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Resumen

La importancia del estudio de la radiacién césmica! radica en que los Rayos Césmicos
Galécticos (RCG)? proporcionan informacién valiosa de lo que acontece en el universo,
tal como la formacién y evolucién de las estrellas, asi como de las caracteristicas de
nuestra galaxia, el Sistema Solar y finalmente nos dan una perspectiva del impacto que
tienen sobre nuestro planeta.

Antes de llegar a la Tierra, los RCG viajan através del medio interplanetario que se
encuentra permeado por el Viento Solar; por ser éste un plasma de muy alta conductivi-
dad eléctrica, al expandirse arrastra consigo al campo magnético solar. De esta forma,
el espacio interplanetario no es un vacio total por el cual los RCG puedan propagarse
libremente. El flujo del viento solar varia dependiendo de la actividad del Sol. Esta de-
pendencia determina el tipo de estructuras que se propagan en el Medio Interplanetario
(MIP).

En ocasiones el Sol expulsa material al MIP denominado como Eyecciones de Masa
Coronal (EMCs)3. Este tipo de estructuras, al tener un campo magnético inhomogéneo
(perturbado), contribuyen en la modulacién de los RCs, con la generacién de barreras que
impiden su propagaciéon. Eventualmente si la disminucion de la intensidad es apreciable,
ocurre lo que se conoce como Decrecimientos Forbush (DF).

Los decrecimientos del flujo de RCs proporcionan informacion acerca de las perturba-
ciones en el MIP, mismas que estan directamente relacionadas con el paso de estructuras
magnéticas. A fin de identificar de manera adecuada los factores que provocan los de-
crecimientos; en el presente trabajo se propone el andlisis de observaciones del Medio
Interplanetario y del flujo de RCs hechas por naves espaciales. Y asi, poder determinar
las caracteristicas de las estructuras que causan los decrecimientos.

!Se hace referencia a la radiacién césmica (o radiacién césmica primaria) como el flujo de particulas
cargadas provenientes del espacio exterior.

2Rayos Césmicos Galdcticos provienen de fuera del Sistema Solar, con energias desde unos cuantos
cientos de MeV hasta 10'® eV. Sus fuentes, se especula, son niicleos de galaxias, radio galaxias y ex-
plosiones de supernovas. Estan compuestos aproximadamente por 98 % de ntcleos y 2% de electrones,
positrones y en menor cantidad anti-protones (Potgieter, 2009).

3Cuando las Eyecciones de Masa Coronal viajan en el MIP se les denomina Eyecciones de Masa
Coronal en el medio Interplanetario (EMCIs)
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Para el presente trabajo se utilizé la base de datos de la red de Monitores de Neu-
trones (se tomaron 4 monitores localizados a distintas latitudes: Oulu, México, Atenas
y Tsumeb) y los pardmetros del Viento Solar se obtuvieron de la base de datos de OM-
NI (omniweb.gsfc.nasa.gov). Se analizé el periodo comprendido del ano 2000 a 2014. Se
analizarén las perturbaciones asociadas a las estructuras del Viento Solar por medio de
la herramienta matematica de Wavelets. Se identificarén las potencias caracteristicas
de las perturbaciones y se calcul6 el grado de afectacion que tienen sobre el flujo de
RCs. Finalmente, se analizaron datos del Observatorio HAWC a fin de localizar DF's; sin
embargo, dichos datos se ven afectados por fatores atmoféricos. Por lo que, en primer
instancia se aplicaron tres métodos de correccion por factores atmosféricos. Encontrando
su capacidad como detector de RCs.



Capitulo 1

Decrecimientos Forbush

En el presente Capitulo se hard una descripcion de las caracteristicas y factores
asociados a decrecimientos Forbush. Esto dard un panorama general de este tipo de
eventos y se tomard como punto de partida para determinar sus causas.

1.1. Aspectos historicos

Fue Scott E. Forbush (fisico estadounidense) quién descubrid, por medio de cdmaras
de ionizacién! (instaladas sobre la superficie de la Tierra) decrecimientos repentinos en
la intensidad del flujo de RCs.

Desde sus primeras observaciones, Forbush hizo notar que los decrecimientos se pro-
ducian uno o dos dias después de rafagas solares importantes y casi de manera conjunta
a las tormentas geomagnéticas. Lo que llev6 en un inicio a pensar que los decrecimien-
tos estaban asociados a fenémenos puramente terrestres, como variaciones temporales
del campo geomagnético; sin embargo, las observaciones experimentales (durante una
tormenta geomagnética) mostraron que se trataba de un fenémeno mundial detectable
en la Tierra (de manera simultdnea) en todas las latitudes y longitudes. Por otra parte,
cuando fue posible hacer mediciones con satélites fuera de la magnetdsfera, se confirmo la
presencia de estos decrecimientos en el medio interplanetario (Fan et al. 1960).

'Recinto metalico lleno de gas en el cual se inserta un electrodo aislado bajo la influencia de una
radiacién ionizante, la aplicaciéon de una diferencia de potencial de unos pocos centenares de volts entre
dicho electrodo y las paredes de la cAmara produce el paso de una corriente a través del gas. Se utilizan
en la determinacion de flujos o medidas de intensidad de fuentes de todos los tipos de radiacién.
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1.2. Definicion

Un decrecimiento Forbush (DF) es la disminucién abrupta del flujo de RCG (de 3 a
20 % aproximadamente) que ocurre en un pequeno intervalo de tiempo (en algunos casos
se registra un decrecimiento de hasta un 12 % en aproximadamente 6 horas); después de
llegar a un minimo la intensidad comienza a recuperarse lentamente, este proceso puede
durar desde unos cuantos dias hasta semanas. En la Figura 1.1 se muestra el perfil de un
DF “cléasico” resgistrado en los monitores de neutrones de Oulu y Ciudad Universitaria.
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Figura 1.1: Decrecimiento Forbush observado el 29 de Octubre de 2003 por los monitores
de neutrones localizados en Finlandia y México. En ambos detectores se registra una
reduccién similar de la intensidad de RCs (Caballero—Lépez, 2004).

