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RESUMEN

Los rayos césmicos son las particulas més energéticas prove-
nientes del espacio exterior. Se han cumplido cien afios desde
su descubrimiento, en 1912 por el fisico austriaco Victor Hess.
En nuestros dias estas particulas siguen siendo muy estudi-
adas debido a que varios aspectos referentes a su origen, su
mecanismo de aceleracién y su propagacion, son poco enten-
didos y por lo tanto son temas de intenso debate.

Para su estudio estas particulas se clasifican en: rayos césmi-
cos andmalos, rayos césmicos galdcticos y rayos cosmicos ex-
tragalacticos. Los rayos césmicos andmalos se originan, segtin
el modelo estdndar, en el choque terminal del viento solar
via un proceso difusivo de aceleracién o Fermi de primer or-
den. Los rayos c6smicos galacticos tienen su origen en nuestra
galaxia y sus fuentes son remanentes de supernovas o estrellas
de neutrones, entre otras. Los rayos coésmicos extragalécticos,
los més energéticos, provienen de fuera de nuestra galaxia y
su origen es incierto. Estos dltimos no serdn tratados en esta
tesis pues no son afectados por la actividad solar.

El objeto de estudio de esta tesis es encontrar una expli-
cacién a dos aspectos no resueltos de la modulacién solar, los
cuales son:

* Gradiente de los rayos cosmicos galdcticos en el periodo de md-
xima actividad solar. Emplearemos las observaciones que
cubren los tres tltimos periodos de maxima actividad
de los ciclos 21, 22 y 23. La mayor parte de los trabajos
realizados sobre el gradiente de intensidad han sido en
el periodo de minima actividad solar. Esta es la primera
vez que se utiliza un modelo de simulacién de la modu-
lacién que incluye los efectos del choque terminal y la
heliofunda, para su estudio.

o Corrimiento en el mdximo de intensidad del espectro de energia
de los rayos césmicos andmalos durante minimos solares con-
secutivos. No existe un estudio cuantitativo del mismo y
en esta tesis hacemos un andlisis mds detallado sobre su
posible explicacion.

Este trabajo estd basado en la solucién numérica de la ecuacion
de transporte de Parker (1965). El modelo que utilizaremos
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fue desarrollado por Steenkamp (1995) que considera dos di-
mensiones espaciales, asi como dependencia temporal y de la
energia.
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ABSTRACT

Cosmic rays are the most energetic particles from outer space.
It has been 100 years since their discovery by Victor Hess in
1912. Today, these particles are still studied because there are
unsolved topics about their origin, acceleration and propaga-
tion.

According to their energy, cosmic rays are classified in three
categories: anomalous, galactic and extragalactic cosmic rays.
In the standard model, the termination shock is the source of
anomalous cosmic rays, which are originated from interstellar
neutral atoms that travel to the Sun and then they are ion-
ized as they approach. Once ionized, they are picked up by
the solar wind and carried out to the shock where they are
accelerated by a diffusive shock acceleration process (or Fermi
I). On the other hand, the galactic cosmic rays are generated
in our galaxy and their energy comes mainly (but not exclu-
sively) from supernova explosions. The seed particles for the
galactic cosmic rays come from the interstellar and circumstel-
lar material swept over by strong collisionless shock waves.
Finally, the extragalactic cosmic rays are the highest energetic
particles, they have an extragalactic origin and they will not
be studied in this thesis due to fact that they are unaffected by
the solar modulation.

The goal of these thesis is to find an explanation for two
solar modulation unsolved aspects, they are:

* Radial intensity gradient of galactic cosmic rays at solar max-
imum. For this issue we will use the last three periods of
maximum solar activity observations (cycles 21, 22 and
23) even though most studies about radial intensity gra-
dient have been made in the period of solar minimum.
This is the first time that will be used a modulation sim-
ulation model including the effects of the termination
shock and heliosheath to understand the radial intensity
gradient.

e Shifting of the maximum intensity from the energy spectrum
of the anomalous cosmic rays during consecutive solar mini-
mum. Up to now, there is not a quantitative study about
this topic, this thesis is the first work where a more elab-
orated research about this issue is done.

ix



All the thesis work is based on solution of Parker’s trans-
port equation (1965) using the numerical solution developed
by Steenkamp (1995). Our model includes the more relevant
physical processes involved in the solar modulation of cosmic
rays: convection, diffusion, drifts, energy changes as well as
the particles acceleration at the termination shock.
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Parte 1

MODELO NUMERICO DE LA
MODULACION SOLAR DE LOS RAYOS
COSMICOS

En la primera parte del trabajo daremos una de-
scripciéon del modelo numérico que utilizaremos
para estudiar la modulacién de los rayos césmi-
cos debida al Sol. Este modelo fue desarrollado por
Steenkamp en 1995 y es un modelo que incluye la
aceleracion de las particulas en el choque terminal
del viento solar; ademds de los procesos de convec-
cién, difusion, pérdida adiabdtica de energia y las
derivas por gradiente y curvatura del campo mag-
nético. Nos enfocaremos en la componente de baja
energia de la radiacién césmica, la cual es modula-
da por la actividad del Sol.






ANTECEDENTES

Los rayos cosmicos son ntcleos de dtomos ordinarios, cuya
principal caracteristica es el amplio rango de energia que cubre
su espectro, llegando a superar en millones de veces las energi-
as alcanzadas en los aceleradores terrestres (Fermilab y CERN,
por mencionar algunos). Estos rayos c6smicos llegan a la Tie-
rra provenientes de fuentes fuera del sistema solar, junto con
una pequefia fraccién de electrones y otras particulas secun-
darias (Bierman, 1995; Drury, 2012). El 87 % de la radiacién
césmica son protones, el 12% es He y el 1% ntcleos mds pe-
sados. El restante 2 % son electrones y positrones.

Estas particulas se propagan a través del medio interestelar
desde su lugar de origen hasta la frontera de la heliésfera. Una
vez que cruzan la heliopausa, se verdn afectadas por las condi-
ciones fisicas impuestas por el Sol y su campo magnético, el
cual permea toda la helidsfera debido a que es arrastrado por
el flujo del viento solar. Por lo tanto, a partir de la heliopausa
y hacia el interior, la “modulacién solar” se ve reflejada co-
mo una variacién en la intensidad de los rayos césmicos con
respecto a sus valores interestelares. El nivel de modulacién
estard en funcién de la competencia establecida entre los di-
ferentes procesos de transporte que sufren los rayos césmicos.
Estos procesos son la conveccién, la difusién, la pérdida adi-
abatica de energia, las derivas y la aceleraciéon en el choque
terminal del viento solar.

Tales procesos estdn contenidos en la ecuaciéon de transporte
de particulas (Parker, 1965). Los modelos que describen cémo
el Sol modula a la radiacién césmica, se basan en resolver de
manera numérica la ecuacién de transporte. Con ello se puede
predecir la distribucién de los rayos césmicos con respecto a
la posicién, el tiempo y la energia.

La primera solucién numérica de la ecuacién de transporte
de los rayos césmicos fue desarrollada por Fisk (1971). Este
modelo resolvia dicha ecuacién considerando un estado esta-
cionario (0f/0t = 0) y con simetria esférica (0f/00 = of/9¢p =
0). A partir de estas consideraciones, se obtenia la distribucién
de particulas en funcién de dos variables: la distancia radial y
la energia. Posteriormente, este modelo fue extendido a dos di-
mensiones espaciales, i.e., la distancia radial y la latitud (Fisk,



ANTECEDENTES

1976). Para entonces, fue empleado un tensor de difusién con
pardmetros fisicos mds acorde a las observaciones (Moraal y
Gleeson, 1975).

Los modelos que incluian los procesos de derivas debidas al
gradiente y a la curvatura del campo magnético heliosférico,
fueron desarrollados por Jokipii y Kopriva (1979) y Gleeson y
col. (1979), quienes consideraron una hoja de corriente plana.
Estos dos modelos fueron ampliados por Jokipii y Thomas
(1981) y Potgieter y Moraal (1985), al incorporar el efecto de
la “ondulacién” de la hoja neutra de corriente. Un modelo
similar en estado estacionario y dos dimensiones espaciales
fue desarrollado por Kadokura y Nishida (1986).

El primer modelo con dependencia temporal y simetria es-
férica fue desarrollado por Perko y Fisk (1983) y posterior-
mente extendido a dos dimensiones espaciales por Le Roux
(1990), mientras que el modelo con dependencia temporal, en
dos dimensiones espaciales y que incorporaba los efectos de
la aceleraciéon de las particulas fue desarrollado por Jokipii
(1986). Por su parte, Potgieter y Moraal (1988) desarrollaron
un modelo en estado estacionario, con simetria esférica y ace-
leracion. Kéta y Jokipii (1991) desarrollaron un modelo tridi-
mensional con dependencia temporal, con el que se podian es-
tudiar los efectos de las regiones corrotantes de interaccién en
la modulacién de los rayos césmicos. Estos modelos requiren
de gran capacidad de computo en comparacion con los mode-
los 2D.

Para el estudio de la radiaciéon césmica galdctica y anémala
que se llevard a cabo en esta tesis, se empleard el modelo
desarrollado por Steenkamp (1995). Este modelo resuelve la
ecuacién de transporte en dos dimensiones espaciales, con de-
pendencia temporal y simetria azimutal. Ademads, incorpora
los efectos del choque terminal y la heliofunda.

En las siguientes secciones se hace un andlisis de la ecuaciéon
de transporte. Discutiremos las condicines que deben cumplirse
en el choque terminal para que podamos estudiar el proceso
de aceleraciéon de las particulas, asi como sus derivas por la
hoja de corriente heliosférica. En la segunda parte se discuten
los efectos del choque terminal y la heliofunda, en la distribu-
cién radial de los rayos cosmicos galdcticos durante el periodo
de maxima actividad solar. En la tercera parte discutiremos el
tema referente al mecanismo de aceleraciéon de los rayos cos-
micos, en particular, la aceleracion difusiva o Fermi de segun-
do orden. En la cuarta parte discutiremos el origen y estado
actual de la investigacion de los rayos césmicos anémalos y



1.1 LA ECUACION DE TRANSPORTE

abordaremos el problema del corrimiento del méximo de in-
tensidad de su espectro de energia. En la tltima parte de esta
tesis se dan las conclusiones de este estudio.

1.1 LA ECUACION DE TRANSPORTE

La ecuacién de transporte de los rayos césmicos fue deriva-
da por primera vez por Parker (1965). Una revisiéon de los
procesos de transporte contenidos en ella fue hecha por Glee-
son y Axford (1967), quienes plantearon una ecuacién de con-
tinuidad para la funcién de distribucion omnidireccional f,
con respecto a la posicién r, el momento p y el tiempo t:

FEVOVIK VAL SN -
donde V es la velocidad del viento solar y Q las fuentes o
sumideros de particulas. El término C = —%(aln f/0lnp), es el
factor de Compton-Getting (una correccién incorporada por
Gleeson y Axford, 1968) y nos dice que al medir el flujo de
particulas que se propagan en un medio en movimiento, con
respecto a un observador fijo, observaremos un valor diferen-
te al que mide un observador en movimiento con el medio
(similar al efecto Doppler).

El término entre corchetes en el lado izquierdo de la Ecuacion 1

se refiere al flujo y generalmente es denotado como:
S = 4mp? (CVF—K - V) (2)

siendo K el tensor de difusién, el cual contiene los elementos
k| y k1 que describen la difusién paralela y perpendicular al
campo magnético medio, asi como su parte antisimétrica kr,
que describe las derivas de gradiente y curvatura (Isenberg y
Jokipii, 1979). Gleeson y Axford (1968) mostraron que en un
marco estacionario, el cambio de momento medio es (p)/p =
—(1/3)V - (Vf/f). Insertando esta expresion en la Ecuacién 1
obtenemos

of 1 0,
E+V~[CVf—K~Vﬂ—£%(PV'Vf)—Qf (3)

que podemos reescribir como:

of 1 of
gt TV VIV K VO -2V V) g

= Qs (4)
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ANTECEDENTES

El tensor de difusién se puede escribir como la suma de los
términos simétricos y antisimétricos:

K = K+Kq
kj 0 0 0 0 0

= 10 k., 0 |+|0 0 ¥k (5)
0 0 k, 0 -kt O

A partir de esto, el tercer término de la Ecuacién 1 se transfor-
ma en:

V- (K-Vf)=V- (Ks - VI)+ V- (Kq- Vf)

V-8 =V-S4it + V- Sger (6)

i.e., en la divergencia de un flujo difusivo y un flujo de deriva.
El segundo término del lado derecho de esta ecuacién puede
ser escrito en términos del vector velocidad de deriva, v4, co-
mo:

B
V'Sder = VXkTgi
= vq-Vf (7)

donde la velocidad de deriva estd dada por:

vqg=V X kTE (8)
B

con kr = BP/3B, siendo P la velocidad de la particula con
respecto a la velocidad de la luz y P su rigidez (P = pc/q).
Esta velocidad de deriva es el valor promedio de las derivas
debidas al gradiente y la curvatura del campo magnético, para
aquellas particulas con momento en el intervalo p y p + dp
(Jokipii y Levy, 1977; Burger y Potgieter, 1989).

Estas son las ecuaciones bésicas con las que trabajan los mo-
delos numéricos empleados en el estudio de la modulacién so-
lar de la radiacion c6smica galéctica y anémala. En la siguiente
seccion se describen las caracteristicas del modelo numérico
que emplearemos para nuestro estudio.

1.2 EL MODELO DE SIMULACION

Steenkamp (1995) desarrollé6 un modelo matematico para re-
solver la Ecuacién 4 en dos dimensiones. Para derivar la forma



1.2 EL MODELO DE SIMULACION

de la ecuacion de transporte usada en el modelo de Steenkamp
(1995), es necesario escribir la ecuacién de transporte, el flujo
y la velocidad de deriva en coordenadas polares-esféricas. De
esta forma la Ecuacién 4 se escribe como:

of _ 1 0% | kee d°f
ot — K +

kd)cb 92f
T arz

2 002 + 2 gin? 9 9?2

+1 (ko + ker)% + 155 (Kegp + Kopr) o3 a¢ar T2 s1in9 a?;i;ce
(2 rKm) + et (kor Sin) + b oot — Vi) 31
+ (%%(Tkre) + oo a0 (Kee sin0) + s a]a<$9 B ﬁ) %
+ <r251in6%(rk1‘<b) + T a0 (Koo SN 0) + g algcgb B ’”Zﬁe)
+% <r1_2%(r2\/r) + Sgﬂ%(ve sin0) + sﬂﬁ%) TP

+Qf(r1 e/ d)/ P/ t)

ademds, las ecuaciones ahora estdn en funcién de la rigidez

de las particulas P = pc/q. La expresion correspondiente para
el vector de flujo S, se transforma en:

S(r,0,¢)  V of
47tP2 3 9InP K-Vi

_ Vo of . 0f  keodf _ Keg of
T 3P — Korgr — 2298 — rsmeag  |(10)

Vo of 3. of _kee of _ Koo 0f

3 9InP T or T 00 rsin0 0

A partir de la Ecuacién 8, considerando ky = BP/3B, la
velocidad de deriva se transforma en:

8P e, Teg Trsinbey
_ 0 0 0
vi=———| £ & < 11
47~ 3725ino | o 930 0 (11)
B BS . qu)
ﬁ rﬁ T SIn ?

of

0

)
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Ahora bien, si consideramos que el campo magnético es el
campo espiral de Parker, el tensor de difusién en coordenadas
esféricas se escribe como:

Krr  Kro  Kig
K(r,6,0) = | kor koo Kog
Kor Koo Koo
coslp O siny k0 0 coslp O —siny
= 0 1 0 0 ki kr 0 1 0

—sinyp 0 cosy 0 —kr ki, sinlp 0 cosy

K| cos? P +k ,sin®Pp —krsinyp (K, — k) cos P sin
= kt sin kig k1 cos
(kir — k) cospsinp —krcosyp K sin P + k|, cos? P

Suponiendo simetria azimutal (0/0¢ = 0) y que la velocidad
del viento solar es puramente radial (V(r,0)e;), el flujo en la
Ecuacioén 10 se puede escribir como.

_Vri_k ﬁ_kreﬁ
T 7

S(r,0,d) B 3 9InP T 00

A S A _ 1, Of _ koo Of
47P2 ker or kr 20 (13)

— k. Of _ Koo of
¢ o7 T 00

Por su parte, las componentes radial, latitudinal y azimutal
de la velocidad de deriva en la Ecuacién 11, se transforman en
las siguientes ecuaciones:

1 0 1

i(kT sin 0 sin)

Var = _rsineﬁ(kersme) ~ 1sin000
k| sinY .2 0tany
= [ tane+c051b(25m1|) 1) 50 } (14)
10 10 .
Vde = ;a("kre) :;a(TkTsmll))
3 .
= kT {COSII)(] + 2sin% ) tgiﬂl’ + 351:11])] (15)
10 10
Vap = ;%(kcpe) = ;%(kT cos )
2kt . 5  Otan
= - sin cos” P 30 (16)

donde la tltima expresiéon de cada componente esté escrita en
términos del dangulo espiral del campo 1 (el angulo entre la
direccion radial y la direccion del campo magnético).

