que se

muestran en la figura4.7.
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Figura 4.6: Comparación de los gradientes radiales en 1 y 2 dimensiones: H (superior)
y He (inferior).

Del panel (A) de la figura4.4 vemos que la pendiente del espectro en la heliósfera externa,

para energı́as menores del orden de 100 MeV, es mayor que 1 y por lo tantoC se hace

negativa. Para energı́as iguales o mayores a varios cientosde MeV la pendiente disminuye

hasta tomar valores negativos, lo cual implica queC > 0.

Para H de 175 MeV y He de 265 MeV/n la pendiente del espectro cambia conforme nos ale-

jamos del Sol (figura4.8). Esto último se ve claramente al comparar la pendiente delespectro

para las energı́as antes mencionadas a 1 UA: la pendiente a 175 MeV (H) es más pronunciada

que la pendiente a 265 MeV/n (He) y ambas son positivas. Conforme nos alejamos del Sol
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Figura 4.7: Comportamiento del factor de Compton-Getting en función de la forma del
espectro.

vemos que la pendientes van cambiando, al llegar a 80 UA, parael caso del H 175 MeV, la

pendiente sigue siendo positiva, mientras para el He 265 MeV/n se ha vuelto negativa, y por

consiguiente el cambio en el valor del factor de Compton-Getting resulta mayor. Estos cam-

bios deC con la distancia se reflejan en la dependencia radial del gradiente de intensidad.

Al comparar el perfil obtenido usando el modelo 2-D con el obtenido usando el modelo en

1-D (ver figura4.9), tanto para protones como para He, vemos que la solución obtenida con

el modelo 2-D se ajusta mejor a las observaciones, pero este es mucho mejor para el caso del

H en ambas regiones de la heliósfera. Esto implica que los gradientes obtenidos mediante la

solución en dos dimensiones son más confiables, a pesar de que tengan un comportamiento

distinto a los obtenidos con el modelo en una dimensión y losobtenidos por McDonald y

col. (2003). Algo más que se puede apreciar en la figura4.9, es que la mayor cantidad de

modulación se da entre∼80 UA y la heliopausa (cerca del 90 % para el H 175 MeV y 70 %

para He 265 MeV/n). Por lo tanto, en esta región los gradientes deben ser mayores que los

encontrados por McDonald y col, (2003). Sin embargo, como yase menciono antes, cabe la

posibilidad de que el espectro en la frontera a estas energı́as, obtenido por Webber y Loock-

wod (2001), esté sobre estimado. En este caso el gradiente radial en esta región deberı́a ser

menor. Ahora bien, la inclusión a este modelo de los efectosdel choque terminal, si bien solo

provocarı́a cambios moderados en el espectro de intensidad, sı́ podrı́a cambiar el comporta-
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4.3. Modelo en dos dimensiones
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Figura 4.8: Pendiente del espectro con respecto a la distancia y la energı́a. Las ĺıneas
verticales corresponden a las energı́as de 175 MeV (H) y 265 MeV/n (He).

miento del gradiente de intensidad radial en las inmediaciones del choque (ver por ejemplo

Caballero-Lopez y col., 2004)). Estos dos escenarios (cambio en el espectro en la frontera a

bajas energı́as y efectos del choque terminal) serán estudiados en un futuro con un modelo

que incluya dependencia temporal y choque.

Gran parte de la modulación ocurre más allá del choque terminal dentro de la heliofunda y

hasta la heliopausa. Una frontera en 150 UA es razonable y concuerda con las estimaciones

de Gurnett y col. (2003) quienes la estiman entre 140 y 160 UA.

