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Introducci on

El espectro observado de los rayos cosmicos en cualquiergentro de la helibsfera, es
modulado por el Sol debido a que las particulas cargadasdebhar, en su camino hacia el
interior, con la expancion radial del viento solar, el diela congelado al campo magnético

del Sol, permeando toda la heli6sfera.

En la Gltima mitad del siglo pasado, el flujo de rayos cossigue llegaba a la Tierra
empez0 a ser registrado de manera constante mediantenesrie neutrones localizados en
la superficie terrestre y por naves espaciales que orbitdtededor de ella. Esta observacion
continua mostr6 que el flujo de dicha radiacion dismimuignte los periodos de maxima ac-
tividad solar, cuando el campo magnético solar es mas legonppresenta un mayor nUmero
de perturbaciones debidas a fenbmenos como rafagas yi@yes coronales de masa, por
mencionar algunos, los cuales son muy frecuentes durat@e&esca del ciclo solar de 11

anos.

Nuestro conocimiento acerca de las caracteristicas delamdn de la radiacion cosmica
en la helibsfera, aumentaron en gran medida en las dedadh880 y 1990, gracias a una
serie de misiones espaciales que exploraron el medio iatetario a grandes distancias. Las
misiones IMP 8, Pionero 10y 11, y Viajero 1 y 2 nos han provilgalatos de excepcional
calidad acerca de las variaciones en el flujo de rayos casnmgue cubren ya tres ciclos
solares (21, 22 y 23). De particular importancia han sidodgsstros de la nave Viajero 1 que
en la actualidad se encuentra a mas de 100 UA, y esta exgtolaheliofunda. Otra mision
igualmente importante fue la realizada en la heliosfeteriva por la sonda espacial Ulysses,
y que ha salido del plano de la ecliptica, con lo cual se pxgtoear por primera vez las
regiones polares de la helibsfera. En conjunto, estasna@siproveen de valiosa informacion
para poder estudiar las variaciones espaciales y tempataléos rayos coésmicos en tres
dimensiones.



La comprension actual del comportamiento de los rayos@s en la heliosfera, puede
atribuirse a la labor pionera de Parker (1965) y Gleeson prixf1968), quienes derivaron
la ecuacion que modela el comportamiento de los rayosicosma ecuacion de transporte.
En esta ecuacion estan contenidos los principales ppedescos a los que se enfrentan las
particulas como son: la conveccion debida al flujo radéhiviento solar que lleva consigo
congelado al campo magnético del Sol, la difusion debida aregularidades presentes en el
campo magnético, los cambios de energia debidos a lasixpadel viento solar y finalmente

las derivas debidas a que el campo magnético present&gtagi curvatura.

La ecuacion de transporte es muy complicada de resolveadena analitica y necesita
ser resuelta de manera numérica. En las tltimas décatesido desarrollados sofisticados
codigos numeéricos, con diferentes niveles de aproxioma@R. Steenkamp, 1995; Jokipii y
col., 1998). Este es un problema inverso causal, en el qudiastmos las causas y condicio-
nes, dadas las consecuencias. O dicho de otra manera: dos\tus “efectos” (modulacion
solar de los rayos cosmciso) y el “modelo” de los procesasds (ecuacion de transporte de
Parker, 1965) encontrar las “causas” que originaron détewho nivel de modulacion. Esta
no es una tarea sencilla, pues como es bien sabido, un p@leBrso no siempre tiene
solucion Unica, es decir, un gran numero de causas puggterar los mismos efectos. El

elegir que causas son las adecuadas dependera del prohlemstgmos estudiando.

Cuando se estudia el transporte de los rayos cosmicolakpna es encontrar el valor
de los coeficientes de difusion paralelo y perpendiculda deuacion de transporte. Los coe-
ficientes que describen la difusion perpendicular y lagvdsrson los parametros cruciales
gue gobiernan la modulacion solar de los rayos cosmicst®. & debido a que la difusion
perpendicular y las derivas son procesos importantes egranavariead de fenbmenos as-
trofisicos, debido a que estos son el principal mecanisrtoathisporte de particulas cargadas
atravées de las lineas de campo magnético. El determitas eglores no es facil, puesto que
a pesar de su importancia, ahun estamos lejos de tener utadatisfactoria del transporte
perpendicular, y en general del tensor de difusion de |e&cpias.

En esta tesis analizaremos las intensidades y los grasi@ates rayos cosmicos galacti-
cos registrados por la naves IMP 8, Pionero 10y Viajero 1 ydXeaentes distancias radiales
durante los tres tltimos periodos de maxima actividéat scorrespondientes a los ciclos 21,

22 y 23. Este estudio se basa en la resolucion numéricaatiscion de transporte en dos

X



0. Introduccion

dimensiones. Nos enfocaremos en el analisis de los gtadide intensidad (radial y latitu-
dinal) para protones (175 MeV) y helio (265 MeV/n), los ceate® han sido estudiados con
gran detalle, a pesar de su importancia para entender eloctanpento espacial y temporal
de los rayos cosmicos. Este estudio es la continuaciomdeabajo previo hecho con un
modelo en una dimension (Morales-Olivares y Caballespdz, 2009).

Nuestros resultados también fueron comparados con lostagips por McDonald y col.
(2003), quienes usaron un modelo mas simple que no inctuidios de energia, transporte
latitudinal, ni derivas. La inclusion de estos processgds en un modelo numeérico, es la
contribucion de nuestro trabajo al estudio del compomtatoi de los rayos cosmicos galacti-

cos durante el maximo solar.

X1






Capitulo 1

El Sol, la heliosfera y los rayos 6smicos

1.1. La estructura del Sol

1.1.1. Elinterior del Sol

El Sol es una esfera de gas caliente, con una estructuramtfada en capas concéntricas
de diferentes propiedades. Dicha estructura se divideesnznas (Kallenrode, 2004). La
mas interna: ehlicleq va desde el centro hasta una distancia de aproximadamamseds
solares R, = 696000 km). En &l se produce de forma constante una enorme cardilad
energia debido a las reacciones termonucleares. Estasoees se deben a que en el nlcleo
la temperatura es de aproximadamenéex 107 K, y la densidad es de6 x 105 kg/cn?® lo
cual origina que el gas se encuentre en estado de plasmat&sis en el proceso se fusionan
cuatro atomos de hidrogeno en uno de helio liberando enpgncipalmente en forma de
energia electromagnética, como rayos gammay(neutrinos). Son varias las cadenas de
reacciones que pueden ocurrir durante este proceso, seentds probable la cadena proton-
proton:

dp — a+2et + 2, + 7

Los rayosy en su camino hacia la superficie solar primero se transppotaazona radiativa
(0.5R. de espesor), donde sufren una gran cantidad de colisiome®es y electrones
debido a la alta densidad y temperatura presentes en esteEroastas colisiones los rayps
son absorbidos y reemitidos un gran numero de veces, coallsetransforman en radiacion
de mayor longitud de onda como rayos X y ultravioleta. A madide la temperatura va
disminuyendo, los elementos mas pesados (como el hierrecembinan, es decir, capturan

electrones, con lo cual el procesos de absorcion de fosenaselve mas efectivo. Esto tltimo

1



1.1. La estructura del Sol

ocurre principalmente el la frontera de la zona radiatieend# el mecanismo de transporte

por radiacion deja de ser efectivo.

Mas alla dé).86 R, y hasta la superficie de la atmosfera solar se encuertoaéaconvectiva
en esta zona, grandes masas de gas caliente son transpbdaidaa fotosfera por medio de
corrientes turbulentas. Este mecanismo de transportdsedgie en la frontera entre la zona
radiativa y convectiva, los elementos pesados al estanabedo fotones, pero no emitirlos,
ocasionan que se calienten parcelas de plasma que, dada presion lo permite, pueden
moverse hacia arriba. Dicho de otra manera, en esta pareglasina el gradiente térmico
es menor que en los alrededores. La energia se difunde aangae el gas ascendente se
expande y entonces el gas se enfria y desciende. Sobreoaatasta la atmosfera solar. En

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

PIesion
gravedad

Figura 1.1: Aqui se pueden apreciar las diferentes capas del Sol. &la®l nicleo,
la zona radiativa y la zona convectiva. Inmediatamenteudssge la zona convectiva se
encuentra la atmosfera solar compuesta por la fotosti@pmosfera y la corona. Las
flechas indican como varia la presion y la gravedad cordaras acercamos al centro o
nos alejamos de él.




1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

1.1.2. La atmdbsfera Solar

La atmosfera solar tiene una densidad y una temperaturaagian con la distancia y

esta dividida en cuantro regiones (Markus Aschwanden,)2006

= Fotosfera es la superficie visible del Sol de aproximadamente 500 kresgpesor
y temperatura efectiva de 5800 K, en promedio. Esta capalas/asnente densa y
opaca, y emite como un cuerpo negro. Cuando se le observauwdramesolucion (p.
e. en una longitud de onda de 430.5 nm), se pueden apreaianlgs en constante
movimiento. Esto es debido a las corrientes convectivasa @apa subyacente, las
cuales transportan burbujas de gas caliente hacia la suetiBible, tal que cuando
estas burbujas alcanzan la superficie, su movimiento ¢erprioduce esta estructura
granular uniforme. Por otro lado, las estructuras que teniaan a la fotosfera son las
manchas solarekas cuales son una evidencia visible de la actividad soéala dual
hablaremos mas adelante. Estas manchas son enormes éufioj® anagnético que
cruzan la fotosfera desde la zona de conveccion hasta festgra superior. Sobre el
disco solar se ven como manchas oscuras debido a que la sgorpen estas regiones
es mas baja que en los alrededores, esto se debe a que elrnagmp&tico actua como
una especie de “aislante” el cual impide que haya intercamhbdicalor entre una zona

y otra. Las manchas tienen un diametro que va desde los 7a@8g los 4000 km.

= La cromosfera: se extiende desde la fotosfera hasta aproximadamente32@WOkm.
En su base la temperatura es de 4300 K y se incrementallidstaen su cima. El gas
en la cromosfera es casi transparente a la radiacion &jgblro epticamente grue-
sapara ciertas lineas espectrales, como @lyHel ultravioleta § entre 0.1-0.3um).
En Hx se pueden apreciar facilmente las regiones brillantesadas como playas y
los elementos obscuros llamados filamentos. Filamento esmnebre dado a las pro-
tuberancias cuando se ven en el disco solar y son uno de losé&s solares mas
espectaculares y raros. La caracteristica mas impertéaia cromosfera es la pre-
sencia de espiculas de gran tamafo con apariencia dedeog@sped o lenguas. Las
espiculas son visibles en la cromosfera en el borde del Sohychorros de plasma
lanzados desde los limites de los supergranulos. Cremea hfuera de la cromosfe-

ra y luego se hunden de nuevo en intervalos de unos 10 mir@ts caracteristica
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1.1. La estructura del Sol

sobresaliente es la presencia de fibrillas horizontalesddas de gas, similares a las

espiculas pero con un periodo de duracion de aproximauaneedoble de estas.

Zona de transicion: es una regiobn muy delgada donde la temperatura aumeasgt-dr”
camente de0* K en su base hastd® K en el limite con la corona. A partir de medi-
ciones espectroscopicas (p. e. en las lineas que condspal'°Fe), se determino la
verdadera temperatura de la corona, surgiendo asi ureadpreguntas y modelos
para explicar la naturaleza de ese subito calentamieateedion de transicion es con-
cebida como una discontinuidad en temperatura y densidae, ka cromosfera y la
corona. Esta capa de la atmosfera solar es muy delgadifapaamente 200 km).
Los flujos de plasma que salen despedidos de la cromosfdtawa] los que regre-
san de la corona a la cromosfera (downflows) y los flujos @&m{por mencionar
algunos), tienen que atravesar la region de transicito, @asiona que su estructu-
ra cambie continuamente, por ello, para entender estarregi necesario conocer los
procesos de pequefa y gran escala que se dan en la atmbsférdaco concluyente
de las observaciones realizadas con sondas espacialas; &srggion de transicion
es una capa altamente dinamica, y esta estructurada mp@osamagnéticos intensos.
Debido a las altas temperaturas la region de transici@bserva en el ultravioleta y
en el extremo ultravioleta\(~ 100 a los 130@).

La Corona: es la capa superior de la atmosfera y se extiende a tododib nimger-
planetario en forma de viento solar. La corona es la fuentgi€leto solar. Esta muy
caliente 2 x 10° K en promedio en su base) y muy ténue, por lo que Unicameigep
ser observada a simple vista durante un eclipse solar total ayuda de un coronogra-
fo. El plasma coronal esta completamente ionizado y eradicion en las franjas del
espectro que corresponden a gases altamente ionizadosseast el extremo ultravio-

leta y una porcion del espectro en rayosi<( 0.1 pm).

El campo magnético solar controladamamicay la topologa de todos los fenomenos
coronales. Hay dos zonas magnéticas diferentes en laayarada una de ellas tiene di-
ferentes propiedades: regiones con lineas de campoaailaradofioyos coronales

y regiones con lineas de campo cerradas. Los hoyos cosoredesiempre se encuen-

tran en los polos y a veces se extienden hasta el ecuadontellsidiase de maxima




1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

actividad solar, conectan la superficie solar con el medarphanetario y ademas son
la fuente del viento solar rapide=(800 km/s). Por su parte, las regiones con lineas
de campo cerradas se localizan en la corona alta, a alturalsediedor de un radio
solar. Se encuentran a bajas latitudes pero conforme tadaiumenta las lineas se
abren y eventualmente se conectan con la helibsfera. mtdes de estas estructuras
se produce el viento solar lente 400 km/s). Ademas de los hoyos coronales, en la

corona también encontramos las siguientes estructuras:

e Prominencias: formadas por el campo magnético (plasnsamia.

e Eyecciones coronales de masa: una gran burbuja de plasitd{(g) y lineas de
campo magnético es eyectado de la corona solar viajandwé@stdel espacio a

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

e Rafagas: emision electromagnética en un amplio randondgtudes de onda, co-
mo resultado de la conversion de la energia magnéticasdartos coronales en
energia cinética de las particulas del medio. Este femmayaunque son observa-

dos en la corona, son en relidad un fenbmeno que se extiesde th fotosfera.

1.2. La actividad solar

El Sol esta constituido de gas altamente ionizado (plagoa)o cual se espera que
sea una estrella muy dinamica. Aunque el Sol siempre esit®ano siempre lo esta de
la misma manera. Hay épocas en que las manchas, las raaga@sotuberancias y todas
las manifestaciones su actividad son muy numerosas y airkas €ue estan practicamente
ausentes. Cuando ocurre esto Ultimo se habla del Sol guiaatras que en el primer caso
hablamos del Sol activo. El Sol no pasa de una fase a otramaf@pentina, sino que sigue
un ciclo bastante regular al cual se le llama ciclo de acivisblar o simplemente ciclo solar.
La caracteristica mas evidente del ciclo solar, la raa8 tle registrar y de la que se tienen
observaciones mas antiguas, es el numero de manchas.

Al graficar el nUmero de manchas solares en funcion delpierse obtiene un registro como
el mostrado en la figuré.2 En dicha figura podemos ver una variacion sistematica-apr
ximadamente cada 11 afos en el nUmero de manchas solaregeplo, para el ciclo 23

el minimo se dio aproximadamente en el aiio de 1996 y comf@enfue avanzando en el

5



1.2. La actividad solar
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Figura 1.2: Ciclo de actividad solar representado por el nimero de haan&sta grafica
abarca desde el afio 1954 hasta el 2009 y cubre cinco cicldidelad solar (del 19 al
23).

ciclo vemos que el nUimero de manchas aumenta teniendoxénm&n el 2001, eventual-
mente el nUmero de manchas comienza a disminuir para \v@lweminimo en el afio 2009,

cumpliendoce asi un ciclo.

Ademas de las manchas, los hoyos coronales también sonamimdicador del ciclo de
actividad solar. En cada ciclo se distinguen cuatro fasdaskascendentedonde los hoyos
coronales polares comienzan a disminuir en extensianéeimag cuando no tenemos hoyos
coronales polares pero si hay hoyos coronales de pequefiesi®n en las latitudes medias
y bajas, es decir, estos hoyos pueden aparecer en cualgttede! disco solar; la fagkes-
cendentedonde reaparecen los hoyos coronales polares con camp@titagde polaridad
inversay van creciendo en tamafio, y finalmenteirlmo, donde los hoyos coronales polares

tienen su maxima extension y no tenemos hoyos coronalega@les.

Otro fendbmeno que da indicios de un Sol activo son las eafagfulguraciones, fenbmenos
transitorios de liberacion de energia que se desarrehidias estructuras magnéticas de las
regiones activas del Sol y se deben a las reconexiones dadas ldel campo magnético en
dicha region. Se observan como repentinos aumentos dte (vet figural.3 (a)), en zonas
ubicadas en las cercanias de las manchas solares. Uneafifguse corresponde con nubes

gaseosas que se elevan miles de kilometros sobre la fidpafeina temperatura que puede

6



1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

llegar a los 10000 K. Las fulguraciones pueden llegar adibeasta 0°? erg en 100 segundos
en todo el rango electromagnético, y acelerar partic@asiempo de vida va desde algunos
minutos hasta varias horas; cuanto mayor es el nimero dehasymayor es la actividad de
las fulguraciones.

Otro fendmeno espectacular observado en el Sol son lasipooias, semejantes a grandes
llamaradas que se extienden hasta enormes alturas solomedéefa. En algunos casos, el
plasma de que estan formadas tiene un movimiento circat@naente y descendente, ten-
diendo a formar un gran remolino. Las prominencias se detanty bien sobre el borde del
disco solar; en los eclipses totales de Sol se logran ver@eswista, brillando con un color
rojizo contra el fondo blanco de la corona. Una imagen desgstaminencias se puede ver
en la figural.3(b).

(b)

Figura 1.3: (a) Imagen de una fulguracion, como se puede ver esta porrés a un
abrillantamineto. (b) Una prominencia tomada por la sorgpeeal SOHO en el 2003.
Estas consisten en helio altamente ionizado con tempasatier60000 y hasta 80000 K.