Los DF's estdn asociados con el paso por la Tierra de una region en la que el campo
magnético es muy intenso y turbulento, que viaja con una velocidad mayor a la de
Alfven y la del sonido, produciendo una onda de choque. Esta onda de choque actia
como una barredora magnética de tal manera que impide el paso de la radiacién césmica
(Barouch y Burlaga, 1975); de tal forma que si la regién magnética se encuentra con
la Tierra, dicha estructura puede impedir la llegada de RCs a ella. En particular, los
Decrecimientos Forbush son una fuente de informacién valiosa, ya que a partir de estos se
puede conocer las caracteristicas de las irregularidades (perturbaciones) interplanetarias
que causan este tipo de eventos.

El grado de decrecimiento en el flujo de RCs estd en funcion de la topologia de la
estructura que se propaga a través del MIP. Yoshida y Akasofu (1965) encontraron que
la magnitud del Decrecimiento Forbush asociado con eventos solares estd en funcién de
la posicién geografica solar donde se origina el evento; ademas del “cutoff” de rigidez
del detector en la Tierra.
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- Fuente

Estos decrecimientos son causados por variaciones del campo magnético asociados a
perturbaciones en el medio interplanetario, tales como:

» Intenso campo magnético en una configuracién de tipo botella magnética (Gold,
1959).

» Onda de choque (Parker, 1963).
» Debido a una discontinuidad muy grande (Quenby, 1971 y Barnden, 1973a).
» Irregularidades en el campo magnético (Morrison, 1956 y Parker, 1963).

» Una serie de discontinuidades direccionales en el campo magnético solar (Barnden,
1973b).

Este fenémeno aparece de forma aleatoria, esporddicamente sin ninguna regularidad,
aumentando su frecuencia a medida que se acerca la fase de maxima actividad solar. De-
pendiendo de la naturaleza y origen de las perturbaciones del vento solar, es que pueden
ser clasificadas las fuentes como Eyeccién de Masa Coronal Interplanetaria (EMCI)? o
Regioén de Interaccion Corrotante (RIC)3. Por otra parte, Cane (2000) propone tres tipos
basicos de DFs: 1) Causado por un choque y EMC, 2) causado sélo por un choque y 3)
causado sélo por una EMC.

- Modelo

Laster et al. (1962), partiendo de la idea de una nube turbulenta de gas expandiéndose
hacia fuera del Sol, desarrollé un modelo tedrico con el fin de predecir el decrecimiento en
la intensidad del flujo de RC. En la Figura 1.2 se muestra una comparacién del modelo
desarrollado por Laster con un decrecimiento observado en septiembre de 1957 por el
monitor de neutrones Climax* (situado en Colorado y operado por la Universidad de
Chicago, EUA.). Por lo que se concluye que los decrecimientos se observan cuando el
plasma llega a la Tierra y de igual forma la intensidad del flujo de RCs se recupera cuando

2Las EMCI son eventos dindmicos en los cuales el plasma es eyectado desde el Sol y se propagé por
el Medio Interplanetario (MI) como una enorme burbuja de gas que se expande rdpidamente a altas
temperaturas en un rango de velocidades de ~100 a ~3000 km/s, una masa ~ 10* y una energfa de
1032 ergs. Ocurren en una escala de tiempo de pocos minutos a algunas horas, la mayor parte de la masa
de las EMC tipicamente se origina en o por debajo de la corona inferior.

3Las Regiones de Interaccién Corrotante son zonas de compresién, en donde interaccionan dos corri-
entes de Viento Solar (VS) de diferente velocidad. De acuerdo con las propiedades MHD de los plasmas,
dos corrientes de Viento Solar con diferente campo magnético no se pueden mezclar, por lo cual, inter-
accionan en el medio interplanetario formando zonas de compresién.

“http://cr0.izmiran.rssi.ru/clmx/main.htm
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el plasma comienza a abandonar la Tierra. Sin embargo, para tiempos de recuperaciéon >
10 dfas no ha sido posible explicar su comportamiento con los modelos tedricos existentes.

I00F | ——t=—?

Intensidad

95+

[ 27 28 20 30 | 2 3

Dias

Figura 1.2: Comparacién del modelo de Laster (linea continua) con un decrecimiento
observado en septiembre de 1957 por el monitor de neutrones Climax (linea a trazos).
Tomado de Laster et al. 1957.

1.3. Caracteristicas generales

- Comienzos. Estudios realizados sobre la observacion simultdnea en diferentes
estaciones del inicio de los decrecimientos Forbush [Fenton (1958) y Lockwood,
(1971)] coinciden en senalar que:

1. Los comienzos son simultdneos dentro de los limites de varias horas (2—4).

2. Las estaciones que primero registran el decrecimiento son aquellas que obser-
van al oeste de la linea Sol—Tierra, independientemente de la posicién de la
erupcion responsable en el Sol.

3. La disminucién en la intensidad de la radiacién césmica al oeste de la linea
Sol—Tierra puede en ocasiones presentarse antes del comienzo de una tormen-
ta geomagnética, lo cual no es asi para la regién al este de esa misma linea
en donde la disminucién ocurre siempre después del inicio de la tormenta
magnética.

