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RESUMEN.

El Telescopio de Neutrones Solares (TNS) en Sierra Negra, Puebla (19.0°N,
97.3°W y 4580 m.s.n.m.) es el mas nuevo de la red mundial de telescopios
especializados en la deteccién de los neutrones provenientes de las fulguraciones
solares. EI TNS esta compuesto de cuatro plasticos centelladores de 1m x 1m x 30cm,
en anti-coincidencia electronica con arreglos de contadores proporcionales que
cubren todo el detector. Esta sefial de anti-coincidencia se usa para discriminar entre
particulas cargadas y neutrones. Para rechazar el fondo de rayos gama, el TNS se
encuentra cubierto en los cuatro lados por placas de Hierro y en la parte superior por
placas de Plomo, ambas de 0.5 cm de espesor. Tiene la capacidad de registrar cuatro
canales de deposicion de energia, que corresponden a E = 30 MeV, 60 MeV, 90 MeV y
120 MeV, con una razdén de conteo de 10 segundos. La direccién de arribo de los
neutrones es determinada por cuatro gondolas de contadores proporcionales en
coincidencia electrénica, localizadas ortogonalmente en la parte inferior del TNS, dos
en direccion N-S y dos mas en direccion E-W.

Esta tesis muestra el analisis del evento de neutrones solares registrado por el
TNS para la fulguracion del 7 de Septiembre de 2005. Se presenta una completa
simulacion de la respuesta del detector al ingreso de neutrones, protones, electrones y
rayos gama, con rangos de energia de 100 MeV a 1 GeV y angulos de incidencia cenital
de 0° 30° y 60°. Esta simulacién toma en cuenta todos los elementos activos del
detector y los procesos fisicos mas relevantes, utilizando el c6digo de simulacion
GEANT4. Se confirma que los datos obtenidos por el detector son estables y el TNS

esti funcionando adecuadamente.
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Introduccion

Desde el descubrimiento de los rayos cosmicos por Victor Hess en
1912, su mecanismo de aceleracion ha sido uno de los temas de estudio
mas importantes en la investigacion en astrofisica.

En la helidsferal, hay particulas energéticas que son producidas por
las fulguraciones solares, mientfras que otras son aceleradas por choques
en regiones corrotantes de interaccion, formadas por las colisiones entre
flujos de viento solar lento y répido. Los rayos cosmicos andmalos son
acelerados en el choque terminal.

Los remanentes de supernova, estrellas de neutrones, nicleos activos
de galaxias y las fuentes de las explosiones de rayos gama son sitios de
aceleraciéon de rayos cosmicos galdcticos y extragaldcticos.

La mayor parte de los rayos cosmicos son particulas cargadas
(electrones, protones y nucleos de elementos mdas pesados), los cuales son
desviados por los campos magnéticos en el sitio de aceleracion y en el
medio interplanetario. De este modo, al llegar a la Tierra, la informacion
sobre la direccion de la fuente y el fiempo de aceleraciéon se ha perdido; a
diferencia de las particulas neutras, que llegan a la Tierra preservando esta
informacion, ya que no son afectadas por los campos magnéticos.

Los neutrones son muy importantes para proveernos de informacion
sobre los mecanismos de aceleracion de los iones. El tiempo de vida media
de los neutrones es de ~886 seg; por lo tanto, para poder ser detectados,
es necesario que sean muy energéticos y producidos en una fuente
cercana a la Tierra.

El Sol es mayor acelerador del Sistema Solar y es capaz de producir

neutrones relativistas en fulguraciones clase X.

1 La helidsfera es la region espacial que se encuentra bajo la influencia del viento solar y su
campo magnético, que se compone de iones procedentes de la atmdsfera solar y se
extiende mds alld de 100 unidades astronémicas.
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Una fulguracion solar es un repentino abrillantamiento en rayos X,
asociado con la répida liberacion de hasta 103 ergs de energia
magnética. Esta energia se libera en todo el espectro electromagnético,
calentamiento del plasma y aceleraciéon de particulas.

El mecanismo de aceleracion de los electrones ha sido estudiado
mediante las observaciones con rayos X y rayos y, mientras que el de los
iones aun no se comprende del todo. La informacion de la aceleracion de
iones se transfiere a los neutfrones solares y las lineas de rayos y, que son
generados por las reacciones nucleares de las particulas aceleradas con
nUcleos en la atmdsfera solar. Por eso la importancia de la deteccion de
neutrones solares.

Para obtener el espectro de neutrones y de las particulas aceleradas
en la atmaosfera solar, es necesario tener registro simultdneo de neutrones
solares en fierra y de las emisiones en rayos X y rayos y en el espacio. De
este modo, con base en la energia de los neutrones solares, se puede
calcular el tiempo de aceleracion y se puede diferenciar si la aceleracion
de particulas se da de forma gradual o impulsiva.

La observacion de rayos X y rayos y se lleva a cabo de forma
eficiente por satélites, mientras que la observacion de neutrones solares se
complica con el uso de los monitores de neutrones. Los monitores de
neutrones tienen una alta sensibilidad, no pueden conocer la direccion de
arribo y energia de las particulas incidentes y no discriminan entre
neutrones y protones. Por tal motivo, es necesario el uso de un nuevo

equipo, especializado en la deteccidén de neutrones solares.

El Telescopio de Neutrones Solares (TNS) tiene la capacidad de medir
el flujo neutrones solares, su energia, su direccion de arribo y pueden

diferenciar entre neutrones y protones.
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En conjunto con el STELab (Solar Terrestrial Environment Laboratory)
de la Universidad de Nagoya, Japdn, el mds nuevo de los TNS de la red
mundial de observatorios (Armenia, Bolivia, China, Hawai, Japon, Suiza y
México) se instald en la cima del volcdn Sierra Negra, Puebla. Ha estado
operando de manera continua desde Julio de 2004 y pudo registrar un
evento de neufrones solares, producidos en la fulguracion X17.0 del 7 de
Septiembre de 2005.

En el capitulo 1 de esta tesis, se muestra un estudio general del Sol y
las emisiones de la actividad solar en todo el espectro electromagnético.
Se hace énfasis en las fulguraciones solares y el mecanismo de aceleracion
de particulas, que es responsable de las reacciones nucleares en la
atmaosfera solar.

El capitulo 2 expone las reacciones nucleares en el interior y en la
atmosfera solar, con un especial estudio de las reacciones nucleares que
producen neutrones en las fulguraciones solares.

En el capitulo 3 se analizan los primeros eventos de neutrones solares
detectados en tierra, por monitores de neutrones, y en el espacio, por
satélites. Con base en el estudio de estos primeros eventos registrados, se
observa necesario el uso del nuevo TNS.

En el capitulo 4 se describe el diseno, especificaciones técnicas,
canales y capacidad de deteccion del TNS y se muestra la red mundial de
observatorios. También se explican los aspectos técnicos y de deteccidn
de los monitores de neutrones, donde se justifica la construcciéon del nuevo
TNS en Sierra Negra.

El capitulo 5 se muestra un exhaustivo andlisis del evento de
neutrones solares atribuido a la fulguraciéon del 7 de Septiembre de 2005. Se
parte de las observaciones realizadas por satélites para las emisiones de

rayos X suaves, rayos X duros y rayos y, para continuar con el andlisis de los



Introduccion

datos registrados por los distintos canales direccionales y de energia del
TNS en Sierra Negra. Finalmente se muestra la interpretacion del evento,
con base en estudios independientes y un cdlculo del indice espectral que
mejor se adecua al flujo de neutrones solares producidos en esta
fulguracion y detectados por el TNS.

En el capitulo 6 se desarrolla una completa simulacion del TNS en
Sierra Negra, fomando en cuenta todos los elementos activos del detector,
utilizando el codigo de simulacion GEANT4. Se describe en detalle la
simulaciéon y se muestran los resultados de la eficiencia de deteccion del
TNS para un flujo de electrones, gamas, neutrones y protones, que ingresan
al detector a tres distintos dngulos de incidencia cenital. Se muestra,
también, la relacion entre la energia primaria de los neutrones incidentes y
la energia depositada en los canales de deteccion del TNS. Ademads, con
base en los datos registrados por los canales direccionales el TNS para el
evento del 7 de Septiembre de 2005, se hace una comparacion entre los
datos reales y los datos simulados, para tener una validacion extra del
codigo de simulacion.

En los apéndices se muestran pardmetros fisicos y emisiones para las
fulguraciones solares, detectadas por el satélite Solar Maximum Mission
(SMM) entfre 1980 y 1989. Se presenta la red mundial y distribucion de los
monitores de neutrones alrededor del planeta, con detalles técnicos vy
geogrdficos de cada uno. Se detalla un andlisis de estabilidad de los datos
registrados por el TNS para los anos 2004, 2005 y 2006, para corroborar que
los datos son estables y el TNS estd funcionando adecuadamente en la

medicidn de neutrones solares.
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Emisiones de la actividad solar

1.1. GENERALIDADES.

El Sol es una estrella promedio, una de las 15x1010 estrellas que
componen la Via Lactea y se encuentra en un brazo, girando alrededor de
la Galaxia con un periodo aproximado de 250x10¢ anos. Es el objeto mds
grande del sistema solar, contiene el 99.8% de la masa total del sistema
planetario. Su distancia media a la Tierra, llamada Unidad Astrondmica
(U.A.), es de ~150 millones de Kilometros (mdxima 152,106 millones de Km. y
minima 143,103 millones de Km). El Sol estd compuesto de un 92.1% de
Hidrogeno y 7.8% de Helio, sin haberse identificado previomente en la
Tierra. Ofros elementos quimicos mds pesados no sobrepasan el 0.1%. La

tabla 1.1 muestra el porcentaje de los diez elementos mds abundantes en

el Sol.
H He (o N (o) Ne Mg Si S Fe
92.1 7.8 0.043 | 0.0088 | 0.078 | 0.0035 | 0.0038 | 0.0045 | 0.015 | 0.0030

Tabla 1.1. Porcentaje de los diez Gtomos mds abundantes en el Sol, (Lang, 2008).

Debido a la alta temperatura y a pesar de tener una densidad muy
alta, el ndcleo solar es un plasmar.

El Sol rota sobre si mismo con un eje norte-sur perpendicular a la
Tierra, con una inclinacion de 7 grados respecto al plano de la orbita. Gira
en la misma direccion que la Tierra y se le definen un ecuador, meridianos
y paralelos.

El Sol tiene una rotacion diferencial, de esta manera, sus regiones
ecuatoriales giran mds rapido que las polares (25 dias en el ecuador y 37

dias enlos polos).

L El plasma es un gas totalmente ionizado, que consta de igual nUmero de iones y
electrones, por lo que es cuasineutro en estado estacionario y cuya dindmica presenta
efectos colectivos dominados por las interacciones electromagnéticas.
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El tamano del Sol se infiere de su distancia y apertura angular, la
masa se puede determinar con precision con base en las orbitas de los
planetas, y la edad es determinada por el estudio de la abundancia de
elementos radioactivos pesados en los meteoritos. La tabla 1.2 muestra 1os

pardmetros fisicos mds representativos del Sol.

Volumen 1.412 x1027 m3 (1.3 millones Tierras)
Luminosidad 3.854 x1026 W
Masa 1.989 x1030 Kg (332,946 masas terrestres)
Radio 6.955 x108 m (109 radios terrestres)
Distancia media al Sol 1.4959787 x10"' m
Temperatura en la fotésfera 5780 K
Temperatura en la corona 2-3 x106 K
Temperatura en el ndcleo 15.6 x106 K
Densidad media 1409 kg m-3
Densidad en el ndcleo 151300 kg m-3
Presién en el nicleo 2.334 x10'¢ Pa
Presién en la fotésfera 10 Pa
Constante solar 1361 W m2
Edad 4.55 x10? anos

Tabla 1.2. Parédmetros fisicos en el Sol, (Lang, 2008).
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1.2. INTERIOR SOLAR.

El modelo que ha evolucionado a lo largo de los anos con el fin de
entender el Sol se muestra en la figura 1.1. Se observa que el ndcleo es la
fuente de energia del Sol. Después del nucleo, dos terceras partes del
interior solar corresponden a la zona radiativa, donde se fransporta la
energia desde el nicleo por la radiacion, y el tercio externo del Sol
corresponde a la zona convectiva, donde el proceso de conveccion es el

principal mecanismo de fransporte de energia.

Fig. 1.1. Esquema del interior solar.
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1.2.1. NUCLEO.

El ndcleo corresponde aproximadamente al 2% del volumen del Sol,
pero contiene casi la mitad de la masa. Su densidad es 15 veces la
densidad del plomo. En esta zona se llevan a cabo las reacciones
nucleares exotérmicas que proporcionan la energia que el Sol produce.

Las reacciones nucleares mds importantes en el ndcleo solar son las
p-p Y el ciclo CNO, (ver capitulo 2).

La reaccion p+p* corresponde al 99% de la fusidon en el Sol, donde
cuatro protones se fusionan en un ndcleo de Helio, liberando 2 protones, 2
neutrinos y 2 gamas. La energia total liberada en la formacion de un
nicleo de Helio es de 26.7 MeV. La cadena p*p* necesita una
temperatura de al menos 5x10¢ K. El ciclo CNO (Carbono-Nitrébgeno-
Oxigeno) genera solo el 1% de la energia en el Sol. Cuatro protones se
fusionan para producir un nucleo de Helio y se liberan 2 positrones y 2
neutrinos, requiriendo un catalizador. La energia generada es de 26.7 MeV.

La temperatura necesaria para el ciclo CNO es 15 x10¢ K.

1.2.2. ZONA RADIATIVA.

Se encuentra rodeando el nicleo, entfre 0.25 y 0.8 radios solares. En
esta zona, la energia producida en el ndcleo es transportada por fotones
mediante el proceso de radiacion. Constituye el 32% del volumen del Sol y
48% de su masa. Debido a la densidad, los fotones no recorren mucha
distancia sin colisionar con el plasma, van de colision tras colision, siendo
dispersados y convirtiéendose en fotones menos energéticos. La razén de
dispersiéon es tan alta, que a un fotdn le toma millones de anos poder

afravesarla.

10



Emisiones de la actividad solar

En la parte inferior de esta zona, la densidad es de ~22 g cm3 y la
temperatura es de ~8 x10¢ K, mientras que en la parte superior, la densidad
baja hasta ~0.2 g cm3 y la temperatura es de ~2 x10¢ K. Este gradiente de
temperatura es menor que el gradiente adiabdtico; por lo tanto, el
proceso de conveccion térmica no puede producirse.

Entre la zona radiativa y la zona convectiva existe una capa de
transicion llamada tachocline, donde el régimen cambia entre la rotacion
uniforme de la zona radiativa y la rotacion diferencial de la zona
convectiva. Esto se debe a que los fotones se absorben con facilidad,
volviéndose el material opaco al tfransporte de radiacion. Por lo tanto, el
transporte de energia se realiza por conveccion, de modo que el calor se

transporta de manera no homogénea y turbulenta por el propio fluido.

1.2.3. ZONA CONVECTIVA.

Se encuentra entre 0.8 y 1 radios solares y consiste de células de
conveccion en ebullicion. Constituye el 66% del volumen del Sol, pero sélo
~2% de su masa. Como ya se menciono, el transporte de energia se da por
el proceso de conveccion. En el tope de esta zona, la densidad es
~2x107 g cm?3 (la densidad prdacticamente no cambia) y la temperatura es
~5800 K, mientras que en la parte mds baja, la temperatura es ~2 x108 K.
Esta diferencia de temperaturas hace que el plasma caliente suba y el
plasma frio baje, formando corrientes de conveccion en forma de
columnas térmicas, que arrastran el material caliente hacia la fotdsfera del
Sol. Estas columnas térmicas se muestran en la superficie solar en forma de
celdas de granulacion y supergranulacion. Las celdas de granulacion son
de dlrededor de 1000 km de didmetro, mientras que las de

supergranulacion pueden alcanzar los 30000 km de didmetro.

11
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1.3. ATMOSFERA SOLAR.

La atmdsfera solar es la parte del Sol que se extiende hacia el
exterior de la zona convectiva, donde la energia generada en el nucleo
del Sol empieza a escapar hacia el espacio en forma de radiacion.
Contiene fres estructuras bien diferenciadas, la fotdsfera que es el disco
aparente del Sol, la cromdsfera y la corona que es la mds externa. Las dos
Ultimas son visibles Unicamente durante los eclipses naturales o artificiales
del disco solar. Entre la cromdsfera y la corona hay una capa de menor
espesor, llamada region de fransicion. La temperatura de la atmdsfera
solar disminuye hacia fuera en la fotdsfera, alcanzando un valor minimo de
~5780 K; después aumenta con la altura en la cromdsfera, region de
transicion 'y corona. Finalmente, hacia el exterior, en el espacio
interplanetario la temperatura (T) del viento solar se mantiene casi
constante. Los resultados actuales sitUan la base de la cromdsfera en el
minimo de temperatura, 4200 K, en tanto que el nivel de 25000 K separa la
cromosfera y la region de transicion. La frontera que separa esta region de

la corona estd a un millén de K.

1.3.1. FOTOSFERA.

Es la superficie visible del Sol y la capa mds baja de la atmadsfera.
Tiene ~300 km. de espesor, ~0.04% del radio solar y emite casi la totalidad
del visible. Su densidad y temperatura aumentan hacia el interior donde
toda la radiacion se absorbe, impidiendo la observacion de las capas mdas
profundas. La temperatura de la fotosfera es de alrededor de 4000 K a
6400 K.

12



Emisiones de la actividad solar

La fotdsfera no es uniforme, en su superficie se encuentran las
manchas solares (figuras 1.2 y 1.4). Tipicamente una mancha solar consta
de una region central oscura denominada sombra o umbra, rodeada por
una zona mas clara o penumbra consistente en flamentos claros y oscuros
que parten de forma aproximadamente radial de la sombra. En promedio
el didmetro de la penumbra suele ser unas dos veces y media mayor que
el de la sombra, pero en grupos muy desarrollados puede llegar a
representar hasta el 80% del total de la extension de la mancha. Si la
mancha no posee penumbra, se le denomina poro.

El que las manchas parezcan negras es un efecto de contraste, la
diferencia de luminosidad de las manchas se debe a que su temperatura
es unos 2000 K inferior a la de la fotdsfera circundante.

Las manchas solares se originan como resultado de fuertes campos
magnéticos radiales que afloran al nivel de la fotdsfera con una intensidad
entre 1000 y 4000 Gauss, es decir, hasta 10000 veces mayores que el
campo magnético en la superficie de la Tierra. El tamano de las manchas
es muy variado, desde poco mas de un millar de kildmetros (poro aislado)
hasta mds de 100000 kilbmetros en los grupos bien desarrollados. Las
manchas aparecen en grupos; fipicamente un grupo consiste en dos
manchas de polaridad magnética opuesta.

La superficie fotosférica estd constituida por granulos (que realmente
son |la parte superior de las celdas convectivas) repartidos por todo el disco
(figuras 1.3 y 1.4), que se generan en la zona convectiva. Con base en el
andlisis del la luz del Sol, observada a través de un espectrografo, sabemos
que el maximo de la radiacion emitida ocurre en la region amarilla del
espectro y que la temperatura media de la atmaodsfera es de 5780 K.

En 1843, Heinrich Schwabe publicdé que las manchas parecian
presentar un periodo de unos 10 anos, lo que fue confirmado en 1855 por

Rudolph Wolf quien mostré que la periodicidad media es de 11 anos.
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Fig. 1.2. Manchas solares en la fotésfera solar, (http://www.nasaimages.org/).

En 1859 Richard Carrington descubrid que el Sol poseia una rotacion
diferencial, es decir, que gira mds rapidamente en el ecuador que en los
polos. También mostré que la latitud media de las manchas varia con el
tiempo. Al principio del ciclo de actividad, las manchas aparecen
alrededor de los 30° de latitud; conforme progresa el ciclo, las manchas se
forman cercanas al ecuador (~10° de Iatitud en el méximo del ciclo solar).

Existen dos ciclos solares predominantes, el ciclo de actividad solar
de ~11 anos y el ciclo magnético solar de ~22 anos (aproximadamente

cada 11 anos se invierten los polos magnéticos solares).
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Fig. 1.3. Granulacién en la superficie Solar, (http://www.nasaimages.org/).

Fig. 1.4. Acercamiento de la granulacion en el Sol. Se muestra una mancha solar,

(http://www.nasaimages.org/).
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1.3.2. CROMOSFERA.

Es la capa de la atmosfera situada por encima de la fotosfera (figura
1.5). Es muy tenue, de unos 2000 km. de espesor. Presenta un color rojizo
cuando es visible (debido a que su emision es dominada por el Ha), al

principio y al final de un eclipse de Sol.

Fig. 1.5. Cromésfera solar. Linea de emisién a 1548 A y 105K. Imagen compuesta,

tomada por el satélite SOHO, (http://sohowww.nascom.nasa.gov).

Su aspecto no es homogéneo, estd compuesta de estructuras
heterogéneas, llamadas espiculas (figura 1.6), que ascienden y descienden

a una velocidad del orden de 20 km s-1.
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Las espiculas adoptan la forma de cilindros casi verticales de gas
cromosférico, de unos 700 km. de didmeftro y hasta 150000 km. de altura,
tienen una vida media de 5 a 15 minutos y en un momento dado puede

haber medio milldn.

Fig. 1.6. Espiculas en la cromésfera solar, (http://www.nasaimages.org/).

Analizando la luz con una instrumentacion como un
espectroheliografo?, es posible obtener alguna informacion sobre los
procesos que ocurren en la cromoésfera. Sin embargo, las capas mds altas,
al ser mds calientes, radian predominantemente en el ultravioleta y no
pueden ser observadas con telescopios situados en tierra porque son
filtradas por la atmosfera terrestre. Por ello es necesario utilizar
instrumentaciéon montada a bordo de satélites artificiales. De esta manera,
ha sido posible conocer mejor los mecanismos fisicos intervinientes vy
establecer un conjunfo caracteristicas observacionales, propias de la
cromosfera y region de transicion. La temperatura de la cromosfera es mas

alta que en la fotésfera, es de 4500 K hasta un maximo de 20,000 K.

2 El espectrohelidgrafo es un instrumento que captura una imagen del Sol en una sola
longitud de onda, una imagen monocromdtica. La longitud de onda es elegida para
coincidir con una longitud de onda espectral de uno de los elementos quimicos presentes
en el Sol.
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Una hipdtesis que explica este comportamiento, es que la
turbulencia acustica es la fuente de de esta temperatura mds alta, como
resultado de la dispersion de las ondas de magnetohidrodindmicas sobre la
superficie solar, (Hansimeier, 2008). Por encima de la cromdsfera, hay una
region de transicion, donde la temperatura aumenta radpidamente hasta la

corona, que forma la parte exterior de la atmdsfera solar.

1.3.3. CORONA.

La corona es la regidon mas externa de la atmaosfera solar, que ocupa
millones de kilbmetros y es vista como un halo blanco extendido durante
un eclipse (figura 1.7), transformdndose gradualmente en viento solar.

El espectro obtenido durante un eclipse consiste de un continuo,
debido a la luz fotosférica dispersada por iones y electrones libres, con
lineas de emision brillantes superpuestas.

Hay tres componentes principales de la luz coronal: corona-K,
corona-F y corona-E. La K estd formada de luz fotosférica, dispersada por
los electrones coronales. Es la componente dominante a dos radios solares.
La corona-F es resultado de la dispersion de luz fotosférica por particulas de
polvo. La corona-E es la fuente de las lineas de emision de datomos
altamente ionizados.

Con base en las observaciones satelitales, conocemos que la forma
de la emision coronal cambia gradualmente a fravés del ciclo solar. En el
minimo solar, la corona tiene largas corrientes simétricas en el ecuador y
plumas en los polos (figura 1.7). Durante el mdaximo solar, hay muchas
estructuras, indicando un campo magnético complejo, que elimina la

simetria de la corona.
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Fig. 1.7. Superior: corona solar cercana al minimo de actividad (2006). Inferior:

corona solar durante el méximo de actividad (1999), (http://www.nasaimages.org/).

En la corona se identifican especies atomicas fuertemente ionizadas;
por ejemplo, iones de Hierro que han perdido 13 de los 26 electrones que
poseen en estado neutro. De manera que la temperatura debe ser muy
elevada, superior a 10¢ K, mucho mds caliente que la superficie del Sol.

Aungue la energia que es necesaria para calentar la corona es
alrededor del 0.01% de la emision luminosa total del Sol, el mecanismo no
es totalmente conocido. Existen dos tipos de mecanismos propuestos para
el calentamiento de la corona, modelos de Corriente Alterna: disipacion
de ondas y modelos de Corriente Directa: disipacion de campos

magnéticos intensos.
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La primera hipdtesis de calentamiento por ondas de sonido fue
hecha en los 40's por Biermann, (1947), Schwarzchild and Schatz, (1948).
Como las zonas de conveccidon generan ondas de sonido, sugieren que
estas ondas, que son longitudinales, se fortalecen en choques como si se
movieran denfro de una region de baja densidad; por lo tanto, liberan
energia. El flujo de energia de una onda de sonido es constante hasta que
la energia es disipada a través de un choque, Schwarzchild and Schatz,
(1948).

Una caracteristica fundamental de la corona son los hoyos coronales
(figura 1.8). La existencia de hoyos coronales fue reconocida por primera
vez a finales de 1950, cuando Waldmeier observa regiones extensas de
muy baja intensidad en las imdgenes hechas con un coronégrafod de luz
visible. En la década de 1970, imagenes UV y en rayos X del Sol, tomadas
con los telescopios en orbita, confimaron la existencia de los hoyos
coronales, (Cranmer, 2001). Los hoyos coronales son regiones de plasma de
baja densidad en el Sol, que tienen lineas de campo magnético que se
abren liboremente en el espacio interplanetario. Cuando existe baja
actividad solar, los hoyos coronales cubren las capas polares del norte y sur
del Sol. Durante los periodos mds activos, los hoyos coronales pueden existir
en todas las latfitudes solares, pero sélo pueden mantenerse durante
algunas rotaciones solares, antes de evolucionar a una configuracion
magnética diferente.