En la actualidad sabemos que el ciclo de actividad solarreseltado de la formacion y am-
plificacion de regiones complejas de campo magnético rara convectiva. La interaccion
entre la rotacion diferencial y los movimientos conveasien el interior del Sol deforman las
lineas de campo magnético, inicialmente en direcciagtersur alrededor del Sol, en un cam-
po azimutal amplificado. Este campo toroidal es llevado apedicie por conveccion o por
un fendomeno de flotacion magnética (inestabilidad peatbupor la rapida caida del campo
magnético hacia afuera del campo toroidal). Las columeasaterial convectivo (Que sube

0 que se hunde) son retorcidas debido al efecto de la fuer€auelis. Estas torceduras se

7



1.3. La heliosfera

convierten en pequeias componentes poloidales. Lo®sfecmbinados de muchas celdas

convectivas subiendo, restablecen, después de 11 ditaspgo poloidal original.

1.3. La heliosfera

Las estrellas semejantes a nuestro Sol, tienen una at@@sfezquilibrio dinamico, el
cual consiste en la expulsibn de un viento tenue altamemieado a una velocidad su-
personica. El viento estelar junto al campo magnéticaadestrella crea una region donde
los procesos fisicos de la estrella dominan su vecind@gatro de esta region, existen con-
diciones que son perceptiblemente diferentes de las delonm@érestelar. En el caso de
nuestro Sol este viento estelar es llamado viento solar §V/&)al arrastra consigo al campo
magnético, convirtiendolo en el campo magnético idgargtario. La region ocupada por este
plasma solar se denomina heliosfera.

La helibsfera esta rodeada porreedio interestelar localLIM, por sus siglas en inglés).
El viento solar, constituido por el plasma coronal, fluyeesgpnica y radialmente hacia
afuera debido a la gran diferencia de presion entre la eosofar muy caliente y el LIM
(Parker, 1958). El tamafio de esta region, estimado ethelor de 160 unidades astrondmicas
(Gurnett, 2003), es determinado por el balance de presiiba el viento solar y el LIM.

La existencia del viento solar fue predicha tedricamenteélarker (1958) antes de que exis-
tieran naves espaciales capaces de observarlo en el edpesae finales del siglo XIX se
especulaba que el medio interplanetario conectaba fem@srslares con fenbmenos terres-
tres. El primero en mencionar dicha relacion fue Birkel@t896). Por su parte Fitzgerald
afnadio:*Hay muchas cosas que parecen mostrar que las colas de lostesias auroras

y la corona solar son feaimenos estrechamente relacionaddslas adelante, para explicar
algunos fendbmenos observados desde la Tierra, variofides sugirieron la existencia de
particulas emitidas desde el Sol. En 1934, Champan y Bgorapusieron que las tormentas
magnéticas eran producidas por particulas cargadaglamitor el Sol, que al interactuar con
el campo geomagnético lo comprimian del lado dia y formnalna cola magnética del lado
noche.

Hasta ese momento, se creia que el plasma solar se origiokmaente en explosiones en
el Sol y no se pensaba que el medio interplanetario estyvéranentemente ocupado por

este plasma. Morrison sugirio que las explosiones so(amas frecuentes en épocas de alta

8



1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

actividad solar) lanzaban nubes de plasma que llevabargcoparte el campo magnético

solar (y ademas barrian a los rayos cosmicos hacia afleéespacio interplanetario). Todos
estos fenbmenos se explicaban suponiendo que el Sobguaitiiculas s6lo durante explo-
siones y no de una manera continua. El primero en sugeriidéeaxia de un flujo continuo

desde el Sol fue Biermann quien, en 1951, al tratar de exmldaecho de que las colas de
los cometas siempre apuntan hacia afuera del Sol, denmsdrta presion de la luz del Sol

no era suficiente para causar la deflexion de la cola. Sugiré’ un plasma de electrones y
protones provenientes del Sol si podria deflectar estas abinteractuar con los cometas.
Este flujo, aunque continuo, seria mas intenso en épecabalactividad solar, produciendo
en ocasiones tormentas magnéticas y disminuyendo lasidiahde la radiacion césmica que

puede llegar a la Tierra.

1.3.1. Elviento solar

Los estados de carga de iones pesados indican temperatumliededor deé0°® K en la
corona solar. Bajo estas condiciones el hidrogeno estipletamente ionizado y la corona
puede ser descrita como un gas de electrones y protones goaiias mezclas de elementos
mas pesados (Kallenrode, 2004). En la corona baja, ladhglectronica es de alrededor
de10® a10 cm~3 y decrece en una escala de alturd)de?.. Una de las cuestiones basicas
en el entendimento de la corona y el viento solar, es el quefieee al calentamiento de la
misma: ¢ porque la fotosfera Gnicamente tiene tempesatigralrededor de 5800 K?, ¢cobmo
puede la corona ser calentada a mas de un millén de K?.

Uno de los primeros modelos de la corona solar, fue propyest€hapman en 1957. De
manera muy simple describi6 a la corona solar como unasdéredestatica que mantiene un

equilibrio entre el gradiente de presion y la fuerza gemidnal:

dp _ GM,

dr Qrz’

(1.1)

dondeG es la constante de gravitacion univesrdl, la masa del Solp la presion yp la
densidad de masa=(nm). Para que esto fuera posible se necesitaria de una ipnesip
grande que esté confinando al viento solar. Esto no coraloaacbn las observaciones pues
la presion tiende a cero a grandes distancias del Sol.

Corona Hidrodin amica. Parker (1963) demostrd que una corona estatica y extermdimo
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1.3. La heliosfera

la de Chapman no puede existir sin una presion externa gestéaconfinando. Como la
presion interestelar es muy pequefia, la corona solar elgi@ndirse continuamente a muy

alta velocidad, constituyendo lo que Parker llamo el “taesolar”.

Parker utilizd una aproximacion hidrodinamica, enesta ecuacion hidrostatica debe estar
complementada por un termino que describe el movimientfiddo, lo que conduce a la
ecuacion de Bernoulli. En primera aproximacion, Unieate los protones son considerados
porque ellos son la especie de iones dominante y constifugeticamente la tolalidad de la
masa del viento solar. El balance de momento entonces es

QM(DG

9
T2

ol V)i = —Vp— (1.2)

dondei es la velocidad del plasmaryla distancia. En una dimension, considerando simetria

esfeérica:
du, 1 d GM,
20 T ok sT) —
tr dr nm dr( nkpT) r2

: (1.3)

siendoT’ la temperatura ¥z la constante de Boltzman. El factor 2 en el término de presi”
nkgT proviene de considerar que los electrones y los protondslmayen cada uno con un
factornkpT al termino de presion. Con ayuda de la ecuacion de cadaayn (r)u, (r)r? =

nour,re, (1.3) puede ser escrita como:

du,n |:ur _ 2]{53T:| _ 2]{337’2i <T) _ GM@ (14)

dr mu, m dr \ r? 72

Esta ecuacion describe el gradiente de temperatura. iPargRene una corona isotérmica
alrededor del .4R.. Las soluciones de la ecuacioh.4) se muestran en la figurh4. En
ella se aprecian dos curvas que representan solucionesaepdA y B). Esta curvas se

intersectan en un punto criti¢e,, u.) con

. GM@m . QkBTO
re= et Y =\ (1.5)

La solucion“A” es la predicha por Parker y observada en el viento solarirésta con un

flujo subsonico en la corona baja y se acelera con el increntienla distancia al Sol. En el

punto criticor,, el viento solar se vulve supersonico. El flujo no permaresevelocidad
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1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

Ur A

Ue

Y

Te T

Figura 1.4: Topologia de las diferentes soluciones para la ecuaciérdgscribe el flujo
del viento solar.

supersonica indefinidamente, ademas de que la densidaecdedurante la expansion. La
velocidad del viento solar también depende de la latitidcgpalmente en el minimo solar,

segln ha sido observado por la nave espacial Ulysses (Ma§&001).

El viento solar esta constituido en su mayoria por pradqre90 %), helio (~ 5 %), elec-
trones y otros nlicleos mas pesadasi(%), con numeros atbmicos hasta= 28. El resto
consiste en elementos como oxigeno, carbono, nitrobgeeory. Este es un plasma altamente
ionizado, donde la densidad de particulas es baja, al guela resistividad eléctrica (alta

conductividad).

1.3.2. Equilibrio de presiones

Si suponemos que la helibsfera esta llena de un flujo sbipiecs hasta su frontera, la

presion interna estara dominada por la presion dinguahét viento solar:

2
QeMUg
Pt = 2 (16)
Ty

dondem es la masa de protones, es la densidad;. su velocidad a la altura de la 6rbita de
la Tierra yr, es la distancia a la frontera de la helibsfera. Por otro, ledaresion externa del

medio interestelar local resulta de la suma de las presioaggética, del plasma, dinamica
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1.3. La heliosfera

y de los rayos coésmicos, respectivamente :

2

B:
Pea:t - 8_7; + szBE + szvzz + PRC’) (17)

donde el subindice” se refiere al LIM. De esta formB; es laintensidad del campo magnéti-
Co, o; es la densidad;; es la constante de Boltzmani,la temperatura de los iones, es la
masay; es la velocidad del flujo en el LIM ¥ es la presion debida a los rayos césmicos.
Las mediciones directas de particulas neutras en elantde la helidsfera han permitido
estimar la velocidad del movimiento relativo entre labsfiera y el LIM, siendo esta de unos
25 km/s. Debido a ello, la helibsfera actia como un obstaauflujo del LIM, similar a lo
que ocurre en la magnetosfera terrestre. Dependiendo @asidad y otras propiedades del
LIM cerca de laheliopausa(frontera exterior de la helibsfera), es posible que dithjo
sea supersonico. De ser esto asichoque de proae formara enfrente de la heliopausa,
para frenar al flujo interestelar y convertirlo en subsérantes de que sea desviado por la
heliopausa.

La heliopausa también acta como un obstaculo para elossolar, desviandolo hacia sus
lados, fluyendo en la direccion del LIM y asi formandosedéa de la heliosfera. Sin em-
bargo, es conocido que el viento solar es un fluido supersppor lo que a cierta distancia
del Sol tiene que haber un choque que lo convierta en sutisanies de ser desviado por
la heliopausa. Este choque se conoce cohumue termina(TS) y su posicion, a partir de
las observaciones de los Viajeros 1y 2, es alrededor de 90 blAegion entre el TS y la
heliopausa se conoce corheliofunda En esta region el viento solar es subsbénico e incom-
presible, por lo que su velocidad decrece proporcionighd. En la figural.5 aparece una
representacion de la helibésferay en el cuddise resumen algunas caracteristicas del LIM,
las cuales han sido determinadas por mediciones espexiioss.
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1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

onda de chogue
del viento salar magnetosféara de
planetas v cometas

Zonade
comienzo
del espacio
interstelar

frontera de la capa

heliopausa heliosférica

onda de chogue

Figura 1.5: Estructura de la helibsfera, en ella se pueden aprecidogue terminal del
VS, la heliofunda y la heliopausa.

Velocidad del flujo 25 + 2km/s
Direccion del flujo 75.4° longitud de la ecliptica

—7.5° latitud de la ecliptica
Densidad de H 0.10 £0.01cm™3
Densidad de protones() < 0.3 particulagcm?® (se supone igual
Temperatura de los protones| (7 4 2) x 10° K (se supone igual)
Magnitud deB 0.1 —0.5nT
Direccion deB 45° respecto a la ecliptica
Presion de los rayos cosmicos (1.3 +0.2) x 107" dinag/cn¥

Cuadro 1.1: Propiedades del medio interestelar local o LIS determmadpartir de
mediciones espectroscopicas.
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1.4. Campo magtético interplanetario

1.4. Campo magmtico interplanetario

El campo magnético interplanetario (CMI) es originado gloatampo magnético solar y
transportado hacia toda la helidsfera por el viento sdi&lsjdo a que se encuentra congelado
en él. Un modelo sencillo que describe dicho campo fue mstioypor Parker en 1958, junto
con su teoria sobre el viento solar. Este modelo se basaa@sarie de suposiciones, en

particular:

= Se ignora lo que sucede con el campo solar en la corona, uiotae unasuperficie

fuentedonde se supone que el campo es radial y congelado en el smato

= Simetria azimutal.

Con el campo congelado en el viento solar y sus “pies” fijosrepunto de la superficie
fuente, el CMI adoptara una simple configuracion de esg@arquimedes, mostrada en la

figural.6.

Heliopausa

Flujo

" Lineas de campo
magnético

Choque terminal

Figura 1.6: Helibsfera y estructura del campo magnético heliosteri
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1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

1.4.1. El campo espiral de Parker

Para encontrar las ecuaciones que describen el compontardiel campo magnético es-
piral de Parker, comenzaremos con las ecuaciones de Mayxweeley de Ohm, de las que
obtendremos dos ecuaciones diferenciales parcialesjdéssccontendran al campo magnéti-
coB y que tienen solucion a partir de la velocidad de flujo dehtdesolarV .

Un plasma en movimiento, con velocidad no relativista, @s@ncia de un campo magnético
esta sujeto a un campo eIéctri(dB X E) llamado campo eléctrico convectivo, mas el campo
eléctrico(ﬁ) que experimenta el plasma en reposo. La ley de Ohm aseguta delesidad

de corriente.] es proporcional al campo eléctrico tota (en el sistema de referencia del

plasma), esto es:

J=0(E+V x B), (1.8)

dondes es la conductividad el'ectrica@:(r, 0, ¢) es el campo el'ectriccf{(r, 0, ¢) es la velo-
cidad de flujo del viento solar)}?(r, 0, ¢) es el campo magnético. A partir de esta ecuacion
podemos ver que, en un medio donde la conductividad es magdgka — oo), la densidad
de corriente es finita, lo que implica que los terminos aedé los parentesis et.8) deben
hacerse cero. De esta condicion obtenemosijse—V x B. Introduciendo esta expresion
para el campo eléctrico en la ley de Faraday:

dB

E—=_2" 1.9

obtenemos que, para un estado estacion‘iaﬁqi&t = 0 (el campo magnético no varia con

el tiempo) y por lo tanto:

- L B
VxE:Vx(—VxB)——a—,
ot
VxE=Vx(VxB)=0. (1.10)
Para resolver esta ecuacion, primero desarrolldmesB = —E en coordenadas esféricas
con lo que obtenemos:
E = (VoBy — BgVy)é, + (B, V, — V. By)ég + (V. By — B, Vy)éy. (1.11)
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1.4. Campo magtético interplanetario

Al calcular el rotacional del(11) y suponiendo simetria axiéd /0 ¢ = 0), encontramos las

siguientes expresiones para las componenyeé de la ecuacion1(.10:

(V x E), = Lsine%(senemm - Brvg])} =0, (1.12)
(Vx E)g=— [%%[WTB@ - Brvm} =0. (1.13)

Para quev x E = (0 se debe cumplir que:

ViBy— Vi, = 1) (1.14)

send

Y 0
V,By — V4B, = Ja( ), (1.15)

r

de estas dos condiciones sigue:

C

rsenf’

ViBy — Vo B, = (1.16)

siendoC' una constante. Esta Ultima satisfacdd® y (1.13. Si suponemos que el viento
solar no tiene componente(es puramente radial), entoncdés= 0, ademas, sabiendo que

el flujo magnético se conserv& ( B = 0) y usando {.16) tenemos que:

rsendBy = %,
vB= L0y LD ey~
%%@«2&) - —Tsinea%@en@Be) =0,
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lo cual se cumple sV, es independiente d& Entonces la componente radia) del CMI

queda expresada de la siguiente manera:
2p _
r°B, = cte,

es decir

2
B, = B,, (@) , (1.17)

r

donde B, es el valor del campo magnético a la altusaque en este caso se refiere a la
superficie solar. Por otro lado, la componepten (1.10 es:

- 1/0 9
(5 By = 1 (g Ve = Vo8] = 3 Valha = D))

r(VoBr — Vi By) = 19Vio Byo, (1.18)

donde hemos considerado que la componente radial de laidesdodel viento solar en la
superficie del Sol e§,, = 0 (el plasma solo corrota). Conservando la densidad de mament

angular,L = 7 x p¥, tenemos que para el caso del viento solar, esta es igual a
Vs = roVeo, (1.19)

siendoV, la velocidad de corrotacion= €2 rgsenf), en la superficie solar. Con esto, la

ecuacion 1.18 se reescribe como:
T T 2
By, = —B,g <—®) tan {1 — <—®) ] (1.20)
T T

con
Q) rsenf

‘/T )
dondey es el angulo espiral del campo (o de Parke®) g velocidad angular del Sol (la cual
es~ Q = 2.67 x 10 %rad/s).

tany = (1.21)

A partir de la ecuacion de induccioW, x (V x B) = d B/dt, de la conservacion de flujo

magneéticoV - B = 0, y de la conservacion del momento angular en la superfigietéy
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1.4. Campo magtético interplanetario

7 x muv, Parker (1965) encontrd las expresiones para las compemeal CMI:

2
Bi(r6.0) = Bias.o)().
By(r,0,¢) = 0,

By(r,0,4) = —BTQ(%) tanw{p(%@ﬂ. (1.22)

El Gltimo término en la ecuaciori (22 es insignificante después de algunos radios solares.
Ademas, es conveniente normalizar la expresion en t@snide la magnitud promedio del
campo magnético en la Tierra, el cual tiene un valoBde: 5—10 nT. Con esto, la expresion
para el campo se puede reescribir como:

= Te 2
B—B, (—) cos u[é, — tan ) éy), (1.23)
T
con magnitud
r 2COS77D
B Be<_e> 3 (1.24)
r ) cosy

Ademas de esta estructura espiral (a gran escala), el Giiéa esta caracterizado por
irregularidades espaciales y temporales a menor escaaghlo espiral del campo es un

parametro Util para la simulacion de la modulacion sdkilos rayos cosmicos y se define
como el angulo entre la direccion del viento solar (rgdiadl vector campo magnético (ver

figural.7), y esta dado por:

tany = Q(r — ro) <S‘§le>. (1.25)

1
1
Sol \

Figura 1.7: Representacion del angulo espiral del canipo
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1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

De la ecuacioni(.25 podemos ver que el CMI es azimutal en casi toda la heliasécepto

en un cilindro con eje en la linea polar del Sol y radio aprado de 5 UA.