- Amplitud Maxima. La amplitud del Decrecimiento Forbush esta definida como
la diferencia entre la intensidad de RCG en el comienzo y el punto minimo. La
amplitud de los decrecimientos registrados depende del tipo de detector utilizado,
la rigidez umbral, de la profundidad atmosférica a la que el detector se encuentra,
caracteristicas atmosféricas y del grado de actividad solar (Lockwood, 1971).
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- Recuperacion. La fase de recuperacion dura generalmente algunos dias, aunque
en ciertos casos puede extenderse por varias semanas. En algunos casos aislados
la recuperacion puede ser descrita como exponencial con un tiempo medio de re-
cuperacién de ~5 dias, pero que generalmente va desde ~ 3 a 10 dias (Lockwood
et al., 1986). El tiempo de recuperacién es dependiente de la longitud de la regién
de origen solar (Cane et al., 1994). Lockwood et al. (1986) encontré que el tiempo
de recuperacién es independiente de la rigidez en el rango de ~ 2 a 5 GV y sin
dependencia de la polaridad solar o etapa en el ciclo solar.

1.3.1. Estado del arte

En esta secciéon se mencionan algunos trabajos de investigacién publicados en el
2014. Estos trabajos nos daran un panorama general de como es que se analizan los
Decrecimientos Forbush actualmente.

Las primeras observaciones de cambios temporales de la radiacién césmica en la Tier-
ra fueron hechas por Forbush (1938). Posteriormente, Simpson et al. (1954) concluyeron
que el mecanismo de modulacién no es terrestre, sino debido a variaciones en el VS rela-
cionados a efectos de actividad solar. Cerca de la Tierra, las principales componentes
que contribuyen en la modulacién son las EMCI y choques® (Cane 2000). Ademés, el de-
crecimiento puede ser causado también por Regiones Corrotantes de Interaccion (CIRs)
formadas por la interaccién entre dos regiones de plasma con distinta velocidad (Lock-
wood, 1971). La mayoria de los DFs presentan dos caidas (two—step), donde el primer
decrecimiento es debido al choque y el segundo a la EMCI (Cane, 2000). El perfil de dis-
minucién y la recuperacién debido al choque son graduales, mientras que la disminucién
brusca y rapida recuperacion es atribuida a las rafagas (Lucci et al., 1979). La magnitud
de los DF's depende del espectro de rigidez (o energia), del nivel y fase de actividad solar
y de la polaridad del MCI (Alania, 2011).

El analisis de las causas que generan DF's es importante, debido a que las estructuras
solares asociadas son responsables de la dindmica del plasma del VS y del CMI, de
perturbaciones geomagnéticas, de variaciones en el flujo de RCs y procesos fisicos de
interaccién entre el Sol y la Tierra.

Trabajo realizado por Masias—Meza & Dasso (2014) muestra una alta correlacién en-
tre las componentes de Decrecimientos Forbush y las propiedades de las nubes magnéticas
(NM), esto sugiere que las NM afectan el transporte de RCG. En este trabajo, se se-
leccionaron Eyecciones de Masa Coronal Interplanetarias asociadas con decrecimientos
observados en Tierra por detectores de Neutrones durante el periodo 1996—2009, con el
objetivo de comprender la complejidad de los pardmetros que intervienen en las interac-
ciones RCG—NM (la lista de eyecciones fue tomada del trabajo hecho por Richardson y

®Los choque tiene lugar cuando dos estructuras magnéticas compuestas por plasma de distinta especie,
interactian con distintas velocidades.
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Cane (2000), de los cuales se seleccionaron aquellas clasificadas como Nube Magnética,
debido a que su estructura es mejor entendida y modelada). Se introdujo un método
para determinar los componentes de la eyecta para aquellos Decrecimientos Forbush
que presentan un perfil de dos—pasos. Los decrecimientos analizados presentan dos fases
caracteristicas: a) un decrecimiento gradual debido al paso de una regién turbulenta o
choque y b) un decrecimiento mas pronunciado debido al paso de la Nube Magnética o
eyecta.

Por otra parte, Belov et al., (2014) anélizando los pardmetros de EMCs en-
contraron una relacién con Decrecimientos Forbush. Se andlisaron 17520 eventos
(de 1996 a 2011), para eso se utilizaron la lista de EMC de SOHO/LASCO
(http://cdaw.gsfc.nasa.gov/CME_list). Encontraron que las EMCs asociadas a DF's estdn
caracterizadas por una significativa velocidad alta, tamano angular amplio y gran masa.
Estos es, que los DFs mas grandes son creados por grandes EMCs que se caracterizan
por tener una alta velocidad y gran anchura. Sin embargo, la limitante en este trabajo es
la existencia de factores externos que contribuyen a la modulacién de RCs. Por ultimo,
se propone la necesidad de un anélisis méas detallado de las EMCs.



Capitulo 2

Modulacion solar de rayos
cosmicos

Los RCs en la Heliosfera experimentan cambios en sus intensidades en funcién de su
energia, ubicacién dentro de la Heliosfera y ciclo de actividad solar debido a la propa-
gacion de perturbaciones en el viento solar y en el campo magnético embebido. Este
proceso es conocido como modulacién de RCs. La modulacién de RCs se considera que
ocurre por debajo de ~ 30 GeV (componente galictica de baja energia), debido a que
los RCs de muy alta energia se propagan en la Heliosfera sin ser perturbados por el CMI
(Potgieter, 2013).

El transporte de la radiacién en el CMI es descrito por una ecuacién que modela el
comportamiento de los RCs, denominada ecuacién de transporte, misma que fue desarro-
llada por Eugene Parker (1965). Esta teoria considera cuatro mecanismos de modulacién:
conveccion, difusién, cambios adiabaticos de energia y derivas por gradiente y curvatura
del CMI (Potgieter et al. 1993, 2001):

Conveccién: Cuando una particula cargada entra a la heliosfera interactia con el CMI
(que es arrastrado por el Viento Solar), de tal manera que las particulas son atra-
padas por las lineas de campo (girando alrededor de ellas), formando una barrera
que impide el paso de las particulas. Tomando en cuenta que el plasma y campo
magnético solar fluye radialmente hacia afuera, las particulas son arrastradas por
conveccion a la velocidad del Viento Solar.