Los iones y electrones fluyen a lo largo de las lineas de campo
magnético abiertas en los hoyos coronales, para formar la componente de

alta velocidad del viento solar.

¥ El corondgrafo es un dispositivo que se puede acoplar a un telescopio, bloqueando la luz
de un objeto central y permitiendo observar objetos débilmente iluminados cerca de una
estrella. Fue desarrollado para estudiar la atmodsfera solar. Gracias a este tipo de
instrumento se puede estudiar con gran detalle las estructuras de plasma y campo
magnético que rodean al Sol.
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1.3.4. VIENTO SOLAR.

Parker predijo la existencia del viento solar, mostrando que una
corona caliente podria implicar una continua corriente de plasma. A pesar
de la elevada temperatura, la energia total aimacenada en la corona es
muy pequena, debido a que el gas es muy tenue y la energia es liberada
gradualmente bajo la forma de viento solar. El proceso estd acompanado
por una pérdida de gas que es reemplazado con el que emerge de la
cromo&sfera. Parker demostré que una corona a 106K se evapora, formando
un estado de equilibrio; donde la presion total del gas, en su mayoria
protones y electrones, domina a la fuerza de gravedad, para formar el
viento solar.

Hay dos componentes para el viento solar. Una componente répida,
con velocidades de ~800 km s y una lenta, con velocidades de 300 km s-1.
Con base en observaciones con satélites, se sabe que el viento solar rapido
se origina, en su mayoria, en las regiones de baja densidad, conocida
como hoyos coronales (figura 1.8).

Cerca de la Tierra la densidad del viento solar es tipicamente de 5 a
10 particulas cm-=3 y la velocidad ~400 km s-'. La pérdida de masa debido al
viento solar es inferior a 1/10? parte de la masa total del Sol.

La distribucion espacial del viento solar varia dramdticamente
durante el ciclo solar. El cinturdn de flujo es la fuente del viento solar lento y
los hoyos coronales son la fuente del viento solar rdpido. En el maximo
solar, la estructura magnética es mds complicada y no toma la forma del
dipolo magnético.

El viento lento puede originarse en los hoyos coronales polares, los
cuales se reducen en tfamano. La figura 1.8 muestra la velocidad del viento
solar en todas las latitudes, donde el viento de alta velocidad estd

confinado a la region de alta latitud y el viento solar lento estd confinado a
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las regiones ecuatoriales. Para el minimo de actividad solar, el viento solar
lento emana de las regiones de flujo simétricas y el viento solar rapido de

las regiones de hoyos coronales abiertos magnéticamente.

Fig. 1.8. Izquierda: distribucién de la velocidad del viento solar en el minimo (1995).
Derecha: distribucion de la velocidad del viento solar en el mdximo (2001), como una
funcion de la latitud solar, obtenidos de dos érbitas del satélite Ulises. Imdgenes en UV del
disco solar y en luz blanca de la corona se muestran como fondo para los dafos de
velocidad del viento. En el minimo de actividad solar, los hoyos coronales polares, con
campos magnéticos abiertos, dan lugar a flujos de viento solar rdpido y de baja densidad,
mientras que los flujos de las regiones ecuatoriales, con campos magnéticos cerrados,
estdn asociados con viento solar lento y denso. En el mdximo solar, pequeios hoyos
coronales de baja latitud generan viento rdpido y una variedad de velocidades de
vientos, que resultan en una pequena variaciéon latitudinal promedio de la velocidad del

viento solar.
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1.4. ACTIVIDAD SOLAR.

1.4.1. EL CICLO DE MANCHAS SOLARES.

El ciclo de manchas Solares tiene tres aspectos fundamentales, el
periodo de 11 anos del nUmero de manchas, la ley de Hale-Nicholson de la
polaridad de las manchas y la inversion del campo magnético global. El
surgimiento de las manchas se da abruptamente y decae lentamente. Las
primeras manchas de un ciclo aparecen cerca de las latitudes de 30° N y
30° S vy las ultimas cercanas al ecuador. Esta variacion es llamada ley de
Spodrer, pero su regularidad se aprecia mediante el diagrama de mariposa

de Maunder (Figura 1.9).

Fig. 1.9. Diagrama de mariposa, donde se muestra la posicién de las manchas

solares durante los anos de 1870 a 1995. Un nuevo ciclo de manchas se forma en latitudes

altas antes que el viejo ciclo de manchas desaparezca, (http://www.physics.unlv.edu/).
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En este diagrama de mariposa, las alas se superponen parcialmente,
esto es que las manchas del viejo ciclo permanecen en el ecuador
cuando el nuevo ciclo surge, cada ciclo dura entre 9 y 14 anos.

El nUmero de manchas solares en cada hemisferio puede ser muy
diferente y un hemisferio puede dominar por varios anos.

Hale (1919) descubri6 que cada ciclo Solar sucesivo estaba
marcado por una polaridad magnética distinta. Esto es conocido como la
ley de Hale-Nicholson. El grupo de manchas Solares, que son bipolares,
aparecen en la direccion de rotacion Este-Oeste con la misma polaridad
magnética dirigida a un hemisferio y opuesta en el otro hemisferio.

La inversion del campo magnético es un semiciclo de 11 anos, por lo
tanto, el ciclo magnético del Sol es de 22 anos.

Todos los campos magnéticos intensos emergen a través del proceso
de manchas Solares (rompimiento) y se difunden a través de la superficie

para producir un campo global dipolar.

1.4.2. REGIONES ALTAMENTE ACTIVAS.

Hale ef. al. (1919) infrodujo la clasificacion magnétfica que
permanece como la mds importante clasificacion de estructuras

magnéticas:

a: Una mancha dominante, normalmente conectada a una playa
de polaridad magnética opuesta.

B: Un par de manchas dominantes de polaridad opuesta.

v: Grupos complejos con una distribucion irregular de polaridades.

By: Grupos bipolares sin una linea de inversidn norte-sur marcada.

6: Umbra de polaridad opuesta en una penumbra.
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KUnzel (1960) mostré que los grupos & producen mucho mds
fulguraciones que los demds tipos de estructuras magnéticas. La alta
actividad asociada con las manchas & se debe a que dos polos con
fuertes campos opuestos son presionados.

Zirin y Liggett (1987) encontfraron que las manchas é se forman de

tfres modos:

1. Surgimiento de dipolos entrelazados y polaridades inversas. Esto
genera a las regiones mds activas.

2. Grandes dipolos emergen alrededor de las manchas ya existentes,
tal que la expansion de la regidon de flujo emergente presiona a una
mancha p dentro de una mancha f o a la inversa.

3. Un grupo de manchas dipolares surgiendo choca con otro dipolo.
El tercer tipo es el mds frecuente, ocurriendo siempre que una RFE

surge en el lugar adecuado.

1.4.3. FULGURACIONES SOLARES.

Descubiertas por Carrington (1859) y Hodgson (1860), debido a las
observaciones de intensos abrillantamientos en el espectro visible cercano
a un grupo de manchas solares.

Las fulguraciones Solares estan asociadas con la rapida liberacion de
energia magnética almacenada. Una gran fulguracion puede liberar
hasta 1034 erg (Kane, et. al., 1995), de energia en algunos minutos, sobre un
drea aproximada de 1022 m2,

Esta liberacion de energia estd asociada con la eyeccion de 1015 gr

de materia a velocidades que pueden exceder los 100 Km/s.
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La energia es almacenada en un periodo de horas a dias en la
configuracion del campo magnético en las llamadas regiones activas,
aungue aun no esta determinado si estas regiones activas ocurren antes o
después de que emerja el flujo de debajo de la superficie Solar.

Todas las fulguraciones muestran incrementos en las lineas de
emisidn atémicas; como Ha (6563 A) 6 He-ll (304 A).

Las observaciones épticas y en rayos X, son las técnicas cldsicas para
ver fulguraciones Solares, debido a la alta resolucion y corta exposicion;
ademds que la mayor parte de la energia es liberada en la frecuencia del
Optico. Otra técnica usada para observar fulguraciones es con filiro en Ha.
El Ha es la linea mds sensitiva al calentamiento atmosférico por las
particulas energéticas que resultan de las fulguraciones. Ademdads, el Ha
muestra el fondo magnético de la fulguracion, especialmente da aspectos
como los filamentos.

Las fulguraciones pueden ser observadas en otras lineas; por
ejemplo, las lineas del He, del Deuterio, en el visible, rayos X y UV. Las
fulguraciones energéticas muestran la fase de destello, una explosion de
extrema brillantez. Si estas fulguraciones estdn sobre el borde de una gran
mancha, una erupcion y onda de choque aparecerdn, con una muy
infensa emision de rayos X duros y baja emision de rayos X suaves, (Foukal,
2004).

Todas las fulguraciones fienen dos lazos, porque todas las lineas de
campo cerradas interceptan la superficie en dos puntos y la energia
térmica y las particulas energéticas fluyen a través de estas.

Tal vez la mayoria de las fulguraciones son originadas en un flamento
a lo largo de la linea de inversion, el flamento es normalmente activado
antes de la fulguracion. En la fase impulsiva de una gran fulguracion se
pueden observar pequenos puntos brillantes, normalmente en pares de

polaridad opuesta a lo largo de las lineas neutras.
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En una gran fulguracion (figura 1.10), el crecimiento continda vy la
energia es liberada sobre una gran drea y una violenta eyeccion de
material puede ocurrir.

Hay variaciones importantes en el fiempo de evolucion de las
fulguraciones solares, el que se divide en cuatro fases (Longair, 1992):

precursor, impulsiva, explosiva y gradual.

Fig. 1.10. Fulguracién solar del 10 de Noviembre de 2005. Tomada por el satélite
SOHO, con filtro EIT a 171A. Se observa la fulguracién como un abrillantamiento en la parte

extrema derecha, (http://sohowww.nascom.nasa.gov/).
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La fase del precursor dura entre 10 y 30 minutos y se observa una
acumulacion gradual de rayos X suaves y radiacion UV extrema. La fase
impulsiva dura entre 10y 1000 segundos y se observa en micro-ondas, rayos
X duros y, eventualmente, en rayos y.

La figura 1.11 muestra al Sol durante la fase impulsiva de la

fulguracion del 23 de Julio de 2003, observada en rayos X y rayos y.

Fig. 1.11. Fase impulsiva de la fulguraciéon del 23 de Julio de 2003 (rayos y del
satélite RHESSI) superpuesta en una imagen del satélite TRACE. El circulo rojo es el
centroide de 1o de la linea de emisidon de 2.223 MeV. Los circulos amarillo y rosa son los
centroides de las bandas de 300-500 y 700-1400 keV, respectivamente, dominados por
Bremsstrahlung. Los contornos negro y azul muestran las imdgenes detalladas a 300-500 y
50-100 keV, respectivamente, con el centroide de 50-100keV indicado por la cruz. (Lin,
2003).

En la fase explosiva, el flujo en Ha es mdaximo sobre un periodo del

orden de minutos. Finalmente, la fase gradual puede durar una a varias

horas vy libera la mayor parte de la energia total de la fulguracion.
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La topologia magnética en la atmdsfera solar juega un papel central
en el proceso de la fulguracion.

En fulguraciones intensas asociadas con regiones de configuracion
de campo magnético complejo e intensa actividad solar, la fulguracion
puede estar acompanada por emisiones de rayos X duros y de radio. Estas
fulguraciones estdn asociadas con eyecciones coronales de masa en el
espacio interplanetario a velocidades supersénicas, tal que se forman

ondas de choque, (Foukal, 2004).

1.4.4. EMISIONES DE LAS FULGURACIONES.

Las fulguraciones producen un incremento de las emisiones solares

en todo el espectro electromagnético.

1.4.4.1. Rayos X suaves.

Este rango de longitud de onda contiene una fraccidon importante
de energia radiada en las fulguraciones. Las emisiones de rayos X suaves
estdn entre 1-10 A (con energias de 0.1 a 10 keV) y consisten de una
mezcla del Bremsstrahlung vy lineas espectrales, debido a las especies
altamente ionizadas de metales, por ejemplo Ca's*t y Fe24+, Los electrones
responsables son electfrones térmicos con una temperatura alrededor de
los 107 K. Como esta temperatura es tipica de la corona solar, las lineas de
rayos X suaves proveen un diagnostico importante de las condiciones
(temperatura, velocidad, densidad) de la atmdsfera, (Schmelz, 1992). La

figura 1.12 muestra una fulguracioén solar en rayos x suaves.
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Fig. 1.12. Fulguracién solar en rayos X suaves (parte superior-central), vista por el
satélite  Yohkoh el 6 de Junio de 2000, utlizando el telescopio SXT,

(nhttp://solar.physics.montana.edu/sxt/).

1.4.4.2. Rayos X duros.

La emision tiene un rango de energias de 10-100 keV. Por debajo de
esta energia son considerados rayos X suaves. Por encima de esta energia
son considerados como rayos gama,debido a que el mecanismo
productor cambia. Esta  emisibn se  produce mediante el

Bremsstrahlung# de los electrones, (Longair, 1992).

* Cuando un electrén se mueve rdpida y libremente fuera de un dtomo, es inevitable que
se mueva cerca de un protdn en el gas ambiente. Hay una atraccion eléctrica entre el
electrén y el protdn. El electrén libre es desviado de su camino y cambia su velocidad,
emitiendo radiacién electromagnética en el proceso, conocida como Bremsstrahlung.
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La figura 1.13 muestra la emision de rayos x duros durante la
fulguracion del 28 de Octubre de 2003.

Fig. 1.13. Fulguracion solar del 4 de Noviembre de 2003, la mds energética
registrada en la historia. Tomada por el satélite SOHO, con filtro EIT a 195A. El gran
abrillantamiento en la parte derecha correspondid a una fulguracion X28 (seccion 1.4.5),

(hitp://sohowww.nascom.nasa.gov/).

1.4.4.3. Rayos Gama.

La emision de rayos gama (y) en el Sol quieto estd totalmente
ausente, tal que algun fendmeno en y es una emision asociada con una

fulguracion.
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Las lineas de emision de distintos elementos al igual que la emisidon en
el confinuo han sido constantemente observadas; las lineas de emisidn son
debidas a procesos nucleares (desexcitacion de nucleos y reacciones
nucleares que producen n® que decaen en dos gamas), la aniquilaciéon del
par e-e* (linea de 0.511 MeV) y la linea de formacion de Deuterio a 2.223
MeV, producida por la absorcion de neutrones lentos por los protones del
ambiente atmosférico Solar. El continuo es debido al Bremsstrahlung de
electrones relativistas. La figura 1.14 muestra un espectro en rayos gama de

una fulguracion.

Fig. 1.14. Espectro en rayos gama de la fulguracién del 04 de Junio de 1991,
(Murphy, et.al., 1991). Se muestran las lineas de desexcitacién nuclear, de aniquilacion del

par e-e*yla de 2.223 MeV de la formacién de Deuterio.
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1.4.4.4. Ultravioleta.

Emisiones térmicas en temperaturas del orden de 104-105 K, que se
emiten en las regiones de fransicion entre la densa corona y la cromaosfera.
Esta region del espectro provee un diagndstico sobre el rapido
cambio de la temperatura y densidad de las atmodsferas donde se
presenta una fulguracion, (Schmelz, 1992). La figura 1.15 muestra la emision

en ultravioleta de una fulguracion.

Fig. 1.15. Fulguracion solar del 2 de Noviembre de 2003 en ultravioleta (gran
emisién mostrada en la extrema derechal), vista por el satélite SOHO con el filtro EIT a 284A,

(http://sohowww.nascom.nasa.gov/gallery/images.htmil).
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1.4.4.5. Optico.

El Optico muestra una variedad de lineas y el continuo,
constituyendo una fraccién sustancial de la energia total liberada. Aqui se
encuentra la emision de lineas que normalmente se observan en el Sol
quieto, por ejemplo el Ha, que se encuentra en el ancho de la linea de

Balmer del Hidrégeno (656.5 nm).

Fig. 1.16. Fulguracién solar del 19 de Julio de 2000 en Ha. El gran abrillantamiento

de la parte central fue visto por el satélite SOHO, (http://www.nasaimages.org/).
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Emisiones de la actividad solar

Generalmente, las imdgenes se obtienen a tfravés de filtros de pasa-
bandas. Una fotografia del disco Solar tomada en Ha puede diferenciar
claramente al Sol en minima actividad y maxima actividad.

Cuando se observa el Sol en el maximo con Ha, se pueden distinguir
zonas brillantes, manchas Solares en regiones activas y largos filamentos
oscuros. Cuando los flamentos son visibles sobre el limbo, son llamadas
prominencias. Al observar el Sol en el minimo con Ha, se observa una
imagen granular en todo el disco, sin grandes abrillantamientos, ni zonas
oscuras.

Origindndose en las regiones opticas de la atmdsfera, las formas de
las lineas son funciones complejas de una estructura global de la
cromosfera. Histéricamente, la intensidad y/o el drea de la fulguraciéon en
Ha fue el Unico camino para clasificar las fulguraciones segun el tamano,

(Zirin, 1989). La figura 1.16 muestra una fulguracion vista en Ha.

1.4.4.6. Radio.

Las ondas de radio constituyen una radiacion de baja energia.
Proveen un diagnodstico de algunos de los fendmenos mds energéticos en
la fulguracion. Totalmente insignificante en energia, la emision de radio es
rica en detalles y complejidad y permite un diagndstico de los electrones
energeéticos (cientos de KeV), debido a que estos son la fuente emisora de
tal radiacion, y de la intensidad del campo magnético. Los principales
mecanismos de emision son la radiacion giro-sincrotrons, el Bremsstrahlung
y los procesos del plasma colectivo (Schmelz, 1992). La figura 1.17 muestra

una fulguracion solar vista en radio.

® Radiacién giro-sincrotrén. Electrones moviéndose a velocidades cercanas a la luz emiten
un haz de radiacion al girar alrededor de una linea de campo magnético.
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Fig. 1.17. Fulguracién solar vista en radio. La zona roja es la zona de mayor

emisién en radio, (http://www.nasaimages.org/).

1.4.5. TIPOS DE FULGURACIONES Y CLASIFICACION.

Histéricamente las fulguraciones han sido clasificadas por su
apariencia en las lineas de emision en Ha. Se usa un esquema de
clasificacion de dos pardmetros; el primer pardmetro es el drea de brillo en
Ha, el segundo es la intensidad del incremento de la emision (débil, normal
o brillante). Asi, por ejemplo, una pequena y muy brillante regiéon Ha puede

ser clasificada como una fulguracion 1b.
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Emisiones de la actividad solar

La nueva instrumentaciéon generd que este esquema de clasificacion
no fuera el mejor indicador de la cantidad de energia liberada. Como una
gran fraccion de radiacion en una fulguracion aparece como rayos X
radiados por el plasma coronal caliente, producido por las fulguraciones,
una nueva clasificacion fue generada, basada en el flujo de energia en la
banda de 1-8 A, como es observado por el satélite GOES. Este esquema
usa una letra para denotar el orden de magnitud del flujo y un nimero

para denotar el multiplo de la cantidad base. La clasificacion es la

siguiente:
A 108 W m-=2
B 107 W m-=2
C 106 W m-=2
M 105 W m-=2
X 104 W m-=2

De este modo, una fulguracion tipo X5 fiene un flujo de 5 x 104 W m-2
en el canal de 1-8 A del satélite GOES.

Existen criterios para clasificar eventos solares en impulsivos,
graduales y térmicos. Las fulguraciones en rayos X duros han sido
diferenciadas en éstas tres clases. El criterio mds importante es el perfil
temporal de la emision de rayos X. Las fulguraciones son clasificadas de la
siguiente forma:

Térmicas: que son presumiblemente eventos compactos, que
exhiben una suave variacion en el perfii de flujo vs tiempo,
correspondiendo a la energetizacion de un lazo. Contiene muy bagja
densidad de particulas.

Impulsivas: generalmente asociadas con lazos de fulguraciones (=
20,000 km.), exhibiendo un agudo perfil de flujo vs tiempo. Muestran una

poblacion de particulas energéticas enriquecidas con nucleos pesados y
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3He, ademds de los electrones (Reames, 1999). Las particulas escapan
después de la aceleracion. Las particulas producidas en estas
fulguraciones pueden ser visibles solo en fulguraciones que no estdn
acompanadas de una eyeccion coronal de masa (ECM), debido a que el
choque asociado produce un flujo de particulas aceleradas que opaca a
las particulas provenientes de la fulguracion misma, (Cliver, 1996).
Graduales: se considera que ocurran en lazos muy largos (= 50,000
Km.). Conlleva particulas atrapadas en una baja densidad coronal,
decayendo lentamente a través de colisiones Coulombianas. El gran
tamano de los eventos graduales estd asociado con eventos de mayor
duracién que las anteriores. Tienen composiciones similares a las
abundancias solares promedio; los electrones son minoria en el flujo de
particulas. Los eventos menos intensos son mucho mds frecuentes que Ias

fulguraciones muy energéticas o brillantes.

1.4.6. LIBERACION Y TRANSPORTE DE ENERGIA EN FULGURACIONES.

Las fulguraciones ocurren en regiones campo magnético intenso y
bajo grandes presiones, donde puede ocurrir una inferaccion entre lineas
de campo magnético; por ejemplo, en la vecindad de las manchas
Solares. Se sabe que existe suficiente energia (1/8m [B2 dV) en el campo
magnético para explicar la potencia observada en las fulguraciones
Solares. Asi, una de las interrogantes es conocer como esta energia
magnética es disipada lo suficientemente rapido para tomar en cuenta los
tiempos de escala observados en las fulguraciones. La razén de este
problema radica en la exiremadamente alta inductancia y bagja

resistencia del plasma coronal.
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Emisiones de la actividad solar

Una vez que la energia ha sido liberada, esta es fransportada a
través de la atmadsfera para producir un incremento de la temperatura en
la corona y la cromédsfera, al igual que un incremento en la radiacion
observado en el espectro electfromagnético, (Zirin, 1972). Varios
mecanismos han sido propuestos para efectuar este transporte de energia,
siendo los mds notables enfre estos mecanismos: (1) la propagacion de
electrones supra térmicos acelerados y (2) la difusion de calor desde la

region primaria de energia liberada.

1.4.6.1. Disipacion de Energia en Fulguraciones.

Algunas definiciones concernientes a los modos de liberacion de
energia y produccioén de rayos X duros en las fulguraciones son:

Térmica: una fuente de rayos X es llamada térmica si la energia del
Bremsstrahlung producido por los electrones es comparable a la energia
del ensamble entero de electrones de la fuente. Esto implica que no hay
pérdidas seculares de energia de los electrones produciendo
Bremsstrahlung y, en principio, que cada una de las fuentes puede ser 100
% eficiente en la produccién de rayos X.

No Térmica: se considera una fuente no térmica de rayos X, si su
promedio de energia excede la energia de los electrones de fondo en la
fuente. Los electrones que producen Bremsstrahlung ahora pierden una
considerable fraccidon de su energia en colisiones con electrones del medio
ambiente atmosférico y electrones lentos y sélo una pequena fraccion
(0.001%) de su energia se pierde en pequenos impactos y colisiones
emitiendo Bremsstrahlung con protones del medio ambiente. Por lo tanto,
la eficiencia de la fuente es muy pequena, requiriendo mucho mas

energia del electrén, (Schmelz, 1992).
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Para disipar la energia magnética de una fulguraciéon en tiempos de
escala observables, se debe reducir significativamente la longitud de
escala para la variacidon del campo magnético, Esto requiere de la
proximidad de dos campos magnéticos directamente opuestos. Los
posibles escenarios para alcanzar esta configuracion de campo

magnético se muestran en la figura 1.18.

Fig. 1.18. Algunos modos esquemdaticos de de la disipacién de energia en una
fulguraciéon Solar, mediante la reconexién magnética. (a) Modelo del dipolo fusionado;
(b) Modelo del lazo emergente; (c) Modelo del flujo emergente; (d) Modelo de

reconexion de hoja, (Schmelz, 1992).
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Emisiones de la actividad solar

Las observaciones concuerdan con las predicciones de la teoria de
la reconexion magnética. Uno de los escenarios que mads se adecuan a las
observaciones es el modelo de reconexion de hoja (figura 1.19). En este
ejemplo, la reconexion se lleva a cabo en la corona. Los rayos X duros
producidos por el Bremsstrahlung se observan en la fase impulsiva inicial de
la fulguracion.

La liberacion de la energia magnética en la fulguracion solar se
produce, principalmente, durante la fase impulsiva, cuando las particulas
cargadas son aceleradas y se emiten rayos X duros no térmicos. La fase de
decaimiento térmico, detectado por la emision gradual de rayos X
blandos, se produce como consecuencia de la interaccion de la
atmosfera solar y las particulas energéticas generadas durante la fase
impulsiva. Una fulguracion solar se produce por una inestabilidad o
reordenamiento en la configuracion magnética en la corona baja. Resulta
en la rdpida liberacion de energia magnética y la aceleracion de
particulas no térmicas por procesos que aun no se comprenden del todo.
Bajo la consideracion de que la estructura del campo magnético libera
energia espontdneamente, la razén de energia liberada se calcula usando
la geometria mostrada en la figura 1.20 y las ecuaciones de confinuidad,
momento, energia y la ley de Ampere, relacionando j (corriente) y B

(campo magnético), (Parker, 1975). Resulta el sistema de ecuaciones:
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Capitulo 1

Fig. 1.19. Modelo de reconexién magnética para una fulguracion solar. Una
fulguracion es muy energética debido a la energia magnética liberada en el sitio de
reconexion. Los electrones son acelerados a altas velocidades, generando una emision
de radio, asi como una emision de rayos X duros. Algunos electrones no térmicos son
arrastrados hacia abajo del lazo y chocan con la cromésfera, emitiendo rayos X duros por
Bremsstrahlung en los pies del lazo. Cuando los haces de protones acelerados entran a la
atmdsfera, se producen reacciones nucleares que resultan en la generacion de lineas
espectrales de rayos gama y neutrones. El material en la cromdsfera es calentado muy
rdpidamente y sube por el lazo, acompanado por un incremento gradual en la emision
de rayos X suaves. Este afloramiento de material caliente es llamado evaporacion

cromosférica, y ocurre en la fase de decaimiento de la fulguracion.
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Emisiones de la actividad solar

Donde v es la velocidad dentro de la regidn de disipacion en la hoja
de corriente, vx es la velocidad de Alfvén, L es la longitud del lazo en la
hoja neutra, B es la infensidad del campo magnético, pi-po es la diferencia
de presion debido a la presion magnética dentfro de la hoja neutra, | es la

anchura del lazo en la hoja neutra.