1.4.2. EICMI en la heliofunda

Enla heliofunda (region entre el choque terminal y la hpeigsa), el viento solar es subsonico
e incompresible. De la conservacion de flujo de masa, laciddd del viento solar en esta
zona decaera segun la relacion

V x —,

7»2
lo que significa que el viento solar no diverge. En el choquraitel, la velocidad del viento
solar presenta una discontinuidad, y su cambio es igualazémrde compresion del choque
(s). Sir, es la posicion del choqué&,~ y V" son los valores de la velocidad del viento
solar en la region supersonica y subsonica, respectianentonces podemos escribir la

siguiente relacion:
- 2
yr= V- (7’—) . (1.26)

S r

De esta forma, mas alla del choque terminal, el angulcede pstara dado por la expresion:

2 2
Q Q(send
gt = Z220_IBE (1) (L) s, (1.27)

es decir, el campo se vuelve alin mas intenso. La magnitudadgpo magnético en esta

region la encontramos utilizandd.@4):

2 1
BT =B, (E) cos @De\/l + 52 (L) tan? 1. (1.28)
r T

A partir de (.29 y (1.28 podemos calcular el cambio en la intensidad del campo adrav

del choque, esto es

B* 1+ 52 tan2 4,
S e N il 4. 1.29
B- \/ 1+ tan® <, (1.29)

En los polos, dondean ¢ = 0, el campo radial es continuo como es requerido por las ecua-
ciones de Maxwell. En las regiones ecuatoriales, donde) > 1, la magnitud del campo
magnético sufre un aumento el cual es igual a

Ahora es conveniente mencionar el sistema basico de wsdpace se utiliza en los calculos.
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1.4. Campo magtético interplanetario

La unidad basica para expresar la distancia esidad astro@mica(UA) la cual equivale a
1UA =15 x 10" m. (1.30)

A su vez la unidad basica para expresar el tiemypesta relacionada con la velocidad angular
de Sol:

27.26 di
15 = 2r20dias g o 0 (1.31)

~ 2rradianes
De este modo, a partir dd.30 y (1.31) las unidades para la velocidad sbdA /1S =
400 km/s, que es la velocidad tipica del Viento Solar. En estédades)/’ /() = 1TUA =r.y

la expresion para el angulo espiral del campo se simp#fica

tany = Lsen@, (1.32)

Te

con lo cualtant, = 1y cost, = 1/1/2, siV = 400 km/s con() = 27 /(27.26 dias.

Las observaciones realizadas por las sondas espacial@sremtés puntos de la helibsfera
demuestran que este modelo de Parker es una buena aprdind@grimer orden Sin
embargo, el CMI va a sufrir desviaciones con respecth 22|, particularmente durante los
periodos de gran actividad solar cuando los fenbmeno® amdas de choque, eyecciones
coronales de masa, entre otros, dominan la dinamica debrimgdrplanetario.

1.4.3. La hoja neutra de corriente

Durante el minimo de actividad solar, el campo magnétamomal puede aproximarse
al campo de un dipolo. Puesto que el campo magnético estielamo en el viento solar
y este fluje radialmente, se forma una superficie donde el canggnético se anula. Esta
zona, llamada hoja de corriente, se extiende a toda ladfetaé De esta manera, se forma
una frontera de dimensiones globales que separa los dosfeeos magnéticos del Sol.

De las ecuaciones de Maxwell, tenemos §ue B = uoj = 0 (debido a que el campo
magnético es nulo es esta superficie). Esto implica querisidiad de corrienté es cero, de
aqui que a esta superficie se le llame hoja neutra de carigntla figural.8 aparece un es-
guema de esta superficie, en ella podemos apreciar que &jasdperficie fuente tenemos

campo con lineas abiertas y la polaridad es opuesta (ulegmsysatras entran).
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1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

Hoja neutra de corriente

Lineas de campo abiertas

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

De lo anterior, se ha establecido la naturaleza bipolar 88| €on el campo apuntando en
direcciones opuestas en los hemisferios N y S. Si el eje etmgndel Sol coincidiera con
su eje de rotacion, la hoja neutra de corriente seria plasgaencontraria sobre el plano de
la ecliptica. Por el contrario, el ecuador magnético foum angulo con respecto al ecuador
heliosférico y debido a ello, la rotacion del Sol ocasiqoa la hoja neutra de corriente tenga

una forma ondulada descrita por la ecuacion:

™

_ Qr
Ops = 5 +sen! [sen(oz)sen ((b — ¢ + 7)} , (1.33)

dondea es el angulo entre el eje de rotacion y el eje magnéticn, y= r-2/V es una
constante de fase arbitraria. &= 10° observariamos un cambio de polaridad caga

rotacion solar.

El angulo de inclinacibng, de la hoja de corriente cambia dramaticamenete con e cicl
solar de 11 afios (Hoeksema, 1989). Durante el minimo, ®lacuador magnético esta muy
proximo al ecuador rotacional y la hoja de corriente exhib& ondulacion moderada. Hacia
el maximo solar el angulo se incrementa, lo que ocasioeaawndulacion de la hoja de
corriente se vea reforzada, hasta que la hoja de corriemidaeel CMI cerca del maximo
solar. En el maximo solar, el angulo de inclinacion autag¢anto que el ecuador magnético
en la fotosfera, gira a través de la vertical en un plazo dé&.4 afios, efectuandoce un cambio
de polaridad en los dos hemisferios. De esta forma, la plaldide los dos hemisferios cambia

aproximadamente cada 11 afos, dando lugar al ciclo solgmétiao de 22 afios. En la figura
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1.5. Los rayos ©smicos

1.9se muestra como varia el angulo que forma la hoja de cter@m la ecliptica respecto

del ciclo solar.

o
(=]

0
(=]
T
-]
>
A
(=]
-]
>
\"
(=]
1

~1
(=}
T
=
=

2
T

N
(=}
T
—

15
o
T

B
(=]
T
— —
————
_S/’
=

Ciclo21 /1)

9]
[=}
N T
=

Ciclo 22 \ Ciclo 23]
iclo \ WV‘\

Angulo de Inclinacién (°

S
T

0
1976 1978 1980 1982 1984 1986 1988 1990 1992 1994 1996 1998 2000 2002 2004
Tiempo

Figura 1.9: Formacitn de la hoja neutra de corriente. Como el eje deitotalel Sol
no esta alineado con el eje magnético, la rotacion saae f[yue la hoja de corriente
esté onduladagA > 0 polo norte magnético coincide con el norte heliosféerigb.
maximo solar, m: minimo solar.

1.5. Los rayos ©smicos

Los rayos cosmicos (RC) son particulas cargadas, pehmgnte protones, electrones
y otras particulas sub-atbmicas que se mueven a vel@sdeercanas a la de la luz. La
radiacion cosmica detectada en la Tierra es en su mayterglgaroducto de la interaccion con
la atmobsfera terrestre de los rayos cosmicos proverseieleespacio exterior. A estos Ultimos
se les denomina rayos cosmicos primarios y a sus prodwstos cosmicos secundarios. Los
RC primarios estan compuestos aproximadamente en un 98 #r@ones y nicleos mas
pesados, y alrededor del 2 % por electrones y positrones.

A la radiacibn cosmica primaria se le ha dividido en grygiependiendo de la fuente:

= rayos cosmicos solares: son emitidos por el Sol de manposdtica durante grandes

llamaradas o rafagas y alcanzan energias de hasta vaids.G
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1. El Sol, la helbsfera y los rayos ésmicos

= rayos cosmicos galacticos: provienen de fuera del ssteoar con energias desde
unos cuantos GeV’s hasta'® eV. Sus fuentes, se especula, son nlcleos de galaxias,

radio galaxias y remanentes de supernovas.

= rayos cosmicos extragalacticos: provienen de fuera dstraugalaxia con energias que
van desde mas d&)'® eV y hastal0? eV, por lo que también se les conoce como
RC ultra-energéticos. Sus fuentes son, hoy en dia, astodecidas y objeto de gran

estudio.

En lafigural.10se muestra el espectro de energia global de los rayosadsrRiara energias
por debajo da0'! eV, los rayos cosmicos primarios pueden ser observadaseaflirecta
mediante detectores a bordo de globos, cohetes y sat8liteembargo, a energias mayores
esto no es posible en general, debido a que el flujo cae rapitta con la energia (ver figura
1.10. Esto se observa en los diferentes quiebres que presagrédilza. Por ejemplo, el flujo
integral en la region de la rodillay( 10> eV) es menor a una particula por mor afo,
para el tobillo es de 1 particula/Rrano y finalmente en el talon tenemos 1 particuldkm
siglo. Para su deteccion y estimacion de energia, deberiese al analisis de los chubascos
atmosféricos, es decir, observando la cascada de pagisacundarias producidas por la
incidencia de estos rayos cosmicos sobre la atmosfeeHerra.

Lo anterior fue solo para ilustra el amplio rango de enargige cubren los rayos cosmicos.
Sin embargo, el objeto de estudio de esta tesis, contemlaraente a la radiacion cosmica
galactica de baja energia (hasta unos cuantos GeV'slp Rotto, dejaremos de lado alos RC
extragalacticos los cuales no son afectados por el Sol g podterior centraremos nuestra
discusion en los primeros, que si son modulados por el canggnético solar al ingresar en

la heliosfera.

1.5.1. Composian quimica de los rayos ésmicos primarios

En el rango de energias dé® — 10° eV por nucleon, donde la radiacion cosmica es
mas intensa, la composicion nuclear es~d87 % de hidrogenos 12% de helio y~ 1%
de elementos mas pesados. Las abundancias relativasalerteantos quimicos presentes en

los RC de origen solar es diferente a las que se encuentras &Cl galacticos.

"Un electron volt (eV) es la energia adquirida por un etectuando es acelerado en un campo eléctrico
producido por una diferencia de potencial de un volt.
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Cosmic Ray Spectra of Various Experiments
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Figura 1.10: Espectro de energia de los rayos cosmicos medido posvexferimentos.
Se puede apreciar que el flujo decae con la energia.

En la figural.11lse muestran las abundancias relativas de los elementogcqaipresentes
en el sistema solar (histograma en rojo) y los presenteseRMgalacticos (linea azul).
Se puede observar que los dos grupos de elementos [Li, Be[$],VTi, V, Cr, Mn] son
muchos 6rdenes de magnitud mas abundantes en la rad@@smica en comparacion con
la materia del sistema solar. Esto es débido a que dichosates son poco estables, por
lo que su energia de amarre es muy debil y al estar inmersos plasma muy caliente se
desintegran rapidamente. La abundancia de estos elesrantos rayos cosmicos galacticos
es debido a que son el producto de la fragmentacion (spaljale nucleos de carbono y
fierro al vigjar a través del medio interestelar, es deoir,& producto de las colisiones que
sufren los rayos cosmicos a lo largo de su viaje por el maedareéstelar. Por otra parte los

elementos medianos (C, N, y O) son mas abundantes en ehaistdar.
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Figura 1.11: Esta grafica muestra las abundancias relativas de los elesnguimicos
presentes en el sistema solar (rojo) y en los rayos cosmalasticos (linea azul).

1.5.2. Posibles fuentes de los rayosmicos

El origen de los rayos cosmicos sigue sin estar claro. EleBote rayos cosmicos de
baja energia (hasta decenas de GeV) en los periodos eer guadsicen grandes erupciones
solares, pero estos fendbmenos son demasiado infrecyremgesxplicar la mayor parte de los
rayos cosmicos. Tampoco las erupciones de otras estelagjantes al Sol pueden explicar
estos rayos. En la actualidad existen dos escenariosdsajue tratan de explicar la existen-
cia de rayos cosmicos principalmente de muy alta enengas fle> 10'° eV): los modelos
gue suponen algn mecanismo de aceleracion y los modedoisnplican el decaimiento de
particulas elementales supermasivas.

En los modelos de aceleracibn comunmente conocidos cormitidiB-Up”, dicha acelera-
cion es difusiva y es producida por un mecanismo propuast&grmi que permite que una
particula confinada en una region sea acelerada lueggpdgdas dispersiones aleatorias a
través de un frente de onda inmerso en un plasma con tudialeagnética. Este mecanismo

predice un espectro que sigue una ley de potencia. Sin emlvargsta claro que este proce-
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1.5. Los rayos ©smicos

so pueda acelerar particulas hasi® eV. Basado en este mecanismo puede encontrarse un
limite maximo para la energia que pueden adquirir digleasculas. EI mismo esta dado por
el balance entre el tiempo de aceleracion y el tiempo depestal sitio donde se produce la
aceleracion. El campo magnético debe ser suficientergesutele para confinar a las particu-
las dentro del sitio de aceleracion y el tamafo del misnieder suficientemente amplio
para que las particulas ganen gran energia antes de escapa

Este simple requerimiento deja fuera de consideracioroquusibles fuentes de rayos cosmi-
cos de muy alta energia a la mayoria de los objetos astriené conocidos. La mayor parte
de los objetos galacticos son excluidos simplementeygosgn demasiado pequefios o bien
porque su campo magnético es demasiado débil, con lo @asi@idrticulas que son acelera-
das en estos campos adquieren muy poca energia y solo eeerbtayos cosmicos de baja
energia. Solo una pequefia fraccion de los obttagahcticos como galaxias activas o los
nacleos de galaxias y radio galaxias, permanecen comblpssiandidatos. Cabe mencionar
que el origen extragalactico favorece al hecho de que Ymsr@dsmicos de muy alta energia
sean protones ya que los ncleos mas pesados se desiategraante la aceleracion en la
onda de choque por la colision con fotones del sitio de eaaifeEn.

Las explosiones de supernovas son responsables al mermadgdracion inicial de gran
parte de los rayos cosmicos, ya que los restos de dichassexpés son potentes fuentes de
radio, que implican la presencia de electrones de alta Ene&g cree que los nicleos de los
elementos pesados se forman precisamente en las supenporvés que es comprensible
gue los rayos cosmicos sean ricos en estos elementos sderode ellas. Con todo esto,
aun no existen pruebas directas de que las supernovascyatride forma significativa a la

generacion de rayos cosmicos.
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Capitulo 2

Modulacion solar de los rayos 6smicos

2.1. Procesosisicos

Como mencionamos en el capitdlcel campo magnético heliosférico es originado por el
campo magnético solar y transportado hacia toda la liet@gpor el viento solar. Cuando un
rayo cosmico entra a la helibsfera, se enfrenta a los posade difusion, conveccion, derivas
y desaceleracion adiabatica, debido a la influencia delE3tos procesos modifican el es-
pectro de la radiacion cosmica. Se conoce comedulacion solar de los rayos 6smicosa
las variaciones que experimenta la intensidad de la raiadsmica debidas a la influencia
que ejerce el Sol sobre ella a través de diferentes pediories en el CMI. Este proceso
hace que la intensidad de los rayos cosmicos en el LIM secaddentro de la helibsfera.
El grado de reduccion sera una funcion del ciclo de ataitisolar, fundamentalmente en el
maximo solar donde se dan la mayor cantidad de irreguidesian el CMI. Cualitativamente
se observa el mismo registro temporal en cualquier lugaa telibsfera. Sin embargo, las
diferentes regiones en el interior de la helibsfera presesus caracteristicas distintivas de
modulacion. Esto va a depender de las propiedades del ChHdaregion.
¢, Como ocurre la modulaéin? Para responder a esta pregunta, es preciso aclarar qae Unic
mente la componente galactica de baja energia (hastacuanoos cientos de GeV’s) sufre
modulacion solar al entrar en la helibsfera, debido a ésgmcia del campo magnético in-
terplanetario. Los rayos cosmicos de muy alta energiacgggapgan en la helibsfera sin ser
perturbados por el campo magnetico. Aclarado lo antata@emos ahora una descripcion de
los procesos fisicos a los que se enfrentan los rayos cospgue es lo que da origen a la
modulacion de la intensidad de esta radiacion.

Cuando una particula cargada entra en la heliosfera, gata & presencia del CMl y, de-
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2.1. Procesosisicos

pendiendo de su energia, esta puede ser atrapada poelas tie campo y comenzar a girar
arededor de ellas. Mientras mayor sea la energia de lzyartella puede viajar una mayor
distancia dentro de la helibsfera antes de que el campoétiagnque se vuelve mas intenso
a medida que nos aproximamos al Sol, la oblige a girar aredizltas lineas de campo.
Ahora bien, el campo magnético del Sol esta congeladoeerto solar el cual esta fluyen-
do radialmente hacia afuera, por lo que aparece una espethaidera” en movimiento que
trata de impedir la entrada de las particulas. Este prdtsiso se conoce commpnveccony

se ilustra en la figurd.1 Debido a la conveccion, mientras mayor sea la velociddeleto

solar, menor sera la intensidad de particulas.

Flujo convectivo

SEAAn

Figura 2.1: La conveccion se presenta como una barrera en movimiergonapide
la entrada de los rayos cosmicos que van girando alrededldaisdlineas del campo
magnético, el cual esta congelado en el viento solar.

El CMI presenta irregularidales ), es decir, a veces es mas intenso, en otras ocaciones
es mas débil, otras veces cambia de direccion. Estaaci@nes son aleatorias. Por lo tanto,
las particulas, mientragiran alrededor de las lineas del campo, puedEsonarcon estas
irregularidades y ser dispersadas. Lo anterior dependede de giro de las particulag

dado por la siguiente ecuacion

dondem es la masa de la particulasu velocidag la carga yB la intensidad del campo.
También dependera del tamafo de la irregularida Expliquemos esto de la siguiente ma-
nera: una particula cuyo radio de giro es mucho menor quangfio de la irregularidad,

al completar un giro no sentira un cambio brusco en la indexsdel campo, sino que lo
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2. Modulacion solar de los rayos 6smicos

hara de manera gradual de tal forma que seguira su camomtagyb de la linea de campo
sin ser perturbada; para el caso en que la particula tengadinde giro mucho mayor que
L, esta atraviesa la irregularidad en un solo giro y practarge no percibe ningn cambio
en la intensidad del campo; ahora bien cuando tenemos ekoagee el radio de giro de la
particula es del orden del tamafio de la irregularidad (i, & L), esta sentira de inmediato
gue la intensidad del campo ha cambiado y sera dispersadfigira2.2). Este proceso ocu-

rre en todas las direcciones, de ahi su nomtifasion. Sin embargo, existe una direcciébn
privilegiada, la del CMI promedio. Mientras mayor sea laigibn, mayor sera la intensidad

de las particulas. Este proceso es opuesto a la conveccion

= Y

Tg = L = dispersion

Figura 2.2: Cuando el radio de giro de la particula es del orden del nanda"la irre-
gularidad del campo, esta sera dispersada. Aquellagyag cuyo radio de giro sea
mucho mayor o menor quk, pasaran sin sufrir mayor perturbacion.

Como sabemos el CMI esta curvado y tiene gradientes. Panto tas particulas cargadas
van a experimentar movimientos de deriva de sus centr@s glAdemas, a través de la ho-
ja neutra de corriente y de la linea polar magnética, dehdampo cambia de direccion,
también se producira una deriva de particulas. Este tyadr fenbmeno fisico al que se
enfrentan los rayos cosmicos, derivas. Mientras mas ordenado esté el campo magnético
en la helidsfera, mayor importancia tendra el procescedealde particulas. Por lo tanto este
proceso de transporte sera mas efectivo durante el misitar.