En lo que concierne a la dependencia temporal de los parámetros de transporte de las partı́cu-

las le Roux y Fichther (1999), demostraron que la modulación de los rayos cósmicos durante

largos perı́odos de tiempo, requiere de alguna forma de la propagación de una barrera difu-

siva. Esto se ve claramente durante los perı́odos de máximaactividad solar, debido a que la

reducción en forma escalonada del flujo de rayos cósmicos,se debe al paso de estas barreras

difusivas. El tamaño de estas barreras es muy grande y son llamadas regiones corrotantes de

interacción (GMIR’s por sus siglas en ingles), (ver Burlaga y col., 1993). A partir del presente

análisis, vemos que es muy probable que dichas regiones se formen entre∼ 40 UA y el cho-
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4. Análisis de la modulacíon de los RCG en el ḿaximo solar

que terminal y es en esta región donde se producen los cambios en el medio interplanetario

que provocan la modulación del mı́nimo al máximo solar.
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Capı́tulo 5

Conclusiones

En el presente trabajo se llevó a cabo un análisis de los procesos que modulan la intensi-

dad de los rayos cósmicos galácticos al ingresar a la heli´osfera. A partir de los resultados de

la simulación numérica de un modelo en dos dimensiones, seinterpretaron las observacio-

nes de la radiación cósmica hecha por las diferentes navesespaciales a diferentes distancias

y latitudes heliográficas. En particular, este estudio se enfocó en el análisis de los perfiles

y gradientes de intensidad durante los tres últimos perı́odos de máxima actividad solar, los

cuales no habı́an sido estudiado en detalle. Con base en esteestudio podemos concluir lo

siguiente:

1. El mejor ajuste del espectro de los rayos cósmicos galácticos, observado por las distin-

tas naves espaciales se logra con una región de transiciónen 40 UA y la heliopausa en

150 UA. Este resultado confirma el obtenido en un estudio previo (Morales-Olivares y

Caballero-Lopez, 2009)

2. Los valores de los coeficientes de difusiónkrr y kθθ con los que obtenemos el mejor

ajuste son:krr{k0 = 4.8 × 1021βP (GV) cm2/s,a = 0.52, b = 0.1 y c = 0.25.

y kθθ: k0 = 1.32 × 1021βP (GV) cm2/s, a = 0.76, b = 0.1 y c = 0.7. Con estos

parámetroskrr es 1.25 veces mayor sobre los polos que en la eclı́ptica, mientraskθθ es

1.7 veces mayor.

3. El gradiente radial de intensidad para el H (175 MeV) es de7.9/r0.43 %/UA en la he-

liósfera interna y0.09r0.77 %/UA en la externa. Ası́ mismo, para el He (265 MeV/n)

encontramos6.8/r0.46 %/UA y ≈ 2.2 %/UA en la heliósfera interna y externa, respec-

tivamente.
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4. Las pérdidas adiabáticas de energı́a modifican la funcionalidad del gradiente del mo-

delo Campo de Fuerza (CV/k) y juegan un papel más relevante en la heliósfera interna

(r < 40 UA), donde se han dezarrollado a plenitud.

5. El gradiente radial en la heliósfera externa (r > 40 UA) está condicionado por el valor

del espectro interestelar a bajas energı́as. Es posı́ble que el LIS esté sobreestimado en

un 20 o 30 %. Es necesario un estudio que incluya los efectos del choque terminal para

concluir al respecto.

6. El ajuste al perfil radial que se obtiene con la solución en2-D es mucho mejor que el

logrado con un modelo en una dimensión y el reportado por McDonald y col. (2003).

Esto implica que los gradientes obtenidos con el modelo son más confiables.