Fig. 1.20. Modelo de la hoja neutra. El campo magnético en la direccién x es de
signo opuesto a lo largo de la linea y = 0. El material va hacia dentro en la direccién -z y

hacia fuera a lo largo del gje x.

. , 2 9
Tomando la ecuacidn de Alfvén: {BT . (5)
Y| Anp

Sustituyendo (5) en (1) y eliminando (j/B) entre (3) vy (4):

2
V= Iy V
e (6) Finalmente: [szJ ' S=(8LVa/7702)

,:[%]L ...................... o
SE

Las ecuaciones (7) y (8) son la razén deseada del campo mezclado
y la anchura de la hoja, respectivamente. La razén de energia liberada por

unidad de longitud de la hoja (direccién z en la figura 1.22), Schmelz, 1991.
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CAPITULO 2:

REACCIONES NUCLEARES
EN EL INTERIOR Y
ATMOSFERA SOLAR



Reacciones nucleares en el Sol

2.1. INTRODUCCION.

El nUcleo solar ocupa ~1/4 de la distancia desde el centfro del Sol
hasta la fotdsfera. La temperatura es de 15.6x106 K, con una densidad de
151.3x103 kg m=3 y una presion de 2.334 x10'6 Pa. Estd compuesto de 49 %
de Hidrégeno, 49 % de Helio y el 2 % restante en otros elementos que sirven
como catalizadores en las reacciones termonucleares.

La energia se produce por reacciones nucleares exotérmicas de
fusion, donde cada segundo ~5.7 x10'" kg de Hidrégeno es convertido en
Helio. La energia producida es ~3.86 x102¢ W,

Los principales procesos de fusidon son la cadena p*-p* y el ciclo
CNO, que corresponden al 99% y 1% del proceso de fusion,
respectivamente. La energia neta liberada en el proceso es 26.7 MeV. La

energia generada se fransporta hacia el exterior por radiacion.
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2.2. REACCIONES NUCLEARES EN EL NUCLEO SOLAR.

El Sol es una estrella que se encuentra en la fase denominada
secuencia principal, con un ftipo espectral G2 (con una temperatura de
4600 K a 5700 K y color Amarillo), que se formd hace unos 4.5 x10? anos.
Permanecerd el mismo tiempo en la secuencia principal, ya que se
encuentra aproximadamente a la mitad de su vida. En esta etapa se
fusionan cuatro p* para crear un nUcleo de Helio (He), en éste proceso dos
p* se deben convertir en neutrones. A este mecanismo de conversion de
protén en neutrdn se le llama decaimiento beta positivo (B*), y va
acompanado de la emisidon de un positron (e*) y de un neutrino (v). El

decaimiento B* se da bajo la siguiente reaccion:

p* > n+et+ve

En el Sol, el positron libera su energia por colision con un ndcleo o por
el aniguilamiento con un electrén, produciendo dos fotones. El neutrino
escapa del Sol. El protdn puede decaer en un tiempo de vida media de
1037 anos en condiciones de vacio, pero en las condiciones de
temperatura de la atmdsfera Solar (10¢ K) el decaimiento beta positivo es
un proceso continuo.

Esta reaccion estd prohibida para protones libres, pues implicaria
una violacién del principio de conservaciéon de la energia, ya que la suma
de las energias de los productos resultantes seria mayor que la del p*. Sin
embargo, para p* formando parte de un nucleo, la diferencia de energias
enfre el nucleo final y el inicial es suficiente para crear las particulas

resultantes, en cuyo caso la reaccion estd permitida.
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Reacciones nucleares en el Sol

El proceso de formacion de He puede darse principalmente por
medio de dos mecanismos: uno es conocido como la cadena protéon-
protén, y el ofro es el ciclo del carbono. El primer proceso involucra la
fuerza nuclear débil.

La energia que se libera al formarse un nucleo de He es de 26.7MeV.
Esta energia aparece en forma de energia cinética de las particulas del
gas y como radiacion v.

Finalmente, toda la energia se difunde hacia la superficie del Sol,

donde escapa al exterior en forma de radiacion electromagnética.

2.2.1. CADENAS PROTON-PROTON Y CNO.

La reaccidon protéon-proton (figura 2.1) domina en nucleos estelares
con temperatura menor a 1.5 x 107 K (como ocurre en el Sol). Consta de
tres reacciones con el resultado neto de la conversion de 6 protones en un
nucleo de Helio mds 2 protones. Como ya se dijo, un proceso importante
en este esquema es la conversion de los profones en neutrones.

En la reaccidon de dos protones para formar Deuterio (2D) la
conservacion de la carga obliga a la emision de un positron (e*), ademdas
se produce un neutrino del electréon (v,) para mantener la conservacion de

cantidad de movimiento y energia:
P p"—> D+e"+ v, +0.42 MeV

Esta reaccion involucra la interaccion débil (un proton decae en un
neutron). El positron producido en la reaccion se aniquila con un electron

para liberar 0.511 MeV de energia en forma de fotones en el rango de los

Y-
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El 2D reacciona con otro protén del medio para formar un ndcleo del

isétopo ligero del helio, 3He, acompanado por la emision de un y:
D+p o He+y+549 MeV

Con base en el 3He pueden existir varias reacciones de fusion, de las
cuales, la que ocurre en el 91% de las veces es la que combina dos

nucleos de helio 3 para formar uno de helio 4 vy libera dos protones:

*He +°He — * He + 2p + 12.86 MeV

Fig. 2.1. Cadena p-p. dos protones reaccionan para producir deuterio (2D), con

la liberacién de un neutrino del electrén y un positron. El 2D reacciona con otro protén y

produce 3Helio (3He), liberando un gama. Finalmente, 2 moléculas de 3He reaccionan

para producir 4Helio, con la expulsion de dos protones.
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Reacciones nucleares en el Sol

De este modo, el resultado neto de éstas reacciones es la
conversion de H en He con la liberacion de 26.73 MeV de energia por
cada nucleo de He formado. Los neutrinos emitidos en las reacciones p-p
toman un promedio de 0.26 MeV de energia cada uno. Asi, cada dtomo
de H consumido en éste proceso lleva a la emision de 6.55 MeV de

energia electromagnética del Sol.

En estrellas de gran masa (superior a 10 masas solares), la energia
liberada por la cadena protén-protdn no es suficiente para mantener la
presion gravitacional interna, asi que las estrellas se contraen, aumentando
entonces su temperatura central hasta que comienza el ciclo del carbono.
Este proceso, llamado ciclo CNO (Carbono, Nitrogeno y Oxigeno),
comienza con un nucleo de Carbono que al final del ciclo se regenera y
por lo tanto actia como si fuera un catalizador.

El efecto neto del ciclo del carbono es el mismo que el de la
cadena protdn-protdn, es decir, ftoma cuatro protones del medio y forma
un a. Por supuesto que para que este mecanismo pueda darse es
necesaria la presencia del carbono, el cual tuvo que haberse formado
previomente, y por ende no puede haber operado cuando casi toda la
materia era hidréogeno, ésta es la razon por la que solo implica el 9% de las
reacciones nucleares en el Sol. El ciclo se muestra en la figura 2.1.

Primero el carbono (12C) se fusiona con un protdn para formar
Nitfrdbgeno ligero (18N) y un vy, después este nucleo experimenta
decaimiento beta, emitiendo un positron y un neutrino para dar lugar a un
isétopo pesado del carbono (13C). La fusidbn de éste con un segundo
protén produce un nucleo de nitrdgeno (14N) y un y, que es estable y no
decae, pero puede fusionarse con un tercer protdbn para dar oxigeno
ligero (150). Este nucleo es inestable y decae en un isétopo pesado del

nitrégeno (1°N) mds un e*y un v.
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Por Ultimo, se produce la fusidon del ndcleo de nitfrbgeno con un
cuarto protén, dando como resultado un nucleo de carbono igual al que

inicid el ciclo y una a.

Fig. 2.2. Ciclo CNO, un nicleo de C reacciona sucesivamente con cuatro p+,

fransformdndose en cada paso, para finalmente dar lugar a un nidcleo de “4Helio y
establecer el carbono inicial. Asi, el Carbono, Nitrdgeno y Oxigeno actian como

catalizadores de la reaccion 4p — 4He.

La potencia liberada por el proceso de fusion en los dos mecanismos
tratados aumenta como funcidon de la temperatura, pero en la cadena
protéon-protén el aumento es mucho mas lento, de modo que a altas
temperaturas siempre domina el ciclo del carbono. La temperatura del
centro del Sol (1.5 x 107 K) corresponde justo al punto de fransicion de uno

a ofro mecanismo.
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Reacciones nucleares en el Sol

2.3. OTRAS REACCIONES NUCLEARES EN EL INTERIOR SOLAR.

La combustion del H no es completa, existen otras reacciones que
consumen el 3He formado en el proceso. Por ejemplo, la cadena a-a
donde dos nucleos de Helio interaccionan. La presencia de 4He en una

estrella lleva la formacion de 7Be.

‘He +?He — 'Be + y+ 1.59 MeV

El 7Be es inestable y captura un electron libre del plasma para formar 7Li:

"Be +e —"Li +v, + 0.86 MeV

o, con 10.3 % de probabilidad, la formacidén de un estado excitado del

Litio (“Li *), la cual decae en “Li:

'Be + ¢ — "Li" + v, + 0.38 MeV ‘Li" > Li + y+0.48 MeV

El 7Li interacciona con un protén, generando dos nucleos de He:

‘Li +p —*He + "He + 17.35 MeV

En estas reacciones se utiliza un nucleo de 4He como catalizador (el
cual se recupera al final) que al fusionarse con un nucleo de 3He produce
un isdtopo ligero del Berilio (Be) y un fotdon; posteriormente el Be absorbe un
electron para convertirse en litio, emitiéndose un neutrino. Finalmente, el
litio se fusiona con un protdn, que sumado a los fres usados para formar
3He, da lugar a un nuevo nuUcleo de 4He, ademds del que interviene en la

primera reaccion.
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Alternativamente, el 7Be puede interactuar con un protdén para

formar 8Be, con probabilidades menores al 5%:

'Be +p —*Be + y+0.14 MeV

Como 8Be es inestable, se produce una tercera cadena donde el
8Be decae en:
’Be —'He + "He + 3.03 MeV

Aungque de muy rara sintesis, otras reacciones alternativas a la

cadena p*-p*, pueden llevarse a cabo; por ejemplo:

p+ +He > *He + " +v, +18.77 MeV

En algunos casos, el deuterio (°D) y Tritio (*T) pueden generar neutrones:

D+3T S%He +n + 17.62 MeV

El constante movimiento en el Sol provoca la interaccidn entre los
distintos iones y particulas, generando constantes choques, que a su vez
liberan neutrones y y. Las reacciones nucleares en el nicleo del Sol son muy
sensibles a la temperatura y la densidad. Los iones pesados y p* deben
chocar con la energia suficiente para que se pueda superar la fuerza
eléctrica de repulsion, entre estas dos particulas con carga positiva. La
temperatura y la densidad disminuyen a medida que se aleja del centro
del Sol. Las reacciones de fusidon nuclear son casi nulas mas alla del borde
exterior del nucleo; de este modo, las zonas radiativas y convectivas no

tienen las condiciones fisicas para producir reacciones nucleares.
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Reacciones nucleares en el Sol

2.4. REACCIONES NUCLEARES QUE PRODUCEN NEUTRONES EN LA
ATMOSFERA SOLAR.

Lingenfelter et. al., 1965, calcularon el flujo de neutrones solares
producidos por protones acelerados en fulguraciones solares y mostraron
que mas del 90 % de los neutfrones fueron generados debido a la
interaccién de protones acelerados y protones y/o He en la atmdsfera
solar.

Las interacciones de protones acelerados, particulas alfa (a) y
nucleos mds pesados (ver capitulo 1) producen rayos gama (y) y neutrones
(n) en la atmosfera solar.

Las reacciones nucleares en la atmodsfera dependen de la
composicion quimica del medio ambiente y de las particulas energéticas.
Con base en espectroscopia se conocen las abundancias relativas de
elementos como C, O, Ne, Mg, Si y Fe, las cuales se consideran similares

para la fotdsfera y la cromosfera, tal como se muestra en la tabla 2.1.

Abundancia relativa de elementos en la
atmésfera Solar
H 1
He 0.07
C 4.2 x 104
N 920x10-5
(0] 6.9 x 104
Ne 1.0x 104
Mg 40x10°%
Si 3.8x10°
Fe 3.4x10°

Tabla 2.1. Abundancia, relativa al C, de elementos en la atmdsfera Solar.
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La interaccidn nuclear de particulas energéticas produce una
variedad de productos secundarios. Para fulguraciones solares, los mds
importantes son los neutrones, los nucleos excitados y los piones (),
(Ramaty, et. al., 1983). Las reacciones nucleares pueden o no producir m,
las que producen n también producen neutrones de alta energia (> 50
MeV), las reacciones se muestran en la tabla 2.2.

De acuerdo con Chupp, et. al., 1984, la produccidon de neutrones
solares y rayos gama tiene lugar cuando las densidades de Hidrégeno son
mayores a 1012/cm3. Por lo tanto, la produccidon de neutrones se lleva a
cabo en una region perteneciente ala cromosfera, entre 1000 y 1200 km.

Murphy et. al., 1987, calcularon la productividad de n y y, debido a la
interaccion entfre las particulas aceleradas y la atmaodsfera solar. Ellos
evaluaron la produccidon de neutrones en la superficie solar considerando
algunas composiciones del medio ambiente y particulas aceleradas,
consideraron también dos modelos de aceleracion que fueron la
aceleracioén estocdstica y la aceleracion por choque.

Con base en sus cdlculos, para el mecanismo de aceleracion
estocdstica, los neutrones de alta energia son producidos eficientemente
por reacciones o-p y o-a, mientras que los neutrones de baja energia son
producidos por reacciones p-p. Para el mecanismo de aceleracion por
choque, los neutrones de alta energia son producidos por mediante la
reaccion oa-p y los de baja energia por el p-p.

Los v y n de alta energia se producen por distintos mecanismos en
fulguraciones solares, los principales de estos mecanismos se muestran en
la tabla 2.2, junto con los procesos de emision y energia de la particula

resultante.
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Reacciones de protones y Reacciones de protones y
particulas o sin piones particulas o con piones
P*tP—pP+p p+tp—ont+X
Pta—pta ptp—ont+X
p+20a—3He+3p+n ptp—omnm+X
pta—2H+2p+n pta—nd+X

p+a—3H+2p pta—-nt+X
pt+ta—2(2H) +p pta—-n+X
p+t+a—3p+2n

Tabla 2.2. Reacciones de protones (p) y particulas alfa (a) en la atmdsfera solar.

Las reacciones que producen m, son mds energéticas y posteriormente producen

neutrones > 50 MeV. X representa distintas particulas, (Murphy et. al., 1987).

La tabla 2.3 muestra distintos tipos de emisiones, donde el proceso
de Bremsstrahlung se genera por la aceleracion de elecfrones a
velocidades relativistas en las fulguraciones. Los rayos gama resultan de la
inferaccion nuclear entfre particulas en la atmosfera solar, generando

lineas de emision, las cuales pueden ser observadas.

Para muchas fulguraciones, el espectro de rayos gama entre 1y 8
MeV estd dominado por las lineas de emision nucleares, como la captura
de neutrones por Hidrogeno (2.223 MeV), las lineas de desexcitacion
nuclear del Nedn (1.634 MeV), del Carbono (4.438 MeV) y del Oxigeno
(6.129 MeV) y sobre los 10 MeV el proceso de Bremsstrahlung puede ser
importante nuevamente. La figura 2.3 muestra el espectro de y, donde se
observan las lineas de emision nucleares, de desexcitacion nuclear, de
aniguilacion (e*-e- a 0.511 MeV) y el Bremsstrahlung, observadas durante la
fulguraciéon del 27 de Abril de 1981.
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Energia del 16n o e-

Emision Proceso Energia Emitida
Primario
20 keV - 1 MeV
Continuo Bremsstrahlung 20 keV -1 GeV
> 10 MeV
“He (a,n)’Li* 0.429 MeV
Lineas de 3He (a,n)’Be* 0.478 MeV 1100
Desexcitacion 2ONe(p.p’)?PNe* 1.634 MeV ]
MeV/nucledn
Nuclear 12C(p,p’)'2C* 4,438 MeV
160 (p,p)'20* 6.129 MeV
; Neutrones por iones
Linea de
acelerados 1-100
Captura de . 2.223 MeV .
seguidos por: MeV/nucledn
nevutrones
H(n, y)°’H
Linea de
et+e -2y 0.511 MeV
Aniquilacién 1 - 100 MeV
et*-e-
oyt
Radiacién del p+p—n0 k...
decaimiento | 10— 2y, it — u* — et 10 MeV -3 GeV 0.2-5GeV
de Piones €* — Yorem, Yania,
€~ — Ybrem
Neutrones en el
Intferacciones de espacio (Nesp)(10-
particulas 500 MeV)
10 MeV -1 GeV
aceleradas Neutfrones
Neutrones 0.1-10 GeV
“He(p,pn)3He inducidos en
20 — 400 MeV
Prtp—nt+tn+.. cascadas

atmosféricas (0.1 -
10 GeV)

Tabla 3. Mecanismos de produccién de fotones y neutrones de alta energia (Ramaty &

Mandzhavidze, 1994).
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Figura 2.3. Espectro de rayos gama, observado por el Solar Maximum Mission

(SMM) para la fulguracion del 27 de Abril de 1981, (Murphy, et. al., 1990).

Las lineas de desexcitacion nuclear resultan del bombardeo sobre los
nUcleos de carbono y nucleos mds pesados por protones acelerados y o;
de igual forma se puede dar el proceso inverso, donde los nucleos de
Hidrégeno y Helio son bombardeados por nUcleos de Carbono y nucleos
mads pesados. Debido a sus bajas abundancias relativas, la interaccion
enfre nucleos pesados acelerados y nucleos pesados en el medio no es

particularmente importante.
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Las interacciones de particulas a con el Helio (3He y 4He) del medio
ambiente atmosférico producen dos fuertes lineas de emision, a 429 keV
del 7Be (formado por la interaccion entre 3He y 4He), y a 478 keV
(decaimiento del “Li excitado formado por la interacciéon del 7Be con un €7)
(Ramaty & Mandzhavidze, 1994).

A energias mayores a 200 MeV la produccidén de = comienza a ser
importante. La dispersion p-p y p-a produce n® y =t Los n0 (99%) decaen
directamente en 2y de 67.5 MeV, mientras que los n* decaen primero en
muones de la misma carga (u*) y después en e. Los e- y e pierden energia
debido a la emisién por Bremsstrahlung y sufren aniquilacion con la emision
de 2y.

En este rango de energia, se producen neutfrones con energias
mayores a 1 GeV que pueden ser detectados por satélites o en Tierra con
detectores de neutfrones (Ryan & Vestrand, 1999).

Los neutrones que se mueven hacia abajo de la fotdsfera del Sol, son
capturados por Hidrogeno. La captura produce la linea de 2.223 MeV, la
cual puede ser observada directamente en Tierra.

La linea de 2.223 MeV fue predicha tedricamente (Lingelfelter &
Ramaty, 1967), y confirmada por numerosas observaciones.

El decaimiento de los n° puede ser observable en la emision de y >10
MeV. La produccion de y en las fulguraciones solares toma lugar
predominantemente en intferacciones con blancos pesados por particulas

aceleradas.
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Eventos de neutrones solares

3.1. INTRODUCCION.

Las interacciones nucleares en la atmodsfera solar entre los p*
acelerados en las fulguraciones solares, las particulas a y los nucleos mas
pesados producen y y neutrones que pueden ser detectados.

En el espectro de rayos y de una fulguracion que produce neutfrones,
se distinguen la emisidon de Bremsstrahlung, lineas de aniquilacion electron-
positron, lineas de desexcitacion nuclear y la de captura de neutrones.

Muchos eventos de rayos y provenientes de fulguraciones Solares
fueron observados por el GRS (Gamma Ray Spectrometer) a bordo de los
satélites SMM (Solar Maximum Mission) y Hinotori, donde se pudieron medir
fulguraciones lo suficientemente energéticas como para determinar el
espectro de rayos gama, (Vestrand, et. al., 1999).

Durante el periodo de 1980 a 1989 el satélite Hinotori detectd 40
fulguraciones con emisiones de rayos y, mientras que el SMM detectd 258
fulguraciones, algunas de las cuales pudieron tener energia como para
producir neutrones solares lo suficientemente energéticos como para llegar
a la Tierra. Un ejemplo de los pardmetros reportados se muestra en el

apéndice 1.

El primer reporte de detfeccion de neutfrones Solares fue hecho
usando el Gamma Ray Spectrometer (GRS) a bordo de la sonda Solar
Maximum Mission (SMM), el 21 de Junio de 1980 (Chupp, et. al., 1982),
como se muestra en la secciéon 3.

El 3 de Junio de 1982, ademds del GRS a bordo del SMM, los
monitores de neutrones en Jungfraujoch (Suiza), Lomnicky-Stit (Eslovaquia)
y Roma (ltalia) detectaron neutrones Solares asociados con una gran

fulguracion (Chupp, et. al., 1987).

60



Capitulo 3

Las abundancias de iones acelerados y gas del medio ambiente en
la region de la fulguracion pudo ser determinada del andlisis de las lineas
de desexcitacion nuclear observadas en las fulguraciones solares. También
se realizaron simulaciones Monte Carlo de los flujos esperados en varias
lineas nucleares, para corroborar tedricamente la existencia de los iones y
particulas neutras emitidas durante una fulguracion. Estos andlisis mostraron
que las abundancias del gas ambiente, donde los iones acelerados
inferactuan, estan enriquecidos en C, N, O, Ne, Mg, Siy Fe.

Para la fulguracion del 27 de Abril de 1981, se compard el espectro
medido por el satélite SMM/GRS con una simulacion del espectro de esta
fulguracion (Murphy, 1991), cémo se muestra en la figura 3.1. Aqui se
observa la simulacion Monte Carlo del espectro de rayos gama con alta
resolucion, que muestra las lineas de emision de forma mads clara. En esta
figura se puede distinguir la linea de 2.223 MeV, el aniquilamiento del par
electron-positron y las lineas de desexcitacion nuclear de 12C, 1¢O; ademds

de los elementos mds pesados.
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Fig. 3.1. Espectro de rayos gama de la fulguracién del 27 de Abril de 1981,
medido por el SMM. También se muestra la simulacién Monte Carlo del espectro,

permitiendo ver una mejor resoluciéon, (Murphy, 1991).
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Se observa la similitud entfre el espectro observado por el satélite
SMM (izquierda) vy la simulaciéon (derecha), lo que confirma que se pueden

producir y emitir neutrones en las fulguraciones solares.

Lingenfelter, (1994) mostré que los neutrones energéticos (> 30 MeV)
producidos por los iones acelerados en las fulguraciones solares, no son
producidos isotropicamente, sino que tienden a ser producidos en la
direccion del flujo de iones; por lo tanto, pueden ser atribuidos

exclusivamente a la direccion de la fulguracion.
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3.2. PRIMERAS OBSERVACIONES.

Como ya se menciond, la primera deteccion de neutrones Solares en
un satélite se dio durante la fulguracion del 21 de Junio de 1980. El perfil de

tiempo del GRS se muestra en la figura 3.2.

Fig. 3.2. Perfil de tiempo de neutrones observados por el detector GRS/SSM para
la fulguracion del 21 de Junio de 1980, (Chupp, et. al., 1982).

Con ello se muestra que los neutrones, que se producen en
fulguraciones Solares, llegan a satélites cercanos a la Tierra. El tiempo 0 en
el eje x, muestra el inicio de la deteccion de neutfrones. Se puede observar

que se detectaron neutrones cercanos a 1 GeV de energia.
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El primer pico en la figura 3.2, fue debido a los rayos gama de alta
energia, el segundo incremento gradual se debe a neutrones solares.

Forrest y Chupp (1983), mostraron que los electrones y protones
fueron acelerados simultdneamente por un proceso simple, debido a que
el perfil de fiempo de rayos X duros y y mostraba un incremento casi al
mismo tiempo. Mostraron también, que neutrones con energias > 50 MeV vy
menores a 600 MeV y protones hasta energias de GeV fueron producidos
en la superficie Solar dentro de un corto tiempo (~60 segundos). Ramaty et.
al. (1983), derivaron el espectro de energia de los protones acelerados,
con base en los resultados de las observaciones hechas por el SMM para la
fulguracion del 21 de Junio de 1980, utilizando el modelo de thick-target;
ademds, consideraron que la composicion de particulas aceleradas era la
misma en la atmaodsfera solar y que, dentro de la regidon de interaccion, la
distribucion de las particulas cargadas es isotropica.

La figura 3.3 muestra las observaciones del SMM vy los resultados
calculados por Ramaty, et. al. (1983), estos Ultimos calcularon el flujo
dependiente del tiempo de los neutrones de alta energia en la Tierra vy
encontraron que los cdlculos fedricos y los datos experimentales eran muy
similares, confimando los resultados de las simulaciones, donde
consideraron una produccion instantdnea y no atenuada de neutfrones
solares.