Difusion: Este fenoméno tiene lugar debido a la presencia de irregularidades en el CMI
(en ocasiones es mas intenso o cambia de direccién), de tal manera que las particu-
las cuyo radio de giro sea comparable con la irregularidad, seran dispersadas. Por
otro lado, si el radio de giro del RC es mucho mayor o menor que la irregularidad
del CMI, la particula no verd afectado su movimiento, y seguira su trayectoria a
través de la linea de campo sin sentir la irregularidad.

11
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Desaceleracion Adiabatica El Viento Solar es un plasma que se expande a medida
que se aleje del Sol; los rayos césmicos que se propagan en este medio en promedio
le entregan energia al medio y en consecuencia pierden energia y se desaceleran.

Deriva Este proceso es debido a que el CMI presenta gradiente y curvatura de las
lineas, de tal manera que la particula sufre un desplazamiento perpendicular al
plano formado por el campo magnético (B) y el gradiente del campo (VB). La
deriva es un proceso que depende del signo de la carga del rayo césmico y de la
polaridad del campo magnético.

Es importante indicar que para fines del presente trabajo, no se implementard la
ecuacion de transporte de radiacién césmica. Sin embargo, debido a su importancia en
el presente Capitulo se harda una breve descripcion de la misma. Esto debido al peso de
los procesos fisicos a los que son sometidos los RCS antes de llegar a la Tierra. A partir
de la ecuacién de transporte es posible obtener informacién de la propagacién de los RCs
dentro de la Heliosfera. En este sentido y dada su importancia, se sugiere implementar
dicha ecuacién en trabajos posteriores.

2.1. Ecuacién de Transporte de Particulas (ETP)

2.1.1. Ecuacion de Transporte de Rayos Cdsmicos

La ecuacién de transporte se basa en el principio de continuidad, que establece que la
tasa de cambio en el tiempo del nimero de particulas (N) en un volumen dado es igual
a la tasa de particulas fluyendo a través de una superficie cerrada en torno al volumen,
mas la tasa en la cual las particulas son creadas/destruidas por procesos fisicos (por
ejemplo ionizacién, recombinacién, colisiones ineldsticas, etc.) en el volumen (Moraal,
2001). De tal manera que podemos escribir:

ﬁj:_//s.daw (2.1)

Donde S es el flujo de RCs, da es el elemento de superficie y @ es la funcién fuente.
De acuerdo con el teorema de la divergencia [[ S-da = [ V-Sdr, donde dr es el elemento
de volumen dentro de la superficie cerrada, la ecuacién 2.1 es posible reescribirla de la
siguiente manera:

on

—+V-S=¢ 2.2

5 T q (2.2)
Donde N = [ndr y ¢ es la funcién fuente/sumidero por unidad de volumen. La

fisica del problema se centra en los factores que afectan al flujo S. En el Viento Solar, los
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procesos que modulan el flujo de particulas, se componen de dos partes, el flujo difusivo
debido a la dispersién provocada por irregularidades en el CMI y la conveccién radial
debido al movimiento hacia afuera del viento solar (con velocidad V). El flujo convectivo
se toma como S, = nV y el flujo difusivo es un poco mas complicado de definir.

Como se menciond anteriormente la difusién ocurre por irregularidades en el medio.
De tal forma que, si existe un gradiente de densidad de lineas de campo, se producira un
flujo de difusién de acuerdo a la Ley de Fick (Sq = —xVn). Cuando no hay isotropia, la
difusién puede generalizarse deacuerdo a S = K - Vn.

El tensor difusivo puede ser descompuesto en dos componentes (Figura 2.1): la parte
simétrica (kg) y la parte antisimétrica (x4). Donde, la divergencia del tensor antisimétri-
co (k4), es la velocidad de deriva (V). El tensor simétrico, kg, consiste en la difusién
espacial paralela [r| (r, P,t)] y perpendicular [k (r, P,t)] con respecto a la direccién del
Campo Magnético Interplanetario medio, donde P es la rigidez magnética de la particu-
la (la cual puede ser considerada como una medida de la resistencia de la particula a
ser desviada por el campo). Teniendo entonces, que la difusién puede expresarse como
S, = fi”Vn” + k1 Vn, (Pei et al. 2012).

7 0 _ : l’arker‘
0537 fieldline 3

"
[S+]

0
X
Figura 2.1: Componentes del tensor de difusiéon en la espiral de Parker. Las flechas V
indican el Viento Solar en expansién. La difusion (k) se da en respuesta a la presencia de
irregularidades en el CMI, la cual consiste de dos componentes: coeficiente de difusion

paralelo (k)) y perpendicular en direccién radial (r,,) y polar (k1) (Tomado de Heber
et al., 2007).