Como se mencioné anteriormente, para resolver la ecuacién
de transporte (Ecuacién 9), el modelo de Steenkamp (1995)
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considera dos dimensiones espaciales (r,0) y que la heliésfera
tiene simetria azimutal (0f/0¢ = 0). Ademas, la velocidad del
viento solar es puramente radial y la componente latitudinal
del campo magnético es nula (Bg = 0).

Con estas consideraciones, podemos ver que la ecuacién de
transporte es una ecuacion diferencial parcial lineal, de segun-
do orden parabdlica en cuatro variables (1,6, P, t), que puede
ser escrita de la siguiente manera:

of o%f o%f of of of
- — +b +d
ot ~ %0gy2 T Poggr +eog doge Feogy o+ Qr (17)
con coeficientes:
ap = Ky
koo
by = 2
_ 10 (r Ker) + V;
Co = 1‘2 or T Vdr —
dy = ] 0 — (kg sin 0) + —
O 7 12sinpoo"
10 ,
€ = 37&(? Vi) (18)

Los términos k. en ap y kgg en by, describen la difusién en la
direccién radial y polar, respectivamente.

1.3 ACELERACION DE FERMI DE PRIMER ORDEN

Aunque la aceleraciéon de Fermi de primer orden (aceleracion
difusiva) no aparece de manera explicita en la ecuacién de
transporte, ésta acelera a las particulas de manera muy efi-
ciente si un choque Magnetohidrodindmico (MHD) estd pre-
sente en un medio convectivo-difusivo. Este proceso fue des-
cubierto en 1977 (Axford y col., 1977; Bell, 1978; Blandford
y Ostriker, 1978; Krymskii, 1977) y ahora discutiremos breve-
mente las ecuaciones de la aceleracion de las particulas con las
que trabaja el modelo de Steenkamp (1995).

Supongamos que la densidad y el flujo son continuos a
través del choque. Esto significa que la densidad, la intensi-
dad o la funcién de distribucion también deben ser continuas,
ie.

- 1+
U, =Ug

O

fm=f" (19)
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De manera similar la divergencia de flujo debe ser tal que:

i.e. tiene como origen una fuente en el choque. En la ecuaciéon
anterior el flujo es S, = —47p?[(V/3)(0f/0Inp) + K- V1]. En
una dimensién, donde el flujo es perpendicular al frente de
choque, la Ecuacioén 20 se reduce a:

Ts+€
ST—S = limJ Qdr (21)
€0 Jro—¢

Consideremos un choque MHD plano y estacionario en la
posicién x = 0. Tambien supongamos que existen suficientes
irregularidades a ambos lados del choque como para que la
funcién de distribucién, f(r, p, t), sea isotrépica a primer orden
y consideremos ademds el cambio de energia medio en un
marco en movimiento con el viento solar, i.e., (p)/p = (1/3)V -
V. Bajo suficientes simplificaciones, la ecuacién

%c + V- [CVf—K - Vf]l+ ;?(V-V)%(psf) =Qr (22)

puede ser resuelta a través del choque.

Tomando tinicamente una dimensién y estado estacionario
(0f /0t = 0), ignorando las derivas y suponiendo una disper-
sién isotrdpica, la Ecuacién 22 se reduce a:

0 of 1 ovVy\ 0 30
2 [vf_Ka} - <a—x> P = Qlxp) @)

y la densidad de flujo es

Vof _of
Sp:—47'tp2{p———|—K }

3 op ox
Si en la region rio arriba la velocidad de flujo y el coeficiente

de difusiéon son independientes de x, la Ecuacion 23 se trans-
forma en una ecuacioén diferencial lineal,

a_z_\_/i ~ Qslx,p)
ox2 kox/)  k

(24)

Esta ecuacién tiene una solucién simple, la cual depende de
coémo se trate a la fuente. Suponiendo que conocemos f en la
region rio arriba, muy lejos del choque, lo cual denotaremos
por f(—oo, p); mientras que en el choque seré f(0,p). Entonces,
si la fuente en el choque se puede representar como una delta
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de Dirac, i.e., Q¢(x,p) = Q.«(p)d(x), la solucién en la region rio
abajo es

V/k

f(x,p) = f(—o0,p) + [f(0,p) — f(—o0,p)le (25)

Si la fuente esta distribuida a través del medio rio arriba, la
solucion es

f(x,p) = f(—oo,p)+ [f(0,p)—f(—o0,p)le"/* (26)

+ % {(1 —eV/¥) JOO

X

Qedx — eV/k J: Qs (1 - eV/k) dx]

La forma del espectro en el choque, f(0,p), es determinada
por las dos condiciones de continuidad (19) y (21), las cuales
implican:

3 op

0x 3 op 0x

(27)

aqui la fuente se localiza en el choque. Cuando la fuente esta
en x < 0, las condiciones de continuidad implican:

Vip 9f(0,p) of(0,p)\~ _ Vap 3f(0,p) of(0,p)\ "
3 9p i 0x 3 9p T 0x
(28)

Para resolver el problema de forma analitica, suponemos un
escenario no difusivo més alld del choque, esto es k, = 0. Bajo
estas circunstancias la ecuacién anterior se convierte en:

Vi—Vy 9f(0,p) of(0,p) -
p = —kq
3 op ox

(29)
A partir de la Ecuacién 26 podemos calcular 9f(x, p)/0x,

of(x,p) Vv e V/k
s = L [f0p)—f(—oo,p)le (30)

1 —00 X
—ev/k |:J Qde - J CV/kadX]
0 0

k

Para obtener una expresién para (9f(0,p)/0x)~ tomamos k =
kienx <0,

of (0, B A\ 1 [
(%) :k—][f(o,p)—f(—oo,pn—k—]jo Qedx (31)

11

Vipof(0,p) <af(o,p))‘ _ Vapoflop) (af(o,p))++Q
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A partir de la Ecuacién 29 tenemos que:

Vi =V, 0f(0,p)
3 P op

— ~VA[f(0, p) — f(—o0,p) +JO_ Qrdx (32)
Sis=V;/Vayq=23s/(s—1), entonces:

of(0,p) | g _af, L
o +I—)f(0,p)—p{f( oo,p)+v] JO Qfdx} (33)

con solucidn:

P —00
#0,p) = qp @ | [f(—oo,p) 4 | Qelx,p")dx| p" T ap’
0 Vi Jo
(34)

De igual forma, si consideramos el caso mas simple en el que
la fuente estd en el choque, las Ecuaciones 25 y 27 nos llevan
a:

P /
f(0,p) = qp ¢ L {f(—oo,p’) +%}3)} p'dldp’  (35)

Puesto que la Ecuacién 24 es lineal, las Ecuaciones 34 y 35
pueden ser sumadas. El ntcleo de la expresiéon combinada es

(o0, p") + V% UO_OO Qilx,p')dx + Q*} (36)

En general, la aceleracion de los rayos césmicos a partir de
un choque plano y estacionario donde la estructura del choque
no se ve modificada por el proceso de aceleracién, produce un
espectro de la forma:

P Q(p,) 1q—1 dp/

f(p) =qp 1 L v (37)

El modelo de Steenkamp (1995) utiliza un espectro monoener-
gético en el choque, este espectro se escribe como:

Q(r,p) = Qod(p —pol)(r—7s) (38)

donde Qg es la magnitud de la fuente localizada a la distancia
5. El nimero de particulas que son inyectadas en el choque
por unidad de volumen y unidad de tiempo es

0 T, /
No = L 47Tp’2Q£/—_pdp’ (39)
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De manera que el espectro acelerado por el choque es entonces

P

_ No _
f P) = q S(p' — 1q—1 !
(rs,P) =qp L yP— (p"—po)p™ dp
— Mp_qpq_s — & B - (40)
47 0 4mtpd \ Po

Si el choque es fuerte s = 4 y esta ecuacion se reduce a f oc p~4,
que es el espectro mds duro que puede ser producido por el
mecanismo de Fermi de primer orden.

Si lo escribimos ahora en términos de la intensidad de par-
ticulas con respecto a la energia cinética por nucleén (T), J1 =
p?f, considerando la relacién entre la rigidez (P) de una particu-
la y su energia cinética por nucleén (P = A/Z\/T(T + 2Ey)), el
espectro dado por la Ecuacion 40 se transforma en:

Jrirs) o ( m>“

T.(T, 1 2E,) (41)

donde Tj es la energia de inyeccién y Eg es la energia en reposo
del protén (0.938 GeV). En el limite no relativista, T << Ey y
T; siempre es mucho menor que Ey, de manera que:

~(q-2)/2 5
Jr(rs) o (%) T (42)

mientras que en el caso relativista T >> E,, entonces

T\ (-2
s ($) 0w 43)
i

Es necesario que transcurra cierto tiempo para poder acele-
rar a las particulas hasta una determinada energfa (0 momen-
to). Drury (1983) estim6 que el tiempo necesario para obtener
un espectro en ley de potencia a partir del momento py y hasta
el momento p, estd dado por:

. 3 Jp k*_FkJr dp’ (42)
STV vE L\ TR H

con un corte por encima del momento p después de un tiempo
Tq.

El choque terminal no es un choque plano, por lo que aparece
una segunda energia de corte debida a su curvatura. Drury

13
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(1983), Jokipii (1992) y Bierman (1993) muestran que este corte
ocurre cuando:
kKt
vt
Fisicamente, esto significa que la longitud de difusién llega
a ser mds grande que las dimensiones del choque. Para pe-
riodos de tiempo muy pequefios la aceleracion estd limitada
de acuerdo a la Ecuacién 44. Cuando el periodo de tiempo es
grande, los efectos de curvatura limitan la energia méxima de
las particulas. Un andlisis més detallado sobre el proceso de
aceleracion difusivo en un choque serd realizado en el Capitu-
lo 3.

(45)

Ts

1.4 CONSIDERACIONES DEL MODELO EN EL CHOQUE TER-
MINAL

La ecuacién de transporte (Ecuacion 17) es resuelta en todos
los puntos de una malla en (r,0) excepto en el choque, donde
hay una discontinuidad en los pardmetros del plasma y el
campo magnético interplanetario. En el choque tenemos que
analizar las condiciones de continuidad en la densidad y el
flujo. La primera de ellas implica que la funcién de distribu-
cioén, f, no cambia a ambos lados del choque y estd dada por la
Ecuacién 19. De manera andloga, la condicién de conservacion
de flujo estd dada por la Ecuacién 21. Estas dos condiciones
nos llevan a:

(g)_g(g)*_v——w of _kr_e—k:%ﬁ_’_%
or) kg \OT 3k Olnp Tk 00 iy
(46)

donde los superindices — y + representan las regiones rio arri-
ba (plasma no chocado) y rio abajo (plasma chocado), respec-
tivamente; y 1 representa la posicién del choque.

A la Ecuacion 46, se llega si la funcién fuente es una delta de
Dirac en el choque, es decir, Qs = Q.(p)d(r —15). Entonces, la
Ecuacién 17 es vélida en el dominio 1o <1 <15y 1, <1 < 1y
V 0, p; y la condicién en el choque (Ecuacién 46) es védlida en
la discontinuidad r = r; V 6, p. La funciéon fuente Qy, serad
distinta de cero solamente si existe una funte (o sumidero) en
la discontinuidad.

Escribiendo la Ecuacién 46 en forma general tenemos:

of\ ~ of\ " of of
Ao(=]) =Bo(= C — Do~
0 (ar) 0 (ar) + 3mp %20 +Qo  (47)
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con coeficientes

Ay = 1
|
Co — _\/f—\/Jr
T ke
o ke
TsKer
Qx
Q = =
Koy

Para obtener la solucién de la ecuacion de transporte tenien-
do en cuenta la aceleracién de las particulas en el choque ter-
minal, primero, la Ecuacién 17 es resuelta en 1jp, < 1T < 15 para
toda (0, p). Después se resuelve la Ecuacién 47 en v = 1 para
toda (0, p) y finalmente la ecuacién de transporte es resuelta
en la region v, < r < 11, para toda (6, p). Tanto la ecuacién de
transporte (17) como la ecuacién de condiciones en el choque
(47), son resueltas usando el método local unidimensional, de-
sarrollado por Steenkamp (1995).

1.5 DERIVAS A LO LARGO DE LA HOJA NEUTRA DE CO-
RRIENTE

La deriva de las particulas a lo largo de la hoja neutra de co-
rriente no estd incorporada de manera explicita dentro de las
velocidades de deriva en las ecuaciones (14) a (16), y deben
ser tratadas con un método diferente. Modelos que simulan
los efectos de la geometria de la hoja neutra de corriente y
sus efectos sobre la deriva de las particulas fueron desarrolla-
dos por Potgieter y Moraal (1985), Burger y Potgieter (1989) y
Hattingh (1994). En el modelo de Steenkamp se usa una ver-
sién modificada del método desarrollado por Hattingh (1994),
donde la hoja neutra de corriente puede ser escrita como:

Ons = n +sin”! {sin asin <cb — o + %>} . (48)

2 Vv
En esta ecuacion ¢ = 1oQs/V es una constante de fase
y « es el dngulo entre el ecuador de rotacién y el ecuador
magnético del Sol. Debido a la ondulacién de la hoja de co-
rriente, habrd una region al rededor del ecuador heliogréfico
(/2 — o < 0 < /2 + «) donde la polaridad del campo mag-
nético cambiard debido a la rotacién del Sol, causando que los

15
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puntos en tal region se estén alternando sobre y debajo de la
hoja de corriente.

De este modo, la velocidad de deriva puede ser descompues-
ta en dos términos: vq = vgm + Vns. El primer término describe
las derivas de gradiente y curvatura en el campo magnético
medio. El segundo término describe la deriva a lo largo de
la hoja neutra de corriente. La Figura 1 muestra la geometria
del problema de las derivas en la hoja neutra. Debido a que la
hoja de corriente (Ecuacion 48) es tridimensional, no es posi-
ble estudiar por completo el problema de las derivas a partir
de un modelo bidimensional. Sin embargo, para lograr una
buena descripcién bidimencional del problema, es necesario
hacer un promedio azimutal (Potgieter y Moraal, 1985; Burger
y Potgieter, 1989). En esta tesis usamos un segundo método,
descrito en Caballero-Lopez y Moraal (2003).

Figura 1: Derivas a lo largo de la hoja neutra de corriente.



Parte 11

GRADIENTE RADIAL DE LOS RAYOS
COSMICOS GALACTICOS DURANTE
EL MAXIMO DE ACTIVIDAD SOLAR

En esta parte analizaremos el gradiente de inten-
sidad de los rayos césmicos galédcticos durante los
periodos de maxima actividad solar. En un trabajo
previo (Morales-Olivares y Caballero-Lopez, 2010),
se estudi6 el gradiente con un modelo sin choque.
Ahora incorporaremos los efectos del choque ter-
minal y la heliofunda. Nuestro objetivo, es tener
un conocimiento apropiado de la distribucién radi-
al y latitudinal de los rayos c6smicos en la heli6s-
fera. Todo esto motivado a partir de que la mayor
parte de los trabajos realizados en este tema, fueron
hechos en condiciones de minima actividad solar.
Para condiciones de maxima actividad, los trabajos
que pueden encontrarse en la literatura son mera-
mente observacionales (McDonald y col., 2003).






RAYOS COSMICOS GALACTICOS

Las fuentes de los Rayos Césmicos Galécticos (RCG) estdn lo-
calizadas fuera del sistema solar. Estas particulas pueden ser,
en su mayor parte, aceleradas durante explosiones de super-
novas (Blandford y Ostriker, 1978; Axford, 1981). Los RCG son
particulas cargadas y muy energéticas que penetran en la he-
li6sfera. Estas particulas dominan el espectro de energia por
encima de los ~ 100 MeV /n.

La propagacion de los RCG dentro de la heliésfera varia a
lo largo del ciclo de actividad solar. El estudio de estas varia-
ciones nos ayuda a entender el transporte de los rayos cos-
micos en esta region permeada por el viento solar y el cam-
po magnético del Sol. Desafortunadamente, la mayor parte
de los estudios de modulacién estdn enfocados a periodos
de minima actividad solar (Reinecke y col., 2000; Caballero-
Lopez y col., 2004; por mencionar algunos). En esta secciéon
explicaremos los perfiles de intensidad radial de los RCG du-
rante el méximo de actividad solar, incorporando a nuestro
modelo los eféctos del choque terminal del viento solar, los
cuales no se habian considerado en nuestros trabajos previos
(Morales-Olivares y Caballero-Lopez, 2009; Morales-Olivares
y Caballero-Lopez, 2010).

Se han hecho algunos estudios concernientes a la distribu-
ciéon radial de los RCG durante el maximo solar, sin embargo
la mayoria de ellos son cualitativos. McDonald y col. (2003)
aplicaron un procedimiento sencillo para normalizar las ob-
servaciones de las naves IMP8, Pionero 10 y Viajeros 1y 2,
durante los periodos de maxima actividad solar de los ciclos
21, 22 y 23. Esta normalizacién fue hecha con la finalidad de
poder combinar las observaciones de las distintas naves (pues
todas ellas se localizaban en diferente posicion, latitud y direc-
cién), y asi poder estudiar la distribucién radial de los RCG
desde 1 Unidad Astronémica (UA) hasta mas de 80 UA. A
partir del andlisis de las observaciones, estos autores repor-
taron una region de transicion entre 10 y 20 UA donde ocurren
cambios significativos en el transporte de los rayos césmicos.
Sugieren ademds, que los cambios en el medio interplanetario
responsables de los efectos de modulacién del minimo al mé-
ximo solar, ocurren en la regién externa, entre ~ 15 UA y el
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choque terminal, y estd relacionado con la formacion de las
regiones de interaccién mezcladas a nivel global (GMIRs, por
sus siglas en inglés).