Para la fulguracion del 3 de Junio de 1982, la figura 3.4 muestra el
perfil de los datos en funcidn del tiempo del SMM y el monitor de neutrones
en Jungfraujoch. Entre las 11:45 y las 11:50 tiempo universal (TU), el monitor
de neutrones mostré un incremento de 8.5¢ debido a los neutrones solares.

Con base en las observaciones del SMM y monitor de neutrones,
Chupp, et. al. (1987), concluyeron que los neutrones solares fueron
producidos de manera gradual y no impulsiva como en el caso anterior, al

igual que los protones en la superficie solar.
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Si la produccién de neutrones se diera en la primera fase impulsiva
de la fulguracion, el incremento detectado por el monitor de neutrones
después de las 11:50 TU no podria ser explicado. Pero, de acuerdo con
Shibata, et. al. (1994) y Muraki, et. al. (1998), se puede entender que el
incremento detectado por los monitores de neutrones fuera producido por
solo la fase impulsiva si los neutrones solares pudieron alcanzar energias de
hasta ~ 300 MeV/n.

Fig. 3.3. Resultados de Ramaty, et. al. (1983). Los puntos negros representan el
flujo de neutrones observado por la sonda SMM. Las lineas sélidas muestran el flujo de

neutrones calculado en la Tierra.
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Fig. 3.4. Perfiles temporales de los datos del SMM y el monitor de neutrones en

Jungfraujoch. El perfil en el tope de la figura muestra los datos de rayos X. La grdfica de en
medio muestra los datos de rayos gama de alta energia vy la Ultima grdfica muestra los

datos del monitor de neutrones, (Chupp, et. al, 1987).
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3.3. EVENTOS DE NEUTRONES DETECTADOS EN TIERRA POR
NM-64.

El 24 de Mayo de 1990 se observd el mds grande evento de
neutrones solares registrado en monitores de neutrones (MN). Este evento
fue asociado con la fulguracion X9.3, localizada en 20.84° N, 133.47° E, la
cual comenzd a las 20:46 TU. Hubo dos incrementos en las cuentas de
neutrones de los MN.

El primer incremento, que comenzd a las 20:49 TU, se debid a los
neutrones solares, (Shea, M., et. al. 1991). Este incremento tuvo una
duraciéon de aproximadamente 5 minutos y fue observado sélo por los MN
localizados en América del Norte, como se observa en la figura 3.5. Este
fue el mayor incremento debido a neutrones solares que ha sido registrado
por los MN.

Terekhov, et. al. (1993) calcularon la linea de 2.2 MeV de emisidon en
y. También dedujeron un perfil de intensidad-tiempo de la emision de
neutrones para energias mayores a 120 MeV.

Debrunner, et. al. (1993), calcularon que el flujo de neutrones en la
Tierra para este evento podria ser 2.5 x 104 neutrones cm2, para E > 100
MeV. El segundo incremento registrado por los MN se debid a protones
solares. Debrunner, et. al., (1993). concluyeron que esos protones solares
fueron acelerados por un choque coronal y que el nimero total de
protones, con E = 30 MeV, emitidos fue menor que 2 x 1034,

Debrunner, et. al., (1997), dividieron el evento del 24 de Mayo de
1990 en fres fases: una fase impulsiva de las 20:47:50 a las 20:49:24 hrs. TU,
donde fueron producidos los neutrones y los rayos y; la segunda fase de |as

20:49:24 a las 21:09 hrs. TU con neutrones y emision de rayos y de alta
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energia; la tercera fase de aproximadamente las 20:52 a las 22:00 hrs. TU,
cudndo los protones fueron inyectados al espacio interplanetario.

Para medir la emision de neutrones en el Sol usaron datos de emision
de y obtenidos por el detector Phebus a bordo de la nave Granat, (figura
3.6).

Fig. 3.5. Incrementos en las cuentas de 5 minutos para cinco MN de América del

Norte de las 20:00 hrs. TU del 24 de Mayo a las 05:00 hrs. TU del 25 de Mayo de 1990. El
incremento en las dreas negras en las figuras a y b se deben a los neutrones solares,

(Debrunner, et. al, 1997).
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Evaluaron el perfil de intensidad-tiempo de la produccién de piones
en el Sol y supusieron que la produccidn de neutrones mayores a 200 MeV
siguid el perfil de intensidad-tiempo de los rayos y provenientes del
decaimiento de los piones. La figura 3.6 muestra las razones de conteo
para las bandas de energia de 10-24 MeV y 60-95 MeV de las 20:47 a las
20:58 hrs. TU.

De acuerdo con Debrunner, et. al. (1997); el comienzo de la emision,
en las bandas de 60-75 MeV y 75-95 MeV, fue cudndo el incremento en la
razon de conteo fue de 3o y fueron a las 20:47:48 £ 00:02 hrs. TU y 20:47:52 +
00:02 hrs. TU, respectivamente.

De este modo, se tomaron las 20:47:50 = 00:04 hrs. TU como el

comienzo del evento de rayos y mayores a 60 MeV.

1600'—

1400—

1200— werees 10—-24 MeV

—60-95 MeV
1000—

800} — 40

600—

400

Razones de conteo de 60-95 MeV

Razones de conteo de 10-24 MeV

2001~

20:48 20:50 20:52 20:54 20:56 TU
24 de Mayo de 1990

Fig. 3.6. Razones de conteo para rayos y de 60-95 MeV y 10-24 MeV medidos por

la nave Granat, de las 20:47 a las 20:58 TU, para la fulguracion del 24 de Mayo de 1990,
(Debrunner, et. al, 1997).

La figura 3.7 muestra las razones de conteo normalizadas para
energias de 60-95 MeV, de las 20:47 a las 20:58 hrs. TU y el perfil de
produccion de piones deducido de los datos obtenidos por la nave

Granat.
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De las figuras 3.6 y 3.7 se observa que existe un incremento
significativo en las razones de conteo de rayos y de las 20:50 a Ias 20:52 hrs.
TU que coincide con la razdn de conteo mdxima de los monitores de
neutrones en Climax y de la Ciudad de México (figura 3.5), debido a los
neutrones solares. Esto implica que la respuesta del detector Phebus a
bordo de la nave Granat pudo estar influenciado por el intenso flujo de

neutrones solares, (Terekhov, O., et. al., 1993).

Fig. 3.7. Razones de conteo de y normalizadas para energias de 60-95 MeV, para

la fulguracién del 24 de Mayo de 1990 y el perfil de produccién de piones deducido de los
datos del detector Phebus a bordo de la nave Granat (linea sélida), (Debrunner, et. al,
1997).

Una serie de fulguraciones Solares mayores a X10 se presentaron en
el periodo del 1 de Junio al 15 de Junio de 1991. En junio é de 1991, una
fulguracion clase X12 ocurrid a las 0:54 tiempo universal (TU), donde fueron
observados grandes flujos de y y microondas.

La figura 3.8 muestra el flujo de y entre 1-10 MeV observados por el
satélite BATSE (Burst and Transient Source Experiment) y el flujo de
microondas de 80 GHz observadas por el satélite NORP (Nobeyama Radio

Polarimeters), para Junio 6 de 1991.
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En los datos de y, dos grandes picos se observan ala 1:.09 TUy 1:10 TU.
En los datos de microondas, se observan varias emisiones intensas, el mayor
pico se observa ala 1.10 TU, que ocurre al mismo tiempo que el pico en .

Al comienzo de la fulguracion X12 (localizacion: N33° E44° y 0:54 TU),
el Sol se encontraba sobre el océano pacifico, entre Hawai y Japdn. Por lo
tanto, las estaciones instaladas en el monte Norikura (Japdn) y volcdn

Haleakala (Hawai) pudieron observar el evento.

Fig. 3.8. Izquierda: Flujo de rayos gama de 1-10 MeV, observados por el satélite

BATSE. Derecha: flujo de microondas a 80 GHz observadas por NORP, para la fulguracién

del 6 de Junio de 1991, (Watanabe, et. al, 2003a).

El monitor de neutrones instalado en el monte Norikura se encuentra
a 2770 mts sobre el nivel del mar. La estacién del volcdn Haleakala, se
encuentra a 3030 mts sobre el nivel del mar, ambos monitores son del tipo
NM-64.

Las cuentas de neutrones observados por los dos monitores de
neutrones se muestran en la figura 3.9. Un claro incremento en las cuentas
se puede observar entre la 1:12 y 1:42 TU, para el monte Norikura y entre las
1:12 y 1:27 TU, para el volcdn Haleakala. Para el NM-64 en Japdn, la

significancia estadistica del incremento mayor fue de 3.96c durante entre
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las 1:12 y 1:17 TU vy la significancia total para los 30 minutos fue de 5.160.
Para Haleakala, la significancia estadistica del mayor incremento fue de
3.030, entfre 1:22 y 1:27 TU vy la significancia total para los 15 minutos fue de
4.280.

Existe la posibilidad de que el incremento en las cuentas se deba a
los iones energéticos, debido a que el NM-64 no puede discriminar entre
estas especies. Pero, no hay evidencia que otros monitores de la red
mundial hayan incrementado sus cuentas; ademdads, el canal de protones

del satélite GOES no mostrd incremento alguno.

Fig. 3.9. Cuentas de neutrones detectadas por los monitores de neutrones del
monte Norikura (superior) y volcdn Haleakala (inferior), para la fulguracion del é de Junio
de 1991. La linea sdélida muestra los promedios en las cuentas de neutrones vy las lineas

punteadas * 1o de los datos, (Watanabe, et. al, 2003a).
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Otro de los eventos de neutrones Solares detectados en Tierra
usando un monitor de neutrones (NM-64) fue el ocurrido el 24 de
noviembre de 2000. Este evento fue observado por el monitor de neutrones
instalado en el monte Chacaltaya, Bolivia y se asocié con una fulguracion
ocurrida a las 14:51 hrs. TU, observada por el satélite GOES como clase X2.3
(figura 3.10).

El tiempo registrado por GOES para el inicio de la fulguracion fue las
14:51 TU vy la intensidad mdxima de rayos X suaves fue las15:13 TU, poco
mas de 20 minutos después del inicio de la fulguracion.

En la figura 3.11, el satélite Yohkoh observé el inicio en la intensidad

de rayos X duros a las 15:07 TU.
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Fig. 3.10. Flujo de rayos X suaves observados por GOES para la fulguracion del 24

de Noviembre de 2000 (14:30-16:30 TU). El comienzo de la fulguracion X2.3 se dio a las
14:51 TU. El perfil superior representa el flujo de rayos X en la longitud de onda de 1.0-8.0 A
y el inferior de 0.5-4.0 A, (Watanabe, et. al, 2003b).
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Eventos de neutrones solares

El tiempo registrado por GOES para el inicio de la fulguracion fue las
14:51 TU vy la intensidad mdaxima de rayos X suaves fue las15:13 TU, poco
mas de 20 minutos después del inicio de la fulguracion.

En la figura 3.11, el satélite Yohkoh observd el inicio en la intensidad
de rayos X duros alas 15:07 TU.

Al examinar el tiempo de aceleracion de los vy, se puede estimar el
momento de la aceleracion de los iones. Aproximadamente a las 15:08 TU,
una gran cantidad de rayos y fue observada por el satélite Yohkoh. La
figura 3.12 muestra el espectro de energia de los y y es clara la linea de

captura de neutrones a 2.223 MeV.

Fig. 3.11. Rayos X duros observados por el satélite Yohkoh para la fulguracion el
24 de Noviembre de 2000. Los rayos X duros fueron repentinamente emitidos a las 15:07:30

TU, (Watanabe, et. al, 2003b).
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La figura 3.13 muestra el perfil temporal de la linea de y de la captura
de neutrones (2.223 MeV), observada por el satélite Yohkoh para la
fulguracion del 24 de Noviembre de 2000.

Las figuras 3.12 y 3.13 muestran que hubo produccion de neutrones
solares, atribuida a la fulguraciéon del 24 de Noviembre de 2000. El inicio de
la emisidn atribuida a la captura de neutrones solares por H fue poco antes
de las 15:08 TU.

Fig. 3.12. Espectro de rayos y observado por el satélite Yohkoh para la fulguracién

del 24 de Noviembre de 2000. Es clara la senal de captura de neutrones a 2.223 MeV,
(Watanabe, et. al, 2003b).

Captura de Neutrones (2.223 MeVWV)
T T
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Tiempo de inicio (24-Nov-00 15:03:23)

Fig. 3.13. Perfil temporal de la linea de rayos y de captura de neutrones (2.223

MeV). Se observa que la captura de neutrones comenzd poco antes de las 15:08 TU,
(Watanabe, et. al, 2003b).
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Eventos de neutrones solares

Los electrones de alta energia pueden emitir rayos X duros por
Bremsstrahlung. Por lo tanto, el comienzo de la emision de rayos X duros
puede indicar el comienzo de la aceleracion de particulas.

Los rayos X duros fueron emitidos por electrones de alta energia, no
por iones; por lo tanto, no podemos asegurar que al tiempo cuando una
gran cantidad de rayos X son producidos, los iones son acelerados y los
neutrones solares son producidos, (Watanabe et al., 2003b).

Para este evento, el flujo de la linea de y producidos por la
desexcitacion de iones es débil; por lo tanto, es dificil calcular la cantidad
de vy prodicidos por cada proceso de desexcitacion, debido a la
contaminacién por Bremsstrahlung de los electrones de alta energia. Por
tal motivo, el espectro de neutrones no puede ser derivado de los datos de
la linea de vy, para compararlo con los datos del monitor de neutrones. Se
considera que la emision de neutrones solares comenzd con la emision de
rayos X, alas 14:51 TU (figura 3.10).

A las 15:08 TU del 24 de Noviembre de 2000, el Sol estaba sobre
Bolivia. El monitor de neutrones instalado en el Monte Chacaltaya se
encuentra a 5250 mts sobre el nivel del mar, es un NM-64 con 13.1 m2 de
drea. El perfil de neutrones observado por el monitor se muestra en la figura
3.14. Un claro incremento en las cuentas se observa entre las 15:10 y las
15:25 TU.

La significancia estadistica es 4.7c de 15:10 a 15:15TU, 2.40 de 15:15
a15:20TUy 2.40 de 15:20 a 15:25 TU.

Existe la posibilidad que el incremento en las cuentas provenga de
iones energéticos, debido a que el NM-64 puede observarlos; sin embargo,
no hay evidencia que el incremento en las cuentas fuera producido por
estos iones, debido a que no se registraron incrementos significativos en
algun otro monitor de neutrones de la red mundial, independientemente

de larigidez umbral de cada monitor de neutrones.
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Ademds, la rigidez magnética del monte Chacaltaya es de 12.53
GV, tal que es muy dificil para los iones llegar a nivel de Tierra; protones con
energias mayores a 100 MeV fueron observados por el satélite GOES
asociados con la fulguracion Solar X2.3, detectada 1 hora antes; por lo
tanto, la senal de Chacaltaya es probable que se debe a neutrones
solares, (Watanabe, et. al, 2003b).

Fig. 3.14. Razones de conteo de 5 minutos observados por el monitor de
neutrones del monte Chacaltaya en Bolivia para la fulguracién del 24 de Noviembre de
2000. La linea sdélida en la primera grdfica es el promedio de cuentas y las lineas
punteadas representan 10 de los datos. La segunda grdfica representa la significancia
estadistica, de 15:10 a 15:25 es claro el incremento en las cuentas atribuido a los neutrones
solares, (Watanabe, et. al, 2003b).
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Eventos de neutrones solares

Ofro evento detectado por el NM-64 instalado en el monte
Chacaltaya fue el ocurrido el 25 de Agosto de 2001 a las 16:23 TU,
asociado con la fulguracion Solar clase X5.3, (Watanabe, K., et al., 2003c).
Al comienzo de la fulguracion X5.3, el Sol se encontraba justo encima de
Bolivia, por lo que nuevamente el NM-64 de Chacaltaya fue idoneo para
observar el evento de neutrones Solares.

La figura 3.15 muestra el flujo de rayos X duros, el espectro de rayos
gama vy el flujo de rayos gama alrededor de la senal de 2.223 MeV, todos

observados por el satélite Yohkoh.

Fig. 3.15. Rayos X duros y rayos gama observados por el satélite Yohkoh, para la
fulguracion del 25 de agosto de 2001. (a) muestran los perfiles para rayos X duros, con un
mdximo a las 16:32 TU. (b) muestra el espectro de rayos gamay (c) el perfil de rayos gama
alrededor de los 2.223 MeV, (Watanabe, et. al, 2003c).
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Los perfiles para rayos X duros y rayos y son muy similares; ademas,
ambos flujos tienen un maximo cercano a las 16:32 TU. Por lo que se puede
deducir que los neutrones fueron producidos a las 16:32 TU.

Las cuentas de neutrones observadas por el NM-64 se muestran en la
figura 3.16. En esta figura se observa un marcado incremento en las
cuentas entfre las 16:34 y 16:39 TU. La significancia estadistica de este
exceso es de 4.70 de 16:34 a 16:39 TU, 1.40 de 16:39 a 16:44 TU y 250 de
16:44 a 16:49 TU.

Ningun monitor de neutrones detectd un incremento significativo en
sus cuentas. Ademds, la rigidez magnética del monte Chacaltaya es de
12.53 GV, tal que es muy dificil para los iones llegar a nivel de Tierra, por lo

que se puede atribuir el incremento a neutrones solares.
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Fig. 3.16. Evento de neutrones detectado por el NM-64 en Chacaltaya, Bolivia,
para la fulguracion del 25 de Agosto de 2001. La linea sdlida es el promedio de las cuentas
y las lineas punteadas representan £ 10 de los datos. Los tres grandes incrementos entre el
inicio de la fulguracién y las 16.8 TU, se atribuyen a neutrones solares, (Watanabe, et al.,
2003c).
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Eventos de neutrones solares

El 28 de Octubre de 2003, se presentd una fulguracion solar X17.2 a
las 9:51 TU. El satélite INTEGRAL observo flujos de rayos X duros vy vy. La figura
3.17 muestra los perfiles temporales de la emision de Bremsstrahlung vy v,
con un picos de emision alas 11:03 TU y 11:05 TU.

Se observa que la linea de captura de neutrones a 2.23 MeV tiene un
pico alrededor de las 11:06 TU y un largo tiempo de decaimiento. Las lineas
de desexcitacion nuclear a 4.4 MeV y 6.1 MeV tienen un pico alrededor de
las 11:05 TU, que es un minuto de desfase con respecto a la linea de
captura de neutrones.

En general, la linea de y de captura de neutrones estd retrasada de
las lineas de desexcitacion nuclear, debido a que les toma mds tiempo a
los neutrones ser capturados por protones.

De este modo, es evidente que los neutrones fueron producidos en |la
fulguracion vy, probablemente al mismo fiempo que Ia emision de 4.4 MeV y
6.1 MeV, antes del pico maximo de las 11:05 TU, (Watanabe, et. al. 2006).

En la figura 3.18 se muestra el espectro de y entre las 11:03 TU y las
11:15 TU, donde se observan claramente las lineas de y, que son
consistentes con la emision en la figura 3.17. Al momento de la fulguracion,
el Sol se encontfraba justo encima del monitor de neutrones de Tsumeb,
como se observa en la figura 3.19.

Los resultados se muestran en la figura 3.20, donde se observan las
razones de conteo de 5 minutos para el monitor de neutrones de Tsumeb y
una comparacion con los datos del monitor de neutrones de LomnickyStit.

Se pueden ver claramente exceso en las cuentas entre las 11:05 y las
11:15TU y enfre las 11:20 TU y 11:25 TU. Las significancias estadisticas para
estos intervalos fueron 4.8 para 11:05-11:10 TU, 4.2¢ para 11:10-11:15TU y
3.4c para 11:20-11:25 TU. La significancia total para el intervalo entre las
11:05TU vy las 11:15 TU fue de 6.4c.
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Figura 3.17. Perfiles temporales observados por el satélite INTEGRAL, para la
fulguracion del 28 de Octubre de 2003. Primera grdfica (superior): emisibn de
Bremsstrahlung. Segunda grdfica: linea de y de la captura de neutrones (2.23 MeV).
Tercera grdfica: linea de y de desexcitacion del Carbono (4.4 MeV). Cuarta grdfica

(inferior): linea de y de desexcitacién del Oxigeno (6.1 MeV), (Watanabe, et. al., 2006).
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Eventos de neutrones solares

Figura 3.18. Espectro de rayos y entre 1.5 MeV y 10 MeV, observado por el satélite
INTEGRAL, para el intervalo entre las 11:03 TU y 11:15 TU del 28 de Octubre de 2003,
(Watanabe, et. al., 2006).

Esta fulguracién solar también produjo un gran evento de protones
(GLE), que fue registrado por distintos monitores de neutrones alrededor
del mundo. Se excluye la posibiidad de contaminacion por protones
energéticos, provenientes de esta GLE, en el exceso registrado por el
monitor de neutrones de Tsumeb, porque se considerod el perfil temporal de
los datos del monitor de neutrones de Lomnicky Stit, que tuvo registro del
GLE.

El tiempo de inicio del primer exceso en las cuentas de Tsumeb es
alrededor de 10 minutos antes que el evento de protones en Lomnicky Stit.
De este modo, parece que el segundo exceso en las cuentas de Tsumeb,
proviene del evento de protones, mientras que el primer exceso se debe a

neutrones solares.
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Figura 3.19. Angulo cenital del Sol al momento de la gran fulguracién X17.2 del 28 de
Octubre de 2003. La zona roja implica que el Sol se encontraba justo encima del monitor
de neutrones de Tsumeb, (http://stelab.nagoya-u.ac.jp/ste-

www1/div3/CR/Neutron/Util/index.html).

Figure 3.20. Superior: razones de conteo de 5 minutos observadas por el monitor
de neutrones de Tsumeb para el 28 de Octubre de 2003. La linea sdlida es el promedio del
fondo, mientras que las lineas punteadas arriba y abajo son 1o del fondo. Inferior: razones
de conteo de 1 minuto del monitor de neutrones de Tsumeb (negro) y el perfil temporal
del monitor de neutrones de LomnickyStit (gris). El evento de neutrones solares en los datos
de Tsumeb comenzd antes que el evento de protones (GLE) detectado por Lomnicky Stit,

(Watanabe, et. al., 2006).
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Eventos de neutrones solares

El 4 de Noviembre de 2003, fueron observados neutrones solares
asociados con una gran fulguracion X28 (la fulguracion mds energética
registrada en rayos X). Los neutrones pudieron ser detectados por los
monitores de neutrones de Haleakala (Hawai) y de la Ciudad de México.
La fulguracion X28 comenzd a las 19:29 TU, y se localizd en S19° W83°. Al
momento de la gran fulguracion, el Sol se encontraba casi sobre la Ciudad
de México (angulo cenital de 40.52°) y muy cercano a Haleakala (aGngulo
cenital de 50.5°), como se muestra en la figura 3.21; por tal motivo, estos
monitores fueron ideales para la deteccidn de los neutrones.

Aproximadamente a las 19:42 TU, una intensa emision de rayos X fue
detectada por el satélite GOES, saturando la senal (figura 3.22).

Después de las 19:42 TU, una fuerte senal de rayos y fue observada

por la nave espacial INTEGRAL (figura 3.23).

Fig. 3.21. Angulo cenital del Sol al momento de la gran fulguracion X28 del 4 de

Noviembre de 2003. La zona roja implica que el Sol se encontraba justo encima,

(http://stelab.nagoya-u.ac.jp/ste-www1/div3/CR/Neutron/Util/index.html).
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En este evento, aunque las lineas de emision producidas por la
desexcitacion nuclear, 12C (4.443 MeV) y 160 (6.129 MeV), no fueron
predominantes, la linea de captura de neutfrones (2.223 MeV) pudo ser
faciimente observada; lo que nos indica que se produjeron neutrones por
reacciones nucleares en la atmaédsfera solar.

Los neutrones solares fueron observados por el monitor de neutrones
de Haleakala (203.7°E, 20.7°N, 3030 mts s.n.m.). La figura 3.24 muestra la
razon de conteo de 5 minutos observada para la fulguracion del 4 de
Noviembre; el intervalo de fiempo de la figura 16 fue de las 15 hrs a las 23

hrs. Claros excesos se observaron después de las 19:45 TU.

Fig. 3.22. Rayos X vistos por el satélite GOES para la fulguraciéon del 4 de
Noviembre de 2003. Aproximadamente a las 19:42 TU se puede observar que la senal

saturd al equipo, (http://sprg.ssl.berkeley.edu/~tohban/browser/2show=grth+qglpcr).
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Eventos de neutrones solares

Fig. 3.23. Espectro de rayos y entre 1.5y 10 MeV observado por INTEGRAL de las

19:40 a las 19:50 TU, para la fulguracién del 4 de Noviembre de 2003. Se nota con claridad

la senal de 2.223 Mev de captura de neutrones, (Watanabe, et. al., 2006).

La significancia estadistica de estos excesos fue de 4.5¢ para el
intervalo de las 19:46:20-19:51:20 TU, 5.3c para las 19:51:20-19:56:20 TU y 3.1
de las 19:56:20 a las 20: 01:20 TU. La significancia total para los 15 minutos
entre las 19:46:20 TU y las 20:01:20 TU fue de 7.56.

El monitor de neutrones de la Ciudad de México (260.8°E, 19.33°N,
2274mts snm) también observd un claro exceso después de las 19:45 TU,
que fue observado al mismo tiempo que por el monitor de neutrones de
Haleakala.

Las significancias estadisticas de estos excesos fueron 2.6c entre Ias
19:45-19:50 TU, 3.1c entre las 19:50-19:55 TU y 3.3c entre las 19:55-20:00 TU. La
significancia total para los 15 minutos entre las 19:45 TU y las 20:00 TU fue de
5.26.
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Fig. 3.24. Razones de conteo de 5 minutos para los monitores de neutrones de

Haleakala y de la Ciudad de México, entre las 15:00 y las 23:00 hrs. del 4 de Noviembre de
2003. La linea sdlida es el promedio de las cuentas de neutrones, mientras que las lineas

punteadas son +o del promedio de cuentas, (Watanabe, et. al., 2006).