Asi, el flujo total de RCs en la Heoliosfera esta definido de la siguiente forma:

S=Vn-K-Vn (2.3)
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K contiene las componentes simétrica y antisimétirca (asi como flujo de deriva del
Viento Solar). De tal manera que la ecuacién de continuidad (2.2) obtiene la forma:

?Z+V-(Vn—K~Vn):q/ (2.4)

Las propiedades de los RCs serdn completamente conocidas si se tiene una funcion
de distribucién general (F(r,p,t)). De tal forma que, en un volumen d>z, en el punto x,
el nimero de particulas dn en el espacio de momento d3p alrededor de p este definido
como:

dn = F(r,p,t)d*rd’p (2.5)

En la préctica no se posee la suficiente cantidad de observaciones para medir F'(z, p, t)
completamente. En su lugar, se miden dos cantidades con significado fisico. La densidad
diferencial de particulas y la densidad diferencial de corriente. Estas cantidades corres-
ponden a los momentos de cero y primer orden de F. El momento de orden cero de F
se define como sigue:

mmﬁzgéﬂmmm (2.6)

y se denomina funcién de distribucién omnidireccional. Su significado fisico es que
ella mide todas las particulas dN en el volumen d3z, en el punto = con momento en
el intervalo (p, p + dp) independientemente de la direccién del momento (tomado de
Morales, 2009), es decir:

dN = f(r,p,t)d®zdrp*dp (2.7)

Con n = [ f(r,p,t)dnp?dp = [ Updp, donde U = f(r,p,t)4mp*. En este sentido, la
variacién de RCs en el tiempo t y posicién r estd dada por 9f/dt. De tal manera que la
ecuacién 2.4 puede reescribirse como:

0
a—{—i—V-(Vf—K‘Vf):q (2.8)
Esto, sin embargo, no toma en cuenta que las particulas pueden ganar o perder
energia, y por lo tanto salir del intervalo (p,p + dp). Causando un flujo en el espacio
de momento, similar al flujo en el espacio de configuracion. Asi, el término asociado al
cambio de posicién estd dado por V-S = r%%(r2<V>TUp)—l— (dos términos que contienen

las componentes 0 y ¢ del tensor de difusién); con V = = re, + rfeg + rsin Géqu.
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Cuando la distribucién de la particulas es isotrépica, la velocidad promedio se reduce a
(V) = (r)e,, debido a que los dos promedios direccionales y los dos tltimos términos en la
divergencia tienden a cero. Asi la divergencia del flujo se reduce a V-S = r%%(rz(f%Up).
De forma anéaloga, cuando las particulas cambian la magnitud del vector de momento en
lugar del vector de posicién, la divergencia del flujo en el espacio de momento serd V-S,, =
I%%(pZ (p)Up). Con esto, la forma final de la ecuacién diferencial de transporte, para
particulas en el rango de momento (p,p + dp) es:

of 10, 5o
GtV St L, BN =4 (2.9)

Parker fue el primero en deducir la Ecuacién de Transporte de Particulas en la
Heliosfera, sin embargo se debe a Gleeson y Axford (1967) el planteamiento de la ecuacién
como una ecuacion de continuidad para la funcién de distribucion omnidireccional f, con
respecto al momento, la posicién y el tiempo:

o (V4 {v) VIV (5 V) (V)

of
olnP

q (2.10)

Donde:

v f(r,P,t) es la funcién de distribucién omnidireccional. P es la rigidez, t es el
tiempo, r es la posicién en 3D (r,6,¢) en un sistema de coordenadas esféricas
heliocéntricas donde el plano ecuatorial estd en un angulo polar de § = 90°. En
estado estacionario 0 f /0t = 0, lo cual significa que todos los efectos de modulacién
oscilan, de tal forma que se tiene un sistema en balance o equilibrio.

» (vg) es la velocidad de deriva promedio de la particula causado por gradientes y
curvatura del campo magnético heliosferico global.

» 1(V- V)% representa los cambios de energfa adiabéticos. Si (V- V) > 0, hay
pérdida de energia. Si (V-V) < 0, hay ganancia de energfa. Si (V-V) = 0 no hay
cambios de energia.

» ks es el tensor de difusidn, el cual contiene las componentes simétrica (k| , /<c||) y
antisimétrica (k7). Donde x| y k| es el coeficiente paralelo y perpendicular con
respecto a la direccion del CMI, respectivamente:

k|0 0
Rs = KRjj = 0 K|l —KRT
0 KT K]
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La ecuacién de continuidad 2.10 nos dice que al analizar la cantidad de particulas
con cierta energia en un volumen fijo dentro de la Heliosfera, los cambios temporales de
dicha cantidad sumados al al flujo neto de particulas y al cambio producto de variaciones
en la energia, tienen que ser iguales al nimero de particulas generadas en las fuentes (q)
dentro de dicho volumen en cierto intervalo de tiempo.

Reiterando la importancia de la ETP en la descripcion de la modulacién de los RCs
en la Heliosfera debido a fenémenos fisicos que tienen lugar en el MIP y debido a la
complejidad de su solucién numérica, es que, por el momento se omite la inclusién en el
presente trabajo. Siendo un tema muy vasto, es necesario un andlisis tan amplio en el
cual sea la tunica linea de investigacién. Si embargo, en trabajos a futuro se propone la
inclusion de la ETP, partiendo de sus soluciones méas simples.



Capitulo 3

Medio Interplanetario

3.1. Viento solar

El medio interplanetario no esté vacio, es una regiéon permeada por un flujo continuo
de particulas y campo magnético (viento solar) que se alejan del Sol. El viento solar
se origina en la corona solar debido a la gran diferencia de presiéon que existe entre
ella y el medio interplanetario, fenémeno conocido como expansién coronal (Kivelson &
Russell, 1995). Al expandirse de manera radial, la densidad decrece (proporcional a r~2)
hasta equilibrar la presién del medio interestelar, generando la regién conocida como
Heliosfera.

De acuerdo con su velocidad y caracteristicas fisicas (densidad, temperatura y campo
magnético) hay dos tipos principales de flujo de viento solar: el viento solar réapido que
surge de los hoyos coronales (regién coronal donde las lineas del campo magnético solar
son localmente abiertas) [Krieger et al., 1973] y el viento solar lento cuyo origen se ha
asociado a los bordes de los cascos coronales (regién de las lineas del campo magnético
cerradas) [Arge & Pizzo, 2000]. En la Tabla 3.1 se muestran algunos parametros de las
corrientes rapidas y lentas del viento solar, a la altura de la orbita de la Tierra.