Fujii y col. (2003), aplicando la aproximacién de campo de
fuerza, analizaron los coeficientes de difusién durante los mis-
mos periodos que McDonald y col. (2003). A partir de la pro-
puesta de que el coeficiente de difusién k, puede ser expresa-
do como una funcién separable de la distancia radial r y la
rigidez P, estos autores encuentran que k o r12BP (donde B
es la velocidad de la particula en términos de la velocidad de
la luz) en la heliosfera externa, mas alla de 10 UA.

Por nuestra parte, con base en la solucién numérica de la
ecuacion de transporte de los rayos césmicos en una dimen-
sién, la cual toma en cuenta los cambios de energia, iniciamos
el estudio de la modulacién de los RCG durante el méximo
solar (Morales-Olivares y Caballero-Lopez, 2009). Posterior-
mente extendimos nuestro andlisis a un modelo en dos dimen-
siones espaciales, el cual incorporaba los efectos del transporte
latitudinal y las derivas (Morales-Olivares y Caballero-Lopez,
2010). En este ultimo trabajo, calculamos el gradiente radial
y aplicando un ajuste lineal encontramos que los gradientes
(expresados en %/UA) se pueden expresar de la siguiente ma-
nera: 7.9/1%43 (r en UA) para los RCG H y 6.8/1%¢ para los
RCG He, en la heliésfera interna (r < 40 UA). En la helidsfera
externa (r > 40 UA) encontramos que estos gradientes son de
la siguiente forma: 0.09r%7” para los RCG H y 0.42r%3 para los
RCG He.

De estos dos trabajos previos encontramos que el mejor
ajuste a las observaciones se obtiene cuando la regién de tran-
sicion se localiza alrededor de 40 UA y no entre 10 — 15 UA,
como fue reportado por McDonald y col. (2003). Los gradi-
entes que obtuvimos son comparables a los reportados por
McDonald y col. (2003) en la heliésfera interna, pero en la
heliésfera externa el gradiende radial es muy diferente para
ambas especies (en McDonald y col. (2003) los gradientes en
la regi6n externa son o V).

Un mejor conociminto del gradiente radial y de los coefi-
cientes de difusion en la heliésfera en ambos ciclos de activi-
dad solar, es necesario para los estudios de modulacién. Por
tal motivo, hemos analizado el gradiente de intensidad a par-
tir de un modelo mucho maés realista, el cual incorpora los
efectos del choque terminal y la heliofunda. También hemos
usado un nuevo espectro interestelar reportado recientemente
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por Webber y Higbie, (2009); con la finalidad de refinar nues-
tro trabajo.

Para comparar nuestros resultados, usamos los datos de las
naves IMP8*, Pionero 10 (ver Teegarden y col., 1973), Viajeros
1y 2 (ver Stone y col.,, 1977) y del experimento BESS (datos
tomados de Myers y col., 2003). Nuestro estudio cubre los tres
altimos periodos de maxima actividad solar: 1981 (ciclo 21),
1990 (ciclo 22) y 2001 (ciclo 23). Las observaciones en este es-
tudio inician en 1 UA y se extienden hasta 8o UA. Se analizan
los gradientes para los RCG H en el rango de 130 — 220 MeV
y para los RCG He en el rango de 150 — 380 MeV /n.

2.1 CONSIDERACIONES EN EL MODELO

Considerando dos dimensiones espaciales, T y 0 (distancia ra-
dial y dngulo polar, respectivamente), el momento p, el tiempo
t y que no hay fuentes de particulas (Q = 0); la ecuacioén de
transporte (Ecuacién 1) se escribe como:

of %f ke o*f [1 0 of
ot~ e T 7 om2 [T—za“ k”)—v—vdr]a
1 0 . vgo | Of 2V Of
9 (sinBkep) — 20| L 2V O
T singop SnOkeo) = } 30 " 3romp 49

En esta ecuacién, k;+ y kgg son los coeficientes de difusién ra-
dial y latitudinal, respectivamente. Las componentes radial y
latitudinal de la velocidad de deriva de las particulas estdn
dadas por vgr y vae, respectivamente. El vector de la veloci-
dad de deriva como funcién de la rigidez de la particula y la
magnitud del campo (B) es: vq = (fP/3)V x (B/B2).

Durante el periodo de méxima actividad solar, la velocidad
del viento solar, V, es en promedio 400 km/s en cualquier
parte dentro del choque terminal (McComas y col., 2003). En
la heliofunda, la velocidad del viento solar es proporcional a
2. En la heliopausa, r = 1, = 150 UA, se impone el Espec-
tro Interestelar Local (LIS, en inglés) para H y He. En nuestro
andlisis se utiliza un nuevo LIS reportado por Webber y Hig-
bie (2009) y se estudian sus efectos en la distribucién radial de
los rayos c6smicos.

La configuracién del campo magnético que empleamos es
un campo espiral de Parker modificado. Esta modificacién es
similar a la modificacién sugerida por Jokipii y Kota (1989),

1 (http://spdf.gsfc.nasa.gov/imp8_GME/GME_instrument.html)
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la cual reduce la magnitud de los caminos libres medios so-
bre los polos heliograficos. Una descripcion detallada de este
campo se puede consultar en Caballero-Lopez y col., 2004.

Los coeficientes de difusion k;r y kg, se escriben en forma
general como:

Kof1(r) x BPY,

donde P es la rigidez de la particula dada en GV y 3 = v/c.
La funcion f;(r) es adimensional y tiene la forma:

a
(%), r<n
(B ()" o
Tt Te 4 t
donde 1¢ es la posiciéon de la regién de transicién y v = 1
UA. Nosotros suponemos que los coeficientes de difusién son
independientes de la heliolatitud debido a que en el méxi-
mo solar no se observan flujos rdpidos bien localizados y no
hay una dependencia latitudinal en la velocidad del viento
solar. Ademads, en nuestro trabajo previo (Morales-Olivares y
Caballero-Lopez, 2010) mostramos que el gradiente latitudinal
es pequefio. Solo la velocidad de deriva tiene una dependen-
cia latitudinal, pero en la siguiente seccién se mostrard que sus
efectos son muy pequefios. Los parametros a, b, v y 1, son pa-
rametros que cambiamos para ajustar a las observaciones.

El campo magnético heliosférico es mucho maés turbulento
durante el maximo solar en comparacién con el periodo de
minima actividad, y por consecuencia la velocidad de deriva
de las particulas es muy pequefia. Por lo tanto, este proceso
juega un papel mds significativo durante el minimo, donde el
patrén de derivas es méds ordenado. Cuando las lineas de cam-
po magnético estan apuntando hacia afuera en el polo norte
(qA > 0), las particulas con carga positiva derivan a partir de
los polos hacia el plano de la ecliptica. En la polaridad de cam-
po opuesta, las lineas de campo apuntan hacia adentro en el
polo norte (qA < 0), las particulas con carga positiva derivan
hacia adentro a lo largo de la hoja neutra de corriente y de
la ecliptica hacia los polos (Isenberg y Jokipii, 1979; Moraal,
2001). Para este trabajo hemos usado una hoja de corriente
con un angulo de 70° y la magnitud del campo magnético en
la 6rbita de la Tierra fue de 10 nT.

Las mediciones de la intensidad de los rayos césmicos, T,
con respecto a la energia cinética por nucleén, T, estdn rela-
cionadas con la funcién de distribucién omnidireccional, f, a

fi(r) =
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través de J; = p’f. Tomando en cuenta esta relacién, calcu-
lamos el gradiente de intensidad radial entre dos puntos (r4
y 12) en la regiéon de modulacion, por medio de la siguiente
ecuacion:
In(Jr,/J1,)
gr = Tt (50)
El choque terminal es una discontinuidad en la velocidad
del flujo de plasma. Sin embargo, puesto que las particulas
se mueven a través del choque, la funcién de distribucion f
y la componente radial del flujo de particulas S; deben ser
continuas en la Ecuacién 50, es decir: f =~y S = S; (+
rio abajo, — rio arriba). El flujo radial S; estd dado por:
1 of ko af]

Sr — |:CVf - krr_

4mp? or  r 00 (51)

-V~ ki . . . . .
Si vy = o= el gradiente radial en las regiones rio ariba y
rio abajo se relacionan a través de la ecuacion:

CV  kr

+ - -1 -
gy =sg, — (s )<krr+rskrr

9o siml)> , (52)

donde s es la razoén de compresién en el choque y 15 su posi-
cién. El término s nos dice qué tan intenso es el choque, cuan-
do s = 3 se considera que el choque es fuerte. Burlaga y col.
(2005) analizaron las observaciones del Viajero 1 a través del
choque terminal y suguieren que la relaciéon de compresion
en el choque es alrededor de s = 2.5. Este es el valor que uti-
lizamos en nuestro estudio para la intensidad del choque. El
Viajero 1 observo el choque en diciembre de 2004 a 94 UA y el
Viajero 2 lo observo en agosto de 2007 a 84 UA, por esta razén
decidimos colocar al choque en un punto medio a rs = 90 UA.

En la Figura 2 se muestra la magnitud del campo magnético
(panel superior), la velocidad del viento solar (panel interme-
dio), asi como los caminos libres medios de difusién Ay y Agg
(panel inferior) en funcién de la distancia radial. En esta figu-
ra, el choque terminal se encuentra a 90 UA y la heliopausa a
150 UA. Dentro del choque terminal (r < 90 UA): B 1 yV

es constante. En la heliofunda, Box 1y V T2,

2.2 RESULTADOS Y DISCUSION

Las observaciones hechas por los Viajeros 1 y 2 han confir-
mado la presencia del choque terminal (Burlaga y col., 2005;
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Figura 2: Comportamiento del campo magnético B, la velocidad del
viento solar V y el camino libre medio A; como funcién de
la distancia radial. El choque terminal esta en 90 UA y la
heliopausa en 150 UA.

Stone y col., 2005; Burlaga y col., 2008; Decker y col., 2008),
donde el viento solar es desacelerado antes de interactuar con
el medio interestelar local. Teniendo esto en cuenta dentro de
la Ecuacion 52, incorporamos los efectos del choque terminal
y la heliofunda en nuestro modelo numérico.

La simulacion del transporte de los rayos césmicos en la
heliésfera requiere de un apropiado conocimiento del LIS. El
LIS es una condicién de frontera en la solucién numérica de la
ecuacion de transporte. Webber y Lockwood (2001) y Moskalenko
y col. (2002) calcularon dos diferentes espectros interestelares
cuya principal diferencia se observa en las bajas energias, por
debajo de ~ 1 GeV. Dichos espectros son los mas utilizados
en los estudios de modulacién. Desafortunadamente, a bajas
energias (menos de 300 MeV /n) las incertidumbres de estos es-
pectros son muy grandes (Caballero-Lopez y col., 2007; Stone
y col., 2008; Webber y Higbie, 2009), debido a que no se cuenta
con mediciones directas en el medio interestelar.

En nuestros trabajos previos (Morales-Olivares y Caballero-
Lopez, 2009, 2010) usamos el LIS de Webber y Lockwood (2001)
(de ahora en adelante denotado como WLo1). Este espectro,
tanto para H y He, fue obtenido a partir de observaciones del
experimento BESS en la Tierra e interpolado a la heliopausa.
Las observaciones de BESS son muy precisas a altas energias
(> 1 GeV/n); sin embargo, este experimento fue relizado dias
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después de los grandes eventos solares del ciclo 23 en julio
del 2000. Estos eventos produjeron una gran modulacién en
los rayos c6ésmicos, principalmente en los de mds baja energia
(por debajo de algunos cientos de MeV /n). Por otro lado, la
pérdida de energia por ionizacién puede reducir el LIS a bajas
energias. (Caballero-Lopez y col., 2007). Por lo anterior, pen-
samos que a estas energias el espectro WLo1 “podria” estar
sobreestimado.

Webber y Higbie (2009) calcularon un nuevo espectro inte-
restelar (de ahora en adelante WHog) para diferentes especies
de rayos coésmicos. A partir de un modelo de propagacién
galactica, ellos determinaron el espectro interestelar para H,
He y otros ntcleos mds pesados, poniendo especial atencion
en las energias por debajo de ~ 1 —2 GeV/n. En sus calculos
ellos usaron nuevos coeficientes de difusién, los cuales se in-
crementan a rigideces por debajo de ~ 1 —2 GV. El espectro
de energia resultante para ntcleos de H y He se redujo en
un factor de 2 y 1.46 respectivamente, a ~ 200 MeV/n (esta
es la energia donde la intensidad alcanza su méaximo valor).
Posteriormente, el espectro que obtienen es comparado con
observaciones recientes del Viajero 1 més alla del choque ter-
minal. Los autores concluyen que este nuevo espectro tiene
una incertidumbre menor a £5 % a energias > 1 GeV/n y se
incrementa al 10 % a energias de varios cientos de MeV /n.

De manera alternativa, nosotros proponemos un LIS dife-
rente (de ahora en adelante denotado como MC11). Este LIS
se obtiene al multiplicar WLo1 por e 93/(0017+T) (para am-
bas especies H y He), donde T es la energia cinética por nu-
cleén (dada en GeV/n). No hay ninguna razén fisica en la
multiplicacién por este factor, solo hacemos esto para reducir
el espectro WLo1 en las bajas energias. Por lo tanto, MC11
se encuentra entre WLo1 y WHog para energias menores que
~ 300 MeV/n. A energias mayores estos tres LIS son equiva-
lentes. Los resultados que se presentan a continuacién fueron
publicados en Morales-Olivares y Caballero-Lopez (2012).

El mejor ajuste a las observaciones durante el méximo solar
en toda la heliésfera (para los tres LIS), es obtenido con el
siguiente conjunto de pardmetros: ¢ = 40 UA (al igual que
en Morales-Olivares y Caballero-Lopez, 2009, 2010), a = 0.52,
b=017v=1yk = 3.6 x10* cm?/s para k;;y y kg = 6 x
1029 ecm?/s para kgp. La dependencia radial de los caminos
libres medios de difusién (A y Agg) son mostrados en el panel
inferior de la Figura 2. La relaciéon entre los coeficientes de
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difusion, k, y el camino libre medio, A, se da a través de la
expresion k = vA/3, donde v es la velocidad de la particula.

En la Figura 3 presentamos los perfiles de intensidad ra-
dial normalizados con respecto a cada uno de los tres LIS
que hemos usado (WLo1, WHog y MC11) para protones con
energia de 175 MeV (panel superior) y He con energia de 265
MeV /n (panel inferior). Como se esperaba, las soluciones en
qA > 0y qA < 0 son muy similares durante el méximo solar.
Los perfiles radiales muestran un incremento gradual incluso
en la region de transicion, como fue sugerido por McDonald y
col. (2003). El cambio que se observa en la intensidad a través
del choque se debe la condicién de aceleracién (Ecuacion 52).
La Figura 3 también muestra que con MC11 y WHog para
175 MeV H y 265 MeV/n He, obtenemos el mejor ajuste a las
observaciones.
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Figura 3: Perfiles de intensidad normalizados con respecto al LIS.
Protones en la parte superior y He en el parte inferior. Las
observaciones fueron hechas por las naves IMP8, Pionero
10 y Viajeros 1y 2 a diferentes distancias radiales. En cada
panel se muestran ambos estados de derivas: qA > 0y
qgA < 0.

Estudios previos han mostrado que el choque terminal no
modifica sustancialmente al espectro de energia de los rayos
césmicos galacticos (en las altas energias) y a 1 UA sus efectos
son muy pequefios (ver por ejemplo figura 6A en Caballero-
Lopez y col., 2004). Los resultados mostrados en la Figura 3
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confirman lo anterior cuando son comparados estos resulta-
dos con los obtenidos por Morales-Olivares y Caballero-Lopez
(2010). Sin embargo, en la vecindad del choque sus efectos so-
bre el gradiente radial podrian ser considerables.

Intensidad (Particulas/mzls/sr/MeV/n)

L1 :\ 1l
10*10
Energfa Cinética (MeV/n)

Ll L IR |
10° 10*10%

Figura 4: Espectro de energia a partir del modelo 2D. El panel supe-
rior son protones y el inferior He. Las intensidades estan
multiplicadas por diferentes factores para una mejor apre-
ciacion.

Los espectros de energia obtenidos a partir de los diferentes
LIS, son mostrados en la Figura 4. En general, el ajuste estd
en concordancia con las observaciones, excepto para E < 200
MeV /n a 60 UA. Esto podria deberse a que alrededor de 100
MeV /n los RCG He estan fuertemente contaminados por la
componente anémala de la radiacién c6smica y los datos usa-
dos no estdn corregidos por este efecto. Esta es la razén por
la cual decidimos usar el canal de energia de 265 MeV/n en
lugar de un canal mds bajo de energia. La discrepancia entre
el modelo y las observaciones del experimento BESS en las ba-
jas energias, se deben a los grandes eventos solares ocurridos
en el 2000, dias antes de las observaciones del BESS, lo cual
produjo una gran modulacién en la heliésfera.