Los rayos cosmicos se estan propagando en el viento dataalees un plasma que se es-
ta expandiendo a medida que se aleja del Sol. Esta expamsignque los rayos cosmicos
en promedio le entreguen energia al medio y en consecugieciden energia y se desace-
leran. Este proceso se conoce cotesaceleradn adiabatica de los rayos cosmicos. Este

fendbmeno juega un papel primordial en la helidsferaiatgres cero en la heliofunda, donde
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2.2. Principales variaciones de origen solar en la radiagh cosmica

el viento solar no diverge.

Por Gltimo, la intensidad de la radiacion cosmica puead@v en el interior de la helibsfera si
en algan punto de ella existe una fuente de rayos cosmiabss el caso del choque terminal,
donde las particulas de muy bajas energias (algunos Ke\jeeleradas hasta varias decenas
0 centenas de MeV, mediante un proceso de fermi de primenpydeonvertidas en rayos
cosmicos. Es decir, la presencia fientes de rayos cosmicos altera el contenido de los
mMismos.

Una representacion de los distintos procesos fisicoa dmbulacion se muestra en la figura
2.3 para el casqA > 0 (las lineas de campo magnético del Sol salen del N y entraat e
S). En esta figura podemos apreciar la competencia esiddlectire el flujo convectivo del
viento solar SD y la difusion por irregularidades del cariy lo cual da como resultado un
flujo neto NETT, que va del polo N hacia la ecliptica. Adeppaslemos observar los efectos
del los movimientos de deriva de los centros gias de lossragemicos DR, que se deben a
la curvatura y a los gradientes del campo. También se namnglsts derivas debido al cambio
en la direccion del campo magnético, los cuales se obsenvaos polos (PD) y en la zona
donde se encuentra la hoja de corriente (ND). Esto Ultinagiooa que las particulas entren
por los polos y salgan por la ecliptica. Finalmente, en efjcle terminal el campo magnético
se hace mas intenso, de tal forma que las particulas desbajgia que son transportadas
hasta este punto, comienzan a ganar energia a medida gae amugran numero de veces el
choque al estar derivando a través del choque (SD).

La descripcion anterior se hizo considerando una pdatmn carga positiva. Para el caso de
una particula con carga negativa, las derivas ND, DR y Pibahgue las particulas entraran
por la hoja neutra y saliera por los polos. Para el gase: 0 (las lineas de campo entran por
el Ny salen por el S) todo el cuadro general de las derivas/sstie.

2.2. Principales variaciones de origen solar en la radiacn
cosmica
La deteccibn de rayos cosmicos en la Tierra o en cualquietopdel sistema solar nos

provee de una herramienta poderosa para relacionar esayvationes con fenbmenos que

ya conocemos Y asi hacer deducciones acerca de otros gignatamos. Ahora analizare-
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SW: flujo convectivo del VS

DF: difusién

DR: deriva de particulas

PD: derivas polares

ND: deriva por la hoja
neutra

SD: deriva en el choque
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Figura 2.3: Esquema de los diferentes procesos de transporte a los gu&aatan los
rayos cosmicos al ingresar a la helibsfera (tomado de Mot893).

mos las variaciones en la intensidad de los rayos cosmicos.

Algunas de estas variaciones no son de origen solar sinostie gresentes antes de la lle-
gada de las particulas al dominio del Sol. Si la variaci®me origen solar, tendera a ser
ciclica entiempo solar si por el contrario es un efecto interestelar, esta vanatgmporal
tendera a ser ciclica drempo sideral Las variaciones siderales son de mucho menor am-
plitud que cualquier variacibn de origen solar. Las ppaéés variaciones de la radiacion

cosmica (debida al Sol) se describen a continuacion.

2.2.1. Variacbnde 11y 22 &os

El viento solar fluye constantemente, sin embargo las cargis magnéticas que preva-
lecen en la helibsfera cambian a medida que el ciclo sotarza; dependiendo de la actividad
del Sol. Por esta razon las irregularidades del CMI se mergan o disminuyen, provocando
que varie la intensidad de la radiacion cosmica a lo laglaitlo solar. En la figur2.4 se
muestran tres ciclos solares representados por el nUraenadchas, junto con la intensidad
de la radiacion cosmica registrada en la Tierra. Se puedeuar ejemplo, que en el afio de

1965 la intensidad de la radiacion cosmica es maximadmeahSol se encuentra en el mini-
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mo de actividad y comienza a decaer paulatinamente confereielo solar avanza, siendo
minima cuando el Sol se encuentra en su maxima actividd®@0. A partir de este punto
la intensidad de la radiacion cosmica comienza a rectgetasta llegar nuevamente a un
maximo cuando el Sol se encuentre otra vez en el minimol afice1975, cumpliéndose

asi un ciclo.

120 T T T T T T T T 110

Ciclo Magnético de 22 afios

Ciclo de 11 afios

100 -1 100

80 [Rayos
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60
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Figura 2.4: Variacion de 11y 22 afios

Esta variacion de 11 afios se debe al ciclo de actividad gdila sido observada en toda la
helibsfera para particulas con energias menores asvégieenas de GeV. Dicha variacion,
llamada también secular, es el resultado del distintdibgoi que se establece entre la con-
veccion (que barre a los RC hacia afuera de la helibsfemjopada por el flujo del viento
solar, la continua difusion de las particulas cosmiaagehel Sol a lo largo de las lines del
campo magnético, y la deriva que experimentan los rayssigms al moverse en un campo
magnético con gradientes y curvaturas.

La variacion de 22 afos se debe al ciclo solar magnétedeeir, a la invercion en la po-
laridad del campo. Al hacer una grafica de la intensidad ylesrabsmicos en el tiempo, se
observa que en algunas épocas el maximo de intensidaghpaiasn pico pero esto no dura

mucho tiempo y la intensidad comienza a decaer rapidamgénteontraste, en otras épocas
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2. Modulacion solar de los rayos 6smicos

se llega al maximo pero este no decae inmediatamente, senxeegmantiene por mas tiempo
(ver figura2.4linea azul). Lo anterior se debe a que cuando las lineaardpa@magnético
del Sol apuntan hacia afuera en el polo N y hacia adentro eol@l$@A > 0), los raybs
cosmicos entran principalmente por los polos y salen poojia, Ipor lo tanto se alcanza mas
rapido el maximo de intensidad y se mantiene por mas tgiplpno). Por el contrario, cuan-
do la polaridad del campo se inviertig4 < 0), las particulas tienen que entrar ahora por la
hoja de corriente, por lo que tienen que recorrer una magtamtia al estar derivando por
la hoja que al entrar por los polos. En concecuencig;An< 0 tarda mas en recuperarse
la intensidad y una vez que se llega al maximo, inmediatéamdgspués comienza a decaer
(picos). La disminucion de la intensidad de los rayos d¢ésma partir del minimo solar y

hasta el maximo se da en forma escalonada como se muesaréigré2.5.
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Figura 2.5: Modulacion delIt y He' ™ galacticos durante la fase ascendente del ciclo
solar 23 (tomado de Caballero-Lopez y McDonald, 2003).
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2.2.2. \Variacbn de 27 das

Al observar la intensidad de la radiacion cosmica durdrée sucesivos, se ha encontrado
que existe una variacion ciclica de 27 dias. La ampliteidadvariacion de 27 dias es muy
variable y segiin mostraron Sokolob y Venkatesan (1958)etuna correlacion directa con
el ciclo solar: las mayores amplitudes de esta variaciarbservan en periodos de maxima

actividad solar, mientras que en el minimo solar estétjp@mente ausente.

Aunque la variacion de 27 dias en si es peribdica, suaares espoéradica: los analisis
hechos por Forbush (1957) sobre la estabilidad de la varade 27 dias, muestran que
esta tiene una duracion promedio de dos a tres rotacioteesoaunque se han observado

algunas que han durado hasta treinta rotaciones solares.

Evidentemente la variacion de 27 dias esta asociadaacartdcion del Sol y con la apari-
cion de zonas activas. Collins (1959) encontrd expertaigrente que en periodos en que
la amplitud de la variacion de 27 dias es maxima (pesatgran actividad solar), no se
registrd ninglin aumento en la intensidad de rayos casmarante las horas en las que las
estaciones de observacion yacian en zonas de impactplsa@ae indica que esta variacion
no se debe a un arribo directo de particulas de radiagémica solar, sino mas bien a una
modulacion de la radiacibn césmica galactica, produpior el campo magnético perturbado

asociado a las zonas activas del Sol.

No puede precisarse una dependencia funcional de la achplgua variacion de 27 dias
con la energia de las particulas, pero Dorman y Shatagh961), analizando los datos de
muchas estaciones, encontraron que el cambio en interesdadyor para particulas de baja

energia que para particulas de alta energia.

Existe otra variacion de periodo corto de 13.5 dias, @dete la de 27 dias. Valdés-Galicia
y Dorman (1997) realizaron un estudio de la variacion dé 27 dias en la intensidad de
la radiacion cosmica en relacion con la hoja de corrityeleosférica. Estos autores encon-
traron que la variacion de 13.5 dias esta mejor corm@tecia con la hoja de corriente, que
la variacion de 27 dias. También concluyeron que una auwltdn de la inclinacion de la

hoja de corriente heliosférica con otros fendbmenos reates de la actividad solar (y que se

manifiesta por medio de la rotacion) son los responsabl&s\dgiacion de 27 dias.
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2. Modulacion solar de los rayos 6smicos

2.2.3. Variacibn diurna

La variacion diurna fue observada por primera vez por Llimhen 1928 quien a través del
analisis de las intensidades registradas durante honagcativas, descubrio la existencia de
una variacion de la intensidad de la radiacion con resgeelat hora solar local. Esta variacion
tiene una amplitud normal de unas décimas porcentualesrgenente menores qoe %.
Tanto la amplitud como la fase de la variacion diurna son immegulares y cambian consi-
derablemente de un dia a otro. Sin embargo, se observG gag@nan promedios anuales
de esta variacion, la fase permanece aproximadament@otesEsto indica que la mayoria
de los efectos perturbadores son eliminados al promeduae stoce meses y que la varia-
cion diurna restante se debe a una anisotropia en la idéehde los rayos cosmicos, cuya
direccion es constante. Debido a la rotacion de la Tidvsagetectores de radiacion fijos en
su superficie, veran esa anisotropia a una determinadaldeal y por lo tanto registraran
una variacion diurna.

Aunque la hora local a la que ocurre el maximo de intensiageaesia misma para todas las
estaciones, Brunberg (1953) sugirid que esta diferereiaoda se debia a la desviacion de
particulas de rayos cosmicos por el campo geomagnétipe)si se eliminara este efecto,
todas las estaciones registrarian la maxima intensid@adé&sma hora local. En la figua6

se muestra un esquema para explicar la variacion diurna.

En esta figura se observa el flujo convectivo del viento salarlzprre a los rayos cosmicos
hacia afuera (flecha roja) y la difusion de estas partscal&raves de las lineas del campo
(flecha verde). El resultado de estos dos procesos fispesstos da como resultado un flujo
neto (flecha azul) LAS 15:00 hrs. Debido a la rotacion de &r@i los detectores situados
en la superficie terrestre observaran un maximo de irdadsilrededor de las 15:00 horas
en tiempo local. Esto mas que variacion debida al Sol, esferto debido Gnicamente a la

rotacion de la Tierra y no se observa en las naves espaciales

2.2.4. Decrecimiento Forbush

El decrecimiento Forbush es la disminucion abrupta detémsidad de la radiacion (del
10 — 20 %), simultanea en todas las estaciones terrestres. Seteraragor un marcado

decrecimiento en la intensidad en un periodo de pocas [foaata el 12 % en 6 horas), el
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2.2. Principales variaciones de origen solar en la radiagh cosmica

Linea de campo magnético

6I hr
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| Neto
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Figura 2.6: Representacion de los flujos de rayos cosmicos que erpghoaariacion diurna.

cual es seguido de una lenta recuperacion que toma desdewaatos dias hasta semanas.
Observados desde la Tierra, estos decrecimientos en fesidéel ocurren simultaneamente
en todas las estaciones, sin importar su localizacion biem ha sido observado por los
instrumentos a bordo de las sondas espaciales Pionero 19 yikjero 1y 2 a gran distancia
del Sol, hasta la helibsfera exterior (mas alla de latartdeé Neptuno). Un ejemplo de estos

decrecimientos en la superficie terrestre se muestra erutafg.

El terminodecrecimiento Forbushse debe a que el primero en reportar esta variacion fue
el fisico americano Scott E. Forbush (1937). En generatrse que estos decrecimientos
son causados por variaciones del campo magnético asazipddurbaciones en el medio
interplanetario, pero atn no se tiene un concenso en caaatoonfiguracion responsable.
Por ejemplo, entre los que se consideran son: (1) un inteamep@ magnético en una confi-
guracion de botella, (2) un intenso campo magnético aread una onda de choque, (3) una
simple discontinuidad muy grande, (4) irregularidadesl e@ampo magnético y (5) una serie

de discontinuidades direccionales en el campo.

Al analizar varios eventos de este tipo en los aios de 1968; Barouch y Burlaga (1975)
encontraron que para cada evento, los decrecimientos $fodstaban asociados con el paso
de una region en la cual el campo magnético era muy intggoejemplo, en una nube
magneética o en una eyeccion coronal de masa. Los flujostaotes y los flujos asociados

a las flares pueden dar lugar a una configuracion causantecdecanentos Forbush. Por
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2. Modulacion solar de los rayos 6smicos
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Figura 2.7: Decrecimiento Forbush observado en dos monitores de mesten distin-
tos lugares del planeta. Como se observa, ambos monit@issraeon la reduccion de
en la intensidad de RC al mismo tiempo.

otro lado, se ha visto que los decrecimientos mas intermoskresultado de la intensa
compresion en el frente de un flujo asociado una rafagdaapi

Se han observado desde algunos decrecimientos sumameguoefips, hasta otros del 20 %
en la magnitud total y aunque generalmente sélo toma afgdias en volver la intensidad
a su nivel normal, hay algunos decrecimientos en los querestgeracion no ocurre. En
ocasiones tienen lugar superposiciones de decrecimeatbsdh y otras veces aparecen pe-

guefios decrecimientos en la etapa de recuperacion.
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Capitulo 3

Simulacion de la modulacbn solar de los
rayos cOSmicos

3.1. Funcbn de distribucion

A cualquier punto de la heliésfera, los rayos cosmicodarridesde todas direcciones,
comunmente en diferentes cantidades y en un amplio intedeaknergia. Las propiedades
de los rayos cosmicos seran completamente conocidasiesinpas encontrar la funcion de
distribucion F'(Z, p, t) la cual, como vemos, esta en funcion de la posiaipel momento
p'y el tiempot. En el volumend®z, en el puntaz, tenemosin particulas en el espacio de

momentad?p alrededor de, tal que:
dn = F(Z,p,t) d*zd®p, (3.2)
o como funcion del elemento de angulo soliia
dn = F(Z,p,t)d® zp* dQ dp. (3.2)

En la practica no se posee la suficiente cantidad de obsemesqara medif' (%, p,t) com-
pletamente. En su lugar, se miden dos cantidades con sagtufitsico. Ladensidad dife-
rencial de partculasy la densidad diferencial de corrient&stas cantidades corresponden a
los momentos de cero y primer orden EleEl momento de orden cero dése define como
sigue:

F(Z,p,t)dSQ. (3.3)



3.1. Funcibn de distribucion

y se denomind&uncion de distribuagdn omnidirecciona(f). Su significado fisico es que ella
mide todas las particulasV en el volumeni®z, en el puntaf con momento en el intervalo

(p, P+ dp) independientemente de la direccion del momento (ver figuaes decir:

dN = f(Z,p,t)d*zdmp*dp. (3.4)
) pt+dp P
€3
dA. dt
X
—>>
€2

Figura 3.1: Elemento de volumen para el calculo de la funcion de distibn

La densidad diferencial con respecto al momebid, p, t) se define de tal forma que el

nimero de particula&V en (p, 5+ dp) y d*z es:

dN = U, (%, p,t)d*zdp. (3.5)
Comparando las ecuacion&s4) y (3.5) obtenemos:
Up(fvﬁ; t) = 47Tp2f(f7ﬁt) (36)

Experimentalmente pocas veces se niigel a cantidad medida es latensidad diferencial
Ella es definida tal que el nUmero de particulagiue cruzan el elemento de areé perpen-

dicular ap'en el intervalo de moment@, 7 + dp), dentro del elemento de angulo solida
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3. Simulacibn de la modulacbn solar de los rayos 6smicos

alrededor de'en el tiempait es:
ds = j,(Z, P, t)dAdpdSddt. (3.7)

Podemos relacionar la intensidad y la funcion de distifousi consideramos un cilindro de

seccion transversdlA y alturavdt. En €l la intensidad sera:

ds = vF (%, p,t)dtd Ap*dpdSQ. (3.8)

Por otra parte, el momento de primer orden/&, p, t) se define de la siguiente forma:

Fu(F 1) = / PF (7, 7.4)d2, (3.9)

y denotamos dS(n), como el nimero de particulas con momento en el intefyald+ dp)
gue cruzan la superficie4d en un tiempalt. SidA tiene una direccion respecto deg, dicho

namero de particulas estara dado por:
ds(n) = / n-oF (Z,p,t)dt dAp*dp dS2. (3.10)
Q

De esta expresion encontramos la analogia dntrgla intensidad diferencial de corriente,

la cual nos da la cantidad de particulas que atraviesarrakesito de superficied A:

dS = n-TF(Z, 7, t)dt dA p* dp dSQ. (3.11)

A partir de B.7) y (3.8) tenemos

Jp(T,7,t) = vp* F(T, pi.1). (3.12)
Siendo el valor promedio dg(Z, 7, t) laintensidad diferencial omnidirecciondl/, (z, p, t)),
dada por:
S 1
a0 = 3= [ .70 (3.13)

Sustituyendod.3), (3.6) y (3.12 en 3.13 llegamos a

Jy(& pit) = 28 = up? . (3.14)
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3.2. Ecuacon de transporte de parfculas (ETP)

La intensidad diferencial omnidirecciond) se expresa en particufd:? - s - sr - mom).
Usualmente la intensidad se mide respecto de la energdticairpor nucledbnX(). Si recor-
damos quelT'/dp = v/A, con ayuda de la ecuacio8.4) podemos relacionar la intensidad

respecto de la energia con la funcion de distribucion:
Jr = Ap*f, (3.15)

dondeJr se expresa en particufds:” - s - sr - ¢V//n). Esta es la cantidad medida en los

detectores de rayos cosmicos.