7. Los perfiles radiales obtenidos a diferentes latitudes muestran muy poca variación, lo

que implica que la solución obtenida mediante los parámetros aquı́ considerados nos

arrojan un gradiente latitudinal muy pequeño (gθ ≈ 0) lo cual concuerda con los resul-

tados de McDonald (1998). El gradiente latitudinal en el caso del H 175 MeV es menor

al 0.3 %/◦. Para el He 265 MeV/n se encontró que es menor a 0.1 %/◦.
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Apéndice A

Solución numérica de ecuaciones

diferenciales parciales mediante el

método de diferencias finitas

En esta sección se plantean los conceptos básicos del método de diferencias finitas, el

cual se emplea para evaluar de manera numérica las derivadas de una función por medio

de sus valores dados en los puntos de una retı́cula. Esta sección esta basada en el trabajo

de Steenkamp (1995), quien a partir de este método implementó y desarrolló el algoritmo

de solución de la ecuación de transporte de los rayos cósmicos. Es importante mencionar

que lo que será expuesto en este apartado es una ı́nfima partedel trabajo de Steenkam y

no se profundiza demasiado en los conceptos. Para una exposición más detallada acerca del

desarrollo numérico se puede consultar la referencia a este autor al final de la tesis.

El método de diferencias finitas (DF) consiste en aproximarlas ecuaciones diferenciales por

ecuaciones en diferencias obtenidas usualmente a partir del truncamiento de la serie de Tay-

lor. El conjunto de ecuaciones en diferencias resultante constituye un sistema de ecuaciones

lineales, el cual se puede resolver numéricamente en una computadora obteniendo una solu-

ción aproximada del problema original. Usando esta técnica se resuleve la ecuación (3.16) en

dos dimensiones. La discretización se lleva a cabo a partirde un método especı́fico conocido

como “método de direcciones alternantes” (ADI por sus siglas en inglés). La ecuación de

transporte es una ecuación diferencial parcial (EDP) de laforma:

∂f

∂t
= a0

∂2f

∂r2
+ b0

∂2f

∂θ2
+ c0

∂f

∂r
+ d0

∂f

∂θ
+ e0

∂f

∂ ln p
+ Q (A.1)
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A.1. Clasificacíon de las ecuaciones diferenciales parciales

con coeficientes

a0 = krr

b0 =
kθθ

r2

c0 =
1

r2

∂

∂r

(

r2krr

)

+ vdr − V

d0 =
1

r2senθ

∂

∂θ
(senθkθθ) +

vdθ

r

e0 =
1

3r2

∂

∂r

(

r2V
)

.

Esta es una EDP lineal de segundo orden, cuya forma general es

n
∑

i,j=1

ai,juxixj
+

n
∑

i=1

biuxi
+ cu = d (A.2)

Las EDP se clasifican en distintas familias. Antes de que una EDP pueda ser resuelta, ya sea

de manera analı́tica o numérica, primero debe ser clasificada para determinar a que familia

pertenece, ya que las ecuaciones de cada una de estas familias tienen diferentes caracterı́sticas

y diferentes métodos de solución son requeridos para cadauna de ellas.

A.1. Clasificacíon de las ecuaciones diferenciales parciales

La ecuación de transporte de los rayos cósmicos es una EDP lineal de segundo orden en

función de cuatro variables (dos espaciales (r, θ), el momentop y el tiempot). A partir de la

forma general de las EDP de segundo orden enn variables (A.2): siuxixj
= uxjxi

, entonces la

parte principal (la cual contienen únicamente las derivadas de segundo orden) siempre puede

ser organizada de modo queaij = aji; por lo tanto, la matriz (den×n) A = [aij ] es simétrica.

Toda matriz real den×n tienen valores propios reales. Estos valores propios (posiblemente

repetidos) son la raices de un polinomio de gradon enλ, det(A − λI), dondeI es la matriz

identidad. SeaP los valores propios positivos yZ un multiplo de los valores propios cero de

la matrizA. Entonces las EDP son:
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A. Solución numérica de ecuaciones diferenciales parciales mediante el método de
diferencias finitas

hiperbólicas: siZ = 0 y P = 1 ó Z = 1 y P = n − 1

elı́pticas: siZ = 0 y P = n ó Z = 0 y P = 0

ultra-hiperbólicas: siZ = 0 y 1 < P < n − 1

parabólicas: siZ > 0 (o equivalentemente si detA = 0).