El gradiente radial es mostrado en la Figura 5. Para todos
los LIS usados en este analisis, el gradiente radial tiene la mis-
ma forma debido a que este depende de los coeficientes de
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difusién en el mismo orden y magnitud. Sin embargo, cuan-
do comparamos los casos donde se us6 WLo1 y WHog, estos
difieren ~ 30 % en la helidsfera externa. El resultado al usar
MC11 se encuentra entre los dos casos anteriores en todas las
distancias radiales. El salto en el gradiente en la posicion del
choque es debido a la condicién de aceleracién (Ecuacion 52).
La diferencia del gradiente en la discontinuidad, tanto para
protones (175 MeV) como para He (265 MeV /n), es debida al
diferente papel que juegan los dos términos en la Ecuacion 52
para cada especie. Como se mencioné anteriormente, el efecto
del choque terminal sobre el gradiente radial es mas impor-
tante en su vecindad.

10% — .
H (175 MeV)

He (265 MeV/n)

10° 10! 10
Distancia Radial (UA)

Figura 5: Gradiente radial de intensidad para RCG protones 175
MeV (panel superior) y He 265 MeV /n (panel inferior) co-
mo funcién de la distancia radial al Sol.

Para comparar estadisticamente nuestros resultados a partir
de los tres LIS empleados, hemos aplicado el anélisis x?. El
namero total de puntos (en el espacio) es 9 y el nimero de
grados de libertad es 4. Los valores de X7 son mostrados en
el Tabla 1. Estos valores de x3 sugieren que MC11 es la mejor
opcion para los RCG H, mientras que WLo1 y MC11 represen-
tan la mejor elecciéon para los RCG He (ver Morales-Olivares
y Caballero-Lopez, 2012).
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LIS H (165 MeV) He (265 MeV /n)

qA >0 qgA <0 | gqA >0 qA <0
WLo1 1.4101 24507 | 1.3812 0.4954
WHog 1.3065 1.2516 | 6.9254 4.8008
MC11 1.1614 1.0266 | 2.8082 1.3850

Tabla 1: Valores de x5 para cada uno de los LIS usados en este tra-

bajo.
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Parte II1

MECANISMOS DE ACELERACION DE
LOS RAYOS COSMICOS

En esta parte se hace una revision de la teorfa basi-
ca de los mecanismos de aceleracién de los rayos
cosmicos. Esto se trasladard al contexto de los rayos
césmicos anémalos, los cuales son originados en el
choque terminal del viento solar via un proceso de
aceleracion difusivo de Fermi de primer orden.






EL MECANISMO DE FERMI

Hasta finales del siglo XX, la fisica de rayos césmicos (RC) era
un tema de naturaleza distinta que la separaba de la mayor
parte de los temas astrofisicos y no eran estudiados por esta
comunidad. El interés en el estudio de estas particulas surgié
cuando los astrofisicos se involucraron en el estudio y desarro-
llo de los radiotelescopios, con los cuales se podria estudiar el
universo en otra longitud de onda y no solo en el visible. Las
ondas electromagnéticas captadas por estos aparatos (en este
caso ondas de radio) son generadas por electrones energéti-
cos girando a gran velocidad alrededor de las lineas de un
campo magnético (radiaciéon de sincrotrén). Estos electrones
energéticos tuvieron que ser acelerados en alguna region del
espacio donde también estuviera presente un campo magnéti-
co lo suficientemente intenso como para atraparlos y hacerlos
girar alrededor de sus lineas de campo. Con el tiempo, las
técnicas observacionales fueron mejorando hasta cubrir todo
el espectro electromagnético. De este modo, la astrofisica de
altas energias asimil6 a los rayos césmicos como una parte es-
encial de su estudio. Una fraccién significativa de la energia
contenida en ambientes astrofisicos, se canaliza a menudo en
la produccién de rayos césmicos.

El proceso por el cual los RC adquieren su energia es un
tema que se ha estudiado por mas de 60 afios. El mecanis-
mo que propuso Fermi en 1949, era capaz de reproducir el
espectro observado de la radiaciéon cdsmica, el cual es una
ley de potencia. Este mecanismo surge a partir de las multi-
ples interacciones entre las particulas y una nube magnética
en movimiento, de tal forma que en cada interaccién las parti-
culas ganan una pequefia cantidad de energia. El cambio en la
energia es proporcional a la energia inicial de cada particula,
i.e.,, AEy x Ep. Un estudio detallado de este mecanismo, con-
dujo al desarrollo matematico de un mecanismo de acelera-
cién difusivo en ambientes astrofisicos donde estan presentes
los choques. Para esto tuvieron que pasar 28 afios desde que
Fermi dio a conocer su modelo de aceleracién (hoy conocido
como aceleracién estocastica o Fermi de segundo orden).

En la XV Conferencia Internacional de Rayos Césmicos rea-
lizada en Plovdiv, Bulgaria, en agosto de 1977; Axford, Lee y
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Skadron presentaron por primera vez el mecanismo de ace-
leraciéon difusivo en ambientes con choques (Axford y col.,
1977, Axford y col., 1977a). Esta presentacién dié lugar a una
acalorada discusion, debido a que el tema era importante pero
controversial. Posteriormente, Krymskii (1977), Bell (1978) y
Blandford y Ostriker (1978) desarrollaron atin més esta idea.
Asfi se di6 el primer paso hacia el desarrollo y comprensién de
un mecanismo de aceleracién universal que pudiera explicar
la existencia de los rayos c6smicos.

En las siguientes secciones se describen los aspectos mas
importantes del proceso de aceleracién difusivo en un choque,
también conocido como aceleracién de Fermi de primer orden.
Esto es de gran importancia para el estudio que haremos de
la componente anémala de la radiacion césmica, la cual segtin
el modelo estdndar, es originada en el choque terminal del
viento solar.

3.1 ACELERACION SIN DISPERSION

Iniciaremos analizando las cuestiones cinematicas de la con-
figuraciéon del campo magnético en un choque y las trayecto-
rias de las particulas en este campo. De manera local pode-
mos tratar al choque como una discontinuidad en el medio,
separdndolo en dos regiones generalmente llamadas rio arri-
ba (fluido no chocado) y rio abajo (fluido chocado). El plasma
en estas dos regiones tiene velocidades V; y V;, y campo mag-
nético By y B;. Por ser una discontinuidad se deben cumplir
las leyes de conservacién de masa, momento y energia:

Vi = pV2 (53)
Pi+p1Vi = Py+p,Vs (54)
P1 1 2 Pz 1 2
W+ +2VE = w4V
(R A 2t T (55)

En el conjunto de ecuaciones anterior, p es la densidad, V la
velocidad, P la presién y u la energia interna. En ambientes as-
trofisicos el medio es un plasmas no colisional, por lo que tales
choques siempre serdan MHD y por lo tanto el campo magnéti-
co estard presente. Este campo sufrird un cambio en su inten-
sidad al atravesar la discontinuidad. Dependiendo del d&ngulo
que forme el campo magnético con la normal al choque (en
la regién rio arriba), tendremos un choque paralelo (6 = 0),
perpendicular (6 = 90°) u oblicuo (0 < 6 < 90°). La configu-
racion de un choque MHD es mostrado en la Figura 6. En un
choque astrofisico, el medio en el cual el choque se origina es
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generalmente el plasma del medio interestelar, que tiene una
temperatura T ~ 10° K y energfa cinética T = kT &~ 100 eV. Este
plasma es calentado en el choque, ya que la energia cinética
del flujo de plasma es transformada en energia térmica debido
a las colisiones y a la compresion del plasma (V, < Vj).

choque

rio arriba rio abajo

Vi Va

Figura 6: Un choque MHD es una discontinuidad en la velocidad de
flujo del plasma, V. Tendremos entonces dos medios, uno
en el cual el flujo es supersonico (rio arriba) y otro donde
el flujo es subsénico (rio abajo).

Consideremos que el campo magnético es paralelo a la nor-
mal al choque (6 = 0) y que la energia de las particulas es tal
que su radio de giro, 11, es mucho mayor que el espesor del
choque, 6. Si el plasma es de muy baja densidad, las colisiones
entre particulas son despreciables y por lo tanto cruzaran el
choque practicamente sin notar la presencia del mismo. La
configuracién mas comun es la mostrada en la Figura 6, donde
los cambios en la topologia del campo magnético ocasionan
que las particulas experimenten derivas de gradiente y cur-
vatura. Debido a las diferentes velocidades a ambos lados del
choque, aparece un campo eléctrico en el sistema de referencia
asociado al choque, el cual es capaz de acelerar a las particulas.
Esta aceleracién es muy pequefia, por lo cual, si quisiéramos
obtener particulas de muy alta energia, el medio interestelar
deberia estar plagado con ondas de choque, lo cual no es el
caso.

Cuando el campo magnético es perpendicular a la normal
al choque (8 = 90°), la linea de campo intersecta a todo el
plano del choque y no solo en un punto. La trayectoria de una
particula en la region rio arriba consiste en un movimiento

35



36

EL MECANISMO DE FERMI

helicoidal superimpuesto a una deriva E x B hacia el choque.
Como la particula deriva a través del choque, su radio de giro
es mds pequefio en la region rio abajo debido a que el campo
magnético se vuelve més intenso. Esto causa una deriva par-
alela a E con lo cual incrementa su momento, como se muestra
en la Figura 7. Una vez que la particula cruza el choque, esta
seguird su camino y no lo volvera a cruzar.

Choque

rio arriba rio abajo
o} @ @ [0} O] o}
B, B:
O] @ 0]
[0} o] ® ® ©
o} ® o}
o] o} @ @ @ @ o}
Ei=-V:xB. D Ex=-V2x B2
[0} ® ® (O] ®
/ N T N
(AT e - -
2 R 4
Vi Vo
%.‘lh 2

Figura 7: En un choque perpendicular (6 = 90°), una particula in-
crementa su velocidad debido a que deriva a lo largo del
choque. Cuando cruce el choque la particula no volvera
a regresar a la regién rio arriba, por lo tanto, la energfa
que gana esta limitada a aquella que obtenga al cruzar el
choque una sola vez.

Un aspecto importante que hay que recalcar, y que tal vez no
es muy evidente a partir de las Figura 6 y 77, es que si el campo
magnético no presenta irregularidades las particulas no seran
dispersadas. Por lo tanto, Ginicamente podradn ser aceleradas
por medio del campo eléctrico debido a la deriva de choque.
A esto se le conoce como aceleraciéon “sin dispersion”.

Hoy en dia es generalmente aceptado que la mayoria de los
RCG son producidos en choques astrofisicos, donde las parti-
culas energéticas emitidas por la fuente son producto del me-
canismo de aceleracién de Fermi. Este mecanismo de acelera-
cién es muy eficiente y consiste en transferir la energia cinética
macroscopica del movimiento del plasma magnetizado a par-
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ticulas cargadas, con lo cual se incrementa la energia de cada
particula en muchas veces su valor original. De esta forma se
obtiene una distribucién de energia no térmica caracteristica
de la aceleracion de particulas: una ley de potencias.

3.2 ACELERACION DIFUSIVA

Vamos a considerar un choque en un plasma magnetizado
que contenga irregularidades magnéticas que dispersardn a
las particulas. Ademds, supondremos que la funcién de dis-
tribucién de las particulas, f(r,p,t), permanece aproximada-
mente constante, lo cual implica que el camino libre medio
de dispersion es pequefio comparado con otras longitudes ca-
racteristicas, tales como el espesor del choque. Esta suposi-
cién implica que la funcién de distribucién es cercanamente
isotropica en el marco de referencia del plasma en reposo y
que |Vi — V3| << v, donde V;j y V; son la velocidad del flujo
rio arriba y rio abajo, respectivamente y v es la velocidad de
la particula.

Hemos supuesto que [Vi|, [V2] << v con la finalidad de
poder aplicar la ecuacién de transporte de particulas y despre-
ciar los términos de segundo orden V?/v?. Esta tltima restric-
cién, desafortunadamente, impide considerar una cuestién con-
cerniente a la inyeccién de las particulas y la energia minima
para que ocurra la aceleracién en el choque, lo cual esta gen-
eralmente relacionado con aquellas particulas cuya velocidad
es comparable con la velocidad del flujo (p. e. una particu-
la necesita de una cierta energia minima para poder moverse
rio arriba y atravesar el choque una segunda vez después de
haber sido dispersada en la region rio abajo). El mecanismo de
aceleracion difusivo en un choque se basa en el hecho de que
el campo magnético contiene irregularidades a ambos lados
del choque. Estas irregularidades dispersan a las particulas
cargadas, de tal forma que las particulas cruzan el choque un
gran namero de veces antes de que puedan escapar.

Analicemos cémo ocurre la aceleracion de las particulas en
un choque MHD plano y estacionario, cuyo campo magnéti-
co presenta irregularidades en ambos lado del choque. Una
particula energética cargada, con momento p en la regién rio
arriba, se mueve con un dngulo « con respecto al eje x positi-
vo (ver Figura 8). Cuando esta particula se mueve a través del
choque su momento puede cambiar si el choque no es paralelo,
pero no tomaremos en cuenta este cambio en el momento. Es-
tamos interesados en choques MHD paralelos y supondremos
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que dichas particulas llegan a la regién rio abajo con el mis-
mo momento. En la regién rio abajo, la particula se encontrara
con irregularidades magnéticas que viajan a una velocidad V;.
Con respecto al medio rio arriba, estas irregularidades mag-
néticas tienen una velocidad:

AV = —(V; —Vy)e, = —AVe, (AV > 0) (56)
Vi Vo
—00 “+ocC

T
2

Figura 8: Configuraciéon de un choque MHD donde hemos asumi-
do que existen irregularidades en el campo magnético a
ambos lados del choque.

La particula experimenta un cambio de momento Ap, que
es resultado de la colisién con la irregularidad en movimiento
y estd dada por:

Ap o[ (AV)? _v-av
P Y v v2
A [ /AV\? AV
?p:Zyz (T) —Tcosoc] (57)
donde
VZ
y=\1-=% (58)

c2

Para calcular el promedio (Ap) para todo «, tenemos que
tener en mente que para un choque plano, la probabilidad de
atravesarlo, en un intervalo de tiempo dado, es proporcional
al cosx para 0 < o < % Particulas con direcciones tales que

% < a < m, no podran cruzar el choque. Para encontrar el
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promedio en la Ecuacién 57, este tiene que ser multiplicado
por cos « e integrado sobre todos los dngulos

27 3
J dQ = J do J sin ad
0

0
El resultado de esto es

2
Br) e [18Y 1 (80)

v 3 v 2\ v (59)

Al considerar particulas relativistas, que son las que nos in-
teresan, el segundo término de la Ecuacién 59 es pequefio y

A 2 ,AV
(Ap) Wil

S P~
~

P 37 v

Si v es expandida en series de Taylor, tenemos que

o (&Y 2+ av 4+ —140 (&Y 2
Y= 1—(AV/c)? \ Y N "

donde c es la velocidad de la luz. Podemos ver que v: 1
si inicamente consideramos los términos a primer orden en
AV/c. De lo anterior llegamos a que

(Ap)  2AV
— RS (60)

P 3 v

La Ecuacién 60 nos da el cambio del momento medio para
las particulas que van de la regién rio arriba, cruzan el choque
y colisionan con irregularidades en la regién rio abajo. Si aho-
ra iniciamos con una particula con momento p en la regién
rio abajo, entonces el momento medio cambia como resultado
de las colisiones con irregularidades en el medio rio arriba y
podria ser el mismo. En tal caso AV = +AVey, pero o debe
estar en el intervalo 7 < « < 7. A primer orden (en AV/v), el
cambio de momento es debido a que consideramos que tni-
camente ocurren colisiones de frente en cualquier parte a am-
bos lados del choque. Esta es la diferencia con el mecanismo
clasico de Fermi (aceleracién estocastica), donde la direccién
del movimiento de la nube de plasma esta distribuida aleato-
riamente a través de una esfera completa y en promedio se
cancela totalmente la contribucién del mecanismo de primer
orden (aceleracién difusiva).

El cambio medio total en el momento para las particulas que
cruzan dos veces el choque y colisionan con irregularidades
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magnéticas en ambos lados (i.e. un viaje de ida y vuelta), es
entonces

(Ap) 2AV 2AV  4AV

P “3v '3v 3v (61)

El espectro que se obtiene a partir de este proceso es cal-
culado al tener en cuenta que tinicamente aquellas particulas
que regresan a la region rio arriba experimentan un cambio de
momento dado por la Ecuacién 61. Entonces, ;cudl es la pro-
babilidad de que las particulas regresen? Supongamos que la
densidad numérica diferencial de particulas de alta energia en
la region rio abajo es Up. En promedio, estas particulas fluyen
lejos a partir del choque con velocidad (v) = V,e,. El flujo ha-
cia x = +o00 es entonces VU, dp particulas por unidad de area
y por unidad de tiempo. Si la distribucién rio arriba es aproxi-
madamente isotrépica con densidad diferencial U, solamente
aquellas particulas con 0 < o < § pueden cruzar el choque. Es-
toes %Up dp particulas por unidad de volumen en el intervalo
dp. Estas particulas tienen una velocidad media (v) = %vex. El
flujo de particulas a través del choque hacia la regién rio abajo
es entonces Allvup dp particulas por unidad de area y unidad
de tiempo. La probabilidad de que una particula con momen-
to p escape y se pierda rio abajo es por lo tanto, el nimero
de particulas fluyendo lejos en la direcciéon x = +o0, dividido
entre el namero de particulas que vienen hacia el medio rio
abajo a través del choque, es decir

1 =4
vy v

(62)

De acuerdo con nuestra suposicion esta probabilidad es muy
pequefia, lo que implica que las particulas podran cruzar un
gran nimero de veces el choque. La probabilidad de regresar
a la regién rio arriba es entonces 1 —4V;/v.