Estos resultados muestran con claridad que el exceso observado en
las cuentas de neutrones se debid a los neutrones solares generados por la

gran fulguracion del 4 de Noviembre de 2003.
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CAPITULO 4:

EL TELESCOPIO DE
NEUTRONES SOLARES
Y LA RED MUNDIAL
DE OBSERVATORIOS



EI TNS y la red mundial

4.1. INTRODUCCION.

Los monitores de neutrones tienen una alta sensibilidad, lo que
significa que fienen cuentas muy altas. Son omnidireccionales, tal que no
pueden diferenciar la direccidon de arribo de las particulas incidentes.
Tampoco resuelven la energia de las particulas y no discriminan enfre
neutrones y protones. Por tal motivo, es necesario el uso de un nuevo
equipo para la deteccidon de neutrones solares; el Telescopio de Neutrones
Solares (TNS) es capaz de resolver los inconvenientes mencionados, debido
a gue tiene la capacidad de medir el flujo neutrones solares, su energia, su

direccion de arribo y pueden diferenciar entre neutrones y protones.

En este capitulo se describe el diseno y especificaciones técnicas del
TNS. También se explican los aspectos técnicos y de deteccidon de los
monitores de neutrones, para entender y justificar la construccion del

nuevo detector, el TNS.
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4.2. MONITOR DE NEUTRONES.

Se usan para detectar la componente nuclednica producida por la
radiacion cosmica primaria. La radiacidon primaria menos energética
produce menos neutrones y protones al interaccionar con los nucleos
atmosféricos. Estos nucleones producen a su vez nuevas desintegraciones
nucleares y sus productos salen en todas direcciones.

Existen dos tipos de monitores de neutrones, uno es el IGY y el otro el
NMé4. El monitor de neutrones IGY fue originalmente disenado por J.A.
Simpson, (1953). Sin embargo, las necesidades de mayores tasas de conteo
hicieron posible la aparicion de un nuevo tipo de detector, el NM-64
(Carmichael, 1964), que es de forma y dimensiones mayores al diseho de
Simpson y que permite también mejorar la resolucidon sobre la base de
dreas o masas iguales de plomo, el nuevo detector (NM-64) es 3 veces mds
eficiente que el IGY; por tal motivo es el detector normalmente usado
adlrededor del mundo. El apéndice 2 muestra la distribucidon de los
monitores de neutrones en el planeta.

El concepto bdsico de deteccion de neutrones con un monitor de
neutrones es el mismo para el NMé4 y el IGY. Un monitor de neutrones
consiste principalmente de ftres partes; el reflector, el productor y el
contador.

La principal diferencia entre los dos tipos de monitores se encuentra
en el material y espesor del reflector.

El IGY usa parafina como reflector, mientras que el NMé4 usa
polietileno (figura 4.1). La parafina y el polietieno son materiales orgdnicos
y su estructura molecular consiste en dtomos de Carbono (C) e Hidrogeno

(H), con casi la misma relacion entre C e H, ~1/2.

90



EI TNS y la red mundial

La tarea del reflector es rechazar los neutrones de baja energia
producidos en la atmdsfera y en las substancias cerca del monitor de
neutrones. El reflector estd rodeado de plomo, que es usado como un

productor.

Fig. 4.1. Esquema de los dos tipos de monitores de neutrones; a la izquierda el

NMé4, (Carmichael, 1964) y a la derecha el IGY, (Simpson, 1957).

Los neutrones moderados en el reflector entran al productor y son
mulfiplicados por interacciones nucleares en el plomo. Un contador de
trifluoruro de Boro (BFs) estd localizado dentro del productor.

Entre el contador y el productor se encuentra el moderador interior

que termaliza los neutrones.
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Los neutrones son detectados por los contadores proporcionales de
BF3, enriquecido con el isdétopo B0 (96%), el cudl interacciona con los
neutrones produciendo una radiacion ionizante, mediante la siguiente

reaccion:

B}LO —|—n% —>Li§ —G—Heg

Este método de deteccidén responde a cualquier variacion en la
formacion de neutrones rdpidos en su vecindad, estas variaciones pueden
ser causadas por fuentes radioactivas locales, movimiento de material
pesado, caida de nieve, etc.

Estas dificultades se eliminan al hacer que los neutrones detectados
sean producidos localmente en materiales condensados, colocados
alrededor del contador. EI nUmero de neutrones producidos por un
elemento es funcién del peso atdmico y se denomina multiplicidad.

La razén de multiplicidad entre Plomo y Carbdn es de 8 a 1
aproximadamente; por lo tanto, usando materiales de peso atdomico alto
como productor y un moderador local de neutrones, podemos excluir a la
atmosfera como fuente y moderador de neutrones, logrando con esto un
incremento en su produccion.

El NMé4 consta de tres unidades que pueden ser independientes
eléctricamente y que estdn separadas estructuralmente.

Cada unidad estd compuesta de 1, 2, 3 6 6 contadores BFs y cada
monitor se identifica de acuerdo al nUmero total de contadores (3NMé4,
6NM64, INM6E4, 12NM64).

Las paredes de los contadores que pueden ser tan largas como sea
conveniente, deben fabricarse con materiales de baja absorcion de

neutfrones y deben ser delgadas.

92



EI TNS y la red mundial

Cada contador estd rodeado de un tubo de parafina o cera (=2cm
de grosor), que actia como moderador, es decir, su funcidon es frenar o
disminuir la energia de los neutrones para facilitar su captura por el BFs.

El productor (fuente de neutrones) estd hecho de plomo con una
pureza del 99%, en forma de anillos de 10.2 cm de grosor que rodean al
moderador. Por encima del productor y cubriéndolo se encuentra una
capa de polietleno de baja densidad con 7.5 cm de ancho cuyo
propodsito es impedir la salida de neutrones producidos en el plomo
(reflector).

La capa de polietileno sirve también para absorber los neutrones de
baja energia provenientes de la vecindad del monitor, actuando asi el
reflector también como purificador.

La amplitud de los pulsos de salida de los contadores es del orden de
mV, por lo tanto, antes del escalamiento de los pulsos para el registro es
necesario amplificarlos y discriminar entre los producidos por particulas
ionizantes débiles.

Estos circuitos han sido disenados para un minimo de ruido en los
registros de fondo, descargas eléctricas y estan libres de variaciones
debidas a la temperatura y a la edad del instrumento.

El tamano umbral de los pulsos del contador estd entre 300 y 400 mV.
Un esquema general del NMé4, instalado en la Ciudad de México, se
muestra en la figura 4.2.

Los monitores de neutrones no permiten conocer la energia primaria
de la particula incidente, ni la direccidn de arribo de la misma, por lo que
se hace necesario el uso de nuevos instrumentos para la observacidon de
neutrones solares, si es que se quiere conocer el espectro y direccion de

arribo y se precisa de una forma inequivoca de deteccion.
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Figura 4.2. Esquema del monitor de neutrones (NMé4), instalado en la Ciudad de

México. Este detector incluye un telescopio de muones en la parte superior e inferior del
MN.

En el STELab (Solar-Terrestrial Environment Laboratfory) de la
Universidad de Nagoya, se desarrolld un nuevo fipo de detector de
neutrones, el Telescopio de Neutrones Solares (TNS) que tiene la capacidad
de medir la energia primaria y la direccion de arribo de las particulas
incidentes, ésta Ultima caracteristica es lo que lo hace merecedor del

nombre de telescopio.
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4.3. TELESCOPIO DE NEUTRONES SOLARES (TNS).

Para detectar neutrones asociados con fulguraciones solares a nivel
de fierra, se requiere una optima localizacion geogrdfica para el detector,
al igual que instrumentacion muy especifica. Es necesario que los
detectores sean colocados muy cerca del ecuador, asegurando que el
tiempo de exposicidon a la radiacién solar diaria sea el mayor y que la
rigidez umbral requerida para los iones incidentes sea muy alta, eliminando
lo mas posible la influencia de protones; es necesario, también, que se
localice a la mayor altura posible para reducir la cantidad de materia que
puede interaccionar con los neutrones solares, aumentando la
probabilidad de que el neutrones puedan ser detectados. De este modo,
la red mundial de telescopios de neutrones solares estd construida
siguiendo las mejores especificaciones geograficas posibles.

La figura 4.3 muestra la localizacion de los TNS alrededor del planeta.
La tabla 4.1 muestra las coordenadas y altura de los siete TNS que
conforman la red mundial. Se observa que los detectores fueron instalados
a diferentes longitudes para tener observaciones continuas del Sol, debido
a que es imposible predecir en qué momento ocurrird una fulguracion
solar.

Los neutrones solares pueden viajar desde el Sol hasta el tope de la
atmodsfera sin alguna atenuacion importante, salvo el tiempo de
decaimiento. El tiempo de vida media de un neutrdon es de 886 segundos y
la probabilidad de supervivencia, P(E), estd dada por la ecuacion:

P(E) = exp[ij .
YT
Donde t es el tiempo de vuelo de un neutrdn entre el Sol y la Tierra, y es su

factor de Lorentz y 1=886 seg es el tiempo del decaimiento de un neutrdn.
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Figura 4.3. Red mundial de Telescopios de Neutrones Solares. Se muestra el pais y
sitio  donde se encuentra instalado cada TNS, (http://stelab.nagoya-u.ac.jp/ste-

www 1/div3/CR/neutron/index.htmil).

Sitio-Pais Altura (g/cm?) Longitud Latitud

y (m.s.n.m.)
Gornergrat — Suiza 700 (3135) 7.8°E 46.0°N
Aragats — Armenia 700 (3200) 40.5°E 44 2°N
Yanbajing - Tibet 600 (4300) 90.5°E 30.0°N
Mt. Norikura - Japdén 730 (2770) 137.5°E 36.1°N
Mauna Kea - Hawai 610 (4200) 156.3°W 19.8°N
Sierra Negra - México 575 (4580) 97.3°W 19.0°N
Chacaltaya - Bolivia 540 (5250) 68°W 16.2°S

Tabla 4.1. Coordenadas geogrdficas y altura de cada TNS en el mundo.
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La mayor atenuacion la sufren en la atmdsfera terrestre, debido a la
inferaccion con atomos en su camino hacia el detector. La figura 4.4
muestra la atenuacidon de neutrones calculada para diferentes
profundidades atmosféricas en el caso de ingreso vertfical al tope de la
atmosfera, (Shibata, 1994). Por ejemplo, en el caso de 10,000 neutrones
con energia cinética T, = 200 y 1000 MeV que arriban al tope de la
atmosfera, el nUmero de neutrones previsto en el nivel de 1000 g/cm? (este
valor corresponde a casi la profundidad atmosférica al nivel del mar, 1030
g/cm?), llega a ser 1y 20, respectivamente.

Por lo tanto, neutrones con energias menores a 100 MeV raramente

llegan a nivel del mar.

Figura 4.4. Atenuacion de neutrones a diferentes alturas, predicha por

simulaciones Monte Carlo, (Shibata, 1994). La curva de 1000 g/cm? corresponde al nivel

del mar.
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Dorman vy Valdés-Galicia (1999), desarrollaron una simulacion
numérica y descripcion analitica del transporte de neutrones solares en la
atmosfera terrestre, para distinfos dngulos cenitales de incidencia de
neutrones y diferentes profundidades atmosféricas. Encontraron que las
distribuciones angulares de los neufrones permanecen simétricas para
incidencia vertical, mientras que para neutrones incidentes diferentes de 0°
cenitales, la asimetria crece con el incremento del dngulo cenital. Esta
asimetria de la distribucién angular incrementa el efecto de refraccion de
neutrones solares, el cual es causado por la atenuacién de los neutrones.
La figura 4.5 muestra los resultados de sus simulaciones para el flujo
esperado de neutrones y distribucion cenital a las profundidades de 400,
500, 600y 700 g cm-2,

Figura 4.5. Simulacién numérica para la distribucién del dngulo cenital de los

neutrones solares a las profundidades atmosféricas de 400, 500, 600 y 700 g cm-2 para el

ingreso vertical en el tope de la atmdsfera, (Dorman & Valdés-Galicia, 1999).
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4.3.1. PRINCIPIO DE DETECCION DE NEUTRONES USANDO EL TNS.

Los TNS consisten en pldsticos centelladores (PC) rodeados por
arreglos de contadores proporcionales (CP). Se distingue entre particulas
neutras y cargadas mediante un sistema de antficoincidencias electronicas
entre la senal que disparan los PCs y CPs.

La energia de las particulas incidentes de mide en términos del
rango de los protones producidos por las interacciones nucleares con los

dtomos de Carbono e Hidrogeno en los PCs, mediante las reacciones:

n+p*—pt+n Yy n+C-p*+X

La energia depositada por estos protones se mide en un fubo
fotomultiplicador instalado justo arriba de cada PC y la altura del pulso
obtenido por cada fotomultiplicador es discriminada en distintos canales
de energia. Las direcciones de arribo se miden usando cuatro capas de
CPs, dos para determinar la direccion de arribo E-W y dos mads para la
direccion N-S, dlineados ortogonalmente. Las direcciones son
determinadas de los protones producidos por los neutrones al interaccionar
con los PCs. Estos protones secundarios se desvian menos de 13.48° de su
direccion original, con lo que se asegura que puede ser determinada la
direccion de arribo del neutron (seccion 4.3.2).

Los neutrones solares no son desviados por los campos
magnéticos solares, interplanetarios o terrestres, con lo cual conservan su
direccionalidad. La determinacion de la direccion de arribo de los
neutrones hace posible reducir el fondo de los neutrones secundarios
producidos por rayos césmicos primarios. Ademds, permite determinar el
origen de las senales al comparar el flujo de la direccidon solar con el flujo

en la direccion anti-solar.
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Los y de que provienen del piso, de las paredes y el techo pueden
actuar como ruido en términos de la observacion de los neutrones solares y
son rechazados al ser convertidos en pares e*-e-, usando placas de Plomo

en la parte superior del TNS y placas de Hierro en los cuatro lados.

4.3.2. TELESCOPIO DE NEUTRONES SOLARES EN SIERRA NEGRA.

Un esquema del TNS instalado en México se presenta en la figura
4.6. El detector fue construido y probado en Marzo de 2003 en Sierra
Negra, Puebla (97.3°0O, 19.0°N) y ha estado operando de manera
confinua desde Julio de 2004, (Valdés-Galicia, et. al., 2004).

El drea de cada pldstico centellador es de 1m2, con cuatro de ellos
el drea total de deteccion es de 4m2, el espesor de los pldsticos es de 30
cm. El TNS en Sierra Negra tiene cuatro canales de energia (E), los cuales
corresponden a E =2 30 MeV, 60 MeV, 90 MeV y 120 MeV, con una razéon de
conteo de 10 segundos.

Por encima de las baterias para anti-coincidencia (CPs) se coloco
una placa de 0.5 cm de espesor de plomo, donde 67% de los fotones
incidentes se convierten en pares electron-positron (Valdés-Galicia, 2004).
Para reducir la radiacion de fondo por los lados, los CPs fueron protegidos
de los fotones de fondo por placas de Hierro de 0.5 cm de espesor. La
figura 4.7 muestra una fotografia del TNS en Sierra Negra, Puebla.

De este modo, el TNS discrimina entre protones y neutrones con base
en las anticoincidencias electronicas entre los PCs y los CPs. Las particulas
neutras sélo disparan la senal en los pldsticos centelladores, mientras que
las particulas cargadas (en su mayoria protones) lo hacen en los
contadores proporcionales y en los pldsticos centelladores. La figura 4.8

muestra el sistema logico de deteccidn del TNS en Sierra Negra.
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Figura 4.4. Diagrama del Telescopio de Neutrones Solares instalado en Sierra

Negra, México. Se muestran las anticoincidencias entre protones y neutrones usando los

pldsticos centelladores y los contadores proporcionales.

Las direcciones de arribo N-S y E-W estan divididas en cinco
secciones, por lo que se tfienen 25 canales direccionales (Figura 4.9). El
campo de visidon de los canales direccionales se muestra en la figura 4.10.
Se usa un dispositivo 16gico, complejo y programable (CPLD, por sus siglas
en inglés) para las mediciones direccionales, (Sako, et. al., 2003). La figura
411 muestra el método para calcular la direccion de arribo de las

particulas incidentes.
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Fig. 4.7. Fotografia del TNS en Sierra Negra.

La energia depositada por las particulas incidentes se mide con
discriminadores de altura de pulso, conectados a los fotomultiplicadores
(PMTs) instalados sobre cada PC (figura 4.6). La altura del pulso es
discriminada vy registrada en cuatro diferentes canales de deposicion de
energia, que corresponden a E>30 MeV (S1_with_anti), E>60 MeV
(S2_with_anti), E>90 MeV (S3_with_anti) and E>120 MeV (S4_with_anti),

como se muestra en la figura 4.8.
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Fig. 4.8. Sistema l6gico de deteccidn del TNS en Sierra Negra. Se miden las sefiales

de los pldsticos centelladores, los contadores proporcionales y las seiales de anti-
coincidencia electrénica (Con-Anti), que corresponden a neutrones solares con E > 30, 60,
90y 120 MeV, (Watanabe, 2005).

Las primeras cuentas obtenidas por el TNS, mostraron que al aplicar
las anticoincidencias enfre los pldsticos centelladores y los contadores
proporcionales (para detectar neutrones), las cuentas se reducen de ~ 47,
000 (cuentas/min)/m2 a ~ 20, 000 (cuentas/min)/m2. Lo que significa que se

reduce en~ 40% la senal de particulas.
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Fig. 4.9. 25 canales direccionales del TNS en Sierra Negra, México.

Fig. 4.10. Campo de visidn de los canales direccionales del TNS en México.
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Figura 4.11. Vista esquemdtica de la medida de las direcciones de arribo de de

los neutrones usando TNS en Sierra Negra. Las lineas representan las direcciones de los

protones producidos por los neutrones incidentes en el pldstico centellador.
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4.4. PRIMEROS NEUTRONES SOLARES DETECTADOS POR LOS
TNS.

Con base en la red mundial de TNS se han podido detectar varios
eventos que han producido neutrones solares. Como se menciond en la
seccion 4.3, el hecho que los telescopios se instalen a gran alfitud y baja
latitud tiene varias ventajas como son: altas razones de conteo porque los
neufrones recorren mucho menos masa que cerca de la superficie, mayor
probabilidad de observar neutrones, debido a que el TNS observa al Sol
mayor tiempo (declinacion del Sol), ademdas que la rigidez umbral de las

particulas cargadas se incrementa.

El primer evento de neutrones solares detectado por un TNS fue el
ocurrido para la fulguracion del 4 de Junio de 1991. El evento comenzé a
las 3:37 TU, alcanzando un mdximo a las 3:41 TU. Al momento de la
fulguracion, el TNS instalado en el monte Norikura, Japdn fue el telescopio
mejor ubicado para detectar neutrones, como se muestra en la figura 4.12.

El TNS en el monte Norikura se encuentra a 2770 mts snm, con una
latitud de 36.10° N y una longitud de 137.55° E.

El TNS en Japdn pudo detectar un incremento en las cuentas entre
las 3:46 TU y las 3:49 TU, como se muestra en la figura 4.13. Para este evento,
se observa una significancia estadistica de 4.4c enfre las 3:46 y 3:49 TU.
Ademds, para este evento, los monitores de neutrones no registraron
incrementos atribuibles a protones energéticos y el satélite GOES no
detectd incrementos de particulas cargadas a las 3:37 TU, por lo que los
incrementos en las cuentas se atribuyen absolutamente a neutrones

solares, (Muraki, et. al., 1992).
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Figura 4.12. Localizacion de los TNS al momento d la fulguracion del 4 de Junio

de 1991. Se observa que el TNS en Norikura fue el mejor ubicado para observar neutrones

solares, (http://stelab.nagoya-u.ac.jp/ste-www1/div3/CR/Neutron/Util/index.html).

Figura 4.13. Exceso en las cuentas de neutrones, registrado por el SNT en

Norikura, Japdn, para el evento del 4 de Junio de 1991, el primer evento registrado por un
telescopio de neutrones solares. La significancia estadistica asociada a los neutrones

solares fue mayor a 4c, (Muraki, et. al., 1992).
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Otro evento de neutrones solares detectados fue realizado con el
TNS instalado en Yangbajing, China; el cual estd localizado a 30.11 °N,
90.53 °E y 4300 metros sobre el nivel del mar. Consiste de 9m?2 de pldsticos
centelladores.

La fulguracion X3.3 del 28 de Noviembre de 1998, inicié a las 5:31:36
TU y tuvo un pico en la intensidad e rayos X duros a las a las 5:40:46 TU, de
acuerdo con el satélite BATSE. El satélite Yohkoh detectd una emision de
rayos X duros entre las 5:39 TU y 5:43 TU.

Al tiempo de la fulguracion, el TNS de Yangbajing, en el Tibet fue el
TNS mejor ubicado para detectar neutrones solares, como se muestra en la

figura 4.14.

Figura 4.14. Localizacion de los TNS al momento d la fulguracion del 28 de

Noviembre de 1998. Se observa que el TNS en el Tibet fue el mejor ubicado para observar

neutrones solares, (http://stelab.nagoya-u.ac.jp/ste-www1/div3/CR/Neutron/index.html).
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Los resultados de la deteccidon de neutrones se muestran en la figura
4.15, donde se observan las significancias estadisticas de los datos con
razones de conteo de 3 minutos para las direcciones Sur y Norte (anti-solar)
del SNT en Yangbajing. Se observa un claro exceso que corresponde a 4.2c
en los datos de neutrones de la direccidon Sur en el intervalo temporal entre
las 5:38 TU y 5:41 TU, mientras que para la direccion Norte (anfi-solar) se
observa un decremento de -0.4c. Ademds, no hubo registro de algin
evento de protones energéticos que pudieran contaminar los datos de
neutfrones solares. De este modo, se puede confirmar que los neutrones
arribaron de la direccién solar y fueron detectados por el TNS en

Yangbajing, Tibet.

Figura 4.15. Significancia estadistica de los datos de neutrones del TNS en

Yangbajing, con razones de conteo de 3 minutos para las direcciones Sur y Norte. La linea
vertical punteada representa el tiempo de inicio de la fulguracién (5:31:36 TU). Puede

verse un exceso de 4.2¢ en los datos de la direccidn Sur, (Tsuchiya, et. al., 2001).
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El 28 de Octubre de 2003 a las 92:51 TU, una fulguracion X17.2 fue
detectada por el satélite RHESSI/GOES (figura 4.16). La emision de y fue
vista por el satélite INTEGRAL, como se muestra en la figura 3.17, donde se
comprueba que hubo emision de neutrones.

Al momento de la fulguracion, el TNS en Yangbajing fue de los

mejores lugares para detectar los neutrones solares (figura 4.17).

Figura 4.16. Emisién de rayos X detectada por el satélite RHESSI/GOES, para la

fulguraciéon del 28 de Octubre de 2003. Se observa que la sefal saturd el canal de rayos X

del satélite, (http://sprg.ssl.oerkeley.edu/~tohban/browser/).

Usando razones de conteo de un minuto del TNS en el Tibet, se pudo
observar una variaciéon de 7.5¢ entre las 11:06:36 - 11:07:36 tiempo
universal (TU). Para razones de conteo de dos minutos de la regidn Oeste,
se pueden observar variaciones de 4.8c entre las 11:00:12TU - 11:01:12TU y
8.9c6 en el intervalo de 11:24:12 TU — 11:26:12 TU. Las figuras 4.18 y 4.19
muestran la variacion de la significancia estadistica de los datos del 28 de
Octubre de 2003.
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Fig. 4.17. Angulo cenital del Sol sobre la red mundial de Telescopios de Neutrones
Solares a las 9:51 TU, para el 28 de Octubre de 2003. Se observa que el TNS en Yangbajing,
Tibet fue de los mejor lugares para observar neutrones solares, (http://stelab.nagoya-

u.ac.jp/ste-www1/div3/CR/Neutron/index.html).

Figura 4.18. Datos obtenidos por el TNS de Yangbajing para la fulguracién X17.2

del 28 de Octubre de 2003. La grdfica muestra la significancia estadistica para una razén
de conteo de 1 minuto en la direccién Oeste. Una variacién de 7.5¢ se observa entre las
11:06:36-11:07:36 TU, (Zhang, et. al. 2005).
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Figura 4.19. La figura muestra las razones de conteo de 2 minutos para la

direccion Oeste; entre las 11:00:12 — 11:01:12 TU se observa una variaciéon de 4.8c y entre
las 11:24:12 - 11:26:12 TU la variacion es de 8.9c, (Zhang, et. al. 2005).

Ademds, se analizaron datos del monitor de neutrones (MN) de
Yangbajing para el mismo evento y poder descartar que el exceso en las
cuentas provenga de un eventfo de protones energéticos. Las figuras 4.20 y
4.21 muestran los resultados de los datos del monitor de neutrones para el
evento del 28 de Octubre de 2003. Se observa que para razones de
conteo de 5 minutos, un exceso de 6.4c se observa entre las 11:24:45 TU y
11:29:45 TU. Para razones de conteo de 1 minuto, hay un exceso de 3.8c
entre las 11:03:12TU y 11:04:12 TU y un exceso de 4.9c entfre las 11:24:12TU y
11:25:12 TU.