3.2. Ecuacon de transporte de pariculas (ETP)

Parker (1965) fue el primero en deducir la ecuacion de prants de particulas (ETP) en
la helibsfera. Aunque no formul6d apropiadamente el i@onale conveccion, si escribid co-
rrectamente la ecuacion. Parker abordo6 el problema camaraceso difusivo, el cual es
valido debido a que el campo magnético interplanetargepdrregularidades, esto es, el
campo magnético puede ser visto como la contribucion deanmpo magnético de fondo,
By, mas sus irregularidadés3, es decirB = B, + ¢B. Estas irregularidades son centros
efectivos de dispersion para particulas cuyo radio d gjr son del mismo orden que las
escalas espaciales, de dichas irregularidades, esto se ilustro en la figuza
Se debe a Gleeson y Axford (1967) el planteamiento de la &sude transporte, como una
ecuacion de continuidad para la funcion de distribucitmidireccionalf, con respecto al

momento, la posicion y el tiempo:

or 1
ot 4Amp?

1O, o, s
+ pa—p(p ®)f)=Q. (3.16)
dondesS es el flujo o densidad diferencial de corriente dada por
S =4mp*(CVf —K - Vf). (3.17)

La ecuacion de continuidad.(L6) nos dice que, al analizar la cantidad de particulas d&acier
energia en un volumen fijo dentro de la heliosfera, los ¢astemporales de dicha cantidad,

sumados al cambio debido al flujo de particulas y al camdymto de variaciones en la
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3. Simulacibn de la modulacbn solar de los rayos 6smicos

energia, tienen que ser iguales al nUmero de particelasrgdas en las fuentes dentro de

dicho volumen en cierto intervalo de tiempo.

En 3.17) V es la velocidad del viento soldg es el tensor de difusion de las particulas,
el cual contiene los elementas(r, P,t) y k. (r, P,t) con respecto a la direccion del CMI
medio, asi como la parte antisimétrica= (5P/3B, que describe las derivas de curvatura y
gradiente (Isenberg y Jokipii, 1979; Moraal, 2001) en dohds la velocidad de la particula
con respecto a la velocidad de la luz. El termifio= —%(dln f/dInp), es el factor de
Compton-Getting (la correccion incorporada por Gleeséxfprd) y nos dice que al medir
el flujo de particulas que se propagan en un medio en movimiegspecto de un observador
fijo, observaremos un valor diferente al que mide un obsen@a movimiento con el medio

(similar al efecto Doppler).

El termino(p) = (p/3)V - (Vf/f) en 3.16 representa la pérdida adiabatica de momento
de los rayos cosmicos en el viento solar en expansion cespeun observador fijo. En el
sistema de referencia del viento solgf = —(p/3)V - V, como lo mostraron Gleeson y
Webb (1978). El Gltimo terminay, es el que se refiere a las fuentes de particulas presentes

en el medio.

En las ecuacione8(16 y (3.17) el momentg se puede cambiar por la rigidez magnética de

la particulaP, o la energia cinética por nuclé@h Por definicion:

p=" (3.18)
q

dondec es la velocidad de la luz ¢la carga de la particula.

Utilizando la ecuacion para la energia total-§ en terminos de la energia cinétidg)( la

energia en reposd/() y el nUmero masico4) tenemos que
Ef =p*¢ + E7,
por lo tanto

Et — E}

2 _
P = 7

Por otro lado, sabemos qig = AE, (E, es laenergia en reposo del protory = K+ F,.
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3.2. Ecuacon de transporte de parfculas (ETP)

Introduciendo estos términos en la ecuacion anteriaradbpta la siguiente forma:

(K + E.)* — (AE)?

2 _
P = 7 ,

(3.19)

dondeq es la carga de los protoneg & Ze) y K = AT (T es la energia cinética por
nucledn). Sustituyendo esto en la ecuaci®i9 obtenemos lo siguiente:

A(T? 4+ 2TE,)

P =
(Ze) 7

P= % T(T + 2Ey), (3.20)

conT'y E, expresadas en eV.

Ahora bien, podemos ademas insertar el flujo y el terminpéidida adiabatica en la ecua-
cion de continuidad3.16), la cual adoptara tres formas distintas, pero equivesertl tomar

el termino de pérdida adiabatica, correspondiente abserwador fijo que ve como fluye el
viento solar (p) = (p/3)V - (Vf/f))ylo insertamos en la ecuacion de transporte junto con
el flujo, obtenemos la siguiente expresion:

aof 1
ot

2 10 2o (P Vf o
-[47rp (CVf—K'Vf)} _28—[ <§V7)f}—Qa

que al simplificarla nos queda de la siguiente forma

O v (OVI-K-Vf)+

el 9 pv.vh=q (3.21)

3p29p

Para obtener las dos formas equivalentes restantes que fjouear la ecuacior8(16), parti-
remos de esta Ultima ecuacion. Transformando el teecariho de la ecuacior8(21) segun
larelacionV-(fA) = f(V-A)+A-(Vf),y sustituyendo la expresion pateen el segundo

téermino obtenemos:

0f+v. <_101nf

1
ot §8lnp —2

VIR VS )4 L (VY -5V V)] =@

af p (Of 19 B
s (4 () vr-er) gy - oo
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3. Simulacibn de la modulacbn solar de los rayos 6smicos

reordenando los téerminos en esta ecuacion obtenemos

ﬁ+v (Vf—K-Vf)

0
b SV V) ') =Q (3.22)

1
3p?
Finalmente, para derivar la Gltima forma que puede tomeclecion de transporte, desarro-

llamos los dos Gltimos téermino d8.@1):

of 1 ofl
LAY VNV KTV |t =0
3} 0
VYTV - (V) - (VI - 59V —a
y recordando quéinp = (1/p)Jp obtenemos la siguiente expresion:
of 1 of
G TV VIV KV -5V V) =0 (3.23)

El primer término del lado izquierdo d8.23 describe los cambios temporales en el flujo de
particulas, el segunto término representa los cambjuscéses debidos al flujo convectivo
del Viento Solar. El tercer termino del lado izquierdo esanta la difusion de las particulas
debido a las irregularidades del campo magnético asi damderivas de gradiente y cur-
vatura a través de la parte antisimétrica del tensor desidifi. El cuarto término describe
los cambios de energia. Finalmente el término del ladeather de la igualdad representa las
fuentes o sumideros.

Debido a su complejidad, la soluciobn numérica completead€lP es muy dificil de obte-
ner. Desde inicios de los setenta, se han empleado difsrgrados de aproximacion para
resolver alguna de las tres formas equivalentes de la ETRagrmamos de deducir. En orden

progresivo ellos son:

1. Suposicion de simetria azimutal, eliminando los téos cruzados que son muy difici-
les de interpretar, pero que reducen la validez de la smiuiéscalas temporales ma-

yores a una rotacion solar (ver por ejemplo, Le Roux y Pt#gi@991).

2. Estado estacionario, reduciendo la variable tiempo aatémpetro y perdiendo la posi-

bilidad de analizar la aceleracion en el choque terminalr@dl y col., 1979).

3. Simetria esférica, eliminando ademas la coorderadadinal y perdiendo la referen-
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3.3. Soluciones andlicas de la ETP

cia del CMl y las derivas (Fisk, 1971).

4. Reemplazo de la pérdida adiabatica por una pémslidaladade energia, se conoce

como soluciorCampo de Fuerza

5. Despreciar las pérdidas de energia, solamente cuemtidukion hacia adentro y la

conveccion hacia afuera, se conoce como solucid@ateeccdn-Difusion.

3.3. Soluciones andlicas de la ETP

3.3.1. Soluobn Campo de Fuerza

La aproximacion Campo de Fuerza a la ecuacion de traresgaog describe la modula-
cion de los rayos cosmicos en la helibsfera es una hegraemampliamente utilizada. Su uso
frecuente se debe a que, de una manera sencilla, propotgiam&todo cuasi-analitico que
describe el nivel de modulacion utilizando un solo paramesin embargo, al comparar la
solucion del Campo de Fuerza con la solucidon numéricalsien una dimension de la ecua-
cion de transporte, Caballero-Lopez y Moraal (2004), d&raoon que esta aproximacion es
buena para los rayos cosmicos galacticos en la helesfarna, pero su precision disminuye

hacia la heliosfera externa.

Cuando se utiliza esta aproximacion como una soluciom derP, partimos de la ecuacion

(3.21) y hacemos las siguientes suposiciones:
= No existen fuentes de rayos cosmicos en la helibstgra (),
= Estado estacionari@(f /0t = 0),
= No hay pérdida adiabaticgil) = (p/3)V - (Vf/f) = 0).
con lo cual 8.21) se reduce a
CVf—-—K-Vf=cte. =0. (3.24)

La constante de integracion tiene que ser cero para evitasimgularidad en el origen. Si
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3. Simulacibn de la modulacbn solar de los rayos 6smicos

ademas, suponemos simetria esférica, la ecuacionigseaa

of _

OVf — ks

0, (3.25)

donde el tensor de difusid se ha reducido a un Gnico coeficiente efectivo rai&l hecho
de suponer esta simetria nos hace perder la estructurardpbamagnético heliosférico. Los
primeros en discutir la validez de la condicion de no exisiee de flujo en 3.25 fueron
Glesson y Axford (1968). A partir de la solucion analitemauna dimension, de la ecuacion
(3.21), demostraron que los términos convectivos y difusivas@auestos y se cancelan en
el flujo.

Para que3.25 sea valida se necesita que el término de pérdidas atttab’en 3.21) sea

menor que los términos convectivo y difusivo (Gleeson ydkaf 1968), lo que significa:
* Vr/k < 1, valido para altas energias dorides muy grande.
* g=(1/f)0f/0r < C/r,valido para- pequefo.

Por lo tanto, la aproximacion Campo de Fuerza no es una memabaproximacion de la
modulacion, y es aplicable mayormente en la helidsfeterior y para particulas de alta
energia (varios cientos de MeV/n en adelante). Cabe megucgue la aproximacion Campo
de Fuerza es muy mala para los rayos cosmicos anbmalodatatbeliosfera.

Si sustituimos”' por su expresion explicita eB.25, esta se convierte en una ecuacion dife-

rencial parcial de primer orden:
— = +k=—=0, (3.26)

cuya solucion eg(r,p) = constante = fi,(r, p,) @ lo largo de un contorno con ecuacion
caracteristicel p/dr = V p/3k, en el espacio fage, p). El subindicé indica los valores en
la frontera de la region de modulacion. El nombre de sélu€@lampo de Fuerza proviene del

hecho de que la ecuacitB.26) se puede escribir como

df _0F oLyt _
at ~ ot Tyt gg, =0 (3-27)
donde
Vip
<U>3_k = Fuerza
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3.3. Soluciones andlicas de la ETP

La ecuaciond.26) puede reescribirse en funcion de la rigidez de la forma:

s

Kl 3 ap "o

ﬁ+Z<QP)Cﬁ_O

or 3k\ ¢ JqoP
of VPOf

y la rigidez se obtiene integrando en el espacio fase la énuaaracteristica desde el punto

inicial (r, P) hasta el punto en la fronte(a,, P,).

Si el coeficiente de difusion se puede separar en sus \esiaplP :

k(r, P) = Bki(r)kz(P), (3.29)
la solucibn sera
POR B(PYko(P) oy [T V),
/P — 5 dP" = /T 3 (1) dr' = ¢(r), (3.30)

dondegp se conoce comparametro de campo de fuerz@uandadk; < Py 8 ~ 1 la solucibn

se reduce a la forma ampliamente conocida:

P, —P =6 (3.31)

de modo que el parametro de campo de fuerza se convierteaepéandida de rigidez o,
alternativamente, en una pérdida de energia. Los vatipe®s de¢ varian de 300 hasta
mas de 1000 MV, entre el minimo y el maximo solar. S6lo &te €asap es un potencial y
no representa la pérdida adiabatica. El hecho de que lsybegado a una variacion en la
rigidez resulta fortuitosblo se debe al coeficiente de Compton-Getting.

En la figura3.2 aparece la representacion de la solucion Campo de Fuerzagon la solu-
cion de Conveccion-Difusion, de la cual hablaremos esidaiente seccion. En esta figura,
fr1s €s el espectro en la frontergiysu valor a una determinada energia. La trayectoria hori-
zontal (flecha verde) representa la solucion Campo de &uenzdonde@ es el parametro de

campo de fuerza. La flecha roja representa la solucion deeCoidn-Difusion. La modula-
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3. Simulacibn de la modulacbn solar de los rayos 6smicos

cionreal, para una determinada energia en la fronfgyragstara dada como una combinacién

de la reduccion de la intensidad y los cambios de energtader P (flecha azul).

fris

Funciéon de Distribucidn, f

Figura 3.2: Representacion grafica de las soluciones Campo de Fuexyadtoria hori-
zontal) y Conveccion-Difusion (trayectoria verticdlp trayectoria inclinada representa
la modulacion real como combinacion de la reduccion ensidad y pérdida de energia
(tomado de Caballero-Lopez y Moraal, 2004).

A menudo se olvida que la pérdida de rigidez (0 momento) emplaximacion Campo

de Fuerza descrita por la ecuaci@3l), se aplica Unicamente al caso especial en que las
particulas son relativistag, = 1, y la rigidez tiene una dependendtacc k. En todos los
otros caso$, — P = f(¢, P), Y ¢ no es una pérdida de rigidez y no tiene las dimensiones del
potencial. Glesson y Urch (1973) acentuaron explicitamgne el parametro que describe
completamente al modelo de campo de fuerzia, 6. Tomando en cuenta todo lo anterior y

basandonos en la ecuacidh30 podemos encontrar la expresion con la que obtenemos esta

cantidad: )
o) By 1 [V
—Z2dP == —dr =
/P P 3/T =9
1 [V 10)
— —dr = — 3.32

y es un parametro adimensional.
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3.3.2. Soluodn Conveccon-Difusion

Otra solucidn casi equivalente a la de Campo de Fuerza temelde la ecuaciord(22).
Para ello, hacemos las mismas suposiciones que para ehtago@simetria esférica, estado
estacioneriod f/0t) y no hay fuentes = 0). Ademas, despreciamos el Gltimo término del
lado izquierdo de3.22), que no es el termino de pérdida adiabatica en el sisegmmaposo,
con lo cual obtenemos la siguiente ecuacion

97 _

Vf_kar ’

(3.33)

que es generalmente referida como ecuacion de Convebifdsion. Resolviendo3.33

encontramos una expresion pgraesto es:

of
Vi = ko
UV fo df
—dr = -,
[ =[5
I _ /”’K
l<f) =) "
fo= fe ™, (3.34)
donde
rbv

En esta Ultima ecuacion & se le conoce comfuncion de modulaciny esta relacionada
con el parametro de campo de fuerzde la siguiente manera:

3¢

M = .
B ks

(3.36)

dondeM carece de dimensiones.

La relacion entre el Campo de Fuerza y la Conveccion-Wifuproporcionan dos maneras
de describir un mismo proceso. La relacion entre la intamsde la radiacion cosmicg;,

respecto a la energia cinética por nuclébnesta relacionada con la funcion de distribucion
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omnidireccionalf a través de

jr= AP f(p) = Z P2 1(P) (3.37)

C

Asi, en términos de las intensidades relacionadas al Galag-uerzgf (r, P) = fy(ry, By)

se convierte en: )
. P\ .
Jr(r, P) = <Fb> Jr, (T, Pp). (3.38)

3.4. Solucones nunericasde la ETP

3.4.1. Soluodbn en 1-Dimensbdn

Para verificar el grado de validez de las dos solucionesiardsy Caballero-Lopez y
Moraal (2004) compararon las soluciones obtenidas conrap@ale Fuerza y la Conveccion-
Difusion, con las soluciones obtenidas al resolweméricamentda ecuacion de transporte

(3.23 en una dimension con simetria esférica para un estddoi@sario y sin fuentes:

y 2/ 1a<r2kaf) Lo of _y. (3.39)

ar o\ Far) "3ear " gy
Esta ecuacion contiene difusion radial, conveccioreydla de energia. En la figuBa3
aparecen las soluciones para los rayos cosmicos galackic).

Las lineas continuas en el panel de la izquierda reprasérgaspectros de intensidat;,
calculados a partir de la soluciéB.89. El valor del espectro interestelar local a una distancia

der, = 90 UA, se tomo de Webber y Lockwood (2001):

211728
(14 5.857—122 4 1.187-254)

Jr(H) = (3.40)

Las intensidades son calculadas a 1, 20, 40, 60 y 80 UA, yriuerdtiplicadas por factores
de+/10 para una mejor apreciacion.

La velocidad radial del viento solar fue de0 km/s, mientras que el coeficiente de difusion
tuvo un valor dek = 4.38 x 10*223P (GV)cm?/s, el cual equivale a una difusion con un
camino libre medio\ = 0.29P (GV)UA. Los puntos a 1 UA son datos de observaciones

hechas por la sonda espacial IMP 8 durante el periodo dienanctividad solar en el afio
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Galactic Cosmic Ray Protons

4 2

10

AL B S 10
IMP 1997 «

IMP 1987 &

L1

=
o
w

10t |

=
o
N

10°

=
o
N

Intensity Gradient (%/AU)

Intensity (particles/mz-s-sr-MeV)

107 1: 1-20 AU -

o o 2: 20-40 ]

10 E C 3: 40-60 ]

F C 4: 60-80 ]

B I -- Force-Field i

L - Conv.-Diff. h

L P 5 — Full 1-Di|m. |

10' 1 fl 1 N1 I 1 11111 11 1911 10' 11 11111 11 111111 11 11111 11 1313111

10° 10! 102 10° 10* 10° 10* 10? 10° 10*
Kinetic Energy (MeV)

Figura 3.3: Solucion para protones galacticos: espectro (izqu)emgiadientes (dere-
cha). Se emplebr, = 90 UA, V' = 400 km/s, A\ =0.29P(GV) UA, k£ = \v/3y
#(1UA) = 407 MV. Las intensidades estan multiplicadas por factores/de para ma-
yor claridad. Los gradientes se calcularon segia In(J2/J1)/(r2 — r1). Las lineas
continuas se obtienen al resolver numéricamente la dau#ki39. Las lineas discon-
tinuas son las soluciones obtenidas utilizando el Campadezk y las punteadas utili-
zando Conveccion-Difusion (tomado de Caballero-Lop&#oyral, 2004).