Una particula que inici6 con momento py, tendra un mo-
mento

n
4AV
pn="o] | < +§v—>
i=1 '

después de 2n cruces de acuerdo a la Ecuacién 61. Entonces

o(3)-Em(53)
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P 4 =1
In —“) ~-AVY — 6
(Po 3 ;Vi (63)

La probabilidad de que se alcance este cambio de momento (o
energia) es, sin embargo,

n
\'Z)
Po=T] (1 “T)

i=1

[eN

= V =
InPy =) In (1 —4—_2> A4V, Y —
i=1 Vi Vi

i=1

y a partir de la Ecuacién 63 se puede escribir como

_ S (Pr)| 23 (P
P = —4V2 LAVIH(POH_ S—1ln<Po) (64)

donde s = V7/V; es la relacién de compresiéon. La probabili-
dad de encontrar una particula con momento p > p,, es

—3/(s—1)
e (3)
Po

La probabilidad de encontrar una particula con momento p >
Pn+1 = Pn + dpn serd

3 —3

(s—1) (s—1)
Py = (an) —P, (1 n dpn) ~ P, (] B 3 dpn
Po Pn s—1 pn

Consecuentemente, la probabilidad de encontrar una particula
con momento en el intervalo pn < p < pn41 €s

s+2

dPy = Pp— Py = ———(Pn) Ty
M T (s —1) \po Pn
Para una variable de momento continua, esto se convierte en
3 75—0—%
1% S
dP = —— | — d 6
pols—1) (Po) P (65)

La Ecuacién 65 representa el espectro de aceleraciéon de las
particulas. Si hubiéramos iniciado con N particulas por inter-
valo de volumen en el medio rio arriba, todas ellas con mo-
mento py, el nimero de ellas en el intervalo (p,p + dp) del
espectro acelerado seria:

Updp = sNodP
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3s
3 N 7571 +2
Updp = — 0 (3) dp

s—1po \Po
Entonces
NO <p )—q-i-l
U, = —ql = 66
P Po a Po (66)
o
u No P )q
f =P — " q(= 6
(p) dmp? ~ drp3 (po (67)
con
3s

La aceleracion difusiva de particulas energéticas cargadas
en un choque MHD plano y estacionario, produce un espectro
en ley de potencia en donde el indice espectral q depende
Unicamente de la relacién de compresién en el choque s. En
un choque fuerte s = 4 y q = 4, y por lo tanto el espectro
de densidad acelerado es U, o p~2. El espectro observado
de los rayos césmicos, U, o p~#%, puede ser explicado si las
particulas son aceleradas por un choque con s =2.756 M =

\/3s/(4 —s) = 2.57 en promedio.

3.3 DERIVACION MACROSCOPICA

El andlisis anterior fue desarrollado por Bell (1978) y expli-
ca el contenido fisico de la aceleracién difusiva en un choque
de manera muy conveniente. Sin embargo, tiene la desventaja
de ser dificil de aplicar cuando se tiene un espectro de en-
trada mas general y no uno monoenergético. Una derivaciéon
macroscopica se obtiene mediante la solucién de la ecuacion
de transporte en el choque. Este es un procedimiento bastante
sutil, debido a que las condiciones de frontera tienen que ser
tijadas en x = —oo (muy lejos rio arriba), x = +oo (muy lejos
rio abajo) y x = 0 (en el choque).

Si tenemos un espectro de particulas f(—oo, p) en una regiéon
muy lejana (x = —oo) con respecto a un choque plano y esta-
cionario, o si una fuente de particulas Q(p) que pueden ser
aceleradas por el choque se producen en él (x = 0), el espec-
tro acelerado en el choque es

Q(p”)

P
f(o,p)quqj [f(—oo,p’HT P lap’ (69)
0 1
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El espectro en la regién rio abajo es homogéneo e igual al
espectro en el choque, es decir, f(x,p) = f(0,p) para x > 0. El
espectro en el frente de choque decae de forma exponencial

hacia el espectro en x = —oo, es decir,
f(0, si x>0
f(x,p) = (0.) Vix/ki o
f(—oo,p) + [f(0,p) — f(—oo,p)le’ ™ 1 si x <0

donde ki es el coeficiente de difusién para dispersiones de-
bidas a las irregularidades del campo magnético en la region
rio arriba.

Para ilustrar esto, usemos como ejemplo un espectro mono
energético en la region rio arriba

f(—oo,p) = %5(19 —Po)
TPy

es decir, tenemos Ny particulas todas ellas con momento pg y
Q(p) = 0 (nétese que fgo 4mtp?f(—oco,p)dp = Np). La funcién
d(p —po) es la funcion delta de Dirac:

o0, P ="Po
8(p—po) = {
0, P # Po

De acuerdo a la Ecuacién 69, el espectro acelerado es entonces

P —-q
f(0,p) = qp_qJ N—Ozé(p’—po)P’q_‘dp’ = N—Osq (£>
0 4mpg 4mtpy - \Po
que es igual a la Ecuacion 67.

Note, a partir de la Ecuacién 69, que una fuente de particu-
las monoenergética en el choque (Q(p) o &6(p —po)), produce
exactamente el mismo espectro. La situaciéon de la aceleracion
proveniente de una fuente 6 la aceleracién de un espectro pre-
existente en regiones lejanas rio arriba, son equivalentes. El
espectro resultante se ilustra en la Figura 9.

También es interesante ver como otros tipos de espectros o
fuentes son afectados por esta aceleraciéon. Por ejemplo, tome-
mos una ley de potencia de la forma

-Y
f(—00,p) = L (y - 3) (3) H(p—po)
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Figura 9: Espectro obtenido a partir de la aceleracién en un choque
teniendo como entrada un espectro mono energético.

esta tltima es la funcién de Heaviside. Note una vez mds que
la constante de normalizacién

No_

A= 3
47'tp0

(y—3)

resulta ser
(.¢]
J 4rep*f(—o0,p)dp = Ny
0
Insertando este espectro en la Ecuacién 69 obtenemos

Nopy > L (P =g
f(0,p) = —, —(y—3)qp™* ?YO ;P> 7o

I N P G A T
f(O,p)—g(p)q_yl (Po) ] (70)

donde g(p) = f(—oo,p) 0 Q(p)/Vi. Este espectro se muestra
en la Figura 10 para los esenarios q < yy q >v.

* si q < 7y fijamos un espectro suave en un choque fuerte.
Para p >> py el segundo término en la Ecuacién 70 es
dominante. El comportamiento asintético de f(0,p) para
p grande es entonces:

f(0,p) oc g(p)pY T ocp®
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. q<7 q>7

Po Inp Po In P

Figura 10: Esquema de la aceleracién en un choque. Si se inyecta un
espectro mono-energético el espectro resultante serd en
forma de ley de potencias. Si el espectro pre-existente no
es mono-energético sino una ley de potencias (linea dis-
continua), el espectro resultante dependerd de la relaciéon
entre q y v (curva continua).

* si q > v, ie., un espectro duro acelerado por un choque
débil, se tiene que para p >> po:

£(0,p) x g(p)

Un choque débil, por lo tanto, no modifica en gran medida
la forma del espectro cuando se tiene un espectro duro como
entrada.






Parte IV

LOS RAYOS COSMICOS ANOMALOS

En esta parte discutiremos el estado actual de la in-
vestigacion de los rayos c6smicos anémalos. Men-
cionaremos un aspecto no entendido sobre el ori-
gen de estas particulas, pero nuestra discusion se
centrard en el corrimiento del maximo de inten-
sidad de su espectro de energia. Este corrimiento
ocurre de un minimo solar a otro. Se intentarad ex-
plicar este fenémeno dentro del marco de la teoria
de modulacién de esta componente anémala.






RAYOS COSMICOS ANOMALOS

Los Rayos Césmicos Andmalos (RCA), fueron observados por
primera vez al estudiar el espectro de energia de iones en el
rango de 10 —50 MeV amu~'. En la década de los setenta,
las observaciones de estas particulas energéticas, hechas por
distintas naves espaciales durante periodos de minima activi-
dad solar, reportaron incrementos inusuales en su intensidad
(Garcia-Mufioz y col., 1973; Hovestadt y col., 1973; McDonald
y col., 1974). Los incrementos més notables se observaron en
el He y O, con abundancias anémalas tales como He/O ~ 1
y O/C > 20. En un principio se pensé que consistian tnica-
mente de elementos tales como el He, N, O y Ne, pero después
también se observé en otras especies.

Esta fue la primera deteccién de lo que hoy se conoce como
“rayos cosmicos andémalos”. La Figura 11a muestra el espectro
de energia de los rayos césmicos observado por distintas naves
que orbitan alrededor de la Tierra. Los cuadros corresponden
a todas las especies y las cruces corresponden al oxigeno. A
energias por encima de 100 MeV/n, el espectro estd domi-
nado por los RCG que sufren modulaciéon solar hasta unas
cuantas decenas de GeV/n, debido a su interaccién con las
irregularidades del campo magnético heliosférico. Los RCA
se encuentran en el rango de energfas ~ 10 — 100 MeV/n. En
la Figura 11a, los RCA O™ se observan como un incremento
en el O alrededor de 100 MeV, justo por debajo del régimen
de modulacién del oxigeno galdctico. Estos incrementos tam-
bién se observan en otras especies tales como H y He, como
se muestra en la Figura 11b.

Gracias a las misiones que fueron lanzadas para explorar el
medio interplanetario mds alla de 1 UA, como los Pionero 10
y 11, y los Viajeros 1y 2, se observé que la intensidad de los
RCA se incrementaba conforme las naves se alejaban del Sol.
Este gradiente radial positivo descartaba al Sol como la fuente
de los RCA (McDonald y col., 1974).

Fisk y col. (1974) propusieron que los RCA se originan a
partir de 4&tomos que tienen un primer potencial de ionizacién
muy grande y son neutros en el medio interestelar. Estos ato-
mos neutros penetran facilmente a través del campo magnéti-
co heliosférico y se aproximan al Sol, donde son ionizados
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(a) Espectro de energia de los (b) Rayos cédsmicos anémalos H y
rayos cOosmicos. He.

Figura 11: Los rayos c6smicos anémalos se observan como sobre-
abundancias en diferentes especies de rayos césmicos
galdcticos en las bajas energias, por debajo de ~ 100
MeV /n. En la figura (a) se muestra el oxigeno anémalo
y el la (b) los protones y el He anémalo.

debido al intercambio de cargas con el viento solar o por fo-
toionizacion, adquiriendo carga +1 y siendo entonces asimila-
dos por el viento solar. Los iones asimilados son transportados
por el viento solar hasta el choque terminal donde son acelera-
dos y convertidos en RCA. Cabe mencionar que en este trabajo
no se menciond cudl era el mecanismo de aceleracién. Debido
a que estas particulas solo tienen una carga extra, ellas sufren
menos modulacién que los rayos césmicos galdcticos a la mis-
ma energia por nucleén (tienen mayor rigidez).

El primer intento por calcular y modular el espectro de los
RCA fue hecho por Klecker (1977). A partir de un modelo en
una dimensién, con simetria esférica y en el cual consider6
un estado estacionario, él intento ajustar simultdneamente las
observaciones tanto de los RCA como el de los RCG. El mo-
delo incluia los procesos de conveccién, difusién, cambios de
energia y una aceleracion estadistica, la cual podia ser descrita
como una difusién en el espacio de momento. Puesto que la
ecuacion de transporte es una ecuacién diferencial parcial li-
neal, su solucién puede ser expresada como una combinacién
lineal. Klecker (1977) divide los procesos fisicos en dos pa-
sos. En el primero se calcula el espectro de iones acelerados
individualmente, despreciando el término de difusién y solo
tomando en cuenta la conveccion y los cambios de energia.
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El segundo paso consistia en modular el espectro de parti-
culas obtenido previamente. Lo anterior es valido ya que las
particulas ionizadas tienen energias del orden de ~ 1 keV/n
(aproximadamente la energia cinética del viento solar) inmedi-
atamente después de ser ionizadas y por lo tanto el término
difusivo es muy pequefio en comparacién con el término con-
vectivo y puede ser despreciado (Fisk y col., 1974).

La teoria de aceleracion difusiva en choques astrofisicos (Fer-
mi de primer orden), fue desarollada de manera simultdnea
por cuatro grupos a finales de los setenta (Krymskii, 1977; Bell,
1978; Blandford y Ostriker, 1978; Axford, 1981). Esto dio gran
impulso al desarrollo de la teoria de aceleracion de los RCA y
hoy es conocido como el “modelo estdandar”. Sin embargo, en-
tender a plenitud este proceso tomo varios afios, y estuvo rela-
cionado con la comprensién de la teoria de propagacién de los
rayos cosmicos a partir de la ecuacién de transporte de particu-
las (Parker, 1965; Gleeson y Axford, 1967). Una caracteristica
importante de la ecuacién de transporte es que su validez no
se limita a plasmas con variaciones graduales, es decir, a aque-
llos con pequefios gradientes espaciales. Isenberg y Jokipii
(1979) mostraron que en tanto la funcién de distribucién de
los rayos coésmicos permanezca aproximadamente isotrdpica,
dicha ecuacién puede ser aplicada a cambios discontinuos en
el flujo del plasma. Esto conllev6 a la exitosa descripciéon de
la modulacién de los rayos c6smicos en y alrededor de la hoja
neutra de corriente heliosférica por Jokipii y Levy (1977), asi
como del proceso de aceleracién de Fermi de primer orden en
choques astrofisicos no colisionales. Tal es el caso del choque
terminal del viento solar.

Axford y col. (1977), Bell (1978) y Blandford y Ostriker (1978)
mostraron que en un choque estacionario y plano, donde las
lineas del campo magnético son paralelas a la normal del
frente del choque, la solucién de la ecuacién de transporte
es tal que una funcién de distribucién monoenergética en el
medio rio arriba, es acelerada a una ley de potencia de la for-
ma f p’35/ (s=1) donde s = V,/V; es la razén de compresion
en el choque. Para un choque fuerte s = 4, esto hace que la fun-
cién de distribucién sea de la forma f o« p~#, lo que equivale
a un espectro de intensidad | o P2

El choque terminal del viento solar es un choque cuasiper-
pendicular y el campo magnético presenta un gradiente radial
a ambos lados del choque (ver Figura 12). Debido a este gra-
diente las particulas, al girar alrededor de las lineas del campo,
van a experimentar una deriva que se conoce como deriva de
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choque. Al mismo tiempo se encontrardn con un campo eléc-
trico convectivo que la mayor parte del tiempo realiza trabajo
positivo en el medio rio arriba del choque, por lo tanto ganan
energia (ver por ejemplo, McLoud y Morral, 1990). Pesses y
col. (1981) fueron los primeros en mostrar que un efecto com-
binado entre la aceleracion de Fermi de primer orden y la
aceleracion de deriva en el choque terminal, proveia un meca-
nismo légico para la fuente de los rayos césmicos anémalos.
Estos autores dieron el primer paso en el desarrollo de un mo-
delo completo que incluyera estos efectos.

Figura 12: Representacién esquematica del choque terminal del
viento solar y el campo magnético heliosférico. Se puede
apreciar el gradiende del campo magnético a ambos la-
dos del choque.

En los dltimos 40 afios hemos aprendido mucho sobre el
origen y composicién de los RCA. Hoy disponemos de obser-
vaciones mds alld del choque terminal. En el momento en que
se tuvieron observaciones directas del choque terminal, a par-
tir de que fue cruzado por las naves Viajeros 1 (en el 2004)
y Viajero 2 (en el 2007), nuestra comprension sobre el origen
de esta componente de la radiacién césmica ha tenido que ser
revisada. En particular, el mecanismo de aceleracién y la lo-
calizaciéon de la fuente. En la siguiente seccién discutiremos
estos aspectos.



4.1 EL MODELO ESTANDAR Y LAS NUEVAS OBSERVACIONES 53

4.1 EL MODELO ESTANDAR Y LAS NUEVAS OBSERVACIONES

Los trabajos publicados hasta antes de que los los Viajeros 1
y 2 cruzaran el choque terminal, intentaban predecir sus ca-
racteristicas y en particular, su distancia con respecto al Sol
(ver por ejemplo Zank, 1999; Stone y Cummings, 2001). Stone
(1999) compararon el espectro del H y He anémalo observa-
do por el Viajero 1 durante un periodo de 5 afios. Observaron
que a energias mas bajas (~ 10 MeV) se tenia un incremento
mas rapido en la intensidad que a energias mayores de ~ 100
MeV, conforme la nave se alejaba del Sol. El tener un gradiente
radial mayor a més bajas energias, puede ser entendido en tér-
minos del modelo de transporte difusivo, asumiendo que los
RCA de menor energia tienen coeficientes de difusién mucho
menores. Esto nos lleva a un incremento mucho mads rédpido
en la intensidad a menores energias.