Prop. a1 UA Viento Lento  Viento Réapido
Velocidad 400 + 50 km/s 700 &+ 50 km/s
Densidad (part/cm?) ~ 10 ~3

Temp. Protones (T),) ~4x10* K ~2x10° K
Temp. electrones (T,)  ~ 3 x 10° K ~1x10% K
Campo Magnético ~3nT ~3nT
Composicién (He/H) ~1-30% ~5%

Tabla 3.1: Propiedades fisicas del viento solar a 1 UA (Gonzalez-Esparza, 2000).

17
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3.1.1. Espacio interplanetario

Las variaciones en las propiedades fisicas del Viento Solar modifican la configuracién
del MIP, cuya complejidad varia de acuerdo a la etapa del ciclo solar en la que se
encuentre. La Figura 3.1 muestra la atmdsfera solar durante un minimo de actividad!
(izquierda). Las regiones brillantes (cascos coronales) son regiones de campo magnético
cerrado y a bajas alturas sobre la superficie solar, las lineas de campo magnético salen
por un hemisferio (Norte o Sur) y entran en el opuesto. Sin embargo, existe una altura
(aproximadamente de dos radios solares) en la que las lineas de campo ya no se cierran,
por el contrario parece que se extienden indefinidamente hacia el medio interplanetario.

Es posible entender lo anterior si se toma en cuenta el pardmetro . Si el plasma y
campo magnético coexisten, entonces se tiene un pardmetro denominado beta del plasma,
el cual se define como el cociente entre la presién ejercida por las particulas y la presion
magnética que conforman una regién magnética (3 = P/(B?/2u)). De esta forma, para
alturas menores que dos radios solares la presién magnética en la regién ecuatorial es
mas grande que la presién cinética, por lo tanto el campo no permite que el plasma
escape y se tiene una configuracién magnética cerrada. Con la altura la magnitud del
campo decrece y llega un momento en el cual § > 1 y el material sale hacia el medio
interplanetario para formar el viento solar. Una situacién similar se presenta cerca de los
polos, en donde la magnitud del campo magnético es pequetia y por lo tanto, 8 > 1 a
bajas alturas (menores que un radio solar), formando asi estructuras de campo abiertas
(los hoyos coronales) en las que el viento es impulsado desde regiones muy bajas de la
atmosfera solar (Cordero et al., 2010).

Durante el maximo solar los hoyos coronales son méas pequenos y pueden encontrarse
en cualquier punto sobre la corona (no sélo cerca de los polos). Como resultado, el viento
solar se convierte en una mezcla de viento solar rapido y viento solar lento provenientes
de todas las latitudes (ver Figura 3.1, derecha).

La polaridad del campo es representada por los colores azul y rojo en la Figura 3.1,
(las regiones donde domina una polaridad de campo magnético (positiva o negativa) se
les conoce como sectores magnéticos) esta configuracion se conserva desde el polo hasta
llegar al ecuador en cada hemisferio, en el ecuador la polaridad cambia subitamente
originando asi una discontinuidad. A esta regién de discontinuidad se le conoce como
hoja neutra de corriente. Sin embargo, el eje magnético no es paralelo al eje de rotacion,
ademds cambia su direccién con el tiempo. En los periodos de minima actividad el eje
dipolar forma un dngulo relativamente pequenio con el eje de rotacién. La combinacion
de los efectos de rotacién y la diferencia entre los ejes de rotacion magnético, crea una
peculiar estructura, ilustrada en la Figura 3.2.

!Durante el minimo de actividad, el campo magnético solar se puede representar por el campo de un
dipolo méas o menos alineado con el eje de rotacién del Sol.
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Figura 3.1: Perfiles de velocidad y campo magnético del viento solar a diferentes lat-
itudes durante la fase minima (izquierda, desde Septiembre de 1994 hasta Julio de
1995) y maxima (derecha, desde Noviembre del 2000 hasta Octubre del 2001) de ac-
tividad del ciclo solar. Las observaciones fueron hechas por la nave espacial Ulysses.
En ambas figuras, el semicirculo amarillo interno representa velocidades de viento so-
lar de 300 km/s y el externo, velocidades de 760 km/s. Los colores rojo y azul de
las curvas indican polaridades positiva y negativa del campo magnético, respectiva-
mente; y las flechas blancas indican la direccion de la trayectoria de Ulysses. Tomada
de: http://solarprobe.gsfc.nasa.gov/solarprobescience.htm.

Espiral de Parker

La rotacién solar e inclinacién entre el eje de rotacién y el eje magnético, provoca
que las lineas de campo magnético en el medio interplanetario formen una espiral, de-
nominada “espiral de Parker”. Cerca del Sol el plasma corrota con el campo magnético
solar y todas las lineas de campo magnético siguen el mismo patrén espiral, excepto la
linea polar.

De acuerdo con el modelo de Parker, el angulo de la espiral del campo magnético
interplanetario (¢) que forman el vector de velocidad radial del viento solar (v) y el
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Figura 3.2: A lo largo del plano del ecuador magnético del Sol, se genera una regiéon
donde las lineas de campo abiertas con direcciones opuestas son paralelas entre si y
estan separados por una delgada capa de corriente conocida como la “hoja interplane-
taria de corriente”. La hoja de corriente se inclina cuando se extiende a través del
MIP (debido a un desfase entre la rotacién solar y los ejes magnéticos) deformado el
medio, generando asi una estructura similar a una “falda de bailarina”. Tomado de:
http://www.spaceweather.ac.cn/english/forum1.htm.

vector de campo magnético (B), estd dado por:

tan ¢ = @ (3.1)

Cerca del Sol, el angulo que forma la linea de campo con la direccién radial es
pequeno. Pero al aumentar la distancia, el dngulo aumenta y a la altura de la érbita de
la Tierra es de unos 45° (ver Figura 3.3).