1987 (triangulos abiertos) y 1997 (triangulos oscurbak lineas discontinuas y punteadas
son las soluciones del Campo de Fuerza y la Conveccibnidifisespectivamente, usando
los mismos parametros de transporte.

Se puede apreciar al comparar las tres soluciones que,gdaravde muy cercanos al Sol,
la solucibn Campo de Fuerza es una mejor aproximaciona@uaién niumerica completa de
la ecuacion de transporte de los RC, que la obtenida atautila solucion de Conveccion-
Difusion. Esto es debido a que la solucion Campo de Fuertayie una pérdida de energia
simuladaque es importante en la helibsfera interna, no asi en krrext Sin embargo, al
incrementarse la distancia radial, la solucion obtenmtale Conveccion-Difusion es cada
vez mejor, mientras que la solucion que se obtiene con epBala Fuerza empeora paulati-

namente. Esto es debido a que la solucion Campo de Fuenzestina progresivamente las
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verdaderas pérdidas adiabaticas de energia. Por dmpdhque la solucion obtenida con la
Conveccion-Difusion mejore al alejarnos del Sol, se defee en las regiones mas distantes,

los cambios de energia son casi nulos.

El gradiente radial de intensidad se define como

Jr Or
En la figura3.3, el panel de la derecha muestra el gradiente radial com@iude la energia,

calculados a partir de la ecuacion

g = ln(JTQ/JTl) (342)

ro —1

para un conjunto de cuatro valores ey r,. La solucion mostrada en linea continua in-
dica el comportamiento muy conocido de que los gradientasahn el maximo entre 20
y 200 MeV, para después caer a cero a enegias bajas deladgéartidas adiabaticas de
energia. Las lineas discontinuas representan los gtadidel Campo de Fuerza y las lineas
punteadas los gradientes de la Conveccion-Difusionacqeatir de la ecuaciorB(33, estan
dados powy, = V/k. Debido a que Caballero-Lopez y Moraal (2004) eligiekoimdepen-
diente de, todos los gradientes obtenidos con la Conveccion-Difuson iguales y son una
aproximacion pobre a los gradientes verdaderos a esasciess$ radiales y a esas energias.
Por otro lado, vemos que a altas energias los gradient€zadgbo de Fuerza son una buena
aproximacion a los gradientes verdaderos, pero a menes d¥) MeV esta aproximacion
empeora progresivamente. Podemos observar, a partir dedaién 8.25, que los gradien-
tes del Campo de Fuerza estan dadosgper C'V/k. En las bajas energid@stiende a cero

y por lo tanto, los gradientes del Campo de Fuerza debergaodro. Esto no ocurre debido
a queV/k se incrementa rapidamente al disminuir la energia, dédenmmanera en queé

disminuye, forzando &'V /k a tomar valores asintoticos.

L imite convectivo-adiatatico. La ecuaciond.23 con régimen estacionario y sin fuentes, es

facil de transformar en
V.-Vf-V-(K-Vf)+Cf(V-V)| =0. (3.43)

Comok ~ (P, el segundo termino er8(43 decrece rapidamente con la disminucion de la
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energia. Para una velocidad constante del viento SélaN = 2V//r, el cual aumenta en la
helibsfera interior donde los gradientes radiales somu@@gs. Por lo tanto, la Unica forma
de que se cumpla8(43 es siC — 0. SiC' ~ 0, entoncesf = constante y jr o< T. En la
heliosfera exteriory - V = 2V/r, es pequeiio y por tanto la condicién— 0 se alcanzara a
energias menores. Esta es la explicacion para la “praobi” que aparece en el espectro a

bajas energias{ 100 MeV) en la heliosfera exterior (ver figuta3d).

3.4.2. Soluodbn en 2-Dimensiones

Hasta aqui hemos analizado los modelos en una dimens®megcriben la modula-
cibn de los rayos cosmicos a través de las helibsfetasiEsodelos son validos en primera
aproximacion, pues de una manera sencilla podemos logistaalos resultados (solucion
namerica 1-D) a las observaciones.

Sin embargo, es importante que todo modelo que describapagacion de los rayos cosmi-

cos en la helibsfera, contenga la mayor cantidad de predesoos. Con este fin hemos de
extender nuestro analisis a un modelo bidimensional,a@lantiene, ademas de conveccion,
difusion y cambios de energial, transporte latitudinal y las derivas.

Para el modelo en dos dimensiones se resuleve la ecuacion:

of 1 of
GtV V=V (K V) -2V Vo <0, (3.44)

con las siguientes simplificaciones:

estado estacionario,f /0t = 0

en dos dimensioneS= f(r,0, p), con lo cual se incorpora a nuestro modelo la depen-

dencia latitudinal{)

simetria azimutak)/0¢ = 0

las derivas son distintas de cero, esto implica que:

krr kre 0
K= ko ke O
0 0 O
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entonces tenemos:

krr kre 0 8f/8r
K-Vi=| ko ke 0 (1/r)of /o0
0O 0 O 0

k(O /Or) + (Kro/1)(Of /00)
K-Vf=| ke(0f/0r)+ (koo/r)(0f/00) (3.45)

de la misma forma

v.K - vy=22 (ﬁk gf +rkrgg£) +

1 0 of senf Of
rsenf 96 (Sen%@r or T e ae)

19 (., Of 19 of
VK-V =55 ( Ker 8r) T Zseng 08 (Sen@k"@ a6
A B

1 of 1 0 of
2 or (”“”‘9 89) " rsend 99 (S enfkor gy ) (3.46)

J/

bt D
Para mayor claridad hemos dividido la ecuaciB8€ en los terminos A, B, C y D. Los
términos C y D nos quedan como sigue:

1 of o*f Of Okyg
C=5 (k’”e 20 " 5050 90 ar (3:47)
1 of o*f Of Okg,
D = p—" (cos 91{:97«5 + senfky, 00, + SQHQE 50 (3.48)
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ahora sumamos Cy D

o krG 8kr€ af 1 azf
Crb= [7“2 T or ] 00 +7’ (o + For orol +
Oko, | Of
p—" {cos Ok, + send 20 | ar
10 of 1 9 of
€D = 5 ko) g + e om0 (349

El segundo término de la ecuacié®44) nos queda:

v.ovi-v
or

Tomando todo lo anterior e introduciéndolo en la ecua¢i#4) esta se transforma en:

0 af 19 af v-vof

1
—A—-B+ |V - — (senfky, ——(rkyy)=— — ———=—— =0. .
- rsenf) 00 (sen6kor) or  r2or (rkro) 00 3 Jdinp (3.50)
Las componentes del tensor de difusion son:
kr?" krG krd) krr kr@ kmz)

K= ko, Koo k9¢> =A kor Koo k9¢ AT

kor Koo Koo kor koo Koo

donde la matriz\ esta dada por:

cosy 0 seny
A= 0 1 0 (3.51)
—seny) 0 cosy

Para el campo de Parker tenemos que

—

2
B =B, (%) (6, — tandpéy] = Béy (3.52)
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con

| cos? 1 + ksen’y)

koo = ki

ko = —kyg = krseny

koy = —kgg = krcostp

kso = kog = (kL — kj)sent) cos (3.53)

La velocidad de deriva esta dada por la siguiente expresio

. p__ B pP__ B AP
e S T
P B
es decir;
é. Tép rsendé,
BP 0 0 0
Vd = — - - -
Ir2sen2f | or 0 99
% r% rsen@%

donde tenemos que para el campo de Pabger 0y B, = —seny B, entonces, cada una de

las componentes de la velocidad de deriva se escriben coone: si

Var = gp_ 10 rsenﬁ& _9 r@
7 3r2senf | 06 B? dp \ B*/|’

_ P | O (BN _ 9 B2
Va0 = 3 2gend T@gb B2 "o\ ) |

_ﬁiP se 92 & — sen@g &
Yo = 3eend | ar B2 T W ae \ B2 ) |
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Si suponemos que hay simetria azimutgldp = 0), entonces

Var = _pP o (rsenﬁ%) = by

0By By 0B]
3r2send 00 rB {COWBQ 0

B? rB 00 B 89 (3.54)
_ PP (ol (Be)\ _ b |_Be 0By  ,Bs0B]
R T— ( enear (T B R or 2 B or | (3.55)

. kT Br 0B 1 8BT Bg Bg 0B T 0B9
Vdo =7 {232 0 B B “Bo "Bor (3.56)

ComoBy =0y 0B,./d6 = 0, entonces:

B= B( )2 ! 5
0 COS@D cos Y

)

B, = — tan By (7;—(])2 — _B, tan

8B¢ . Q(A’l") .
20— B, v cos) = B, cot 0

a@? = B, tanv seny cot § = —Byseny) cot ¢

By

—sent)

B B, tan 1)
B_(é):_ B2 cos? 1)

1
—Esen@D cosy = _segw

o 6P g sent sent _ 1 g ﬂ_ 0 sen
Y = TS sen 0 00 B = rsend 06 SeHYSelL

1 9 1 9
Var =~ g o (Mrsendseny) = =2 g (senfkar)
1 9
Vir = 50 (send ky,) (3.57)
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10 B,

10
Vo = —;E (TkTg) - _;5 (TkT€> (358)

Introduciendo 8.57) y (3.58 en 3.44):
8f Vdo 8f 1 8f

—A—B—F[V—deT]E—FT%—gvval—np:O

10 (,, Of I of
2 or (T Kirr 5) r2senf 90 {sen@ Koo } *

8f Vdp 8f 2V 8f .
(V + 'Udr)a 00 3ranp 0 (3.59)

Finalmente obtenemos que:

OPf  kegO*f 10,, of
- krrﬁ - Fw + |:_7’_25<T krr) +V +Ud7‘:| E +
1 0 Vdo 8f 2V 8f o
[ 7 song 9 (810 Kao) + = } 26 3ronp (3.60)

Esta es la ecuacion de transporte de particulas en dosisiones, cuya solucion numérica
analizaremos en el siguiente capitulo y a través de eflhoaxemos las observaciones de los
rayos cosmicos.

De forma analoga al gradiente radi8l41) y (3.42, se define el gradiente latitudinal de

intensidad, es decir:

1 dJr
= —— 3.61
9o JT 90 ) ( )
y su valor promedio entre dos posiciones latitudinéleg6.:
go = 2Un/Jn) (3.62)
Oy — 0y

Fisicamente, la expresitB.61) nos dice cual es el cambio en la intensidad de rayos césmico

a una misma distancia radial, pero a diferente latityd/ -).
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Capitulo 4
Analisis de la modulacon de los RCG en
el maximo solar

El espectro de los rayos cosmicos de baja energia en ceiafunto de la helidsfera, es
modulado por el Sol debido a que las particulas cargadaan$e=hitan”, en su camino hacia
el interior, a las irregularidades del campo magnéticagetado en el viento solar que se
expande radialmente.

En la Gltima mitad del siglo pasado, el flujo de rayos cosmigue llegaba a la Tierra em-

pezob a ser registrado de manera constante mediante nesni®@mneutrones localizados en la
superficie terrestre y por naves espaciales que orbitabegtedior de ella. Esta observacion
continua mostr6 que el flujo de dicha radiacion dismirdieante los periodos de maxima
actividad solar, cuando el campo magnético heliosféeireomas complejo y presentaba un
mayor nUmero de perturbaciones debidas a fenobmenos cafagas y eyecciones de masa
coronal, por mencionar algunos, los cuales son muy freegahirante esta época del ciclo

solar de 11 afos.

4.1. Datos utilizados

Nuestro conocimiento acerca de las caracteristicas dedalacion de la radiacion cosmi-
ca en la heliosfera, aumentaron en gran medida en lasa&dadl 980 y 1990, gracias a una
serie de misiones espaciales que exploraron el medio iatetario a grandes distancias. Las
misiones IMP 8, Pionero 10y 11, y Viajero 1y 2 nos han provigtdatos de excépcional ca-
lidad en un amplio rango de energias que abarca de 2-230 lsli@\epHidrogeno y de 2-450

MeV/n para el Helio. Otra mision igualmente importantes fa realizada en la helibsfera
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interna por la sonda espacial Ulysses y que ha salido deb plana ecliptica, con lo cual
se pudo explorar por primera vez las regiones polares ddisfeza. Estas observaciones
cubren ya tres ciclos solares (21, 22 y 23) y se extiendensaded 00 UA. En conjunto,
estas misiones proveen de valiosa informacion para patiediar las variaciones espaciales
y temporales en tres dimensiones.

Los datos utilizados en este estudio provienen de las napesiales IMP-8 (Goddard Me-
dium Energy Detector, Investigador Principal: R. E. Mc@}ide los Viajeros 1y 2 (Investi-
gador Principal del subsistema de rayos cosmicos: E. @eptoPionero 10 (Telescopio de
Rayos Cosmicos, Investigador Principal: F. B. McDonafdjemas, utilizaremos las obser-
vaciones del experimento BESS en el aiflo 2000 (datos tontdbtyers y col., 2003). Las
observaciones del BESS son mas precisas y se extiendergéesrsiperiores a la de las na-
ves espaciales, pero se limitan a un solo dia de registnabi€a seran utilizados los registros
de velocidad del viento solar hechas por la nave Ulysse®eedifes latitudes heliosféricas.
En el Cuadro4.1 se muestra la distancia al Sol de cada nave espacial en dgseafique
ocurrieron los Ultimos tres periodos de maxima actigtigialar: 1981, 1990y 2000. El Viajero
1 (V1) fue la primera sonda espacial en observar el choquanal del viento solar, el 16
de diciembre de 2004 a una distancia aproximada de 94 UA enailon34° N. El Viajero

2 (V2) cruzob el choque el 30 de agosto de 2002 &3.7 UA en direccion27° S (Stone

y col., 2008). Ambas naves se encuentran ahora exploranagitdunda. En la figurd.1l
se muestra un esquema de las trayectorias seguidas pos@stias que exploran el medio

interplanetario.

Localizacion de las naves espaciales en UA
Afo 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: Localizacion de las distintas naves espaciales que epkirmedio inter-
planetario, consideradas en este estudio.

A partir de los datos provenientes de estas naves analirarknmodulacion solar que su-

fren los rayos cosmicos galacticos. Este estudio caltos tres Gltimos periodos de maxima
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Figura 4.1: Trayectorias seguidas por las sondas espaciales Viaje § Rionero 10
y 11.

actividad solar que corresponden a los ciclos 21, 22 y 285(4881, 1990 y 2000, respec-
tivamente). Parte de nuestro estudio se enfoca en el mnddidos perfiles y gradientes de
intensidad (radial y latitudinal) de los rayos cosmicoéigi@cos para protonesi| y particu-
las alfac (nUcleos déHe) con energias promedio de 175 MeV y 265 MeV/n, respectivaee
El analisis se llevara acabo a través de la solucionenioa de la ecuacion de transporte en

dos dimensiones.

4.2. Resultados previos

En un trabajo previo (Morales-Olivares y Caballero-Lo#8)9), estudiamos la modula-
cion solar con base en un modelo en una dimension. El pitapdrincipal de ese estudio fue
encontrar el gradiente radial de intensidad para H (175 MeNg (265 MeV/n) y comparar-
lo con el estudio de McDonald y col. (2003). Estos Ultimo®ees reportaron los gradientes,
asi como una region de transicion (10-20 UA) a travesdeil la difusion cambia drastica-
mente.

Con los resultados de nuestro modelo en 1-D pudimos cormplhgrel mejor ajuste a las
observaciones se logra con una zona de transicion en 40&J#ohtera fue fijada en 150 UA.
Los resultados se muestran en la figlirapara H y He. En el panel (A) tenemos el espectro
de energia, calculado a 1, 60 y 80 UA. En el panel (B) tenernpsrél radial de intensidad

para protones y helio, con energias promedio de 175 MeV W&H&n, repectivamente. El
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panel (C) muestra los gradientes radiales de intensidad gam los caminos libres medios.
Los datos que se muestran junto con las soluciones a 1 UAspamden a observaciones del
la nave IMP 8 (puntos negros) y del experimento BESS (@&)ulLos datos a 60 y 80 UA
son observaciones del Viajero 2 (triangulos) y 1 (pemagd, respectivamente.

Se puede apreciar que los resultados obtenidos con la@oelngmeérica, logran reproducir
de manera aceptable las intensidades de rayos cosmidsgaegs por las distintas naves
en un amplio rango de energias y a diferentes distanciedaadpanel A). Estas graficas se
obtuvieron variando los parametrgsy r, pero manteniendo constante el nivel de modula-
cion a 1 UA, es decirp(1UA) = cte. Se observo que los mayores cambios en la intensidad
de la radiacion se dan a grandes distancias, esto se puesiéaa@l analizar el perfil ra-
dial de intensidad (panel B) en el cual vemos que la intedsedgpracticamente constante a
distancias cercanas al Sol y esta comienza a aumentar genfas alejamos. Este aplana-
miento del perfil para < 10 UA se debe a las pérdidas adiabaticas de energia deyasti
mas energeéticas, las cuales logran atravesar una maganda y conforme van perdiendo
energia van llenando el déficit de particulas menos étieas, con lo cual el flujo parece

permanecer constante.

El panel (C) muestra el gradiente radial de intensidad dstrmmodelo calculado a partir de
la ecuaciond.42), dondeJ; se obtiene de la solucion numérica de la ecuacion depoates
Junto con nuestros gradientes también graficamos losegutadi obtenidos por McDonald y
col. (2003). Estos autores observaron que las intensidgat&A eran virtualmente idénticas
para los ciclos 21 y 23, en tanto que las intensidades de 2Rleran mas bajas. Por este
motivo las intensidades fueron normalizadas con respelc® @atos del IMP 8, con lo cual
lograron unificar los maximos de los tres ciclos. De estafoellos obtienen que la variacion
espacial de los RCG tiene una dependencia funcional derteafor
_1dJ Gy

P=Ta
donder es la distancia radial en UAG, es constante. Estos autores encontraron gradientes
muy similares en la helibsfera interna 10 UA) parael Hy el Heg, = 10/r (%/UA). En
la heliosfera externar(> 10 UA), obtuvierong, = 73/r (%/UA) para el He yg, = 139/r
(%/UA) para el H. Este cambio en los gradientes hace notadifer@ncia fundamental en el

transporte de las particulas entre estas dos regionesdbdafera y explican esta diferencia
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4. Analisis de la modulacon de los RCG en el maximo solar
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Figura 4.2: Resultados del modelo en una dimension (Morales-Olivar€aballero-
Lopez, 2009). (A) espectro de energia, (B) perfil radiairdensidad y (C) gradiente
radial (%/UA) junto con el camino libre medib (UA). A manera de comparacion se
adicionan los gradientes obtenidos por McDonald y col. 800
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4.3. Modelo en dos dimensiones

como el resultado de una zona de transicion de aproximateni® UA, a ambos lados de
la cual la modulacion de las particulas es muy distinta.