Asociada con la fulguraciéon X17.2 del 28 de Octubre de 2003, el TNS
y el MN de Yangbajing, China, observaron algunos picos de forma
simultdnea. Es claro que el exceso de 6.4c, para 5 minutos, entre las
11:24:45 TU y 11:29:45 TU, para el MN vy el exceso de 8.9c, para razones de
conteo de 2 minutos, entfre las 11:24:12 TU y 11:26:12 TU son resultado de los

protones solares, (Zhang, et. al. 2005).
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El exceso de 3.8c, para razones de conteo de 1 minuto, entre las
11:08:12 TU y 11:04:12 TU, para el MN y el exceso de 7.5¢ entre las 11:06:36
TU y 11:07:36 TU son resultado de neutrones solares. Estas variaciones
estadisticas se deben al incremento en las cuentas atribuidas a los
neutrones solares emitidos en la fulguracion clase X17.2, (Zhang, et. al.

2005).

Figura 4.20. significancia estadistica para razones de conteo de 5 minutos. Un

exceso de 6.4c se observa entre 11:24:45TU y 11:29:45TU, (Zhang, et. al. 2005).

Figura 4.21. Significancia estadistica para razones de conteo de 1 minuto. Un
exceso de 3.8c se observa entre 11:03:12 TU y 11:04:12 TU y un exceso de 4.9c se observa

enfre 11:24:12TU y 11:25:12 TU, (Zhang, et. al. 2005).
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El 3 de Noviembre de 2003 se detectd una fulguracion solar X2.7, la
cual inicié a la 1:09 TU, con un mdximo a la 1:30 TU, en la region activa
localizada a 10°N y 83°W.

Del tiempo de inicio al maximo de la fulguraciéon, hubo emision de
grandes flujos de y, que fueron detectados por el satélite RHESSI, como se
muestra en la figura 4.22, para el canal de 300-800 keV.

El flujo de y comenzd a incrementarse a la 1:16:30 TU y una fuerte

emision se observd ala 1:21 TU.

A00S T T T T T T T T T T T T T T T T T T T

" Detectors: 1F 2F 3F 4F 5F 6F 7F aF 9F
3500 — 8400 kel

B000

Cuentas

400

20048

o112 1B O1:20
Tiempeo de inicie (03—Nav—03 $1:10:02)

Fig. 4.22. Rayos y observados por el satélite RHESSI, el 3 de Noviembre de 2003,
para el canal de 300-800 keV, ((http://sprg.ssl.berkeley.edu).

Al momento de la fulguracion, el Sol se encontraba sobre el océano
Pacifico (figura 4.23); por lo tanto, el TNS instalado en el volcdn Mauna Kea,
Hawai, fue el telescopio mdas adecuado para poder observar los neutrones
solares. A la 1:09 TU, el dngulo cenital del Sol era de 56.3° y la masa de aire

en la linea de vision al Sol era de 1098 gr/cm?2,
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Se detectaron excesos en las cuentas del canal en la direcciéon al
Sol, después de las 1:16:30 TU.

El TNS en Hawai puede detectar neutrones de 3 direcciones. Al
momento de la fulguracion, el Sol estaba localizado en la direccion Sur-
Oeste de Mauna Kea. La figura 4.24, muestra los perfiles temporales para
los neufrones en dos canales direccionales. La direccion 3 muestra un claro
exceso en las cuentas ala 1:21:00 TU. La significancia estadistica es de 3.9c0
para el intervalo de tiempo de 1:20-22 TU y 2.80 para el intervalo de 1:22-24
TU. La significancia total para los 4 minutos de la direccion 3 es de 4.80. La
direccién 2, que mira en direccidén opuesta al Sol, no hay senal. Por lo

tanto, claramente |la senal proviene del Sol.

Fig. 4.23. Angulo cenital del Sol sobre cada observatorio ala 1:09 TU, para el 3 de

Noviembre de 2003. Se muestra que el TNS en Mauna Kea fue el mejor lugar para observar

neutrones solares, (http://stelab.nagoya-u.ac.jp/ste-www1/div3/CR/Neutron/index.html).
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Fig. 4.24. Perfiles temporales del TNS de Hawai, para el 3 de Noviembre de 2003.
Las figuras superior e inferior muestran razones de conteo de 2 min en la direccién 2 con-
anti (neutrones) y 3 con-anti, respectivamente. La direccién 3 es la direccion al Sol. La
linea sdlida es el promedio del fondo vy las lineas punteadas son +1o0 del fondo. El exceso
en las cuentas se puede observar claramente sélo en la direccién 3 con-anti, (Watanabe,
et. al., 2005).
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CAPITULO 5:

EL EVENTO DEL 7 DE
SEPTIEMBRE DE 2005



Evento del 7-Sept-2005

5.1. OBSERVACIONES.

El 7 de Sepfiembre de 2005 se produjo una fulguracion solar X17.0,
tipo limbo este, localizada en las coordenadas S06°, E89° (figura 5.1). El
satélite GOES detectd un incremento en la emision de rayos X suaves a las
17:17 fiempo universal (TU), alcanzando un maximo a las 17:40 TU (figura
5.2), pero no fueron observados incrementos en las cuentas de particulas
cargadas (> 0.1 particulas s cm-2). Debido a que el Sol permea el medio
intferplanetario con su plasma vy lineas de campo magnético, los protones
emitidos son desviados y tardan mas tiempo en llegar a la Tierra. De este
modo, casi 4 horas después del inicio de la fulguracion se detectd un

evento de protones solares, como se muestra en la figura 5.3.

Figura 5.1. Localizacién en el disco solar de la fulguracién X17.0 tipo limbo del 7

de Septiembre de 2005, (S06° E89°). Figura reconstruida a partir de la imagen tomada por
el satélite SOHO con filtro EIT a 195A.
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Figura 5.2. Emisién de rayos X suaves detectada por el satélite GOES. Las bandas
de 0.5-40A y 1.0-8.0A, corresponden a energias de 1.6-12.24 keV y 3.1-24.8 keV,
respectivamente. La parte central muestra el incremento relacionado con la fulguracion
del 7 de Septiembre de 2005, con un pico a las 1740 TU,
(http://sprg.ssl.berkeley.edu/~tohban/browse).

En el momento de la fulguracion, el satélite RHESSI se encontraba del
lado noche de la Tierra y no registrd el evento; por lo tanto, los datos de
emision de rayos y fueron tomados por el satélite INTEGRAL y los datos de
rayos X duros por el satélite GEOTAIL.

La figura 5.4a muestra la emision de rayos X duros (>50 keV), con un
incremento significativo que se extiende desde las 17:34 hasta las 17:40, el
maximo de este incremento se dio alas 17:36:40 TU.

Los perfiles temporales de los rayos y mayores a 1MeV (asociados a
electrones acelerados) y alrededor de 4.4 MeV, asociados a iones
acelerados, se muestran en la figura 5.4b y 5.4c, respectivamente. Se
observa que el perfil temporal es muy parecido entre la emision de rayos y
y de rayos X duros, con un pico a las 17:36:40 TU, por lo que podemos
suponer que los neutrones solares fueron producidos por algunos minutos

alrededor de las 17:36:40 TU, es decir, de manera gradual.
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Figura 5.3. Incremento en las cuentas de protones detectados por el satélite

GOES. La parte central muestra el evidente evento de protones solares, que comenzd casi
4 horas después del inicio de la fulguracién X17.0, del 7 de Septiembre de 2005,
(http://sprg.ssl.berkeley.edu/~tohban/browse).

En el espectro de rayos y para este evento (figura 5.5), se pueden
observar las lineas de desexcitacion nuclear del 20Ne (1.634 MeV) y 12C
(4.438 MeV), ademds de la linea de captura de neutrones (2.223 MeV). No
ha sido publicado un espectro que incluya La linea de aniquilacion e+*-e-.

Al momento de la fulguracion X17.0, los TNS instalados en México y
Bolivia fueron los mejor situados para observar neutrones solares. La figura
5.6 muestra la posicidon del Sol poco antes de la fulguracion.

En Sierra Negra (262°.7E, 19.0°N; 4580 m s.n.m.), el dngulo cenital del
Sol fue de 17.5° y la masa de aire para la linea de vision al Sol fue de

aproximadamente 600 g/cm?.

120



Capitulo 5

a) GEOTAIL: Rayos X duros
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Figura 5.4. a) Perfil temporal de rayos X duros (>50 keV) observados por el satélite
GEOTAIL, para la fulguracién del 7 de Septiembre de 2005, (Sako, et. al., 2006). Perfiles
temporales de rayos y para el rango de energia de 1-10 MeV (b) y alrededor de 4.4 MeV
(c), observados por el satélite INTEGRAL el 7 de Septiembre de 2005, (Watanabe, et. al.,
2007).
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Figura 5.5. Espectro de energia de los rayos y observados por el satélite INTEGRAL,

para la fulguracién del 7 de Septiembre de 2005, (Watanabe, et. al., 2007). Los évalos en
rojo muestran las lineas de desexcitacion nuclear del 20Ne y 2C vy la linea de captura de
neutrones (2.223 MeV).

En la figura 5.7, se observa el perfil temporal del evento de neutrones
solares del 7 de Septiembre de 2005, detectado por los 4 canales de
energia depositada por los neutrones incidentes (> 30, 60, 20 y 120 MeV)
del TNS en Sierra Negra. La significancia estadistica del exceso en el
intervalo de tiempo de las 17:40 a las 17:48 TU, que fue la fase maxima que
se observa claramente en el canal de maxima energia (S4_con_Anti), fue
de 15.8c, 12.6c0, 9.6c, 7.8c, para los canales S1_con_Anti, S2_con_Anti,

S3_con_Antiy S4_con_Anti, respectivamente.
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Figura 5.6. Coseno del dngulo cenital del Sol poco antes de la fulguracién (17:17

TU) del 7 de Septiembre de 2005, los puntos negros representan la localizacion geogrdfica
de los TNS. La zona roja implica que el adngulo cenital del Sol era cercano a cero y se
encontraba justo arriba del TNS de Sierra Negra, (http://stelab.nagoya-u.ac.jp/ste-
www 1/div3/CR/Neutron/Util/index.html).

La figura 5.8 muestra la distribucion de los datos registrados por los 25
canales direccionales del TNS en Sierra Negra, donde se adecuaron tonos
de grises a diferentes porcentajes de cuentas. En esta figura se observa
que el mayor nUmero de las cuentas de neutrones (11.3%) se midié en el
canal central, el cual corresponde a dngulos cenitales alrededor de 0°,
con una apertura de 15° (seccidon 4.3.2); por lo tanto, el mayor porcentaje
en las cuentas registradas por el canal central implica un tiempo alrededor
del medio dia TL (18 hrs TU), tiempo correspondiente al mdximo de la

emision de rayos X y rayos y (figura 5.4).

123



Evento del 7-Sept-2005

S1_con_Anti

X

-y

=]
i

132
131
130
129
128
127
126
125
124
16:00:00 15:3:!1:00 1'r:nln,-nn 11":3Il]:|:il] 1B:O:G:DD 15:3:!1:00 15:n-'u:no 15:3:!1:00 zn:n-'u:n«n
TU (Hrs)

Media = 127155

E=30 MeV

Cuentas [ 2 min

$2_con_Anti

51000
50500
50000
49500
453000
48500
48000 E

47500 L L L L L L L L
16:00:00 16:30:00 A7:00:00 A7:30:00 18:00:00 18:30:00 19:00:00 19:30:00 20:00:00

TU (Hrs)

Media = 48816

E=60 MeV

Cuentas / 2 min

$3_con_Anti

17800

17600 Media = 16903

17400

17200

17000

16800

16600

16:00:00 1l5:.'!-li:ll:l:"|:ll 1r:n'n.-nn 1?:3Ill.'|:ll] 15:1:|-I|:|l:l:|'|:|l 15:.'!-I1:II:l:|'I:|l 15:13-ID:D0 15:3:!1:110 zn:n:u:m
TU {Hrs)

E=90 MeV

Cuentas [ 2 min

54_con_Anti

8400
8300
8200
8100
B000
7900
TBOO
TTO0E . . . . . . . .
16:00:00 16:30:00 17:00:00 17:30:00 18:00:00 18:30:00 19:00:00 19:30:00 20:00:00
TU (Hrs)

Media =7991
E=120 MeV

Cuentas / 2 min

Figura 5.7. Evento de neutrones solares detectado por el TNS en Sierra Negra el 7

de Septiembre de 2005. Se muestran los 4 canales de deposicion de energia de neutrones
incidentes, para una razén de conteo de 2 minutos. Se observa claramente el exceso

atribuido al evento de neutrones solares.
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Figura 5.8. Datos de neutrones solares detectados por los 25 canales

direccionales del TNS en Sierra Negra, para el evento del 7 de Septiembre de 2005. La
zona central mds oscura representa la mayor cantidad de neutrones registrados, que
corresponde al momento de la fulguracion. Esta figura se muestra nuevamente en el

capitulo 6 (Fig. 6.11b), en comparacién con la simulacién del TNS.

Con base en las figuras 5.2 y 5.4a se comprueba que hubo emision
de rayos X suaves y rayos X duros, atribuida al evento del 7 de Septiembre
de 2005, lo que implica aceleracion de particulas en la fulguracion.

Las figuras 5.4b y 5.4c, corroboran que hubo emisidon de rayos y al
momento de la fulguracién, provenientes de reacciones nucleares entre

las particulas aceleradas y los elementos en la atmdsfera solar.
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En la figura 5.5 se muestra la linea de emision de captura de
neutrones, lo que asegura que las reacciones nucleares generaron
neutrones solares para este evento.

En la figura 5.7 se observa que los cuatro canales de deposicion de
energia de neutfrones detectaron un exceso significativo en las cuentas,
qgue comenzd ~20 minutos después del inicio de la fulguracion (17:17 TU).
Finalmente, la figura 5.8 demuestra que los canales direccionales midieron
el incremento en las cuentas de neutrones solares alrededor de las 18 hrs
TU.

Los satélites GEOTAIL e INTEGRAL registraron el méximo de la emision
derayos Xy rayos yalas 17:36 TU y, considerando que los neutrones solares
fueron producidos por algunos minutos alrededor del mdximo y de manera
gradual, podemos confirmar que el TNS en Sierra Negra detectd la emision

de neutrones provenientes de la fulguracion del 7 de Septiembre de 2005.
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5.2. INTERPRETACION DEL EVENTO DE NEUTRONES.

Para este evento, Sako, et. al.,, 2006, calcularon un espectro de
energia en forma de ley de potencia usando datos del monitor de
neutrones de Chacaltaya, Bolivia y suponiendo que los neutrones fueron
emitidos con el mismo perfil que los rayos X duros y los rayos .

Estos autores consideraron el tiempo de vuelo de los neutrones desde
el Sol hasta la Tierra. Adicionalmente ufilizaron el programa de Shibata
(1994) para el cdiculo de la atenuacion de los neutrones en la atmosfera
terrestre y la eficiencia del monitor de neutrones con base en Clem y
Dorman (2000). Calcularon un espectro de energia en el Sol con un indice
de potencia (a) de a=3.2.

Watanabe, et. al.,, 2007, utilizaron el perfil temporal de los datos
observados por el monitor de neutrones en Chacaltaya por ser el detector
gue mostraba la mayor significancia estadistica. Calcularon el espectro de
neutrones emitidos en forma de ley de potencia basados en una solucién
de la ecuacién de fransporte. Utilizaron la atenuacion atmosférica de los
neutrones solares calculada por Shibata (1994) y la eficiencia del monitor
de neutrones de Clem y Dorman (2000). Usaron el perfil temporal de la
linea de emision de y a 4.4 MeV (12C) como un perfil hipotético de la
produccion de neutrones solares. Sus resultados mostraron que el indice
espectral (a), que mejor representa la emision de neutrones para esta
fulguracion, fue de a=3.1.

Sako, et. al., 2007, realizaron un andlisis de los datos del TNS en Sierra
Negra con el objetivo de obtener un espectro de energia de los neutrones.
Usando razones de conteo de 2 minutos, integraron las cuentas de cada
canal entre las 17:30 TU y las 18:30 TU.

127



Evento del 7-Sept-2005

Para determinar los excesos, las cuentas de fondo se calcularon
adecuando un polinomio de tercer orden, excluyendo el intervalo de
17:30-18:30 TU. La significancia estadistica de los excesos registrados sobre
la linea base fueron 16.6, 12.0, 9.9, 6.2, 2.7, 1.7, 1.6 y 1.8 para los canales
ST_Anti, S2_Anti, S3_Anti, S4_Anti, LI1_Anti, L2_Anti, L3_Anti y L4_Anti,
respectivamente. Los canales S_Anti corresponden a neutrones, mientras
que los canales L_Anti y corresponden a la senal de coincidencia entre los
PCs y los cuatro CPs inferiores del TNS, (ver seccion 4.3.2).

La deteccion en los canales del centellador son significantes, pero
marginales en los canales inferiores de los CPs. Como la respuesta de cada
canal tiene diferente dependencia con la energia, las cuentas relativas
enfre los canales deben ser sensitivas al espectro de energia primario de
los neutrones.

La figura 5.9 muestra las probabilidades de deteccion de cada
canal como funcién de la energia cinética de los neufrones en el tope del
TNS usadas por Sako eft. al., (2007). Para los cdlculos se distribuyeron los
neutrones uniformemente sobre el TNS con direccion vertical y usaron
simulaciones con el codigo GEANT3. Se considerd que los neutrones tenian
un espectro de energia de ley de potencia en el Sol. Calcularon el
decaimiento g de los neutrones y la atfenuacion que sufren en la atmaosfera
de la Tierra, con base en el modelo de Shibata, 1994.

Mostraron que los excesos en las cuentas de los canales analizados
son sensibles al espectro de neutrones y que el indice de ley de potencia
diferencial del espectro de neutrones es mds adecuado alrededor de 3, el
cudl es consistente con Sako, et. al., 2006 y Watanabe, et. al., 2007, donde
el indice espectral fue de 3.1y 3.2, respectivamente.

Los resultados del cdlculo del indice espectral realizados por Sako, et.
al., 2006 y Watanabe. et. al., 2007, estdn basados en el andlisis de datos del

monitor de neutrones de Bolivia y el perfil de produccién de rayos y.
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Figura 5.9. Respuesta de varios canales del TNS en Sierra Negra de acuerdo con

la simulacion hecha con GEANT3. Las probabilidades de deteccidén (eje de la derecha) se
graficaron como una funcién de la energia cinética de los neutrones en el tope del TNS,
(Sako, et. al., 2007).

Sako, et. al., 2007, utilizaron datos del TNS en Sierra Negra con razones
de conteo de 2 minutos, integraron las cuentas de las 17:30 a las 18:30 hrs y
utilizaron el cédigo GEANTS.

En vista de las incertezas de GEANT3 al respecto de la produccién de
neutrones, para asegurar que su codigo de simulacion registra neutrones
solares en el cdlculo de la probabilidad, utilizaron los datos generados para
los canales de neutrones (S_Anti) y la senal de coincidencia entre los PCs y
CPs (L_Anti, que son protones secundarios provenientes de los neutrones,

ver seccion 4.3.1).
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La motivacion principal para rehacer los cdlculos desarrollados por
Sako, et. al., 2007 es que el codigo GEANT4 tiene incorporadas mayores
bibliotecas (por lo que se puede programar la deteccion de una particula
en un solo proceso), responde de mejor forma a la fisica de las
inferacciones hadrénicas y elimina errores de programacion remanentes
en GEANT3. Ademds, se redujo el fiempo de integracion de los excesos
para que este representara mds fielmente el tiempo en el que con certeza
se recibieron neutrones solares y la resolucion temporal de conteo de los
datos del TNS utilizados.

Utilizando los datos registrados por el TNS en Sierra Negra para el
evento del 7 de Septiembre de 2005, se realizd otro andlisis para corroborar
los resultados del indice espectral calculados por Sako, et. al., 2006 y 2007 y
Watanabe, et. al., 2007. Para éste andlisis, se utilizaron datos de los cuatro
canales principales de registro de neutrones (S1_con_Anti, S2_con_Anti,
S3_con_Anti y S4_con_Anti) del TNS en Sierra Negra, con razones de conteo
de 1 minutfo. La probabilidad de deteccion del TNS fue calculada usando
el codigo GEANT4 y se utilizd la técnica descrita en Sako, et. al., 2007.

La figura 5.10 muestra los datos para el canal S1_con_Anti (E>30
MeV) con resolucion de 1 min, donde se puede observar el exceso debido
a los neutfrones emitidos en la fulguracion. La curva punteada corresponde
a la radiacion de fondo, calculada por un polinomio de tercer orden,
donde se omitieron los datos entre las 17:30 TU y las 18:15 TU. Las cuentas
integradas del periodo entre las 17:30 TU y 18:15 TU, se utilizaron para
calcular el exceso sobre la linea base y con ello el indice espectral de los
neutfrones primarios.

Con base en GEANT4, se simuld la probabilidad de deteccidén de
cada canal del TNS en funcién de la energia cinética de los neutrones
incidentes. Se consideraron los cuafro m2 de PCs y se distribuyeron

uniformemente los neutrones con un dngulo cenital de 0°.
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Figura 5.10. Razén de conteo de 1 minuto para neutrones del canal S1_con_Anti

(E>30 MeV) del TNS en Sierra Negra. La curva punteada corresponde al fondo calculado
con un polinomio de tercer orden. La flecha representa el intervalo temporal utilizado
para infegrar las cuentas del exceso total. Se observa claramente el exceso debido al

evento de neutrones del 7 de Septiembre de 2005.

A diferencia de Sako, etf. al., 2007, nuestro cddigo de simulacion
puede asegurar la deteccidén de neutrones solares en un solo proceso; de
este modo, cada neutron detectado por el TNS produce un protéon
secundario, el cual dispara la senal de los cuatro CPs ortogonales debajo
del TNS (L_Anti en Sako, et. al.,, 2007 y figura 5.9). Por lo tanto no se
considerd necesario simular la respuesta de los cuatro canales de
coincidencia entre los PCs y CPs (L_Anti en figura 5.9).

La figura 5.11 muestra la probabilidad de deteccion de los cuatro
canales de deposicion de energia del TNS, en funcion de la energia
cinética de los neutrones incidentes simulados en el tope del TNS. Se puede
observar que para que exista una contribucion significante a las cuentas
registradas, los neutrones incidentes deben tener una energia de varios

cientos de MeV en el tope del TNS (ver también Capitulo 6).
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Figura 5.11. Respuesta de los cuatro canales de neutrones del TNS. Las

probabilidades de deteccién de cada canal son calculadas como funciones de la
energia cinética de los neutrones en el tope del TNS. En estos cdiculos, los neutrones
fueron distribuidos uniformemente con un dngulo de inyeccion vertical (0 ° cenital) para

un drea efectiva de 4 m2 de pldsticos centelladores.

Al analizar la figura 5.7, se observa también que el exceso es
significativo en los canales $2, S3 y S4_con Anti (E >120 MeV), con base en
nuestra simulacion (ver también seccidén 6.3), podemos concluir que se
observaron neutrones de al menos 1GeV. Por lo tanto, esto implica que se
produjeron protones de por lo menos 10 GeV, los cuales no pudieron

observarse en la Tierra porque la fulguracion solar fue tipo limbo (figura 5.1).

Para calcular el indice espectral de los neutrones primarios, se
integraron las cuentas de cada uno de los cuatro canales entre las 17:30 TU
y 18:15 TU, las cuales contienen los datos del exceso correspondiente a la

fulguracion del 7 de Septiembre de 2005.
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Se convoluciond el flujo de neutrones desde el TNS en Sierra Negra
hasta el Sol. Se calcula la atenuacion de neutrones en la atmosfera
terrestre con base en Dorman, et. al. (1999), donde se incluye |la cantidad
de masa que atravesaron en su camino hacia el TNS a la hora del evento y
el decaimiento B de los neutrones en su camino desde el Sol hasta la Tierra.

Las cuentas relativas se normalizaron al canal S1_con_Anti y se
graficaron para diferentes indices de ley de potencia (de a=2 a a=5), junto

con las barras de error estadistico, como se muestra en la figura 5.12.
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Figura 5.12. Exceso relativo en las cuentas de los cuatro canales de deteccion
de neutrones del TNS en Sierra Negra, con base en los datos de neutrones del evento del 7
de Septiembre de 2005. Las lineas muestran las cuentas esperadas para diferentes
espectros de neutrones, calculados para ser una ley de potencia con indices en el

intervalo de a=2 a a=5, con sus respectivos errores estadisticos.

133



Evento del 7-Sept-2005

Con base en los resultados de la figura 5.12, se observa que el indice
espectral que mas se adecua al flujo de neutrones solares producidos en la
fulguracion del 7 de Septiembre de 2005, se encuentra alrededor de 3, lo
cual es consistente con los resultados mostrados en los trabajos anteriores
de Sako, et. al., 2006, 2007 y Watanabe, et. al., 2007. De este modo, se
acentUa que para éste evento de neutrones solares, la emision fue
gradual, comenzd al mismo tiempo que el flujo de rayos y y produjo
neutrones con energias de hasta 1GeV.

Los resultados mostrados en éste capitulo reiteran la importancia de
tomar en cuenta la totalidad de los datos disponibles para analizar eventos
solares a fin de poder determinar las principales caracteristicas del sitio de
produccidon de radiacidon y particulas. En particular, el espectro de
neutrones nos conduce directamente al espectro en la fuente. Serdn
necesarios eventos donde se puedan estudiar al mismo fiempo los
neutrones y los protones provenientes de fulguraciones solares a fin de
poder determinar los efectos de los campos electromagnéticos entre la

fuente y la Tierra.
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CAPITULO 6:

SIMULACION DEL
TNS EN SIERRA NEGRA
CON GEANT4



Simulacion del TNS en Sierra Negra

6. 1. INTRODUCCION.

Como se menciona en el capitulo 2, los neufrones solares son
producidos por reacciones nucleares entre protones y nucleos mds
pesados, que son acelerados en las fulguraciones. La produccion de
neutrones estd acompanada por la emision de y, debido a que los
primeros neutrones que se producen son emitidos hacia el interior solar y
pueden ser capturados por el Hidrogeno fotosférico, quien libera la
caracteristica linea de y de desexcitacion nuclear a 2.223 MeV. Ademads,
se producen lineas de y a 0.511 MeV, 4.4 MeV y 6.1 MeV, producidas por la
aniguilacion e*-e- y la desexcitacion nuclear del Carbono y Oxigeno,
respectivamente. Los piones neutros decaen en dos y, con un pico en 67.5
MeV.