La ecuación de transporte de los rayos cósmicos es una ecuación diferencial parabólica.

A.2. Método de diferencias finitas

Las EDP en un conjunto den variables son siempre resueltas en una región especı́fica

de interes en el espacio coordenadon-dimensional. Esta región se llama dominio de la EDP.

A partir de una EDP especı́fica, se pueden tener un número infinito de posibles soluciones

o dominios. Si disponemos de suficiente información podemos determinar las fronteras de

algún dominio que cumpla con nuestras condiciones. Esta información, que fija el valor que

toma la solución en la frontera, se denominan condiciones de frontera.

Las condiciones de frontera se refieren al conocimiento paratodos los instantes de tiempo, de

el valor deu, o de su derivada espacial∂u/∂x, o de una combinación de ambas en la frontera

∂Ω deΩ:

au(x, t) + b
∂u(x, t)

∂x
= c, ∀ t,















b = 0, condición de Dirichlet

a = 0, condición de Neumann

c = 0, condición de Robin.

(A.3)

Considerando una malla no equiespaciada en una dimensión (ver figuraA.1), se utiliza la

siguiente notación para denotar la solución en diferentes puntos dentro de la malla:

f(x − ∆x2 − ∆x4) = fi−2

f(x − ∆x2) = fi−1

f(x) = fi

f(x + ∆x1) = fi+1

f(x + ∆x1 + ∆x3) = fi+2
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A.2. Método de diferencias finitas

Figura A.1: Malla unidimensional no equiespaciada

Las derivadas serán reprecentadas de la siguiente manera

∂f

∂x
= f ′ y

∂2f

∂x2
= f ′′

La base del método de DF es la expansión en series de Taylor alrededor de un intervalo

pequeño,∆x:

f(x ± ∆x) = f(x) ± ∆xf ′ +
(∆x)2

2
f ′′ + · · · (A.4)

El error de truncamineto antes den términos es

∞
∑

i=n

(∆x)i

i!
f (i)

dondef (i) es lai-ésima derivada con respecto ax. Truncando esta serie (en una regilla no

uniforme) después de dos términos tenemos que

fi+1 ≃ fi + ∆x1f
′

fi−1 ≃ fi − ∆x2f
′.

Sumando o restando estas dos expresiones podemos encontrarel valor aproximado de las
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primeras derivadas enx

f ′ =
fi+1 − fi

∆x1

diferencia hacia adelante (A.5)

f ′ =
fi + fi−1

∆x2

diferencia hacia atrás (A.6)

Estas aproximaciones son correctas en primer orden en∆x, y se denotaO(∆x). De manera

análoga, al truncar la serie en segundo orden, obtenemos las siguentes cuatro expansiones:

fi+1 = f + ∆x1f
′ +

(∆x1)
2f ′′

2
+ O[(∆x1)

3] (A.7)

fi+2 = f + (∆x1 + ∆x3)f
′ +

(∆x1 + ∆x3)
2f ′′

2
+ O[(∆x1 + ∆x3)

3] (A.8)

fi−1 = f − ∆x2f
′ +

(∆x2)
2f ′′

2
+ O[(∆x2)

3] (A.9)

fi−2 = f − (∆x2 + ∆x4)f
′ +

(∆x2 + ∆x4)
2f ′′

2
+ O[(∆x2 + ∆x4)

3] (A.10)

que son correctas enO[(∆x)2].

Para obtener la formula de diferencia central, realizamos las siguientes operaciones:(A.7) ×

(∆x2)
2 − (A.9)× (∆x1)

2 y (A.7)×∆x2 + (A.9)×∆x1, con lo que obtenemos las siguiente

expresión para la primera

f ′ =
−∆x1

∆x2(∆x1 + ∆x2)
fi−1 +

∆x1 − ∆x2

∆x1∆x2

fi +
∆x2

∆x1(∆x1 + ∆x2)
fi+1 (A.11)

y segunda

f ′′ =
2

∆x2(∆x1 + ∆x2)
fi−1 −

2

∆x1∆x2

fi +
2

∆x1(∆x1 + ∆x2)
fi+1 (A.12)

derivada, respectivamente.