Los gradientes que obtuvimos con el modelo en una dimerisé@on diferentes a los que

reportaron estos autores (ver panel C). Nosotros encoosrgme el gradiente era practi-
camente constante en la helibsfera interna pero a medelaagialejamos el gradiente es
comparable a los que encontraron McDonald y col. (2003) [zateelibsfera externa. La

razon de que nuestros gradientes patal0 UA fueran diderentes a los de McDonald y col.,

radica en que las pérdidas adiabaticas de energia sbssideradas en nuestro modelo.

4.3. Modelo en dos dimensiones

El modelo numérico en una dimension, resuelve la ecnab@itransporte para un estado
estacionario, sin fuentes y suponiendo una helibsferasguetria esférica, con lo cual se
obtiene la distribucion de particulas en funcion de Eaticia y la energia. Resulta conve-
niente extender el analisis usando un modelo en dos diorsigue incluira una segunda
variable espacial: el angulo polar (latitud). Con estorpotbs analizar los efectos del trans-
porte latitudinal en la distribucion de las particulasfemcion de la distancia, la latitud @

y el momentop. Para esto utilizaremos la ecuacion de transp@&#), que al considerar

simetria azimutal, estado estacionario y sin fuentes decpkas, adopta la siguiente forma:

OPf ko O°f 19 , aof
- krrw - Fﬁ + |:_7’_25<T krr) +V +Ud7‘:| E +
1 0 Vdp 8f 2V 8f .
{ " song 9 (50 koo) + = } 20 3roinp " “.1)

En esta ecuacion estan contenidos los procesos de: @wedifusion, cambios de energia,
transporte latitudinal y derivas. El algoritmo de soluciGe implementado por Steenkamp
(1995). En el apendica& se da un breve resumen de dicho método.

La velocidad del viento solar durante el minimo tiene urowvde 400 km/s en un cono de
10° alrededor de la ecliptica y se incrementa hast&0 km/s hacia los polos heliosféricos.
Sin embargo, para el maximo tiene un valor promedi®’de 400 km/s en todas las latitudes
(McCommas y col., 2003) y es el valor que nosotros considesgrara nuestro estudio. Al

igual que en el modelo en una dimension, la zona de tramsycia heliopausa se situaron en
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4. Analisis de la modulacon de los RCG en el maximo solar

r=r;yr =r,, respectivamente. En la heliopausa se impone el espetérestelar local,

dado por las ecuaciones:

21,1728

Jr(H) =5 +5.87-122 4 1187254 (4.2)
1.0757-28

Jr(He) = (4.3)

1+ 3.917-109 4 0.907 254

El modelo de campo magnético interplanetario usado ersekiaion es el campo espiral de
Parker, dado por:
2
B =B, <E) cos P[é, — tan) éy),
T
ol ()

r ) cosiy’

donder. = 1 UA, B, = 10 nT es el valor del campo magnético a la altura de la orbitade

Tierra en el maximo solar y
Qrsend

V )
siendof? la velocidad angular del Sol (27.26 dias). La difusiadiahy latitudinal esta dada

tany =

por los coeficientes,.,. y kgy (Camino libre medio) = 3k/v), los cuales se expresan a través

de las componentes del camino libre medio paralela y perpdadal campo magnético:

A = cos® 1) + A1 sen’s)

)\90 = )\J_2 .

Las derivas de gradiente y curvatura son descritas por ta patisimétrica del tensor de
difusibnk,r = 5 P/3B, siendog la velocidad de la particula con respecto a la velocidad de |
luz. La velocidad de deriva de las particulas estara tdggar la ecuacion:

P B

V X —=

la cual tendra componentes tanto radial.Y como latitudinal (¢4). Este modelo en 2-D
también incluye las derivas a través de la hoja neutra deeote que para el maximo tiene

una inclinacion dev ~ 70°.
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4.3. Modelo en dos dimensiones

Los coeficientes de difusidr)., y ke S€ pueden expresar de forma general como:

kofi(r) f2(0) x BP, (4.4)

dondeP es la rigidez de la particula dada en GV. Los térmifids) y f»(#) son funciones

adimensionales dadas por:

(

fl (T’) = b Y (45)
(—) (2) sir>n
donder; es la posicion de la region de transiciorfy ) de acuerdo a Valdés-Galicia y col.
(2006):

a -
), sl r<nr

ISR

f2(0) =14 ¢ cos(6), (4.6)

siendok, (en cnt/s), a, b y ¢ parametros variables necesarios para obtener un buen ajus
te a las observaciones. La intensidaedcon respecto a la energia cinética por nucléon
esta relacionada con la funcion de distribucj@n, p) a través de/;r = p?f. A partir de esta
relacion calculamos los gradientes radiales de intedsdé#re los puntos; y r, dentro de la
helibsfera, dados por la expresiéh42. Asi mismo, el gradiente latitudinal entre los puntos
(r,01)y (r,02) son calculados a partir de la ecuaci8roQ).

4.3.1. Discusdn de los resultados

Analicemos primero el caso de los protones (H). La figuBanuestra los resultados que
se obtienen a partir de la simulacion. Junto con las sahesige grafican las observaciones
de las diferentes sondas espaciales. Los puntos negrosgetras provenientes del expe-
rimento BESS vy los circulos de la sonda espacial IMP8, amahb&JA. Los triangulos son
observaciones hechas por el Viajero 2 a 60 UA-y25.5° de latitud sur. Los pentagonos
son observaciones del Viajero 1 a 80 UAw34° de latitud norte. Por ltimo, los cuadros
corresponden a observaciones del Pionero 10 sobre el ptaiacedliptica.

Para este ajuste, los valores que tomaron los diferentaémpénos en consideracion son los
siguientesr; = 40 UA, r, = 150 UA. Parak,,: ko = 4.8 x 10>*3P(GV) cn?/s,a = 0.52,
b=0.1yc=0.25. Parakg: ko = 1.32 x 102*P(GV) cn?/s,a = 0.76,b = 0.1y ¢ = 0.7.
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4. Analisis de la modulacon de los RCG en el maximo solar

Con estos parametrds, es 1.25 veces mayor sobre los polos que en la eclipticatragen

kqg €S 1.7 VvEeces mayor.

H H (175 MeV)
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Figura 4.3: Solucion para protones. (A) espectro de energia, (B)lpadial de inten-
sidad y (C) gradiente radial expresado en %/UA y el camine libedio\ expresado en
UA. Este ajuste se logro tomandp= 40 UAy r, = 150 UA. Los datos en el panel B
fueron tomados de McDonald y col. (2003).

En el panel (A) de la figurd.3 graficamos la intensidad diferencial)(en funcion de la
energia cinética a 1, 60, y 80 UA. Las curvas correspomesea 60 y 80 UA fueron mul-
tiplicadas por10*° y 102, respectivamente. También fue multiplicado p6?# el espectro
interestelar. Al comparar los resultados de la simulaci@m los registros de las naves, ob-
servamos que las intensidades obtenidas a 1 UA estan eordancia con las observaciones
a energias mayores-~a2 GeV, pero para energias menores los resultados sonriigata
superiores. Esto se debe a que, a pesar de que los datos delsBE®nas precisos y cu-
bren un mayor rango de energias, durante el maximo de 208@mbo fue lanzado unos
dias después de una serie de intensas fulguraciones) poiellos datos a bajas energias
estan fuertemente influenciados por estos eventos y no remuestra representativa de

esas energias a 1 UA.
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4.3. Modelo en dos dimensiones

Ahora bien, de ese mismo panel podemos ver que conforme e@snals las soluciones
del modelo se van apartando ligeramente de las observaciBs® se aprecia claramente a
60 y 80 UA donde las curvas de intensidad estan ligeramafdgadres a las observaciones
de los Viajeros 1y 2, lo cual se ve mas marcado para el casdiaelo 2. Sin embargo,
nosotros tomamos como referencia la energia media de 1¥5qMe es el valor analizado
por McDonald y col. El valor del espectro a esta energia¢ssmtado por el cuadrado negro)
esta también ligeramente inferior al representado potrlaegulos verdes y grises. Esto
se debe a que fueron promedios hechos en diferentes imteneahporales alrededor del
maximo solar. Las observaciones mostradas en el panel Bsmadas de McDonald y col.
(2003) y son las que tratamos de ajustar con nuestro modelo.

Si bien, la aproximacion es bastante buena, es muy dificstar las observaciones simultanea-
mente a diferentes distancias con un Gnico conjunto danpetros de manera mas precisa.
Podria pensarse que el ajuste a grandes distancias podignar si se incluyeran los efectos
del choque terminal pues los Viajeros 1 y 2 se encontrabanprayymos a €l en esa épo-
ca, pero en un estudio realizado con un modelo que si melste efecto, se demostro que
la inclusion de dicho efecto no modifica significativamegitespectro de energia a grandes
distancias y que a 1 UA sus efectos son pequefios (ver Cabhbfpez y col. 2004, figura
6A). Por otro lado, estudios recientes han reportado umaeaisa norte-sur y azimutal en la
helibsfera, lo cual podria deberse a una presion asca&tebida al campo magnético interes-
telar o a una anisotropia en la presion dinamica del visalar (Stone y col., 2008; Burlaga y
col., 2008). Todo esto afectaria las caracteristicaa deldulacion que, desafortunadamente,

no pueden ser estudiados con el modelo empleado en est@traba

También cabe la posibilidad que el espectro interestetal Ino tenga la dependencia fun-
cional que reportan Webber y col. (2001) para todas las &serfs decir, pudiera ser que
para el caso de bajas energias el LIS esté sobreestimadaiar20 o 30 %. Este problema,

que concierne al espectro interestelar local a bajas esegigue siendo discutido hoy en dia
(Caballero-Lopez y col., 2007; Stone y col., 2008).

En el panel (B) de la figurd.3 se muestra el perfil radial de intensidad para protones con
energia promedio de 175 MeV calculad6°gdpolo), 30°, 60° y 90° (ecliptica). Estas intensi-
dades estan normalizadas con respecto al espectro tetaréscal. La soluciobn mas proxima

a los Viajeros es la correspondienté(d y podemos ver que las intensidades obtenidas para
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4. Analisis de la modulacon de los RCG en el maximo solar

los protones a esta latitud, se ajustan bastante a las que&dwregistradas por las naves
espaciales durante los tres Ultimos periodos de maxathadad a diferentes distancias. Po-
demos apreciar también que los perfiles radiales obtermidtiferentes latitudes son muy
similares lo que indica que los gradientes latitudinaleslpcidos por esta solucibn son muy
pequefos. Esto Ultimo concuerda con los reportes de Malddt998), donde, al analizar
los gradientes latitudinales entre los Viajeros 1y 2-(80° sobre la ecliptica) y el Pionero
10 (en la ecliptica) mostrd que las diferencias eranmési(, ~ 0). Los gradientes radiales
(9-) se muestran en el panel (CY@&° (linea punteada) 90° (linea continua) expresados

en %/UA junto con los caminos libres medibs y Ay en UA.

Enlos que respecta al He, los resultados son mostrados garadi4de la misma forma que
se presentaron para el caso de los protones. Los valoresmaeohn los distintos parametros

para obtener este ajuste son los mismos que para ambasesspeci
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Figura 4.4: Solucibnes para el He. (A) espectro de energia, (B) padiat de inten-
sidad y (C) gradiente radial en %/UA graficado junto con elioantibre medio\ en
UA. Este ajuste se logro con los mismos valores para losthistiparametros que se
consideraron en al figurh 3.
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4.3. Modelo en dos dimensiones

Nuevamente vemos que las intensidades que se obtienen ideulagon son congruentes
con las observaciones. Los correspondientes perfiledeadia intensidad (265 MeV/n) cal-
culados a diferentes latitudes son practicamente los asisoncual indica que los gradientes
latitudinales arrojados por este modelo son muy pequéfidaso menores que para el caso
de los protones. Los gradientes latitudinales entre ebpiiena eclipticad = 90°) y la posi-
cion del Viajero 1 § ~ 60°) se muestran en la figurab. Para el H (175 MeV) se obtuvo un
gradiente menor dl.3 %/° y para el He (265 MeV/n) este es menor al 0.1.%4A protube-
rancia en el gradiente latitudinal alrededor de 80 UA se ddbaliferencia en los valores de

A Y Agg €Ntre la ecliptica y los polos (a través f1é0)).

~ H(175MeV) ——
& 047 He (265 MeV/n) ------- I
§ L
= 02 -
=
5
E
= 0 L
<
—
2
S 02 -
k=
g
© 04 :
10° 10! 10

Distancia Radial (UA)

Figura 4.5: Gradiente latitudinal H (175 MeV) y He (265 MeV/n) entre®3060°

En la figura4.6 se muestran los gradientes radiales a partir de los modelb<De(estudio
previo), 2-D (estudio actual) y los reportados por McDonaldol. (2003). Estos autores
calcularon el gradiente radial suponiendo guex r°. A partir de esta suposicion encuentran
que el gradiente para Hy He en la helidsfera interna @8 de%/UA. En la helibsfera externa
obtienen para el H un gradiente t&9/r %/UA y para el HeT3 /r %/UA. En nuestro estudio
previo encontramos un valor promedio del gradientezd&%/UA para el H y~ 2.2 %/UA
para el He.

A partir de la solucion en 2-D, los gradientes radiales mibites son7.9/r%43 %/UA para el

Hy 6.8/r%16 %/UA para el He en la heliosfera interna< 40 UA). A su vez en la helibsfera
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4. Analisis de la modulacon de los RCG en el maximo solar

externa{ > 40 UA) obtenemo$).097°7" %/UA para el H y0.42r%3 %/UA para el He (ver
figura4.6).

Estos gradientes no siguen la relaci®v/ k puesto que este modelo incluye, ademéas de con-
veccion y difusion, los cambios de energia. EI modelo ieicgpnde McDonald y col., solo
tuvo en cuenta a la conveccion y la difusion radial. Pugst® nuestro modelo si incluye
los cambios de energia, los cuales son mas importantestetibsfera interna (ya que para
alcanzarla los rayos cosmicos han atravesado una gramnegodido experimentar este pro-
ceso con mayor plenitud), es este el que define el comportsordel gradiente a distancias
cercanas al Sol, mientras que a grandes distancias sorolmsps de conveccion y difusion,

y donde los cambios de energia no se han desarrollado ajleni

Ademas de la influencia de las pérdidas adiabaticas dgianen el gradiente radial, existe
otro factor que afecta la dependencia radiadeesl factor de Compton-Getting. Para apre-
ciar esto, es coveniente expresar a este factor(—(1/3)01n f/01n P) en términos de la

energia cinética por nucledn Recordemos qué = P2f entonces:

1 P\ oJ
o= (5)2] )
De la ecuacion3.20 obtenemos:
or A T+E,

OT  Z \JT(T + 2E,)

Sustituyendo estas expresiones en la ecuadidh gbtenemos lo siguiente:

1 T+2E|0InJ
=—{2— 4.8
¢ 3 T+ Ey |oInT [’ (4.8)

gue es la expresion d& en terminos d€’. En la ecuacion4.8) E, es la energia en reposo
del proton (938 MeV). Analizando esta ecuacion vemos gua pnergias muy pequeias (de
algunos cuantos MeVf] << Ejy) la solucion numérica de la ecuacion de transporte andic
queJ ~ T,y por consiguienté)InJ/0InT = 1. Si despreciamo§’ en @4.8), entonces
C' — 0. De esta manera podemos encontrar los distintos valorgsepake toma€’' y que se

muestran en la figurd.7.
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Figura 4.6: Comparacion de los gradientes radiales en 1y 2 dimensibhésiperior)
y He (inferior).

Del panel (A) de la figur&@.4 vemos que la pendiente del espectro en la helibsfera extern
para energias menores del orden de 100 MeV, es mayor que i lg pento C' se hace
negativa. Para energias iguales o mayores a varios cidatbeV la pendiente disminuye
hasta tomar valores negativos, lo cual implica gue 0.

Para H de 175 MeV y He de 265 MeV/n la pendiente del espectrbiearonforme nos ale-
jamos del Sol (figurd.8). Esto Gltimo se ve claramente al comparar la pendientespactro
para las energias antes mencionadas a 1 UA: la pendienteMeM (H) es mas pronunciada

que la pendiente a 265 MeV/n (He) y ambas son positivas. Goefmos alejamos del Sol
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a>1
b<1

c=0 i c<0 i c>0
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Figura 4.7: Comportamiento del factor de Compton-Getting en funciémadorma del
espectro.

vemos que la pendientes van cambiando, al llegar a 80 UA,gbaiaso del H 175 MeV, la
pendiente sigue siendo positiva, mientras para el He 265/iVis&ha vuelto negativa, y por
consiguiente el cambio en el valor del factor de Comptort#@&etesulta mayor. Estos cam-
bios deC con la distancia se reflejan en la dependencia radial delegt&dde intensidad.
Al comparar el perfil obtenido usando el modelo 2-D con el wioie usando el modelo en
1-D (ver figurad.9), tanto para protones como para He, vemos que la soluci@midla con

el modelo 2-D se ajusta mejor a las observaciones, pero®stea@o mejor para el caso del
H en ambas regiones de la helibsfera. Esto implica que bxdigmtes obtenidos mediante la
solucion en dos dimensiones son mas confiables, a pesaredergan un comportamiento
distinto a los obtenidos con el modelo en una dimension yhisnidos por McDonald y
col. (2003). Algo mas que se puede apreciar en la figuaes que la mayor cantidad de
modulacion se da entre80 UA y la heliopausa (cerca del 90% para el H 175 MeV 'y 70 %
para He 265 MeV/n). Por lo tanto, en esta region los gradsedeben ser mayores que los
encontrados por McDonald y col, (2003). Sin embargo, comseyaenciono antes, cabe la
posibilidad de que el espectro en la frontera a estas esetenido por Webber y Loock-
wod (2001), esté sobre estimado. En este caso el gradestité en esta region deberia ser
menor. Ahora bien, la inclusion a este modelo de los efa#bshoque terminal, si bien solo

provocaria cambios moderados en el espectro de intensidpddria cambiar el comporta-
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Figura 4.8: Pendiente del espectro con respecto a la distancia y laianéas lineas
verticales corresponden a las energias de 175 MeV (H) y 288/iV(He).

miento del gradiente de intensidad radial en las inmedi@si@el choque (ver por ejemplo
Caballero-Lopez y col., 2004)). Estos dos escenarios (maarbel espectro en la frontera a
bajas energias y efectos del choque terminal) seraniadagien un futuro con un modelo

que incluya dependencia temporal y choque.