Las observaciones in situ del angulo de la espiral de Parker son importantes, ya que
proveen informacion cuantitativa de la velocidad angular del Sol y la posicién de la fuente
del campo magnético (Balogh et al. 2007).

3.2. Eventos transitorios

El flujo del viento solar varia dependiendo de la actividad del Sol. Esta dependencia
determina el tipo de estructuras que viajan en el MIP. Durante un minimo de actividad
solar, el Viento Solar se constituye principalmente por largos periodos de corrientes
lentas y corrientes rapidas (las cuales se caracterizan por tener un periodo de 27 dias);
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Figura 3.3: Izquierda: Cuando el plasma de la corona solar se desprende del Sol para fluir
como el viento solar, se lleva consigo el campo magnético de su lugar de partida. Pero
como el Sol gira y al girar traslada el “pie” de las lineas, la geometria que finalmente
resulta para las lineas del campo magnético interplanetario es la de una espiral (Bravo,
1999). Centro: representacion de la linea magnética polar (B), el angulo (Ap) que forma
con la direccién radial (V) es muy pequeno (~ 0). Derecha: deflexién de las lineas de
campo en la zona ecuatorial (adaptada de Meyer-Vernet, 2007).

consecuentemente, el tipo de estructura predominante durante esta fase del ciclo, son las
Regiones de Interaccién de Corrotantes (RICs)2. Por otra parte, durante el maximo de
actividad, el viento solar adquiere una configuracion de velocidades més compleja y se ve
fuertemente perturbado por estructuras transitorias que emergen de las regiones activas
del Sol denominadas Eyecciones de Masa Coronal (EMC) [Wang et al., 1994; Webb et
al., 1994]. Existen eventos transitorios con diversos origenes, pero para los fines de este
trabajo el mas importante a considerar lo constituyen las EMC.

Las EMC son estructuras magnéticas de gran escala que afectan la configuracién del
campo magnético interplanetario (Cane, 2000). A su vez, contribuyen en la modulacén
y en la generacion de barreras que impiden la propagacién de RCG. Esto implica que
en la interaccién entre una EMC (viajando a través del MIP) y el viento solar exista
un intercambio de energia entre los dos sistemas (provocando una desaceleracién), pro-
duciendo ondas de choque intensos y turbulencias (funda), dando pie a la generacién de
DFs (Wibberenz et al. 1998).

2Si en una misma linea radial, desde donde esta fluyendo VS lento, se sucede un viento rapido, entonces
en algin momento este ultimo alcanzard al primero. Cada flujo lleva su campo magnético congelado,
por lo que estos plasmas no se pueden mezclar. De esta forma se crea una regién de compresién en la
parte delantera y como eventualmente el viento réapido lo sucede un viento lento se generard un zona de
rarefaccién en la parte posterior. Las regiones entre ambas ondas de choque se conocen como regiones
de interaccién.
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3.2.1. Eyecciones de Masa Coronal

Las EMCs son eventos explosivos de gran escala en los que una gran cantidad de
masa coronal (~ 10'2 a 10'3 Kg) es expulsada al medio interplanetario con velocidades
de hasta 10® Km/s (Meyer—Vernet, 2007, p. 309).

Las EMCs son fenoménos detectados en la corona baja, se originan en regiones de
configuracién magnética cerrada (regiones activas). Algunos modelos han propuesto que
su origen tiene que ver con procesos de reconexién magnética [Forbes (2000), Hudson et
al. (2006)]. Otros sugieren que una EMC se origina en la corona como resultado de un
flujo emergente que interactia con los flujos sobre la superficie y que evolucionan a un
estado donde el equilibrio ya no es posible (Forbes et al., 2006). Por lo que las lineas de
campo no pueden mantenerse y el plasma es eyectado hacia afuera.

La ocurrencia de EMCs aumenta de muy pocas por mes, durante el minimo solar,
a varias por dia cerca del méaximo solar. Las EMCs son frecuentemente observadas en
latitudes cercanas al plano de la ecliptica debido a que sus fuentes coronales, tal como las
regiones activas, surgen cerca del ecuador solar magnético durante el minimo de activi-
dad; mientras que en el maximo, cuando las regiones activas son mucho mas frecuentes,
éstas aparecen a distintas latitudes sobre el disco solar (Schwenn et al., 2006).

Una EMC puede tomarse como un cambio en la estructura de la corona que ocurre
en escalas de tiempo de algunos minutos hasta horas. Estas estructuras magnéticas
pueden observase en imdgenes de coronografos como abrillantamientos alrededor del
disco solar. Si este abrillantamiento ocurre alrededor de todo el disco se le denomina
tipo halo (Howard, 1982), en este caso las EMCs salen en direccién a la Tierra y pueden
generar Decrecimientos Forbush o ser geoefectivas, es decir, pueden causar tormentas
geomagnéticas (Zhang et al., 2003).

Las EMCs tienen una estructura espacial cominmente conformada por tres partes:
un brillo frontal exterior (material barrido hacia afuera), una cavidad oscura dentro del
brillo frontal (regién de plasma de baja densidad y campo magnético intenso) y el nicleo
de la cavidad. En la Figura 3.4 se muestra una imagen de una EMC. Sin embargo, es
importante mencionar que no todas las EMCs presentan las tres partes.