La reconexidbn magnética es el proceso mds aceptado para la
aceleracion de particulas en las fulguraciones solares. La energia
magnética se almacena en la corona, debido al movimiento de los pies
de los lazos en la fotdsfera & del surgimiento de campo de corriente por
debajo de la fotdsfera, (Valdés-Galicia, et. al., 2009).

La colision de lazos magnéticos puede generar la reconexion que a
su vez calienta el plasma solar. Este plasma caliente se dirige hacia abagjo y
golpea el tope del lazo magnético, donde las particulas son aceleradas
por colisiones con el flujo de plasma, (Valdés-Galicia, et. al., 2009). Las
particulas aceleradas siguen las lineas de campo magnético e interactian
con el gas cromosférico, donde se pueden generar reacciones nucleares

(p*-pt, p*-a, a-a) que producen neutrones.
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La deteccidn de neutrones solares es muy importante, debido a que
al no ser afectados por los campos magnéticos interplanetarios, preservan
informacién para entender el mecanismo de aceleracion de iones en la
atmosfera solar; por ejemplo, el tiempo de inicio de la aceleracion de
iones; fambién pueden ser Utiles para determinar si el evento es gradual o
instantaneo.

En el capitulo 4 se muestra el diseno, funcionamiento y capacidad
de deteccion del NS en Sierra Negra, el cual se mantiene tomando datos
desde Junio de 2004 y es el mds nuevo de los TNS de la red mundial.

En el presente capitulo, se muestran los resultados de la simulacion
de deteccion del TNS para neutrones, protones, electrones y gamas
ingresando al detector con energias en el rango de 100 MeV a 1 GeV y
para angulos cenitales de ingreso de 0° 30° y 60°; para asi, conocer la

capacidad de respuesta de nuestro detector a las particulas incidentes.
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6.2. DESCRIPCION DE LA SIMULACION.

Es muy importante conocer si la capacidad de deteccidon de nuestro
TNS es adecuado, no estd contaminado por otras especies de particulas y
si las mediciones de neutrones solares son las correctas, con el fin de
determinar el flujo de neutrones solares en la Tierra y reconstruir el flujo de
neutrones en la atmdsfera solar, para poder calcular el espectro mds
apropiado de aceleracion de iones en las fulguraciones solares.

Una simulacién parcial del TNS en Sierra Negra fue hecha con
anterioridad usando cdédigos Monte-Carlo, para conocer la respuesta de
los pldsticos centelladores, (Valdés-Galicia, et. al., 2004).

En la presente simulacion, se tomaron en cuenta todos los
componentes activos del TNS: los contadores proporcionales (CPs), las
placas de Hierro y Plomo, los pldsticos centelladores (PCs); ademds, la
senal electronica que es detectada y la energia depositada por cada

particula en el TNS usando el cédigo numérico Geant4.

Geant4 (Geometry And Tracking, por sus siglas en inglés), es una
plataforma desarrollada por el CERN para la simulacion del paso de
particulas a través de la materia, que utiliza la programaciéon orientada a
objetos y estd escrita en C++ (Agostinelli, et. al., 2003). Geant4 incluye
bibliotecas para el manejo de la geometria, el seguimiento de la particula,
la respuesta del detector, el manejo de las corridas, la visualizacion y la
interfaz de usuario. Geant4 nos proporciona:

Geometria: Andlisis del diseno fisico del experimento, incluyendo
detectores y considerando como este diseno afecta el camino de las

particulas.
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Seguimiento: Simula el paso de las particulas a tfravés de la materia.
Se consideran posibles interacciones y procesos de decaimiento.

Respuesta del detector: Registra cuando una particula pasa a través
del volumen de un detector y aproxima cudl seria la respuesta real del
detector.

Manejo de las corridas: Registra los detalles de cada corrida
(conjunto de eventos), asi como el desarrollo del experimento en diferentes
configuraciones entre corridas.

Visualizacion: Interfaces de usuario para poder ejemplificar en

sistema grafico cada corrida.

Para cada uno de los materiales que componen el TNS, el cédigo de
simulacion tomd en cuenta todos los procesos fisicos relevantes para el
paso de partficulas a fravés de la materia, como son los efectos de
densidad, procesos electromagnéticos (gamas: efecto fotoeléctrico,
dispersion Compton; electron: ionizacion, pérdida de energia,
Bremsstrahlung, aniquilacion e*-e; hadrones cargados: ionizacion, pérdida
de energia; particulas cargadas: multiple dispersion, radiacion de
transicion, centelleo, radiacion Cerenkov; interacciones nucleares: n-p*, p*-
p*, 12C-p*, 2C-n). Las secciones eficaces se proveen para cada tipo de
proceso hadronico, particulas y materiales.

La técnica de deteccidon es que toda particula neutra que ingrese al
detector tenga una interaccion que resulte en la liberacion de una
particula cargada en algun lugar dentro del volumen sensible; en nuestro
caso, los neutrones (n) tienen una muy baja probabilidad de interaccionar
con las placas de Hierro y Plomo a los lados y tope del TNS,
respectivamente, y eventualmente disparar la senal de los contadores

proporcionales (CP) alrededor del telescopio.
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Como los plasticos centelladores (PC) son materiales ricos en
Hidrégeno, tienen una relativa alta oportunidad de producir un protén (p*)
U ofra particula secundaria cargada, mientras cruza el PC (ya sea por
medio de dispersion eldstica o reacciones ineldsticas); de este modo, un n
se puede distinguir de particulas cargadas (como los p*), debido a que su
senal en el detector serd una anti-coincidencia entre los CPs que rodean el
TNS y la senal derivada de la deposicion de energia en los PCs.

No obstante, hay varias cuestiones que complican el argumento de
anti-coincidencia e influyen en la eficiencia de deteccién del TNS. Primero,
algunos neutrones pueden pasar a tfravés del TNS sin interaccionar con
algun componente, o por el confrario, interaccionar con las placas de
Plomo 6 Hierro ¢ el gas de los CPs. Otra posibilidad es que las particulas
secundarias, producto de las reacciones en los PCs, no alcancen los cuatro
CPs colocados debagjo 0, si tienen suficiente energia para atravesar los PCs,
no disparen la senal en los cuatro CPs, que es una condicidn necesaria
para tfener una reconsfruccion angular del evento.

Oftras particulas pueden ser asignadas como neutrones; por ejemplo,
los fotones de alta energia pueden dejar una senal como neufrones,
contaminando la eficiencia del TNS. Para reducir este efecto, las placas de
0.5 cm de espesor de Hierro y Plomo convierten la mayoria de los gamas
en una senal de coincidencia del par e*-e-. Los p* de alta energia también
tienen oportunidad de producir una senal de anti-coincidencia similar a los
neutrones, al no ser detectados por los CPs y si por los PCs. De este modo,
la Unica posibilidad de tener una medida de la eficiencia de deteccidn del
TNS es a través de una detallada simulacion numérica.

La figura 6.1 muestra la salida grdafica de la simulacion de un neutrén
de 500 MeV de energia, que incide de forma vertical (dngulo cenital: 0°) al
TNS.
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Fig. 6.1. Eiemplo de de la salida gréfica de simulacion. Un neutrén (n) incidiendo
de forma vertical (0° cenitales) interacciona en el pldstico centellador y produce un
protdn (p*). que libera sefal en los cuatro contadores proporcionales (CPs) del fondo. La
senal de anti-coincidencia con respecto a los CPs del tope del detector es la tipica firma
de una particula neutra atravesando el volumen sensitivo del telescopio. Esta figura
muestra la producciéon interna de gamas de baja energia por reacciones nucleares
dentro del PC, cuatro gamas dejan el detector, otro se absorbe en el aire y el Ultimo se

absorbe en las placas de Hierro.
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6.3. RESULTADOS DE LA SIMULACION.

Se simuld un flujo de 5x104 particulas incidentes de cada una de las
especies mas relevantes para el TNS: neutrones, gamas, profones y
electrones, ingresando al felescopio con un rango de energias de 100 MeV
a 1 GeV y con fres diferentes dngulos cenitales (0°, 30° y 60°), usando
Geant4 como el nucleo del coédigo numérico.

Se consideraron como senal de anti-coincidencias el tipo de evento
que dispard senal en los cuatro CPs de la parte inferior del TNS, asegurando
asi que se tendrd una reconstruccion angular del evento.

La senal electronica de los fubos fotomultiplicadores (FMs),
colocados justo encima de los PCs, es proporcional a la energia liberada
por las particulas neutras y cargadas en los PCs (Eqeps©). De este modo, se
emula la respuesta de cada canal del telescopio.

Los diferentes canales pueden ser usados para calcular las
modificaciones del espectro de los neutrones incidentes, tal como se
muestra en la figura 6.2. Esta figura muestra la relacion entre la energia
primaria (Einj) de los neutrones y la energia depositada en los PCs por los
neutrones (Eqepsc), para los tres diferentes dngulos cenitales considerados.
Se observa que los neutrones incidentes (para los dngulos de cenitales de:
0°, 30° y 60°) con energia primaria (Einj) de 100 MeV depositan mas de 30
MeV en los PCs; de este modo, todos ellos son detectados por el canal
ST_con_ Anti (Egep =2 30 MeV). Neutrones con Eir mayor a 600 MeV siempre
depositan al menos 120 MeV y son detectados por los cuatro canales de
neutrones.

Los neutrones con angulos cenitales de ingreso de 0° y 30° son muy

similares de 300 MeV a 1GeV de energia primaria, a diferencia de de los
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neutrones que ingresan a 60° angulo cenital; esta diferencia se debe a que
al ingresar a 60° los neutrones atraviesan mayor canfidad de material de
los PCs y depositan mds energia. Para fodos los dngulos cenitales, los
neutrones que depositan 60 MeV en los PCs (EscierP) tienen ~160 MeV de
energia primaria (Einj), pero para neutrones con EscideP mayor que 60 MeV,
la Einj €s una funcion de del dngulo cenital. Por ejemplo, neutrones con 500
MeV de Ejy, depositan 105, 110 y 140 MeV para 0° 30° y 60° de angulo

cenital, respectivamente.

Fig. 6.2. Energia depositada por los neutrones incidentes en los pldsticos
centelladores, Escidep, como una funcién de sus energias incidentes, Einj. El umbral de los
diferentes canales permite un estimado del espectro de neutrones.
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6.3.1. EFICIENCIA DE DETECCION DE PARTICULAS.

En una simulacién anterior de los pldasticos centelladores del TNS en
Sierra Negra, se demostré que para neutrones solares muy energéticos (Einj
> 500 MeV), la eficiencia de deteccidon siempre es mayor que el 10%
(Valdés-Gallicia, et. al., 2004). No obstante, esa simulacion estuvo limitada a
los pldsticos centelladores y no tomd en cuenta los contadores
proporcionales, ni las placas de Hierro y Plomo. Ademds, cada neutron que
producia un protdn secundario en los PCs, fue considerado detectado. En
un caso mas realista, esto no es verdad; es posible que el p* liberado no
alcance a salir de los PCs 6 que no dispare |la senal de las cuatro géndolas
de CPs debajo de los PCs.

Al tomar en cuenta todos estos efectos, la eficiencia se reduce,
como se muestra en la tabla 6.1. En esta completa simulaciéon, se han
incluido todas las posibilidades mencionadas.

Los resultados de la eficiencia de deteccion de los cuatro canales
de neutfrones del TNS en Sierra Negra, para un rango de energia de 100
MeV a 1 GeV y para 0° 30° y 60° de angulo de incidencia cenital, se
muestran en las figuras 6.3 y 6.4, respectivamente.

La tabla 6.1 muestra la eficiencia para cada canal de deteccion de
neutrones del TNS vy los tres dngulos de incidencia, para neutrones con Ein
de 500 MeV.

Como se muestra en la tabla 6.1, en todos los casos, la eficiencia se
incrementa con respecto al dngulo cenital de incidencia de las particulas.

Los neutrones tienen un mayor camino dentro del pldstico
centellador en funcién al incremento del dngulo de incidencia cenital; por
lo tanto, la eficiencia de deteccidén aumenta con el incremento del dngulo

cenital.
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c | S1 _con_anti S2 con anti | S3_ con_anti | S4 con_anti
ana

E > 30 MeV E > 60 MeV E > 90 MeV E> 120 MeV
Incidencia

0° | 30°| 60° | 0° [ 30°|60°| 0° | 30°|60°| 0° | 30° | 60°
Cenital

%

78| 8 |10.3| 6 [ 64| 9 43 4.7 73| 3 |34 |56

Eficiencia

Tabla 6.1. Eficiencia de deteccién de neutrones con energia primaria de 500
MeV, en funcién del dngulo de incidencia y del canal de deteccidn del TNS. La eficiencia
de deteccidén implica que los neutrones que ingresan al TNS impactan con los pldsticos
centelladores y generan un protén secundario, que es detectado por los cuatro

contadores proporcionales ortogonales, localizados en el fondo del detector.
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Fig. 6.3. Eficiencia de deteccién de neutrones con rango de energia de 100 MeV

a 1 GeV y 0° de incidencia cenital, para los cuatro canales de deteccidén del TNS en Sierra

Negra.
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Fig. 6.4. Eficiencia de deteccién de neutrones con rango de energia de 100 MeV

a1 GeV, 30°y 40° de incidencia cenital, para los cuatro canales de deteccidn del TNS en

Sierra Negra.
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La probabiidad que protones de alta energia produzcan
contaminaciéon en el TNS (senal similar a la de neutrones) es despreciable.
La simulacidn muestra que los p* son rechazados por su senal de
coincidencia en mds del 99%. Por ejemplo, para protones con 600 MeV de
Enj y 0° 30° y 60° de dangulo de incidencia cenital, la eficiencia de
deteccion es 0.012%, 0.62% y 0.41%, respectivamente.

Las figuras 6.5 y 6.6 muestran la eficiencia de deteccidon de protones

en términos de su energia primaria y los tres dngulos de incidencia cenital.

| Eficiencia de protones: 00°
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Fig. 6.5. Eficiencia de deteccion de protones con rango de energia de 100 MeV a

1 GeV y 0° de incidencia cenital, para los cuatro canales de deteccién del TNS en Sierra
Negra. Se observa que el porcentaje de deteccidén es despreciable, la mdxima

contaminaciéon por p* energéticos es menor a 0.015%.
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| Eficiencia de protones: 30° \
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Fig. 6.6. Eficiencia de deteccion de protones con rango de energia de 100 MeV a
1 GeV, 30° y 60° de incidencia cenital, para los cuatro canales de deteccién del TNS en
Sierra Negra. Se observa que la mdxima contaminacién por p* energéticos es menor a
0.48%.
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Para electrones, la simulacion muestra que la contaminacion
maxima (senal de anti-coincidencia como neutrones) es menor que 2.5%.
Por ejemplo, para e- con 0° 30° y 60° de dngulo de incidencia cenital, la
senal de anti-coincidencia es 1.06%, 2.4% y 1.25%, respectivamente. Pero,
el flujo real de e- al nivel del TNS en Sierra Negra es menor que 1 m2.s-l.sr-l,
(Grieder, 2001). Las figuras 6.7 y 6.8 muestran los resultados de la simulacion
para electrones con dngulos de incidencia de 0° 30° y 60°,

respectivamente.
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Fig. 6.7. Eficiencias de deteccion de electrones para un dngulo de incidencia de

0°, considerando un flujo de e- comparable al flujo real de neufrones, para los cuatro

canales de deteccidon del TNS. Los e- son rechazados por mds del 98%.
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| Eficiencia de electrones: 30° |
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Fig. 6.8. Eficiencias de deteccidon de e para un dngulo de incidencia de 30° y 60°,

considerando un flujo de e- comparable al flujo real de neutrones, para los cuatro canales

de detecciéon del TNS. Los e- son rechazados por mds del 98%.
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Finalmente, para gamas incidentes, la simulacion muestra que mads
del 67% de los gamas de fondo son rechazados, en concordancia con
(Valdés-Galicia, et. al., 2004). Como se espera, la contaminacion (senal de
anti-coincidencia similar a los neutrones) se incrementa con el dangulo
cenital; por ejemplo, para gamas con Ein de 300 MeV, la madxima
contaminacioén es de 5%, 5.5% y 9% para 0°, 30° y 60°, respectivamente.

Considerando un flujo de gamas comparable al de neutrones, la
senal de contaminacion de gamas con Einj de 100 MeV es ~3.5% para los
tres dngulos de incidencia cenital; esto es muy dificil en un caso realista,
porque el flujo real de gamas con energias mayores a 100 MeV al nivel del
TNS en Sierra Negra es despreciable (~1 m%2stsrl), (Ryan, 1977).
(Bogomolov, 1996). Las figuras 6.9 y 6.10 muestran los resultados de la
simulacion para la contaminacion por gamas para 0°, 30° y 60° de dngulo

de incidencia cenital, respetivamente.
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Fig. 6.9. Eficiencias de deteccion de gamas para un dngulo de incidencia cenital
de 0°, considerando un flujo de gamas comparable al flujo de neutrones.
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Fig. 6.10. Eficiencias de detecciéon de gamas para un dngulo de incidencia

cenital de 30°y 60°, considerando un flujo de gamas comparable al flujo de neutrones.
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6.3.2. RESOLUCION ANGULAR.

La reconstruccion angular del TNS se genera por la simulacion de las
goéndolas de contadores proporcionales localizadas debajo de los pldsticos
centelladores. Como se explica en el capitulo 4, las dos capas de CPs
permiten clasificar la direccion del protdon liberado en los PCs vy
correlacionado con la direccidon del neutrén solar incidente, en una matriz
angular de 5x5 de 15° de resolucion. El campo de vision es ~60° en las
direcciones Norte-Sur y Este-Oeste.

El TNS lleva a cabo este proceso de forma automdatica por medio de
circuitos logicos especificos. El codigo de simulacion es capaz de calcular
como estdn correlacionadas las direcciones angulares reconstruidas con
la direccidén real de incidencia, porgue se toman en cuenta la simulacion
de todos los CPs.

Como un ejemplo, la figura 6.11a muestra el caso de un flujo de
neutrones solares simulado que llega verticalmente al TNS (0° de dngulo
cenital = 18:00 hrs TU). En este caso, se considerd un flujo de neutrones con
energias de 100 MeV a 1 GeV. Poco mas del 11% de los dangulos
reconstruidos caen en el panel central, mientras que los paneles vecinos
contienen poco menos del 6% de los eventos, en promedio.

La figura 6.11b muestra la proporcion real de las razones de conteo
del TNS durante el evento del 7 de Septiembre de 2005 a las 17:40 TU.
Como se observa claramente, hay una muy buena concordancia entre 10s
datos simulados vy los reales, generando una confianza que el cédigo de
simulacién reproduce, de forma bastante razonable, la respuesta del

Telescopio de Neutrones Solares en Sierra Negra.

153



Simulacion del TNS en Sierra Negra

Fig. 6.11. (a) Simulacién de un flujo vertical (0°) de neutrones con distribucion de

energia en el rango de 100 MeV a 1 GeV. (b) Evento real de neutrones solares, registrado
por el TNS el 7 de Setiembre de 2005 a las 17:40 TU.

Al inyectar 5x104 particulas de cada especie en la simulaciéon, se
calculd la eficiencia de deteccidn del TNS en Sierra Negra y su capacidad
para discriminar entre neutrones y protones, electrones y gamas.

Se muestra que los neutrones con energias del orden de algunos
cientos de MeV pueden ser detectados con eficiencias de al menos 10%,
mientras que los protones son rechazados en los canales de neutrones con
eficiencias mayores al 99%. Ademas, al tomar en cuenta que los flujos de
electrones y gamas son mucho menores que los flujos de neutrones y
protones, la contribucion de esas particulas a las razones de conteo del
TNS son insignificantes.

Finalmente, la resolucion angular obtenida con la simulacion estd en
concordancia con los datos reales, tomados del evento del 7 de
Septiembre de 2005, lo que constituye una validacion extra del cédigo de

simulacion.
154



CONCLUSIONES



Conclusiones

Desde Julio de 2004, que el TNS en Sierra Negra ha tomado datos de
forma continua, sélo se ha observado un evento de neutrones solares,
atribuido a la fulguracion tipo limbo X17.0, del 7 de Septiembre de 2005.

El TNS detectd el exceso en las cuentas de neutrones en los cuatro
canales de deposicion de energia, con significancias estadisticas de 15.8c,
12.6c, 9.6c, 7.8c, para los canales S1_con_Anti (Egep > 30 MeV), S2_con_Anti
(Edep > 60 MeV), S3_con_Anti (Eqdep > 90 MeV) y S4_con_Anti (Eqep > 120 MeV),
respectivamente. Ademas, los 25 canales direccionales del TNS registraron
este exceso, con un maximo de 11.3% de las cuentas en el canal central, lo
gue es consistente con el maximo de la emision de rayos X y rayos y. De
este modo, se confirma que el TNS detectd neutrones solares.

Con base en que el codigo GEANT4, se calculd el indice espectral
(a) para los neutrones solares detectados por el TNS en Sierra Negra. Los
resultados muestran que el a que mejor se ajusta al flujo de neutrones
producidos en la fulguracion del 7 de Septiembre de 2005 estd alrededor
de 3. Este resultado es congruente con andlisis anteriores y se concluye que
la emision de neutrones para este evento fue continua y comenzo a la par
que el flujo de rayos y. Para este evento, se detectaron neutrones de al
menos 1 GeV, lo que implica que en la fulguraciéon se produjeron protones
de hasta 10 GeV, que no pudieron ser vistos en Tierra, porque el evento fue
tipo limbo.

Para conocer la capacidad de deteccion del TNS vy la
contaminacién por ofras particulas, se simuld el funcionamiento del
detector con todos los componentes activos, utilizando como base de la
simulacién el codigo GEANTA4. Se inyectaron electrones, gamas, neutrones
y protones con un rango de energia de 100 MeV a 1 GeV y a tres distintos
dngulos de incidencia cenital (0°, 30° y 60°). La simulacién verificd que la
eficiencia de deteccion del TNS se incrementa con respecto al dngulo

cenital de incidencia de las particulas.
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Los resultados muestran que los neutrones incidentes detectados,
con energia primaria (Ei;) de 100 MeV, depositan mas de 30 MeV en los
pldsticos centelladores y son registrados por el canal S1_con_Anti (Egep = 30
MeV).

Los neutrones detectados con Einy mayor a 600 MeV siempre
depositan al menos 120 MeV y son registrados por los cuatro canales de
deposicion de energia.

Se observa que los neutrones con energias de algunos cientos de
MeV son detectados con eficiencias de al menos 10% y se incrementa con
la energia primaria del neutréon y el dngulo de incidencia.

La probabilidad de que los protones de alta energia contaminen la
senal de los neutrones es despreciable, ya que son rechazados por su senal
de coincidencia en mas del 99%.

Para electrones, la méxima contaminacion es menor que 2.5%. Para
gamas, se observa que mads de 67% son rechazados, que es concordante
con un frabajo previo realizado por Valdés-Galicia, et. al, 2004. Al
considerar un flujo de gamas (con Einj =100 MeV) similar al de neutrones, la
contaminaciéon es menor al 3.5%. Al tomar en cuenta que los flujos de
electrones y gamas a la altura del TNS en Sierra Negra son mucho menores
que los flujos de neutrones y protones, la contaminacion de esas particulas
baja hasta ser despreciable.

La reconstruccion angular del TNS se genero simulando la enfrada de
neutrones a 0° cenitales (18:00 hrs TU) y comparando con los datos
registrados por el TNS para el evento del 7 de Septiembre de 2005 (17:40 hrs
TU). La simulacion mostrdé que 11.9% de los cuentas reconstruidas caen en
el panel central, mientras que las cuentas reales para el evento de
neutrones muestran que se registraron 11.3%. Se observa que los restantes
canales direccionales tienen porcentajes de cuentas muy parecidos y en

muy buena conformidad entra la simulacién y los datos reales.
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De este modo, aseguramos que el cédigo de simulacion reproduce
satisfactoriamente la respuesta del TNS en Sierra Negra.

El andlisis de estabilidad de los datos tomados por el TNS para los
anos de 2004, 2005 y 2006, muestra que son discretos y tienen distribuciones
poissonianas. Se constatd que las variaciones promedio fueron menores all
1.5% con datos de 3 minutos y que el grado de dispersion fue lo

suficientemente pequeno para considerar los datos estables.

Finalmente, con base en que se conoce totalmente el
funcionamiento y capacidad de deteccion del TNS en Sierra Negra vy la
estabilidad de los datos detectados por el mismo, estamos listos para el
registro y andlisis de los datos de eventos de neutrones que se generen en

fulguraciones para el nuevo ciclo solar 24.
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APENDICE 1.

Fulguraciones solares con emision de rayos vy, aniquilamiento
electron-positron (0.511 MeV), Bremsstrahlung y lineas de emision de
captura de neutrones (2.223 MeV), detectadas por el satélite Solar
Maximum Mission (SMM), para 1980 a 1989, (Vestrand, 1999).