En julio del 2002, el Viajero 1 comenz6é a medir los pre-
cursores de iones energéticos y electrones provenientes del
choque terminal (Decker y col., 2005). Durante los siguientes
2.5 afos, el promedio en la intensidad de las particulas au-
ment6 conforme el Viajero 1 se acercaba al choque terminal.
A lo largo de 2004, se observaron grandes fluctuaciones en las
intensidades de los iones a partir de 40 keV hasta ~ 60 MeV /n.
Finalmente, el 16 de diciembre de 2004, el Viajero 1 cruzo6 el
choque terminal a 94 UA (Burlaga y col., 2005) y se adentr6 en
la regiéon denominada heliofunda. En esta region, el viento so-
lar es subsonico e incompresible, aumentando la turbulencia
en el plasma y con ello las fluctuaciones en el campo mag-
nético. Debido a esto, la modulacién de los rayos césmicos es
diferente a la que tiene lugar en el viento solar supersénico.

La observacién directa del choque terminal era uno de los
objetivos principales en la exploracién heliosférica. El cruce
del choque terminal se habia estado esperando por mucho
tiempo, debido al hecho de que se tendrian observaciones di-
rectas de los RCA en la fuente. A partir del modelo estandar,
se esperaba un espectro en forma de ley de potencia y que
ademads tendria una energia de corte debido a que un choque
esférico no puede acelerar particulas hasta una energia lo sufi-
cientemente grande como para que no escaparan de la regioén
de modulacién. Con gran sorpresa se observé que el espectro
en el choque no sigue la ley de potencia esperada, sino que
presentaba una joroba antes de la energia de corte.

En la Figura 13 se muestra el espectro de energia para el
H (izquierda), He (centro) y O (derecha), que fue observado
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por el Viajero 1 en la heliofunda entre los dias 48-60 del 2005.
Hay tres distintas componentes de particulas energéticas en es-
tos espectros. Las particulas energéticas del choque (TSP) son
la componente dominante a muy bajas energias (< 3.5 MeV).
Los rayos césmicos anémalos dominan a energias medias (en-
tre 10 y 100 MeV) y los rayos césmicos galdcticos dominan a
altas energias (> 100 MeV). Centrandonos tinicamente en la
componente anomala, podemos apreciar un aumento en la in-
tensidad antes de la energia de corte. Esto se aprecia mejor
en los protones cuya energia de corte esta en ~ 100 MeV. Jun-
to con las observaciones tambien se muestran los espectros
obtenidos cuando las particulas son aceleradas en un choque.
La linea discontintia es el espectro obtenido cuando el choque
es fuerte (s = 4) y la linea punteada cuando el choque es débil
(s =2.5).
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Figura 13: Espectro observado por el Viajero 1 en la heliofunda. Hay
tres componentes distintas de particulas energéticas en
estos espectros: TSP, RCA y RCG. Las lineas son los espec-
tros esperados para los RCA cuando el choque es fuerte
(discontinua) y cuando es débil (puntos). Figura tomada
de Stone y col., 2005.

Conforme el Viajero 1 se adentraba en la heliofunda, se ob-
servo que la componente de més baja energia (< 30 MeV) se
volvia menos variable y mucho menos anisotrépica. Este com-
portamiento era opuesto a lo que se habia observado en la
regién donde el viento solar era supersénico. Ademads, el es-
pectro de energia de los RCA seguia estando altamente modu-
lado en esta region, lo cual indicaba que la fuente se encontra-
ba mads alla del punto donde la nave cruzé al choque. Debido a
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esto, surgieron nuevas ideas para intentar explicar las observa-
ciones de los RCA, las cuales han destacado la importancia de
la geometria del choque y el efecto de la turbulencia a gran es-
cala en la fisica de la aceleracion de las particulas en el choque
terminal.

Stone y col. (2005) afirman que la fuente de los RCA no fue
observada por el Viajero 1 a 30° de latitud norte y a su vez
proponen que la fuente se localiza en la ecliptica. Por su parte
Jokipii y Kota (2005) tratan de explicar el espectro consideran-
do un choque heliésferico en movimiento, no estético. Florin-
ski y Zank (2006) proponen un modelo simple que considera
los efectos de las regiones globales de interacciéon (GMIR, por
sus siglas en inglés). Estos autores muestran que si el Viajero 1
cruzo el choque terminal poco tiempo después que una GMIR
pasara por el choque, esta modificarfa la fortaleza del choque
y en consecuencia la forma del espectro de los RCA.

Caballero-Lopez y col. (2005) muestran que el espectro puede
ser explicado en términos del modelo estdndar solo si no se
considera la componente de menor energia, por debajo de 8
MeV /n para el He. Estos mismos autores (ver Moraal y col.,
2006) plantean por primera vez una nueva hipétesis sobre las
fuentes de los RCA, localizada en la heliofunda externa: la
aceleracion estocdstica o Fermi de segundo orden. En este tra-
bajo se explora la posibilidad de que la gran turbulencia pre-
sente en la heliofunda, unida a un viento solar subsdnico, hace
que los tiempos de aceleracién del mecanismo estocéstico (in-
teraccion de las particulas con las ondas) sean menores a los
tiempos de propagacién en la heliofunda y como consecuencia
aumenta el papel de la aceleracion de segundo orden.

McComas y Schwadron (2006) sugieren que los RCA son
acelerados en los flancos de la heliésfera (regiones alejadas de
los Viajeros) donde el tiempo de aceleracion es grande y las
condiciones para la inyecciéon son mas favorables. Estos au-
tores argumentan que las observaciones del Viajero 1 pueden
ser interpretadas en términos de la topologia del campo mag-
nético, es decir, la relacién entre el campo espiral de Parker
y el choque terminal, el cual esta aplanado en la direccién de
la nariz de la heliésfera y es mds amplio en los flancos. El an-
gulo del campo magnético con respecto al choque varia de tal
forma que la energia de inyeccién disminuye hacia los flancos.

Jokipii y col. (2007) encuentran que las anisotropias en los
iones de baja energia observadas por los Viajeros, pueden ser
explicadas si el choque esta “aplanado” y se mueve répida-
mente hacia atrds y hacia adelante. La topologia resultante
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permite que el campo magético intersecte al choque en mds
de una ocasién, lo cual no ocurre cuando el choque es com-
pletamente esférico. Lo anterior se puede apreciar en la Figu-
ra 14, donde se muestra la configuracién espiral del campo
magnético en el plano ecuatorial, junto con un choque esféri-
co (izquierda) y uno eliptico (derecha). De esta configuracién,
Jokipii y col. (2007) muestran que en la posicién del Viajero
1, la intersecciéon de las lineas de campo magnético con el
choque terminal apuntan en direccion hacia el Sol. Esto es en
la direccion en la cual las particulas aceleradas estan fluyen-
do predominantemente, en contraste a lo que se espera de un
choque esférico. El flujo anisotrépico de particulas es entonces,
una consecuencia natural de un choque no esférico (Jokipii y
Giacalone, 2004). Esta anisotropia es intermitente debido a que
el campo magnético es variable.

Figura 14: Si el choque es esférico (izquierda), una misma linea de
campo magnético solo lo intersecta en un punto. Por el
contrario, si el choque es eliptico o achatado (derecha) el
campo magnético puede intersectar al choque en maés de
una ocasion.

Kéta y col. (2008) obtienen resultados en concordancia con
la interpretaciéon de McComas y Schwadron (2006). Sus simu-
laciones sugieren que la mayoria de los RCA, en el rango de
MeV, son originados a partir de la inyeccion de particulas en
el frente de choque o cerca de él. Estas particulas son las tni-
cas que tienen el tiempo suficiente para ser aceleradas a altas
energias. Dicho de otra manera, una particula ionizada y asi-
milada por el viento solar (debido a que adquiere una energia
de ~ 1 keV) ira girando por la linea de campo y serd inyecta-
da cerca del frente de choque. La particula comenzard a ganar
energia pero seguird su movimiento alrededor de la linea de
campo. Esta linea de campo permanece conectada al choque
y conforme se va alejando (puesto que fluye congelada en el
viento solar) los puntos de conexién se mueven hacia los flan-
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cos. Por lo tanto, la particula podrd cruzar un gran ndmero
de veces al choque, de tal forma que al llegar a los flancos
ha tenido tiempo suficiente para ser acelerada a energias que
corresponden a los RCA mas energéticos.

Las variaciones temporales en respuesta a las variaciones
dindmicas en el viento solar y el movimiento resultante del
choque terminal fueron consideradas por Florinski y Zank
(2006). En este trabajo la evolucién del espectro de los RCA
en la heliofunda es el resultado de la combinacién de los cam-
bios espaciales y temporales.

El Viajero 2 cruzé el choque terminal en agosto de 2007 a
una distancia de 84 UA y 25° de latitud sur. Esto hizo evidente
una asimetria en la geometria de la heliésfera y mostré cuan
dindmico es el choque terminal. Esto ocurrié durante el mini-
mo solar, teniendo muy pocas perturbaciones lo que llevaba
a pensar que esta vez el espectro de los rayos césmicos ané-
malos si mostraria la ley de potencia. Nuevamente, fue una
gran sorpresa que el V2 tampoco observara el espectro (ver
por ejemplo Stone y col., Burlaga y col., 2008). Esto dio lugar
a que se incrementaran los esfuerzos por explicar cual es el
mecanismo “principal” de aceleracién de los RCA y nuevas
ideas siguieron emergiendo.

Ferreira y col. (2007) estudiaron el transporte y la acelera-
cién de los RCA en el interior de la heliofunda. A partir de un
modelo hidrodindmico 2-D, calculan la interaccién del viento
solar con el medio interestelar. De esta interaccién obtienen
la divergencia del flujo y el campo magnético, que posterior-
mente son considerados en el modelo que resuelve la ecuacion
de transporte. Encuentran que el calentamiento adiabatico y la
aceleracion estocéstica son los procesos de mayor importancia
para tratar de explicar las observaciones del Viajero 1 tanto
en el choque terminal como en la heliofunda. La inclusién del
calentamiento adiabético en su modelo resulta en un espectro
que concuerda con las observaciones a energias < 10 MeV en
la posicion del choque terminal. La aceleraciéon estocastica se
encargard de acelerar a estas particulas hasta energias del or-
den de ~ 100 MeV/n en la regiéon externa de la heliofunda,
muy cerca de la heliopausa.

La estructura en sectores magnéticos que se observa debido
a la presencia de la hoja neutra de corriente parece permanecer
en la heliofunda. Por lo tanto, la reconexién de dichos sectores
magnéticos es un posible mecanismo para la aceleraciéon de
los RCA 'y, si esto ocurre, no solo afectara el transporte de los
RCA, si no también el de los RCG (Burlaga y col., 2003). Sin
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embargo, el espacio entre sectores llega a incrementarse de
manera muy variable mientras mayor es la distancia al Sol.

El argumento que sostiene que la reconexiéon magnética es
posible, es que el viento solar se propaga con velocidad sub-
sonica en la heliofunda, debido a que su velocidad se redujo
abruptamente en el choge terminal. Este cambio en la veloci-
dad de flujo nos lleva a una compresién en los sectores mag-
néticos y en la hoja de corriente (Drake y col., 2010, Opher y
col,, 2011). La dindnica de la reconexién dependerd en gran
medida de la 3 del plasma en una regién dada. Por lo tanto
si la reconexion tiene lugar cerca del choque terminal, la 3 es
muy grande y si se da cerca de la helipausa la 3 es pequefia.

4.2 ESPECTRO DE ENERGIA DE LOS RAYOS COSMICOS ANO-
MALOS DURANTE MINIMOS SOLARES CONSECUTIVOS

Uno de los objetivos principales de este trabajo, es hacer un
estudio fenémenologico del comportamiento del espectro de
energia de los rayos cosmicos anémalos durante minimos so-
lares consecutivos. Este es un aspecto importante y hasta el
momento no tiene una explicacién apropiada. Nuestro prop6si-
to es explicar por qué cambia la energia del “pico de intensi-
dad” del espectro de RCA de un minimo a otro.

Primeramente es preciso puntualizar el concepto de “pola-
ridad del campo magnético” heliosférico. Nos referimos a un
estado de polaridad positivo (A > 0), cuando las lineas del
campo magnético del Sol apuntan hacia afuera en el hemisfe-
rio norte solar. Cuando ocurre lo contrario, i.e, las lineas del
campo magnético apuntan hacia adentro en dicho hemisferio,
estamos en un estado de polaridad negativo (A < 0). Si es-
tamos analizando particulas con carga positiva (q > 0), en-
tonces estos estados de polaridad los denotamos por qA > 0
y qA < 0. Es claro que la inversién en la polaridad del campo
magnético afecta la direccién de las derivas de todos los rayos
césmicos. Por supuesto, esto depende en gran medida de que
el campo magnético esté bien configurado; de lo contrario, si
el campo es cadtico, el proceso de derivas practicamente es
suprimido.

En la Figura 15 se muestra el espectro de energia de los RCA
He™ durante tres minimos solares consecutivos, registrado por
las naves Viajeros 1y 2. En ella podemos observar que la ener-
gia a la que se alcanza el maximo de intensidad en el afio de
1987 (qA < 0) esta alrededor de 20 MeV /n. Para el siguiente
minimo, en el afio 1997 (qA > 0), vemos que esta energia se
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ha movido ~ 4 veces hacia las bajas energias y ahora estd en 6
MeV /n. Nuevamente, en el minimo del ano 2006 (qA < 0), la
energia en el médximo de intensidad se ha movido hacia altas
energias y ahora estd en ~ 30 MeV /n. Este comportamiento fue
observado por primera vez al comparar el espectro de energia
en los minimos de los afios de 1977 y 1987.
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Figura 15: Aqui se puede observar claramente como el pico de inten-
sidad de los RCA He™ se corre de altas a bajas energias.
Esto ocurre de un minimo solar a otro, donde la tinica
diferencia es la polaridad del campo magnético helios-
térico.

Al analizar este fendmeno lo primero que observamos es
que la principal diferencia entre dos minimos solares consec-
utivos, se encuentra en la polaridad del campo magnético. En
1987 la polaridad es negativa (qA < 0) y en 1997 la polaridad
es positiva (qA > 0). Es por esto que desde el inicio se pensé
que légicamente se trataba de un efecto de la deriva de las par-
ticulas. Sin embargo, a la fecha no se ha podido explicar este

fenémeno a partir de considerar “tinicamente” una inversiéon
en el patron de las derivas de un minimo a otro.

4.2.1  Consideraciones en el modelo para el estudio de los RCA

Para tratar este problema, al igual que con los rayos césmicos
galacticos, haremos uso de la solucién numérica de la ecuacion
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de transporte de Parker (1965) desarrollada por Steenkamp
(1995):

of 0%f  kgg 0% 10, 5, of
2k 0 L T (2 — had
ot~ TorZ 12 002 [rz o Krr) V‘”} or
1 0 . Vdo of 2V of
7 Okan) — 2401 20, =¥ 27
2 sin6 gg (*nOkeo) == } 30 " 3ramp 2 7V

Esta ecuacion se resuelve en el espacio (1,0, p,t), i.e, dos di-
mensiones espaciales, el momento p y el tiempo t; y se con-
sidera simetria azimutal (0/0¢ = 0). En la Ecuacién 71, f es
la funcién de distribucién omnidireccional y ky y kg son los
coeficientes de difusién radial y polar, respectivamente. La ve-
locidad del viento solar estd representada por V, mientras que
las velocidades de deriva radial y polar son representadas por
Var Y Vdoe, respectivamente. Finalmente, Q representa la fuente
de los RCA y esta dada por

Q = Qo(P)8(r—r) (72)

donde Qg son las particulas inyectadas en el choque con rigidez
P, en un determinado instante y r5 es la posicion del choque.
La magnitud de la relacién de compresion que hemos usado es
s = 2.5. El choque terminal se localiza a 90 UA y la heliopausa
a 150 UA. La velocidad del viento solar es constante hasta el
choque terminal y despues decae como 2. Con respecto a
la latitud, V se incrementa de 400 km/s en la ecliptica a 800
km/s en los polos. A partir de estas consideraciones haremos
una variacién en los coeficientes de difusion para encontrar
aquellos que mejor ajusten las observaciones, e intentaremos
darles una interpretacién fisica dentro del marco de la teoria

de modulaciéon de los RCA.