Para obtener las diferencias de segundo orden efectuamos las siguientes operaciones:A.9 ×

(∆x2+∆x4)
2−A.10×(∆x2)

2 y A.7×(∆x1 +∆x3)
2−A.8×(∆x1)

2, con lo que obtenemos

f ′ = − 2∆x1 + ∆x3

∆x1(∆x1 + ∆x3)
fi +

∆x1 + ∆x3

∆x1∆x3

fi+1 −
∆x1

∆x3(∆x1 + ∆x3)
fi+2 (A.13)

f ′ =
2∆x2 + ∆x4

∆x2(∆x2 + ∆x4)
fi −

∆x2 + ∆x4

∆x2∆x4

fi−1 +
∆x2

∆x4(∆x2 + ∆x4)
fi−2 (A.14)
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A.3. Método de direcciones alternantes (ADI)

Las ecuaciones (A.13) y (A.14) son las diferencias de segundo orden hacia adelante y hacia

atrás, respectivamente. Si tenemos el caso en que la malla es equiespaciada (∆x1 = ∆x2 =

∆x3 = ∆x4 = ∆x), las ecuaciones (A.5) y (A.6), se reducen a la expresiones siguientes:

f ′ =
fi+1 − fi

∆x
diferencia hacia adelante (A.15)

f ′ =
fi − fi−1

∆x
diferencia hacia atrás (A.16)

De igual forma, las ecuaciones (A.11), (A.12), (A.13) y (A.14) se transforman en

f ′ =
fi+1 − fi−1

2∆x
(A.17)

f ′′ =
fi−1 + 2fi + fi+1

(∆x)2
(A.18)

f ′ =
−3fi + 4fi+1 − fi+2

2∆x
(A.19)

f ′′ =
3fi − 4fi−1 + fi−2

2∆x
(A.20)

respectivamente.

A.3. Método de direcciones alternantes (ADI)

El método implı́cito de direcciones alternantes (ADI) es una extención del método implı́ci-

to de Crank-Nikolson que precerva el esquema tridiagonal deuna matriz al ser invertida,

emplenado un operador que separa en dos o más ecuaciones diferenciales interdependientes.

Con estas ecuaciones, una puede resolver la secuencia de ecuaciones en cada una de las di-

mensiones espaciales. El esquema más simple de este método es el de “Peaceman-Rachford”,

el cual produce dos diferentes ecuaciones

u∗

s+1,i,j − us,i,j

∆t
=

b1

2
δ2

x(u
∗

s+1,i,j + us,i,j) + b2δ
2

yus,i,j (A.21)

y
us+1,i,j − us,i,j

∆t
=

b1

2
δ2

x(u
∗

s+1,i,j + us,i,j) +
b2

2
δ2

y(us+1,i,j + us,i,j) (A.22)

Al aplicar este método, primero resolvemos la ecuación (A.21) de manera implicita enx

para today, con lo que obtenemosu∗

n+1,i,j a partir deun,i,j, despues resolvemos la ecuación
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(A.22) de manera implı́cita eny para todax para obtenerun+1,i,j a partir deu∗

n+1,i,j en cada

intervalo de tiempo.

Este método tiene un error de truncamiento localO[(∆t)2 + (∆x)2 + (∆y)2] y es incon-

dicionalmente estable (teorema 9.10; DuChateau y Zachmann, 1986). Desafortunadamente,

la expanción a más de dos dimensiones no siempre cumplira esta condición de estabilidad

(Lapidus y Pinder, 1982).