Fecha Tiempo de Emisién y Bremsstrahlung 0.511 MeV 2.223 MeV
Clase
(D/M/A) Inicio (TU) (seg) (fotones cm-2) | (fotones cm-2) | (fotones cm-2)

21/06/1980 01:18:20 491 X2.6 1522+ 13.5 8810 70%0.9
06/11/1980 03:44:07 294 X9.0 5579+ 143 1.8 £1.1 8.9+0.9
07/11/1980 02:04:12 180 X2.5 294+ 45 1.5+0.7 0.2+0.5
26/02/1981 14:24:29 114 X1.8 59.7+6.2 0.3+0.5 0.8+0.5
01/04/1981 01:33:04 1376 X2.3 408.5+19.1 80x1.7 17.7+1.5
10/04/1981 16:46:30 524 X2.3 2583+ 11.4 47 %14 16.1£1.1
27/04/1981 08:03:28 1916 X5.5 1201.3 £24.9 91127 10.6+£1.9
19/07/1981 05:58:44 130 X2.7 2222+7.6 0.6+0.8 1.0£0.6
14/10/1981 17:05:45 98 X3.0 950.7 £ 83.4 0.7+1.6 1.0+0.8
03/02/1982 01:14:31 557 X1.1 2200+ 21.5 4517 68*1.4
08/02/1982 12:49:17 426 X1.4 810.8 £ 19.1 40+18 21112
30/03/1982 05:36:25 393 X2.8 82.2+8.2 22+10 2710
03/06/1982 11:42:44 1195 X8.0 1026.9 +32.0 86.8+2.7 203.6 £3.0
15/06/1982 15:11:34 295 X1.3 442.5+13.3 3.4+0.9 4.6+0.8
09/07/1982 07:35:26 327 X9.8 1150.6 +18.1 11.5+£1.9 21.9+1.2

160



Apéndices

Fecha Tiempo de Emision y Bremssirahlung 0.511 MeV 2.223 MeV
Clase
(D/M/A) Inicio (TU) (seg) (fotones cm-2) | (fotones cm-2) | (fotones cm-2)
26/11/1982 02:29:04 393 X4.5 533.4+128 1.1+1.2 1.5+0.8
07/12/1982 23:40:00 2703 X2.8 6967.8 +52.3 23.1+6.2 40.4+28
15/12/1982 16:30:44 360 X5.0 144.3 £6.3 2.7+08 13.3+£0.8
17/12/1982 18:56:44 246 X10.1 86.9+6.5 47+0.8 220+0.8
29/12/1982 06:44:10 197 X1.9 123.7£4.8 22+0.6 43+0.6
03/02/1983 06:03:19 1212 X4.1 720.9 £22.0 54+24 19.5+1.8
09/05/1983 23:04:17 409 X2.4 189.4+14.6 0.9+0.8 26+1.0
24/04/1984 23:59:42 1097 X13.0 717.6 £32.7 208.8 + 3.1 355.3+34
19/05/1984 21:53:30 213 X4.1 277.3%9.2 2.7 £0.90 6.6+0.8
21/01/1985 23:58:19 393 X4.7 1528+ 8.4 20+£1.2 7.6+1.0
24/04/1985 09:28:53 1081 X1.9 451.1 £24.3 6.2+20 10.6 £ 1.7
04/02/1986 07:35:36 163 X3.0 1170+ 4.5 1.3+0.6 3.3+0.5
06/02/1986 06:20:33 1228 X1.7 653.6 £ 13.7 253+ 1.5 96.3+2.0
14/04/1988 19:37:59 262 X1.2 983+7.7 20+£0.9 1.3+0.7
03/10/1988 15:11:34 82 X3.2 920+ 6.3 0.7+£0.8 32%1.0
16/12/1988 08:28:50 3555 X4.7 3226.9 + 51.7 168.2+ 4.4 606.7 + 6.9
09/02/1989 12:59:48 196 X3.9 29.6+9.7 1.7+0.7 6.2+0.7
06/03/1989 14:04:51 3515 X15 9115.3+70.3 102.6 £8.3 173.4+ 4.7
10/03/1989 19:03:40 3341 X4.5 2294.4 +31.2 28.8+3.9 76127
16/03/1989 15:23:41 360 X3.6 435.4+15.9 70+1.4 30.8+1.2
17/03/1989 17:31:22 835 X6.5 1426.7 +32.0 153+20 37.4+22
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Fecha Tiempo de Duracién Bremsstrahlung 0.511 MeV 2.223 MeV
Clase
(D/M/A) Inicio (TU) (seg) (fotones cm-2) (fotones cm-2) | (fotones cm-2)
03/05/1989 03:42:48 1376 X2.3 3753+ 14.0 62+%1.6 21.1+1.4
05/05/1989 07:28:16 605 X2.4 181.2+11.1 33%1.0 74+1.1
15/06/1989 19:11:46 98 X4.1 43.3+3.8 0.4+0.5 1.1+£04
12/08/1989 14:18:22 541 X2.6 41.9+129 2110 4.4+0.9
14/08/1989 00:42:01 753 X3.5 389.6+17.6 6.6+0.9 83x1.1
15/08/1989 02:35:58 2980 X1.0 4880.2 £ 59.3 102+ 6.0 20.8+2.7
16/08/1989 01:22:56 216 X2.0 661.1£24.8 254+ 1.5 17.1+£1.3
17/08/1989 00:47:52 2228 X2.9 4843.1 +80.8 3.0+33 22+22
01/09/1989 08:09:34 672 X2.3 1529 £14.6 1.3+0.7 50+1.0
09/09/1989 09:09:51 541 X1.4 493.7 £10.5 125+ 1.1 419+13
29/09/1989 11:33:32 1245 X9.8 1272.3+35.4 11.9+246 123+ 1.6
19/10/1989 12:56:39 3260 X13 22413+ 57.4 263.8+3.4 705.0+7.1
24/10/1989 17:53:18 819 X5.7 1628.7 +19.6 92+22 33.4+1.4
12/11/1989 05:59:44 130 X1.5 57.3+47 1.2+£0.5 0.8+0.3
15/11/1989 19:33:15 1016 X1.8 704.5+15.0 9.9+2.1 38.9+1.6
19/11/1989 06:21:18 98 X1.1 96.9+5.0 1.2+£0.5 1.2+04
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APENDICE 2.

Red mundial y distribucion de los monitores de neutrones alrededor

del planeta. Se muestran detalles técnicos y geogrdficos de cada uno.

Longitud Latitud Altura (m) Rigidez (GV) Localizacion Tipo
78.07 27.91 300 14.67 Aligarh IGY
76.92 43.25 775 6.61 Alma Ata-A NM64
76.92 43.25 3340 6.61 Alma Ata-B NM64
76.92 43.25 1670 6.61 Alma Ata-C NM64
33.33 67.55 177 0.57 Apatity NM64
116.26 40.08 48 10.06 Beijing NM64
153.08 -27.42 0 6.99 Brisbane NM64
245.86 51.08 1128 1.08 Calgary NM64
180.53 68.92 0 0.00 Cape Schmidt NM64
291.85 -16.31 5200 12.53 Chacaltaya NM64
253.82 39.37 3400 2.99 Climax IGY
4.60 50.10 225 3.34 Dourbes NM64
289.17 43.10 0 1.58 Durham NM64
44.25 40.17 999 7.58 Erevan-A NM64
44.25 40.17 2000 7.58 Erevan-B NM64
140.48 37.75 66 10.61 Fukushima NM64
2.13 48.68 40 -1.00 Gif Sur Yvette NM64
299.60 53.27 46 0.64 Goose Bay NM64
74.42 34.07 2743 11.58 Gulmarg IGY
11.38 47.32 2290 4.38 Hafelekar NM64
35.00 32.80 2300 10.75 Haifa NM64
203.72 20.72 3030 12.91 Haleakala NMo64, IGY
19.23 -34.42 26 4.58 Hermanus NM64
147.33 -42.90 18 1.84 Hobart NM64
226.28 68.35 21 0.17 Inuvik NM64
104.03 52.47 433 3.64 Irkutsk-1 NM64
100.55 51.37 2000 3.64 Irkutsk-2 NM64
100.55 51.29 3000 3.64 Irkutsk-3 NM64
7.98 46.55 3475 4.61 Jungfraujoch NM64, IGY
70.27 -49.35 33 1.14 Kerguelen Is NM64
10.13 54.33 54 2.36 Kiel NM64
30.30 50.72 120 3.57 Kiev NM64
147.29 -42.99 65 1.84 Kingston NM6 4
255.03 39.75 3094 3.03 Leadville NM64
20.22 49.20 2634 3.98 Lomnicky Stit NM64
151.02 60.12 220 2.09 Magadan NM64
62.88 -67.60 30 0.20 Mawson NM64
166.72 -77.85 48 0.00 McMurdo NM64
260.82 19.33 2274 8.61 Cd. de México NM64
141.13 39.70 131 10.23 Morioka NM64
Continta. .
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37.32 55.47 200 2.43 Moscu NM64
137.55 36.11 2770 11.48 Mt Norikura NM6 4
288.70 44.30 1909 1.46 Mt Washington IGY
147.24 -42.92 725 1.84 Mt Wellington NM64
284 .25 39.68 50 2.09 Newark NM64
83.00 54.80 163 2.87 Novosibirsk NM6 4
25.47 65.05 15 0.78 Oulu NM64
27.06 -26.41 1351 7.00 Potchefstroom IGY
12.52 41.90 60 6.32 Roma NM64
357.59 -70.31 52 0.86 Sanae NM64
-210.00 -88.00 2820 0.09 Polo Sur NM64
44.80 41.72 510 6.73 Thilisi NM64
140.02 -66.67 35 0.02 TERRE ADELIE NM6 4
291.30 76.50 44 0.00 Thule NM64
139.72 35.75 20 11.63 Tokio Itabashi NM64
17.35 -19.12 1240 9.21 Tsumeb NM6 4
22.60 60.40 32 1.36 Turku NM64
129.43 62.01 105 1.65 Yakutsk NM64
(http://ulysses.sr.unh.edu/NeutronMonitor).
MONITORES DE NEUTRONES AL REDEDOR DEL MUNDO, 1997
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APENDICE 3.

ANALISIS DE ESTABILIDAD DE LOS DATOS OBTENIDOS POR EL TNS EN
SIERRA NEGRA.

Como se menciond en la seccion 4.3.2, el TNS en Sierra Negra fiene
una razén de conteo base de 10 segundos en todos los canales de
deteccion. Como una forma de comprobar si las cuentas obtenidas por el
TNS son confiables y siguen una tendencia estadistica estable, se
analizaron 2 grandes blogques de datos de neutrones solares.

El primer blogue correspondié a datos obtenidos en los anos 2004 y
2005. Se ocuparon cuentas de neutrones solares de 3 dias continuos, sin
que existiera interrupcion en la toma de los mismos, ya fuera por fallas
técnicas o error humano. Para este andlisis, se usaron cuentas del canal
S1_con_Anti (S1-A, neutrones solares >30 MeV), porque corresponde a
todos los neutrones registrados por el TNS. Para tener suficiencia estadistica
para el andlisis, la razon de conteo usada fue de 3 min. En la tabla A.1 se
observan los dias que cumplieron con los requisitos de ininterrupcion vy

fueron analizados. Los resultados del andlisis se muestran en la tabla A.2.

Ano 2004

Mes Agosto Septiembre Octubre Diciembre
Dias 02-04 01-03 28-30 20-22

Ano 2005

Mes Marzo Abril Mayo Junio Julio Septiembre
Dias 04-06 06-08 17-19 12-14 01-03 08-10

Tabla A.1. Datos de neutrones solares de 3 dias continuos, para los afos de 2004 y

2005, usados para el andlisis de estabilidad.
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Estadisticamente, todos los datos que surgen por el procedimiento
Al redlizar el andlisis, se pudo constatar que los datos siguieron una

2004 vy 2005, respectivamente.

de conteo son datos discretos. Las distribuciones de datos discretos estdn
anos

asociadas a variables que toman un numero finito de valores posibles.
Dentro de estas distribuciones, la de Poisson representa el nUmero de
sucesos 0 cuentas que ocurren por unidad de tiempo. De este modo, las
cuentas de neutfrones solares siguen esta tendencia estadistica y deben
distribucion poissoniana, como se muestra en las figuras A.1 y A.2, para los

tener distribuciones poissonianas.
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Intervalo Media Desv. Est. Varianza % Var Desyv. Est.
040802-040804 157783.60 2820.46 7.95E+06 1.78
040901-040903 162358.56 3869.98 1.50E+07 2.38
041028-041030 166010.03 5552.41 3.08E+07 3.34
041220-041222 172656.74 3581.92 1.28E+07 2.07
050304-050306 179597.87 5827.45 3.40E+07 3.24
050406-050408 180644.32 7665.43 5.88E+07 4.24
050517-050519 175908.69 6063.01 3.68E+07 3.45
050612-050614 178434.89 9017.03 8.13E+07 5.05
050701-050703 177839.91 8666.48 7.51E+07 4.87
050908-050910 181745.98 7079.74 5.01E+07 3.89

Intervalo Curtosis/Sesgo Moda Mediana % Var Media
040802-040804 -1.178 /0.37 155228 157202 0.37
040901-040903 -1.25/0.14 159734 161707 0.40
041028-041030 -1.15/0.45 159619 164397.5 0.97
041220-041222 -1.14 /0.54 169900 171091 0.91
050304-050306 -0.49 /0.98 174443 177170 1.35
050406-050408 -0.136 / 0.86 172511 178703 1.07
050517-050519 -0.99 /0.48 169236 174014 1.08
050612-050614 0.11/0.98 169646 177085 0.76
050701-050703 -1.29 /0.47 168590 175466 1.33
050908-050910 -1.05/0.35 173867 179850 1.04

Andilisis Media Desv. Est. Varianza Sesgo
173298.05 8384.84 7.03E+07 0.93

de las Curlosis Moda Mediana % Var Media

Medias 055 | 176874.27 | = -

Tabla A.2. Resultados del andlisis estadistico de los datos de neutrones solares

registrados por el TNS para los anos 2004 y 2005.
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Al analizar los resultados, se puede constatar que la media de los
datos fue consistente para cada intervalo de tiempo analizado, con
variaciones de menos de 1.5%, el grado de dispersion de las cuentas es lo
suficientemente pequeno, como para considerar los datos estables.

Los resultados de curtosis! y sesgo? nos dicen que los datos se
adecuan a una distribucidn poissoniana, debido a que esta distribucidn
tiene curtosis negativas y sesgos positivos. Ademds, el andlisis de las medias
muestra resultados coherentes estadisticamente, como una moda nula vy

mantiene los signos de curtosis y sesgos.

El segundo bloque de datos analizados correspondid al ano de 2006.
A diferencia del primer bloque, para este andlisis se ocuparon los 4 canales
de detfeccion de neutrones (ST1_con_Anti, S2_con_Anti, S3_con_Anti y
S4_con_Anti), para constatar si existen variaciones estadisticas en las
cuentas registradas por el TNS relacionadas con los canales discriminadores
de energia y, con excepcion de Mayo, donde se obtuvieron 2 y 4 dias
confinuos, se usaron 2 series de 3 dias continuos de cuentas de neutrones
(sin inferrupcion en la adquisicidon durante las 24 hrs). La razén de conteo
de los datos fue también de 3 minutos.

La tabla A.3 muestra las series de datos del 2006 que fueron

analizados.

1 . . T . .z

Curtosis: Medida estadistica que determina el grado de concentracidn que presentan los valores
en la distribucién. Un valor negativo implica concentraciéon de datos en un intervalo pequeno de
toda la distribucion.

2 Sesgo: Medida estadistica que describe la simetria de la distribucién alrededor de un promedio. Un
valor positivo implica que la distribucion tendrd una cola asimétrica extendida hacia los valores
positivos.
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2006
Mes Enero | Febrero | Marzo Abril Mayo Octubre Sept. Dic.
12-14 02-04 12-14 16-18 17-18 11-13 15-17 15-17
Dias
25-27 22-24 15-17 26-28 25-28 14-16 18-20 18-20

Tabla A.3. Datos de neutrones solares, usados para el andlisis de estabilidad de las

cuentas obtenidas por el TNS en 2006, con razones de conteo de 3 minutos.

Los resultados del andlisis se exponen en la tabla A.4, que constata la
consistencia de los resultados obtenidos con los del andlisis del primer
bloque. El grado de dispersion muestra que los datos continuaron siendo
estables y variables como la curtosis y sesgo confirmaron que la distribucion
de los neutrones debe ser Poissoniana, tal como los muestran las figuras A.3
a A.10.

El porcentaje de variacion y andlisis de las medias deja ver que,
independientemente de la energia del flujo de neutrones, el TNS estd registrando
cuentas muy estables que no varian en mds de 1.5%. Ademds, muestra
coherencia estadistica al mostrar una moda nula y la confirmacion que los datos

deben seguir una distribucién Poissoniana.

Conjuntamente al andlisis de estabilidad, se realizd un andilisis de bondad
de aqjuste para el canal S1_con_Anti de los neutrones correspondientes a los
intervalos analizados en 2006. En principio, se llevd a cabo una prueba de
probabilidad de distribucién de datos, donde se comprueba visualmente el ajuste
de una distribucién tedrica a los datos observados mediante el andlisis de una
gréfica de la probabilidad-probabilidad. En estas grdficas se muestra la funcién
de distribucidon acumulada observada contra la funcidn de distribucion

acumulada tedrica, en este caso de Poisson.
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Enero Media Desv. Varianza | Sesgo | Curtosis | Moda | Mediana % Var.
Est. Media
S1_con_Anti | 168172.71 | 6308.32 | 3.98E+07 | 0.86 0.19 160571 | 166720.5 0.86
S2_con_Anti | 58211.87 | 1496.42 | 2.24E+06 | 0.99 0.04 57472 | 57680 0.91
S3_con_Anti | 1941939 | 408.96 | 167248.65 | 0.72 -0.02 19264 | 19327.5 0.47
S4_con_Anti | 8834.85 336.86 | 113477.94 | 0.82 0.19 8586 8737 1.10
Febrero
S1_con_Anti | 171950.21 | 8508.17 | 7.24E+07 | 0.96 0.29 165211 | 167947 2.32
$2_con_Anti | 59407.01 | 217589 | 4.73E+06 | 0.66 -0.88 57772 58722 1.48
$3_con_Anti | 20004.13 | 49542 | 24544493 | 0.66 -0.54 19715 19858 0.73
$4_con_Anti | 9270.98 438.42 | 192212.67 | 0.69 -0.66 8833 9111 1.72
Marzo
S1_con_Anti | 199396.08 | 14108.67 | 1.99E+08 | 0.67 -0.41 189550 | 196130.5 1.64
S2_con_Anti | 60660.21 | 3096.67 | 9.59E+06 | 0.61 -1.04 57753 | 59233.5 2.35
$3_con_Anti | 20198.71 | 672.86 | 452734.62 | 0.65 0.76 19701 19935 1.31
S4_con_Anti | 957909 614.89 | 378091.49 | 0.83 -0.33 8954 9373 2.15
Abril
S1_con_Anti | 179245.69 | 8613.86 | 7.42E+07 | 0.32 -0.94 167947 | 177530.5 0.96
S2_con_Anti | 6142614 | 2291.68 | 525E+06 | 0.44 -1.13 58730 | 60770.5 1.07
$3_con_Anti | 20357.05 | 514.84 |265070.09 | 0.51 -0.69 20038 | 20231.5 0.62
$4_con_Anti | 9537.80 458.81 | 210503.69 | 0.40 -1.00 9065 9436.5 1.06
Mayo
S1_con_Anti | 175331.21 | 6113.49 | 3.74E+07 | 0.7 -0.32 166643 | 173591.5 0.99
$2_con_Anti | 4112531 | 1405.80 | 1.98E+06 | 0.71 -0.21 61014 | 60762 0.59
$3_con_Anti | 2022022 | 37431 | 140111.94 | 0.47 -0.25 19889 20180 0.19
$4_con_Anti | 9318.48 284.87 | 81156.08 | 0.58 -0.35 9101 9257.5 0.65
Octubre
Sl_con_Anti | 18093592 | 716893 | 5.14E407 | 129 | -099 | 174923 | 178019 | 1.61
S2_con Anti | 4473071 | 219936 | 4.84E+06 | 121 | -0.89 63610 | 638825 | 1.3
Continda....
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Continuacion....

Octubre Media Desv. Est. | Varianza | Sesgo | Curtosis | Moda | Mediana % Var.
Media
$3_con Anti | 2102020 | 46320 | 21456177 | 094 | -054 | 20791 20904 | 055
$4_con Anti | 982680 | 40290 | 162329.16 | 1.10 | -0.78 9520 97015 | 127
Septiembre
S1_con_Anti | 180433.9 7152.10 5.12E+07 0.85 -0.41 173349 177586 1.57
$2_con_Anti | 63511.20 2205.25 4.86E+06 0.80 -0.55 61311 62637.5 1.37
§3_con_Anti | 20679.20 461.60 213075.50 | 0.59 -0.58 20350 20552 0.61
S$4_con_Anti 9650.37 400.80 160644.53 | 0.68 -0.55 9328 9529 1.25
Diciembre
S1_con_Anti | 180951.7 6004.20 3.61E+07 0.61 -0.92 175436 178828 1.17
$2_con_Anti | 64213.30 1834.23 3.36E+06 0.50 -0.80 62580 63695.5 0.80
$3_con_Anti 20374.8 457 .47 209284.16 | 0.89 -0.76 20172 20291 0.41
S$4_con_Anti 9354.41 361.24 130499.94 | 0.93 -0.29 92116 9246 1.15
Medias Media Desv. Est. | Varianza | Sesgo | Curtosis | Moda | Mediana % Va'r.
S1_con_Anti Media
179552.1 9286.11 8.62E+07 1.39 -3.19 - 179839.8 -—

Tabla A.4. Resultados del andlisis estadistico de los datos de neutrones solares

registrados por el TNS en 2006.
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Figura A.3. Distribucién de los datos de neutrones solares de los 4 canales de

energia, con razén de conteo de 3 minutos, para Enero de 2006.

Figura A.4. Distribucién de los datos de neutrones solares de los 4 canales de

energia, con razén de conteo de 3 minutos, para Febrero de 2006.
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Figura A.5. Distribucién de los datos de neutrones solares de los 4 canales de

energia, con razén de conteo de 3 minutos, para Marzo de 2006.
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Figura A.é. Distribucién de los datos de neutrones solares de los 4 canales de

energia, con razdn de conteo de 3 minutos, para Abril de 2006.
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Figura A.7. Distribucién de los datos de neutrones solares de los 4 canales de

energia, con razén de conteo de 3 minutos, para Mayo de 2006.

Figura A.8. Distribucion de los datos de neutrones solares de los 4 canales de

energia, con razén de conteo de 3 minutos, para Septiembre de 2006.
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Figura A.9. Distribucién de los datos de neutrones solares de los 4 canales de

energia, con razén de conteo de 3 minutos, para Octubre de 2006.

Figura A.10. Distribucién de los datos de neutrones solares de los 4 canales de

energia, con razdn de conteo de 3 minutos, para Diciembre de 2006.
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Si la distribucidon acumulada observada se adecua a la distribucion tedrica,
entonces mds del 90% de los puntos deben caer en la linea diagonal, como se

muestra en la figura A.11.

Figura A.11. Grdfica de probabilidad de distribucién de datos. Se observa que los
datos de neutrones de 2006 se adecuan a una distribucidn Poissoniana. La linea diagonal

es la distribucion tedrica y los puntos azules representan la distribucion observada.

Los resultados del andlisis de bondad de ajuste de los datos de Neutrones
2006, se muestran los pardmetros estimados de la distribucidn ajustada. Se
observa la distribucion de todos los datos de 2006 (canal S1_con_Anti), sin
diferenciar en energia y se confirma que siguen una adecuada distribucion
Poissoniana, siendo coherente con las distribuciones por bloques realizadas con
anterioridad.

Este andlisis muestra los resultados de las pruebas realizadas para
determinar si los neutrones 2006 pueden ser modelados adecuadamente por una
distribucidén Poissoniana. La prueba de Kolmogorov-Smirnov calcula la distancia
madaxima entre la distribucion acumulada de los neutrones y una distribucion

normal. En este caso, para confirmar que los datos no siguen esa distribucion.
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Prueba de Bondad de Ajuste para Neutrones 2006
Datos: Neutrones 2006. 23040 valores comprendidos desde 159285 hasta 241401

Distribucion Poisson ajustada: media = 179533.0. desviacion tipica = 12049.2

Contraste Chi-cuadrado

Limite Limite Frecuencia
Inferior Superior Observada Chi-cuadrado
161048.0 128

161048.0 165672.0 2116

165672.0 168844.0 1750

168844.0 171406.0 1402

171406.0 173644.0 1819

173644.0 175694.0 2631

175694.0 177638.0 2282

177638.0 179533.0 1364

179533.0 181429.0 1256

181429.0 183373.0 1165

183373.0 185423.0 1136

185423.0 187660.0 1205

187660.0 190223.0 1369

190223.0 193394.0 1182

193394.0 198018.0 704

198018.0 1509 3.44
Chi-cuadrado = 3.44 con 13 g.l1l. P-Valor = 0.0
Andlisis Extra Valor Forma Modificada P-Valor
Kolmogorov-Smirnov D 0.0900359 13.6596 <0.01*
Anderson-Darling A"2 370.422 370.434 <0.01%*

*Indica que el p-valor se ha comparado con las tablas de valores criticos
especialmente construido para el ajuste de la distribucidén Normal y ha

sido rechazada con un nivel de confianza de 99%.
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Finalmente, la figura A.12 muestra la distribucion de todos los datos de
neutrones solares analizados para el 2006, mostrando que se distribuyen como

una Poissoniana.

Figura A.12. Distribucién de todos los datos de neutrones para 2006. Se observa

que se ajustan a una distribucién Poissoniana.

La prueba chi-cuadrado divide el rango de los neutrones ufilizados en
intervalos y compara el nUmero de observaciones en cada clase con el nUmero
esperado basado en la distribucién ajustada.

Dado que p-valor mds pequeno de las pruebas realizadas es inferior a 0.01,
podemos aceptar que los neutrones de 2006 proceden de una distribucion
Poissoniana con un nivel de confianza del 99%.

Como se observa en las figuras A.1 a A.12, la distribucion de los datos
corresponde con la predicha tedricamente; ademds, al examinar los resultados
del andlisis estadistico y corroborar con la bondad de ajuste que los datos siguen
una distribucién Poissoniana, se nota claramente que los datos son estables vy, por
lo tanto, el TNS estd funcionando adecuadamente en la medicion de neutrones

solares.
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