4.3 RESULTADOS Y DISCUSION

Los espectros de energia de los RCA obtenidos a partir de la
solucién numérica son mostrados en la Figura 16. Estos espec-
tros corresponden a los periodos de minima actividad solar
en los afios 1987 y 1997. Los circulos corresponden a observa-
ciones del Viajero 1 y los tridngulos a observaciones del Via-
jeros 2. Las especificaciones de estas observaciones tales como
la distancia a la que fueron hechas y la latitud, se pueden con-
sultar en la Tabla 2. De la Figura 16 podemos observar que en
el afio de 1987 (qA < 0), la intensidad registrada por la nave
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V2 en la ecliptica, es mayor que la observada por el V1 a ~ 30°
N, a pesar de que esta ultima se encontraba mdés cerca del
choque terminal. Esto se debe a que en este minimo la polari-
dad del campo es negativa, lo que hace que las particulas en-
tren principalmente por la ecliptica y deriven hacia los polos.
Este camino es mucho mas dificil para las particulas ya que
la difusién y la deriva radial (k. y vgr, respectivamente), son
maés eficientes que las correspondientes en la direccién polar.
Esto hard que se tenga una mayor intensidad en las regiones
ecuatoriales que en las polares.
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Figura 16: Espectro de energia de los RCA durante los minimos
de 1987 y 1997. Los puntos son observaciones de las
naves Viajero 1y 2, a diferentes latitudes y distancias (ver
Tabla 2).

Tabla 2: Especificaciones de las observaciones hechas por los Via-
jeros 1y 2, las cuales son usadas en nuestro anélisis.

ANO DISTANCIA  LATITUD
Viajero 1 1987 ~ 30 UA ~30° N
1997 ~ 65 UA ~35°N
Viajero 2 1987 ~22 UA ecliptica
1997 ~ 50 UA ~20°S

Para el ano de 1997 tenemos el caso contrario, ahora la in-
tensidad registrada por el V1 es mayor que la registrada por
el V2. Este cambio no solo se debe al hecho de que estas dos
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naves se estén continuamente alejando del Sol. En términos
de la polaridad del campo (qA > 0) y los patrones de deriva,
ahora tenemos que las particulas entran principalmente por
los polos y derivan hacia la ecliptica, lo cual es un camino
mas facil de seguir para las particulas. Esto nos lleva a que
tendremos mayor intensidad en las regiones polares que cerca
del ecuador heliosférico. También es preciso mencionar que
para este afio el V2 ya habia salido del plano de la ecliptica y
se encontraba a 20° S.

En lo que concierne a nuestras simulaciones, en la Figura 16
vemos que los espectros que obtenemos y que reproducen las
observaciones del V1 (linea continua) y el V2 (linea disconti-
nua), tienen una buena concordancia con los espectros obser-
vados por ambas naves en los minimos de 1987 y 1997. Esto
estarfa muy bien a no ser por el hecho de que para obtener
estos ajustes se ha tenido que aumentar los coeficientes de di-
fusion (kv keg) tres veces més en 1997 con respecto a 1987.
Esto implica un aumento en el camino libre medio de difusién
de un minimo a otro. Lo anterior se muestra en la Figura 17,
en ella Agg es el 16.7 % del valor de A.;. En principio, la tnica
diferencia de un ciclo a otro es la polaridad del campo mag-
nético por lo cual no hay razén fisica para este incremento en
los caminos libres medios.

Es importante mencionar que la magnitud de los coeficientes
de difusién (k. v kgg), afecta el proceso de aceleracién de las
particulas en el choque terminal. Valores pequefios en los coe-
ticientes de difusién implica particulas de menor energia con
radios de giro pequefios. Esto es favorable, ya que permite que
las particulas permanezcdn maés tiempo alrededor del choque
y sean aceleradas a energfas mayores. De esta forma obten-
dremos mads particulas de mayor energia y el espectro se cor-
rerd a energias mayores. Lo contrario ocurre cuando los co-
eficientes de difusién aumentan. Valores grandes de los coe-
ficientes de difusion implican particulas de mayor energia, y
por lo tanto con mayor radio de giro, esto hard que las par-
ticulas escapen rdpidamente de la regién de aceleracién. Al
escapar rapidamente no tendran tiempo suficiente de ser ace-
leradas a altas energias. Como resultado obtendremos muchas
mas particulas de baja energia y el espectro se correrd hacia
energias menores.

Para ilustrar lo anterior, en la Figura 18 mostramos los espec-
tros en el choque terminal (TS) y a 22 UA, obtenidos a partir
de dos valores diferentes de los coeficientes de difusién. Las
curvas continuas se obtienen cuando k; es tres veces menor
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Figura 17: Caminos libres medios (A) usados para obtener los espec-
tros mostrados en la Figura 16.

que k; (curvas discontinuas). Se puede observar con claridad
que el pico del maximo de intensidad del espectro de energia
se corre de ~ 8 MeV /n a ~ 30 MeV /n, cuando kj < k;. La ener-
gia de corte en el TS también aumenta de 100 MeV/n a ~ 190
MeV /n. No podemos reducir k de manera indefinida, puesto
que se necesita una energia minima para que el proceso de
aceleracién sea eficiente (energfa de inyeccion).

El que necesitemos valores distintos en los coeficientes de
difusion para explicar las observaciones en ambos periodos
de derivas, no es un problema nuevo. Hasta el momento, to-
dos los trabajos de modulacién de los RCA que tratan de ex-
plicar las observaciones necesitan de coeficientes de difusion
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k1 es tres veces menor que k.

menores en los periodos de deriva negativa (1987) en relacién
con los de deriva positiva (1977 y 1997) (ver por ejemplo Steen-
berg, 1998). Nosotros hemos retomado este problema e in-
tentaremos dar una explicacién a las observaciones con un
tnico conjunto de pardmetros. En nuestro modelo, los pardme-
tros libres son la intensidad de la fuente Qq y los coeficientes
de difusioén k- y kgg, los cuales dependen de manera directa
de la configuracién del campo magnético heliosférico.

4.3.1 Dependencia latitudinal de los coeficientes de difusion

Primero analizaremos como afecta la dependencia latitudinal
de los coeficientes de difusién a la aceleracién de las particu-
las. El espectro mostrado en la Figura 16 se obtuvo a partir
de coeficientes de difusién constantes tanto en r como en 0.
Al hacer que los coeficientes de difusion varien con la latitud
obtenemos los espectros mostrados en la Figura 19, para el
minimo de 1987 con polaridad negativa. La gréfica superior
izquierda es el espectro mostrado en la Figura 16 para el mini-
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mo de 1987 y se toma como referencia. El espectro mostrado
en el centro se obtiene a partir de que los coeficientes k. y koo
disminuyen de los polos hacia la ecliptica (ver grafica central
en la parte inferior). Finalmente la grafica superior derecha
se obtiene cuando k;+ y kgp aumentan de los polos hacia la
ecliptica (ver gréfica derecha inferior).

[

AIO E T \HHH‘ T \HHH‘ T TTTTIT + T \HHH‘ T T 11T T T 11T + T \HHH‘ T \HHH‘ T TTTTIT 3
S F V290% - ES I T . g
> L VIE) —— T V1 e 1 RCATe ]
20
210 F E3 E3 E
N E 4£ @I |
E T T ]
\5101 = -+ -+ -
5 T T £
& T T ]
g L I I ]
Z210° E3 E3 E
8 = T T 7
S [ T T ]

10—1 | /l\mm\ I Huml‘ I Lol H’IHH\ I \H‘lﬂ\‘ I \"HHH‘ Cool ol

10t 10° 100 10%07' 100 100 100" 100 100 107
Energia Cinética (MeV/n)
1
10 E\ T TT ‘ T T ‘ T T ‘ TT ‘ T \EE\ T ‘ T T ‘ T T T T TT T \EE\ T TT ‘ TT ‘ TT ‘ T T T \E
- 1987-qA<0 |+ Ay —— I r=20UA ]
L 1 dgg --oeeee- 4 4

g
2 .0 L | . _
<107 ¢ S ES E
2 C T I ]
b= L 1 1 i
L
: 7 \//\
g L . _£ -
107! = = = E
£ C T T ]
o [T T T ]

Y2 N N N N I U I I I I I I I U

0 30 60 90 120 150 18 30 60 90 120 150 180 30 60 90 120 150 180

Angulo Polar (0)

Figura 19: Efectos sobre la aceleracién de las particulas al hacer que
los coeficientes de difusién varien con la latitud. Se mues-
tra el minimo de 1987 con polaridad negativa.

Al comparar el panel superior izquierdo con el central, ve-
mos que la intensidad disminuyé pero la energia en la cual
tenemos el méximo de intensidad sigue siendo la misma. En
este periodo (qA < 0) las particulas derivan desde los polos a
lo largo del choque hacia la ecliptica, se difunden a través de
la hoja de corriente para finalmente salir por los polos y asi

65



66

RAYOS COSMICOS ANOMALOS

cerrar el circuito. Esta deriva a lo largo del choque favorece la
aceleracion de las particulas a altas energias puesto que per-
mite que ellas permanezcan més tiempo en la regién de ace-
leraciéon. El que la intensidad disminuya se debe a que la di-
fusién de las particulas es mayor en los polos, es decir, las par-
ticulas que se inyectaron en las regiones polares estaran menos
tiempo en la region de aceleracién, provocando que disminuya
la intensidad de particulas con mayor energia. Por otra parte,
al observar el espectro en la grafica superior derecha, el cual
se obtuvo al hacer que k;+ y kgg aumenten de los polos hacia
la ecliptica, vemos que la intensidad aumenté pero la energia
a la cual obtenemos el maximo de intensidad se corri6 hacia
una menor energia. Esto se debe a que ahora las particulas
permanecen menos tiempo en la regién de aceleracioén pues la
difusién aumenta conforme nos vamos a més bajas latitudes,
obteniendo asi una mayor intensidad pero con particulas de
menor energia. Vemos entonces que para el periodo con po-
laridad negativa, obtenemos la energia a la cual se alcanza el
maximo de intensidad si los coeficientes de difusién disminu-
yen de los polos hacia la ecliptica.

Ahora analicemos los mismos escenarios pero para el mini-
mo de 1997 con polaridad positiva. Las gréficas equivalentes
son mostradas en la Figura 20 con el mismo formato que
fueron presentadas en la Figura 19. Al comparar la gréfica
superior izquierda con la gréfica central, vemos que la inten-
sidad disminuye ligeramente para la posicién del V1 (75 UA
y 35°N), pero en la posicién correspondiente al V2 (50 UA
y 20°S) la disminucién en la intensidad es mucho mayor, lo
cual indica un gran gradiente latitudinal. Ademads, el pico de
intensidad se ha corrido a una mayor energia, a ~ 20 MeV /n.
Para entender esto recordemos que estamos en un periodo con
polaridad positiva (qA > 0) donde las particulas entran prin-
cipalmente por los polos, derivan hacia la ecliptica para salir
por la hoja de corriente y entonces derivan por el choque hacia
los polos para cerrar asi el patrén de derivas. A medida que
la difusién disminuye conforme nos vamos a mas bajas lati-
tudes, el tiempo en la regiéon de aceleraciéon aumenta, con lo
cual se obtienen particulas con mayor energia y asi el espectro
se correrd a mayores energias. La disminucién en la intensidad
se debe a que la inyeccién de particulas en el choque es uni-
forme, lo que implica que la fracciéon de particulas que fueron
inyectadas alrededor de los polos (donde la difusién es ma-
yor), abandonardn rapidamente el choque ganando muy poca
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energia. Entonces, es el escape de esta porciéon de particulas lo
que provoca que la intensidad disminuya.

Por ultimo, comparemos el espectro superior izquierdo con
el derecho en la Figura 20. En esta tltima k;; y kgg aumentan
de los polos hacia la ecliptica. La intensidad no cambié mu-
cho y el gradiente latitudinal no es tan grande como el que
se observa en la gréfica central. También podemos ver que
la energia a la que se obtiene el maximo de intensidad es la
misma en la posicion del V2, pero se ha corrido un poco en
la posicion del V1 a ~ 10 MeV /n. Este comportamiento puede
explicarse de la siguiente manera: a medida que nos movemos
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Figura 20: Efectos sobre la aceleracion de las particulas cuando kq»
y kee varian con la latitud, para el minimo de 1997 con
polaridad positiva.
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a mas bajas latitudes la difusiéon va aumentando provocando
que las particulas estén cada vez menos tiempo en la regiéon
de aceleracion. Esto implica que tendremos muchas més parti-
culas con menor energifa. El que la energia a la cual se alcanza
el méximo de intensidad se corra un poca en la posicion del
V1 se debe a que estd a una mayor latitud que el V2 y puesto
que la difusién disminuye al aumentar la latitud, las particu-
las permanecerdn més tiempo alrededor del choque y podran
ganar mds energia antes de escapar. Podemos decir entonces,
que es posible correr el pico del maximo de intensidad a ener-
gias menores si los coeficientes de difusiéon aumentan de los
polos hacia la ecliptica.

De este analisis realizado con la dependencia latitudinal de
los coeficientes de difusion y la aceleracién de las particulas,
nos damos cuenta de lo siguinte: para obtener un corrimiento
en la energia a la cual se alcanza el maximo de intensidad (a
partir de un tinico conjunto de pardmetros), es necesario que
los coeficientes varien de manera inversa de un minimo a otro.
Es decir, para hacer que el maximo de intensidad se corra a al-
tas energias (panel central en la Figura 19), es necesario que k;r
y kgg disminuya de los polos hacia la ecliptica. Por el contrario,
para hacer que el maximo de intensidad se corra hacia las ba-
jas energias (panel derecho en la Figura 20), k+ y kgp deben
aumentar de los polos hacia la ecliptica. Este comportamiento
invertido en la variacién de los coeficientes de difusién entre
los polos y la ecliptica, se muestra en la Figura 21. De esta figu-
ra podemos notar que hay dos regiones principales al intentar
reproducir las observaciones a partir de un tinico conjunto de
pardmetros. Para 1987 la regién de mayor importancia esta en-
tre 45° y la ecliptica (cuadros verdes) y para 1997 esta region
se encuentra entre 45° y los polos (circulos turquesa).

4.3.2 Inyeccion preferencial de particulas en los polos

Ahora discutiremos el caso en que la inyeccién de particulas
en el choque no es uniforme. Estudiaremos la posibilidad de
que tengamos una regién por la cual la inyeccién de paticu-
las sea mas f4cil. Dicha region estara localizada alrededor de
los polos de la heliésfera, donde las lineas del campo magnéti-
co heliosférico son cuasi paralelas al choque. Esta idea surge
al asumir que los patrones de derivas que siguen los rayos
c6smicos galdcticos en A < 0y gA > 0 (Jokipii y Thomas,
1981), son también aplicables a la componente anémala de la
radiacion césmica. A partir de esto, Pesses y col. (1981) su-
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Figura 21: Dependencia de los coeficientes de difusién (caminos li-
bres medios) a fin de obtener un corrimiento en el mé-
ximo de intensidad a partir de un tinico conjunto de pa-
rametros. Las zonas de mayor importancia estdn repre-
sentadas por los cuadros (1997, qA < 0) y circulos (1987,
qA > 0).

girieron que la fuerte correlacién entre la polaridad del campo
magnético heliosférico y los patrones de derivas que siguen las
particulas al ingresar a la heli¢sfera, podria tal vez ser explica-
da con una fuente que es independiente del tiempo, pero que
fuera sustancialmente mds intensa en los polos con respecto al
ecuador heliografico.

Es preciso mencionar que la idea anterior planteada por
estos autores no ha sido estudiada con un modelo numéri-
co para analizar las variaciones temporales en el espectro de
energia de los RCA. Como ya se menciond, si las particulas
que son la fuente de los RCA son inyectadas en el choque ter-
minal a aproximadamente la energia cinética del viento solar
(~ 1 keV/n), es necesario un gran ntimero de encuentros con el
choque para que estos iones sean acelerados. La energia min-
ima necesaria para que una particula que se encuentra en la
region rio abajo (plasma chocado) pueda regresar y volver a
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cruzar el choque, o para que otra que se encuentra en la regién
rio arriba (plasma no chocado) sea reflejada directamente por
el choque, se reduce si 1 (el dngulo entre la normal al choque
y el campo magnético B en la region rio arriba) también lo
hace, i.e. si{ — 0.

El que la inyeccién de particulas sea més favorable en una
regién que en otra, se debe principalmente a la combinacién
de dos factores. El primero de ellos es que la “energia mini-
ma” necesaria para que aquellas particulas que ya cruzaron el
choque puedan volver y cruzarlo nuevamente 6 para que otra
que aun no lo cruza sea reflejada directamente por este; dis-
minuye conforme 1 — 0. En segundo lugar, se debe al incre-
mento en los centros de dispersion en la regién rio abajo. Esto
hace que una configuracién en la que se tiene un choque cuasi-
paralelo, sea més efectivo que un choque cuasi-perpendicular
a la hora de recolectar particulas de menor energia.

En primera aproximacién, al considerar un campo espiral
de Parker y un choque esférico tenemos que en el ecuador
heliosférico el choque es cuasi-perpendicular () — 90°), mien-
tras que en los polos el choque es cuasi-paralelo (p — 0°).
De esta forma la “energia de inyeccién” serd menor en los po-
los. Ahora consideraremos este fendmeno en nuestro modelo
y analizaremos sus efectos en las variaciones temporales del
espectro de energia de los RCA.

La Figura 22 muestra los espectros de energia de los RCA
correspondientes a los minimos de 1987 (qA < 0) y 1997 (qA >
0), obtenidos a partir de inyectar particulas preferentemente
por los polos, en un cono de 20° con respecto a estos. Fuera
de estos conos la intensidad de la fuente decae a la mitad.
La curva azul corresponde a las posiciones del V2 (22 UA en
1987 y 50 UA en 1997); mientras que la roja corresponde a las
posiciones del V1 (30 UA en 1987 y 65 UA en 1997).