Gran parte de la modulacion ocurre mas alla del choqueinat dentro de la heliofunda y
hasta la heliopausa. Una frontera en 150 UA es razonablegueota con las estimaciones

de Gurnetty col. (2003) quienes la estiman entre 140y 160 UA.

En lo que concierne a la dependencia temporal de los pai@sd transporte de las particu-
las le Roux y Fichther (1999), demostraron que la modutag@los rayos cosmicos durante
largos periodos de tiempo, requiere de alguna forma deofzagacion de una barrera difu-
siva. Esto se ve claramente durante los periodos de méadtivedad solar, debido a que la
reduccion en forma escalonada del flujo de rayos cosnseosebe al paso de estas barreras
difusivas. El tamafo de estas barreras es muy grande yasoadias regiones corrotantes de
interaccion (GMIR’s por sus siglas en ingles), (ver Buaggol., 1993). A partir del presente

analisis, vemos que es muy probable que dichas regionesrseri entre~ 40 UA y el cho-
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4. Analisis de la modulacon de los RCG en el maximo solar

gue terminal y es en esta region donde se producen los cambiel medio interplanetario

gue provocan la modulacion del minimo al maximo solar.
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Figura 4.9: Comparacion de los perfiles radiales de intensidad parape(®r) y He
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(inferior) usando modelos en una y dos dimensiones, aso dosreportados por Mc-

Donald y col. (2003).
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Capitulo 5
Conclusiones

En el presente trabajo se llevd a cabo un analisis de laepos que modulan la intensi-
dad de los rayos cosmicos galacticos al ingresar a lagfelia. A partir de los resultados de
la simulacion numérica de un modelo en dos dimensionestegretaron las observacio-
nes de la radiacion cosmica hecha por las diferentes rempexiales a diferentes distancias
y latitudes heliograficas. En particular, este estudiorsea® en el analisis de los perfiles
y gradientes de intensidad durante los tres Gltimos ges@e maxima actividad solar, los
cuales no habian sido estudiado en detalle. Con base eestgtio podemos concluir lo

siguiente:

1. El mejor ajuste del espectro de los rayos cosmicos tiyadd¢ observado por las distin-
tas naves espaciales se logra con una region de transitidd UA y la heliopausa en
150 UA. Este resultado confirma el obtenido en un estudia@(®orales-Olivares y
Caballero-Lopez, 2009)

2. Los valores de los coeficientes de difusi@ny kg con los que obtenemos el mejor
ajuste sonk,,.{ky = 4.8 x 102!P(GV) cn?/s,a = 0.52,b = 0.1y ¢ = 0.25.

Y kog: ko = 1.32 x 10'3P(GV) cn?/s,a = 0.76,b = 0.1 y ¢ = 0.7. Con estos
parametrog;,, es 1.25 veces mayor sobre los polos que en la eclipticatrasdp, es

1.7 veces mayor.

3. El gradiente radial de intensidad para el H (175 MeV) eg.9&%% %/UA en la he-
liosfera interna y0.097° 77 %/UA en la externa. Asi mismo, para el He (265 MeV/n)
encontramos.8/r%1 %/UA y ~ 2.2 %/UA en la helibsfera interna y externa, respec-

tivamente.
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4. Las pérdidas adiabaticas de energia modifican ladnatidad del gradiente del mo-
delo Campo de Fuerz&'{//k) y juegan un papel mas relevante en la helibsfera interna

(r < 40 UA), donde se han dezarrollado a plenitud.

5. El gradiente radial en la helidsfera externa-(40 UA) esta condicionado por el valor
del espectro interestelar a bajas energias. Es posiblelduS esté sobreestimado en
un 20 o 30 %. Es necesario un estudio que incluya los efectetdgue terminal para

concluir al respecto.

6. El ajuste al perfil radial que se obtiene con la solucio2-&nhes mucho mejor que el
logrado con un modelo en una dimension y el reportado pordeld y col. (2003).
Esto implica que los gradientes obtenidos con el modelo sasaonfiables.

7. Los perfiles radiales obtenidos a diferentes latitudesstnan muy poca variacion, lo
que implica que la solucion obtenida mediante los par@aetqui considerados nos
arrojan un gradiente latitudinal muy pequeig 4 0) lo cual concuerda con los resul-
tados de McDonald (1998). El gradiente latitudinal en ebaied H 175 MeV es menor

al0.3%/°. Para el He 265 MeV/n se encontrd que es menor a 0.1 %/
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Apéendice A

Solucibn numerica de ecuaciones
diferenciales parciales mediante el
metodo de diferencias finitas

En esta seccion se plantean los conceptos basicos detionée diferencias finitas, el
cual se emplea para evaluar de manera numérica las devidadana funcion por medio
de sus valores dados en los puntos de una reticula. Esia@rsesta basada en el trabajo
de Steenkamp (1995), quien a partir de este método implkényedesarrollo el algoritmo
de solucion de la ecuacion de transporte de los rayosicosmEs importante mencionar
que lo que sera expuesto en este apartado es una infimadphttabajo de Steenkam y
no se profundiza demasiado en los conceptos. Para una exposias detallada acerca del

desarrollo numeérico se puede consultar la referencisesaesor al final de la tesis.

El método de diferencias finitas (DF) consiste en aproxiasecuaciones diferenciales por
ecuaciones en diferencias obtenidas usualmente a pdriudeamiento de la serie de Tay-
lor. El conjunto de ecuaciones en diferencias resultamstitaye un sistema de ecuaciones
lineales, el cual se puede resolver numéricamente en uimputadora obteniendo una solu-
cion aproximada del problema original. Usando esta tecse resuleve la ecuaci@h16 en
dos dimensiones. La discretizacion se lleva a cabo a jlartin método especifico conocido
como “método de direcciones alternantes” (ADI por susasigin inglés). La ecuacion de

transporte es una ecuacion diferencial parcial (EDP) f&riaa:

Pf  of L of  of
a2 T g, Thgg g,

of 0*f

o g Th

+Q (A.1)
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A.l. Clasificacbn de las ecuaciones diferenciales parciales

con coeficientes

ag = ky,

o = %% (r’ker) 4+ var =V
do = r2slen9 % (sendkas) + %
e — %% (2V).

Esta es una EDP lineal de segundo orden, cuya forma general es

Z ai,ju:pimj + Z blu% +cu = d (AZ)
i,j=1 i=1

Las EDP se clasifican en distintas familias. Antes de que DR ftieda ser resuelta, ya sea
de manera analitica 0 numérica, primero debe ser claddfipara determinar a que familia

pertenece, ya que las ecuaciones de cada una de estasséienien diferentes caracteristicas

y diferentes métodos de solucion son requeridos parawzalde ellas.

A.1l. Clasificacbn de las ecuaciones diferenciales parciales

La ecuacion de transporte de los rayos cosmicos es unaia&dP dle segundo orden en
funcion de cuatro variables (dos espaciale8); el momentg y el tiempot). A partir de la
forma general de las EDP de segundo orden eariables A.2): siu,, ., = u.,.,, €ntonces la
parte principal (la cual contienen Unicamente las dedsate segundo orden) siempre puede
ser organizada de modo qug = a;;; por lo tanto, la matriz (de xn) A = [a;;] €s simétrica.
Toda matriz real de x n tienen valores propios reales. Estos valores propios (posibleamen
repetidos) son la raices de un polinomio de gradm \, det(A — \I), dondel es la matriz
identidad. Sed los valores propios positivosy un multiplo de los valores propios cero de

la matrizA. Entonces las EDP son:
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A. Solucion numeérica de ecuaciones diferenciales parciales mediante ebtodo de
diferencias finitas

= hiperbodlicas: sy =0y P=10Z=1yP=n—-1

= elipticas:siZ =0y P=n0Z=0yP=0

= ultra-hiperbélicas: sk =0yl < P <n—1

= parabodlicas: s¥ > 0 (o equivalentemente si dét= 0).

La ecuacion de transporte de los rayos cosmicos es uneiecuhferencial parabolica.

A.2. Metodo de diferencias finitas

Las EDP en un conjunto de variables son siempre resueltas en una region especifica
de interes en el espacio coordenaddimensional. Esta region se llama dominio de la EDP.
A partir de una EDP especifica, se pueden tener un nimenitandie posibles soluciones
o dominios. Si disponemos de suficiente informacion podedsterminar las fronteras de
algin dominio que cumpla con nuestras condiciones. EBieniacion, que fija el valor que
toma la solucion en la frontera, se denominan condicioadsoditera.

Las condiciones de frontera se refieren al conocimientotpds los instantes de tiempo, de
el valor deu, o de su derivada espacial/0z, 0 de una combinacion de ambas en la frontera
002 de(:
b =0, condicion de Dirichlet
ou(z,t)

au(z,t) +b o = C Vt,{ a =0, condicibn de Neumann (A.3)

¢=20, condicion de Robin.

Considerando una malla no equiespaciada en una dimensibfiguraA.1), se utiliza la

siguiente notacion para denotar la solucion en difeseptmtos dentro de la malla:

flz—Azy — Azy) = fio
fle—Axy) = fi
flx) = fi
fle4+Ax) = fin
flz+ Az + Axg) = firo
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A.2. Método de diferencias finitas

- _J

Figura A.1: Malla unidimensional no equiespaciada

Las derivadas seran reprecentadas de la siguiente manera

9 f

Oa?

af i o

or f =/
La base del método de DF es la expansion en series de Tdsddedor de un intervalo
pequefoAx:

2
f(x:l:Ax):f(x):I:Axf/+@f//+~~ (A.4)

El error de truncamineto antes gde¢érminos es

i (A_x)if(i)

7!

=n

dondef® es lai-ésima derivada con respecta:aTruncando esta serie (en una regilla no

uniforme) después de dos términos tenemos que
fir1 = fi + Az ff

fic1 > fi — Azo f'.

Sumando o restando estas dos expresiones podemos enebnviador aproximado de las
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A. Solucion numeérica de ecuaciones diferenciales parciales mediante ebtodo de
diferencias finitas

primeras derivadas en

fi-i—l - fz

o= B diferencia hacia adelante (A.5)
Al’l

o= fi+ fima diferencia hacia atras (A.6)
Al’g

Estas aproximaciones son correctas en primer ordeluely se denota) (Ax). De manera

analoga, al truncar la serie en segundo orden, obtenemeglzentes cuatro expansiones:

fir1 = f+Axf + (A%Pf” + O[(Az1)?] (A.7)
fio = [+ (Azy + Axy)f + (Az1 + 2A5“3>2f - O[(Az, + Az3)®]  (A.8)
fioe = f—Axof + (A%W + O[(Azy)?] (A.9)
s = f—(Am+t Auy)f + BT 2A T Ol + A (AL0)

que son correctas &n[(Ax)?].

Para obtener la formula de diferencia central, realiza@m®siguientes operaciones.{) x
(Axy)? — (A.9) x (Axy)?y (A7) x Axy + (A.9) x Axy, con lo que obtenemos las siguiente
expresion para la primera

f, . —Al’l f i A{lfl - A{EQ . AZEQ
N A.I'Q(Al'l + AZEQ) 1 Al’lAZEQ ! A{lfl(AZEl + A.I'g)

fir (A1)

y segunda

2 2 2

F= Azxy(Axy + Axg)fi_l NN Jit Az (Axy + AxQ)le

(A.12)

derivada, respectivamente.

Para obtener las diferencias de segundo orden efectuamsiglaentes operaciones:9 x
(Azg+Ary)? —A10x (Azy)?y A7 X (Azy +Ax3)* —A.8 x (Axp)?, con lo que obtenemos

2Al’1 + Al’g Al’l + A{Eg Aflfl

ro_ ; o — ; A.13

/ Az (Axy + Axs) Jit AxiAxs forn Azsz(Azy + Axs) fura )
/ 2AIL’2 + AZL’4 AZEQ + AZL’4 AZEQ

= i i i A.14

/ Azo(Azs + Azy) / AzoAz, Jir t Azy(Azy + Ax4)f : (A4
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A.3. Método de direcciones alternantes (ADI)

Las ecuacionesi(13) y (A.14) son las diferencias de segundo orden hacia adelante y hacia
atras, respectivamente. Si tenemos el caso en que la magueespaciada\r; = Az, =

Axs = Axy = Ax), las ecuacione(5) y (A.6), se reducen a la expresiones siguientes:

o= % diferencia hacia adelante (A.15)
X

o= % diferencia hacia atras (A.16)
X

De igual forma, las ecuacioneA.( 1), (A.12), (A.13) y (A.14) se transforman en

fi-l—l - fi—l

v (A.17)
p o i F2fi+ fin

o= (Ar)? (A.18)
P —3fi + ;1221 — fit2 (A.19)

f// _ 3fz - 4;;—; + fi—2 (AZO)

respectivamente.

A.3. Meétodo de direcciones alternantes (ADI)

El método implicito de direcciones alternantes (ADI) Ba axtencion del método implici-
to de Crank-Nikolson que precerva el esquema tridiagonalndematriz al ser invertida,
emplenado un operador que separa en dos 0 mas ecuaciaresdidles interdependientes.
Con estas ecuaciones, una puede resolver la secuenciaabéoees en cada una de las di-
mensiones espaciales. El esquema mas simple de esteoételdde “Peaceman-Rachford”,

el cual produce dos diferentes ecuaciones

U§+1,i,' — Us,,j bi o, . 2
# = 551,(115“72-7]- + usm) + bgéyus,i,j (A.21)

Usi1ij — Usij D1 52(

. by
A = 5 0a (W5 + Us,ij) + §5§(Us+1,z',j + Us.i j) (A.22)

Al aplicar este método, primero resolvemos la ecuacd@l) de manera implicita em

para today, con lo que obtenemas, , , ; ; a partir deu,, ; ;, despues resolvemos la ecuacion
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A. Solucion numeérica de ecuaciones diferenciales parciales mediante ebtodo de
diferencias finitas

(A.22) de manera implicita ep para todar para obtenet,,,;; a partir deu;,, , ; ; €n cada
intervalo de tiempo.

Este método tiene un error de truncamiento la@flAt)? + (Ax)? + (Ay)?] y es incon-
dicionalmente estable (teorema 9.10; DuChateau y Zachni&&6). Desafortunadamente,
la expancion a mas de dos dimensiones no siempre cumptaiecendicion de estabilidad
(Lapidus y Pinder, 1982).

A.4. Solucbn en estado estacionario y sin aceleram

A.4.1. Discretizacon ADI de Fisk en 2D

Fisk (1973) expandid su modelo unidimensional con siraetsférica a un modelo bidi-
mensional, usando el algoritmo de Peaceman-Rachford sar&tizar la ecuacion de trans-
porte en 2D. Suponiendo simetria azimutal, estado est@tmy sin fuentes, se tiene la
siguiente ecuacion:

)
oz

*f of
+ bOW + COa

f af
+dygg +eogr =0, (A.23)

La discretizacion se hace de la siguiente manera:

f fk Q x C .
kzllnp - ?Oéf(f’fﬂ + i) + gér(fkﬂ + i) + 0007 fie + dodo fi (A.24)

y

szlnpfk =200 (fk+1+fk)+ =5, (fk+1+fk)+b 5 (fk+1‘|‘fk)+d So(frr1+fr). (A.25)

Para simplificar esta Gltima ecuacioA,24) debe ser restada d&.25), con lo que se obtiene
una nueva ecuacion equivalente:

1— i bo oo
MTH;}H = 30 (fin = fo) + —59(fk+1 — fi). (A.26)

Las moléculas computacionales para discretizar las emex@.24) y (A.26) se muestran
en la figuraA.2. Moraal y Gleeson (1975) extendieron y mejoraron el modetoal de Fisk,

afadiendo mas procesos fisicos a través de los coeéisien
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A.5. Condiciones iniciales y de frontera

Oo— Oo— O
k+1i-1,7 k+1,4,75 k+1,i+1,j

ki j—1
ki1 kit
72. ) ° J

k,l] k_{_lalaj_l
k+1d+1

Figura A.2: Moléculas empleadas para resolver las ecuacigr@$ (superior) yA.26 (inferior).

A.5. Condiciones iniciales y de frontera

La ecuacion de transporte de particulas se resuelve eamimi espacial que inicia en
la superficie del Solr; = 0.005 UA) y se extiende hasta la heliopausa situada en 7.
Dado que se supone simetria alrededor del plano de Idiealifa ecuacion de transporte se
resuelve a partir del polo norté & 0) hacia la eclipticad = 90°) y simplemente se refleja
para obtener la solucion en la parte sur de la helibsferaelocidad del viento solar se toma
independiente dey 6, es decir)/ = Vj,. El modelo de campo magnético usado es el campo
espiral de Parker (1965).

Dado que el transporte de particulas en campos magnétiegslares aun no esta comple-
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A. Solucion numeérica de ecuaciones diferenciales parciales mediante ebtodo de
diferencias finitas

tamente entendido y no se tienen suficientes medicionetidesia turbulencia magnética a
través de toda la heliosfera, la dependencia de los ceefis de difusion con el espacio y la
energia, solo se pueden determinar con argumentos pu&sTapiricos.

Se asume que estos coeficientes son proporciondleB.aDado que el radio de giro (y el
camino libre medio\) aumentan con la energia, los coeficientes de difusiobitamdeben
aumentar con la energia. De esta forma se argumenta quedbsientes de difusion son

proporcionales &P, es decir:

ky~BP — k= ko3P,

dondeP es la rigidez magnética, la velocidad de la particula con respecto a la velocidad de
la luz y z una constante.

Ademas, el gradiente radial en la frontera interna se sipero ¢f/0r = 0. También se
supone que la funcion de distribuciof) s simétrica en los polos y la ecliptica, esto implica
quedf /00 = 0 (gradiente latitudinal nulo) ¥ (r,) = frrs. Una representacion grafica de

todo lo anterior se muestra en la figuxa.

Figura A.3: Representacion grafica de las condiciones de fronterl@aesolucion numérica de la
ecuacion de transporte.
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