A.4. Solucíon en estado estacionario y sin aceleración

A.4.1. Discretizacíon ADI de Fisk en 2D

Fisk (1973) expandió su modelo unidimensional con simetr´ıa esférica a un modelo bidi-

mensional, usando el algoritmo de Peaceman-Rachford para discretizar la ecuación de trans-

porte en 2D. Suponiendo simetrı́a azimutal, estado estacionario y sin fuentes, se tiene la

siguiente ecuación:

a0

∂2f

∂r2
+ b0

∂2f

∂θ2
+ c0

∂f

∂r
+ d0

∂f

∂θ
+ e0

∂f

∂ ln p
= 0. (A.23)

La discretización se hace de la siguiente manera:

f ∗

k+1
− fk

∆ ln p
=

a0

2
δ2

r (f
∗

k+1 + fk) +
c0

2
δr(f

∗

k+1 + fk) + b0δ
2

θfk + d0δθfk (A.24)

y

fk+1 − fk

∆ ln p
=

a0

2
δ2

r(f
∗

k+1+fk)+
c0

2
δr(f

∗

k+1+fk)+
b0

2
δ2

θ(fk+1+fk)+
d0

2
δθ(fk+1+fk). (A.25)

Para simplificar esta última ecuación, (A.24) debe ser restada de (A.25), con lo que se obtiene

una nueva ecuación equivalente:

fk+1 − f ∗

k+1

∆ ln p
=

b0

2
δ2

θ(fk+1 − fk) +
d0

2
δθ(fk+1 − fk). (A.26)

Las moléculas computacionales para discretizar las ecuaciones (A.24) y (A.26) se muestran

en la figuraA.2. Moraal y Gleeson (1975) extendieron y mejoraron el modelo inicial de Fisk,

añadiendo más procesos fı́sicos a través de los coeficientes.
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A.5. Condiciones iniciales y de frontera

Figura A.2: Moléculas empleadas para resolver las ecuacionesA.24 (superior) yA.26 (inferior).

A.5. Condiciones iniciales y de frontera

La ecuación de transporte de partı́culas se resuelve en un dominio espacial que inicia en

la superficie del Sol (r⊙ = 0.005 UA) y se extiende hasta la heliopausa situada enr = rb.

Dado que se supone simetrı́a alrededor del plano de la eclı́ptica, la ecuación de transporte se

resuelve a partir del polo norte (θ = 0) hacia la eclı́ptica (θ = 90◦) y simplemente se refleja

para obtener la solución en la parte sur de la heliósfera. La velocidad del viento solar se toma

independiente der y θ, es decir,V = V0. El modelo de campo magnético usado es el campo

espiral de Parker (1965).

Dado que el transporte de partı́culas en campos magnéticosirregulares aun no esta comple-
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tamente entendido y no se tienen suficientes mediciones in situ de la turbulencia magnética a

través de toda la heliósfera, la dependencia de los coeficientes de difusión con el espacio y la

energı́a, solo se pueden determinar con argumentos puramente empı́ricos.

Se asume que estos coeficientes son proporcionales a1/B. Dado que el radio de giro (y el

camino libre medioλ) aumentan con la energı́a, los coeficientes de difusión también deben

aumentar con la energı́a. De esta forma se argumenta que los coeficientes de difusión son

proporcionales aβP , es decir:

k‖ ∼ βP −→ k‖ = k0βP,

y

k⊥ =
k‖

z
,

dondeP es la rigidez magnética,β la velocidad de la partı́cula con respecto a la velocidad de

la luz y z una constante.

Además, el gradiente radial en la frontera interna se supone cero (∂f/∂r = 0. También se

supone que la función de distribución (f ) es simétrica en los polos y la eclı́ptica, esto implica

que∂f/∂θ = 0 (gradiente latitudinal nulo) yf(rb) = fLIS. Una representación gráfica de

todo lo anterior se muestra en la figuraA.3.

Figura A.3: Representación gráfica de las condiciones de frontera para la resolución numérica de la
ecuación de transporte.
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