La inyeccién preferencial explica de manera natural el corri-
miento observado en el méximo de intensidad del espectro de
energia de los RCA de un minimo a otro. En 1987 (qA < 0)
las particulas derivan de los polos hacia la ecliptica. Puesto
que las particulas son inyectadas maés facilmente por los polos,
al derivar a lo largo del choque hacia la ecliptica ellas per-
manecen mas tiempo en la regién de aceleracion y ganaran
mas energia. Ello se verd reflejado en el corrimiento del ma-
ximo de intensidad del espectro a energias mayores (panel
izquierdo en la Figura 22). En 1997 (qA > 0), las particulas
derivan de la ecliptica hacia los polos. En este caso, puesto
que la mayor parte de las particulas son inyectadas por los po-
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Figura 22: Espectro de RCA al considerar una inyeccion preferencial
por los polos, alrededor de 20°. Los tridngulos correspon-
den a observaciones del Viajero 2 y los circulos a observa-
ciones del Viajero 1.

los, estas ingresaran nuevamente por los polos hacia el interior
de la heliésfera permaneciendo menos tiempo en la regién de
aceleracion. Al disminuir el tiempo que permanecen las parti-
culas alrededor del choque, también disminuye la energia que
ganan y por lo tanto el maximo de intensidad se correrd hacia
energias menores (panel derecho en la Figura 22).

Podemos ver que es posible mover el maximo de intensi-
dad del espectro de energia, a partir de un tnico conjunto de
valores para los coeficientes de difusién si consideramos una
inyeccion preferencial por los polos. Desafortunadamente, la
fuente tiene que aumentar cinco 6rdenes de magnitud de un
minimo a otro (2 x 10" — 2 x 10'®). Ademas, los espectros
que obtenemos con nuestro modelo no ajustan del todo a las
observaciones. Esto tal vez se deba a que los coeficientes de
difusién son constantes tanto en r como en 0 (ver figura Figu-
ra 23).

En la Figura 24 se muestran los espectros obtenidos al con-
siderar inyeccion preferencial en los polos junto con una de-
pendencia latitudinal en los coeficientes de difusiéon. La forma
en que los coeficientes de difusién cambian con la latitud y
que se ven reflejados en los caminos libres medios A, se mues-
tra en la Figura 25.
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Figura 23: Camino libre medio A en funcién de r y 6, usados para
obtener los espectros mostrados en la Figura 22.

En el panel izquierdo de la Figura 24 vemos que el maximo
de intensidad se encuentra en el lugar correcto, alrededor de
20 MeV /n, y que el espectro que corresponde a la posicién del
V2 (22 UA) para el minimo de 1987 ajusta bien a las observa-
ciones (tridngulos). Sin embargo, el espectro que corresponde
a la posicion del V1 (30 UA) estd por encima del observado
(circulos). Por su parte, para el minimo de 1997 (panel dere-
cho), podemos ver que, aunque el maximo de intensidad se
mueve a una menor energia (alrededor de 10 MeV/n), no es-
ta en la posicién correcta: ~ 6 MeV/n. Vemos ademds que los
espectros obtenidos no reproducen del todo bien las observa-
ciones de los Viajeros 1y 2, y que también sigue siendo nece-
saria una fuente més intensa de un minimo a otro, lo cual no
tiene justificacion fisica.
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CONCLUSIONES

La modulacién solar de los rayos césmicos en la heliésfera ha
sido un tema de gran interés durante muchos afios. Diversas
naves, como los Pioneros 10 y 11, y los Viajeros 1y 2 fueron
lanzadas para explorar la heliésfera a grandes distancias. Las
naves Viajero 1y 2 son de particular importancia, pues fueron
las primeras que cruzaron el choque terminal del viento so-
lar y exploraron la heliofunda. Los estudios tedricos junto con
los datos proporcionados por ellas nos han permitido enten-
der cémo se da la modulacién de los rayos césmicos dentro
de la heliésfera y los procesos que la causan: conveccién, di-
fusion, pérdida adiabatica de energia, derivas de gradiente y
curvatura y aceleracioén en el choque terminal.

En los tltimos 40 afios se ha estudiado de manera exhausti-
va a los rayos césmicos galdcticos y a los rayos césmicos ané-
malos. Sin embargo, a pesar del gran esfuerzo realizado du-
rante todos este tiempo para tener una mejor comprension
del comportamiento de estas particulas, atin hay temas de
los cuales no se tiene un conocimiento apropiado. Esta fue la
razén que motivo el desarrollo de este trabajo, cuyo objetivo
fue explicar dos aspectos no resueltos tanto de la componente
galactica como de la anémala. A continuacién resaltamos las
principales conclusiones obtenidas a partir de nuestro analisis.

El primer aspecto no resuelto se discutié en el Capitulo 2 y
tuvo que ver con el gradiente de intensidad de los rayos cos-
micos galdcticos durante los periodos de méxima actividad. A
partir de un modelo 2D que incluye los efectos del choque ter-
minal y la heliofunda, estudiamos el gradiente de intensidad
en esta fase del ciclo solar. Vimos que al igual que en nuestros
estudios previos (Morales-Olivares y Caballero-Lopez, 2009,
2010), el perfil radial que se observa para los RCG, puede ser
explicado si se considera una regién de transicién localizada
alrededor de 40 UA vy fijando la heliopausa en 150 UA. En-
contramos que en la heliésfera interna (< 40 UA) la pérdida
adiabética de energia es el proceso dominante, debido a que
cuando las particulas alcanzan las zonas mds internas de la
regiéon de modulacién, el efecto acumulativo de este proceso
llega a ser predominante. Por su parte, también vimos que
en la heli6sfera externa, donde las regiones globales de inte-
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raccién se mezclan (GMIR’s), los procesos de conveccién y di-
fusion son los principales causantes de la modulacién de los
RCG. La clave para la formacién de la region de transicién estd
en los diferentes regimenes de turbulencia que hay en la he-
li6sfera interna y externa, y se debe a la estructura global del
viento solar, como fue sugerido por McDonald y col. (2003).

En lo que concierne a los efectos del choque terminal, nu-
estro estudio sugiere que éste no afecta la magnitud del gra-
diente radial en la heliésfera interna, pero en la regién externa,
cerca del choque y la heliofunda, el gradiente es modificado
debido al choque (ver Figura 5 del Capitulo 2). Ademds de
lo anterior, durante el desarrollo de este trabajo incorporamos
a nuestro modelo nuevos espectros interestelares los cuales
han tenido modificaciones a bajas energias, por debajo de 300
MeV /n. Mostramos que el mejor ajuste a las observaciones du-
rante el maximo solar en toda la heliésfera se obtiene al usar
los espectros interestelares WLo1 y MC11. Esta conclusién po-
dria cambiar, ya que la posicién de la heliopausa atin es desco-
nocida. Sin embargo, no esperamos una diferencia sustancial
en nuestros resultados. Si la heliopausa esta en una posiciéon
mads cercana (1, < 150 UA), como fue sugerido por Krimigis y
col. (2011), nuestros resultados son todavia validos. Solo nece-
sitarfamos refinar nuestro ajuste y cambiar la magnitud de los
coeficientes de difusién (kg) para mantener constante la inte-
gral ﬂb (V/k)dr, la cual controla el nivel de modulacién de los
rayos cosmicos.

El otro aspecto no resuelto y tema medular de este traba-
jo, se discuti6 en el Capitulo 4. Tal aspecto estd relacionado
con el corrimiento del maximo de intensidad en el espectro
de energia de los RCA. Las observaciones muestran que este
corrimiento ocurre de un minimo a otro, por lo que en un
principio se pensé que este corrimiento se debia al patrén de
las derivas pues la tinica diferencia entre un minimo y otro
es la polaridad del campo magnético. A partir del modelo de-
sarrollado por Steenkamp (1995) explicamos este corrimiento
partiendo de un tnico conjunto de pardmetros. Los valores de
los diferentes pardmetros que usamos a lo largo de nuestro es-
tudio de la componente anémala, tales como la velocidad del
viento solar, el campo magnético heliosférico y localizacién
del choque terminal y la heliopausa, son los siguientes:

* La frontera externa (heliopausa) de la helidsfera se situ6
a 150 UA, mientras que el choque terminal se localiza a
90 UA.
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* La velocidad del viento solar cambia de 400 km/s en el
plano ecuatorial, a 800 km/s en la regién polar. Esto es
valido durante los periodos de minima actividad solar.

¢ El campo magnético heliosférico fue el campo espiral de
Parker modificado, cuya modificacién es similar a la sug-
erida por Jokipii y Kota (1989).

Nuestros primeros intentos de explicar el corrimiento en el
espectro de energia nos llevaron a lo que ya se sabia desde
hace algtin tiempo: para poder explicar este fendmeno es nece-
sario que los coeficientes de difusién sean mucho mayores en
los periodos de deriva positiva (1987) con respecto a los pe-
riodos de deriva negativa (1997) (Steenberg, 1998; Caballero-
Lopez y col., 2005). Este incremento en los coeficientes de di-
fusion (k. y keg) se ve reflejado en la energia maxima que las
particulas pueden ganar en el choque terminal, como puede
verse claramente en la Figura 18. Si usamos un valor pequefio
para k. y kop, las particulas permaneceran més tiempo alrede-
dor del choque y podran ganar mas energia. Por el contrario,
si los aumentamos las particulas escaparan muy rdpido de la
region de aceleracién y ganaran menos energia.

Para tratar de explicar este corrimiento a partir de un tinico
conjunto de valores para los coeficientes de difusién en ambos
ciclos de derivas, estudiamos la dependencia latitudinal de di-
chos coeficientes. Nuestro andlisis muestra que para el peri-
odo con polaridad negativa (1987) obtenemos la energia a la
cual se alcanza el maximo de intensidad si los coeficientes de
difusiéon disminuyen de los polos hacia la ecliptica (ver panel
central en la Figura 19). Por su parte, en los periodos de pola-
ridad positiva (1997), nuestro anélisis muestra que es posible
correr el pico del maximo de intensidad a energias mayores
si los coeficientes de difusion aumentan de los polos hacia
la ecliptica (ver panel derecho en la Figura 20). Nuestro estu-
dio también sugiere la existencia de dos zonas de particular
interés al intentar reproducir las observaciones mediante un
tnico conjunto de pardmetros (ver Figura 21). Todo esto se ob-
tiene al considerar una inyeccién uniforme de particulas en el
choque.

Pese a todas estas consideraciones, el ajuste que se del mo-
delo a las observaciones es muy pobre. Esto nos llevo a estu-
diar el escenario en el cual la inyeccién de particulas no fuera
uniforme y por el contrario existiera una regioén por la cual
la inyeccién fuera mds f4cil. Esta idea, aunque sugerida por
Pesses y col. (1981), no fue estudiada con un modelo numéri-
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co. En nuestro modelo la inyeccién preferencial tiene lugar en
los polos de la helidsfera.

Durante los periodos con polaridad negativa (qA < 0) las
particulas entran principalmente por la ecliptica, derivan hacia
los polos y, una vez ahi, derivan nuevamente hacia la ecliptica
a lo largo del choque. Por lo tanto, la inyeccién preferencial
en los polos posibilita que las particulas permanezcan mads
tiempo en la region de aceleracion y alcancen energias ma-
yores. Esto se ve reflejado en un corrimiento en el méximo
de intensidad del espectro de energia de los RCA a valores
mayores. Por el contrario, durante un periodo con polaridad
positiva (qA > 0) las particulas entran principalmente por los
polos, derivan hacia la ecliptica y salen por la hoja de corrien-
te. Cuando inyectamos particulas preferentemente por los po-
los, el patron de derivas hara que la gran mayorfa de ellas
no permanezca mucho tiempo alrededor del choque. Como
resultado, las particulas ganaran poca energia y el maximo de
intensidad del espectro se corre hacia las bajas energias.

La inyeccion preferencial explica el corrimiento en el méxi-
mo de intensidad del espectro de energia de los RCA, a partir
de un tnico conjunto de valores para los coeficientes de di-
fusién. Sin embargo, para ajustar las observaciones ahora es
necesaria una fuente cuya intensidad sea mucho mayor a la
existente en el afio 1997 con respecto a la de 1987 (ver Figu-
ra 22); pero no hay justificacion fisica para esto. El analisis
muestra que al aumentar los coeficientes de difusion la inten-
sidad aumenta y el espectro se corre hacia las bajas energias.
Este aumento en la intensidad requiere de una fuente menos
intensa. Si los coeficientes de difusién disminuyen, la intensi-
dad también se reduce pero el espectro se corre hacia las altas
energias. De manera que esta disminucién en la intensidad
tiene que ser compensada con una fuente mds intensa.
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METODO LOCAL UNIDIMENSIONAL

El método local unidimensional (LOD, por sus siglas en inglés)
fue introducido en el anélisis numérico a finales de la década
de 1960 y una descripcién detallada de este método puede ser
consultada en Yanenko (1971). Este método es también conoci-
do como el “método de pasos fraccionados”, debido a que la
ecuacion diferencial parcial (EDP) es dividida entre el nimero
de variables de las que depende.

La ecuacién de transporte (Ecuacién 17) esté escrita en for-
ma general. De acuerdo a la teoria que sustenta al método de
pasos fraccionados, una EDP puede ser dividida en un sistema
de ecuaciones, cada una de las cuales contiene tinicamente
derivadas en una sola variable o dimensién:

30t %2 T 0% 73

10f o%f of

ga = bow d()% (74)
10f of

33t = 3P + Q. (75)

Esta tedria establece que cada una de las ecuaciones anteri-
ores es vélida en un tercio de un paso en el tiempo, i.e., la
Ecuacién 73 es valida en el intervalo t' < t < t' + At/3, la
Ecuacién 74 en t' + At/3 < t < t’' +2At/3 y la Ecuacién 75 en
t'+2At/3 <t <t/ + AL

El método local unidimensional representa otro enfoque que
mantiene el esquema de solucién de una matriz tridiagonal,
pero considerando una situacién unidimensional. Los méto-
dos de pasos fraccionados se basan en el hecho de que el oper-
ador diferencial, en cualquier EDP parabdlica, es un operador
lineal. Para la ecuacién

ou o%u ’u
— =bi—5+br— 6
ot 1 2 + b2 ayz (7 )
o de manera compacta
Uit = bruxy + bzuyy/ (77)
el operador diferencial lineal es
0’ o?
L=bj—5 +br—
152 T P2 oy?’ (78)
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el cual es explicitamente independiente de t. De esta forma, la
Ecuacioén 76 puede ser escrita en términos de este opererador
(una transformacion lineal de la soluciéon 1) como

uy = Lu. (79)

El operador L puede ser escrito como una combinacién line-
al de otros dos operadores lineales, L = L; +L;, con L; =
b;(9%/0x2) y L = b, (9%/0x2) para el caso de la Ecuacion 76.
Para el caso de méas dimensiones espaciales la situacién sigue
siendo la misma y el operador diferencial lineal puede ser es-
critocomo L =L;+ L, + L34 ---+ L, donde n es el nimero
de dimensiones espaciales o procesos fisicos.

Un esquema diferente fue desarrollado al reemplazar L con
nL;, nLy, ---, nLy, cada uno operando en un intervalo At/n.
En otras palabras, la EDP puede ser dividida en un conjun-
to de ecuaciones diferenciales parciales unidimensionales que
pueden ser resueltas facilmente. Como puede ya anticiparse,
una ecuacion diferencial puede ser dividida de varias formas.
Algunos métodos de division fraccional pueden incluso re-
sultar en expresiones compuestas idénticas, las cuales han si-
do derivadas a partir de la familia de aproximaciones ADI
(Lapidus y Pinder, 1982).

Un caso especial de la técnica de division fraccional, es el
caso donde la EDP es dividida en un conjunto de ecuaciones
parabdlicas unidimensionales, con respecto a sus variables es-
paciales. En este caso la Ecuacién 76 se transforma en

1m=bmm (80)
2
y
1
zut = byuyy, (81)

las cuales pueden ser resueltas individualmente por métodos
sencillos, como lo es el método de Crank-Nicolson.

Este método es muy estable y tiene un error de truncamien-
to O[(At?) + (Ax?) 4 (Ay?)]. Desafortunadamente, el LOD here-
da todos los problemas del método de Crank-Nicolson y es
por lo tanto tinicamente aplicable hasta el segundo orden en
el tiempo para la Ecuaciéon 76, con by = b, = 1.

El esquema LOD implementado es muy similar al ADI, primero
se usa la Ecuacién 8o para calcular una solucién intermedia y
después usa la ecuacién (81) para calcular la solucién final
por cada paso en el tiempo. La mayor diferencia entre LOD
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y ADI radica en que ADI calcula la solucién final a partir de
la solucién intermedia y del paso anterior. Por otro lado, al
extender LOD a mds de tres dimensiones, la implementacién
es trivial y permanece estable lo cual no ocurre con ADI. Esta
extension a tres variables espaciales, una variable de momento
y una variable temporal, es decir (1,0, ¢, p, t), puede llegar a
ser muy compleja para la ecuacion de transporte de particulas
debido a las derivadas cruzadas entre las dimensiones ry ¢.
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