Cuando una EMC viaja en el MIP se le denomina Eyeccién de Masa Coronal en el
Medio Interplanetario (EMCI) [Gosling, 1990]. Este tipo de estructuras tiene la forma de
semi—cavidad. Como consecuencia de esta geometria las EMCs presentan con frecuencia
flujos bidireccionales de electrones supratérmicos y, debido a su continua expansién al
alejarse del Sol, las EMCs presentan temperaturas bajas en el medio interplanetario. En
la Figura 3.5 se muestra el esquema de una EMCI (en amarillo) mientras que la linea
negra representa el choque asociado. Dentro de la eyeccién (eyecta) hay una estructura
de campo magnético intenso conocida como “cuerda de flujo” (flux rope). Se cree que la
eyecta permanece anclada al Sol mediante su campo magnético, aunque no es un hecho
comprobado.
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Figura 3.4: Estructura de una EMC tomada por el coronégrafo LASCO C2 (noviembre
de 2012). Tomada de http://sdo.gsfc.nasa.gov/gallery /main /item/116.

3.2.2. Firmas de EMCI

Las firmas o caracteristicas méas comunes que denotan el paso de una EMCI son:

- Aumento en la intensidad del campo magnético con respecto al del viento solar
ambiente [> 10 nT].

- Un campo magnético con giro.

- Temperatura de protones baja.

- La razon entre la densidad numérica de particulas y la de los protones N, /N, alta.
- Flujos bidireccionales de electrones.

- La velocidad de protones (vp) cae lentamente.

- Incremento en la presién total del plasma.

- Coeficiente Beta del plasma bajo (5 < 1).

Es importante enfatizar el hecho de que las propiedades fisicas que distinguen a una
EMCI del viento solar ambiente son variadas y en general, no se registran simultdnea-
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Figura 3.5: Estructura de una EMCI. La regién en amarillo representa la EMCI, la linea
negra representa el choque. Las lineas rojas representan lineas de campo magnético in-
terplanetario deformadas por la rotacién solar (espiral de Parker). Entre la onda de
choque y la EMCI, las lineas de campo magnético interplanetario se muestran turbu-
lentas; dicha region, llamada funda, estd formada por plasma cuyas caracteristicas han
sido transformadas por la onda de choque (Zurbuchen et al., 2006).

mente todas las firmas, por lo cual no hay un criterio de identificacién establecido (Russell
& Shinde, 2005).

En la Figura 3.6 se muestra una medicién in—situ de una EMC a 1 UA. La primera
linea vertical punteada (lado izquierdo) indica que el inicio del evento fue por el paso de
una onda de choque la cual tuvo lugar el 19 de marzo a las 12 horas aproximadamente.
El choque se define perfectamente por el incremento subito de la magnitud del campo
magnético, asi como de la velocidad, densidad y temperatura. La region que le sigue al
choque es la funda?, cuyo transito registré un tiempo de aproximadamente 6 horas, y
posteriormente, alrededor de las 18 horas del mismo dia la segunda linea indica el inicio
del transito de la EMC. La ultima linea, a las 0 horas del 22 marzo, indica el final de la
EMC. El paso de la EMC se identifica como una caida de la temperatura (T,), densidad
(N,) v velocidad [respecto al viento solar ambiente localizado en los dos extremos de las
graficas (antes de las 12 horas del 19 de marzo o después de las 0 horas del 22 de marzo)]

3La funda es una zona de plasma comprimido por el choque, por lo cual la temperatura, la densidad
y el campo magnético son més intensos y fluctian.



3.3. MOVIMIENTO DE PARTICULAS EN PRESENCIA DE UN CAMPO 25

como consecuencia de la expansion que sufre dicha estructura. Durante el paso de la
EMC las mediciones de las componentes del campo magnético interplanetario (B,/B
y B./B ) muestran una rotacién de casi 90°. La magnitud del campo (B) exhibe un
maximo en el centro de la estructura. El valor del coeficiente 8 del plasma es menor a
1, es decir, domina la presién magnética.

3.3. Movimiento de particulas en presencia de un campo

El espectro de RCs es fuertemente modulado por la presencia de perturbaciones en
el Campo Magnético Heliosferico (CMH) y el Viento Solar. El grado de reduccién en el
flujo serd una funcién de la actividad solar, fundamentalmente en el maximo solar donde
se dan la mayor cantidad de irregularidades en el CMH (Heber & Potgieter, 2006). Sin
embargo, las diferentes regiones en el interior de la Heliosfera presentan caracteristicas
distintivas de modulacién; esto depende de las propiedades del CMI en cada region
(Caballero—Lopez, 2004).

La dinamica del Viento Solar (plasma) se puede analizar también a través del modelo
de particula independiente donde se describe el movimiento de deriva que describe una
particula cargada (ién o electrén) en medios magnetizados y no-magnetizados.

En la siguiente seccién se describira el movimiento de las particulas para varios casos
a partir de la ecuacién de momento, suponiendo que la tnica fuerza externa que actia
sobre la particula es la fuerza electromagnética:

dv

me = q(E+v x B) (3.2)

3.3.1. Campo magnético homogéneo
Se tienen dos casos:
a) Se considera que E = 0.

Al considerar E=0, la ecuacién de movimiento (3.2), se reduce a:

m% =qvxB (3.3)

Considerando un campo uniforme en la direccién z (perpendicular a la direccién
de la velocidad de una particula) y desarrollando la ecuacién 3.3, se obtiene que dicha
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Figura 3.6: Eyecccion de Masa Coronal Interplanetaria registrada por la misién Wind a 1
UA. Los paneles de arriba a abajo corresponden a las componentes del campo magnético
interplanetario (B, /B, B,/B y B./B), magnitud del campo magnético (|B|), velocidad
del VS (V,), densidad de protones (N,), temperatura de protones (T,), el coeficiente
Betha del plasma (/) y presién total (P;). Se sefialan la posicién del choque (discon-
tinuidad), el espacio que ocupan la Funda y la EMC (obstédculo magnético) [adaptado de
Jian et al., 2006]

particula tendrda un movimiento circular alrededor de la linea de campo magnético con
una frecuencia de:
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_ 4B
_m

(3.4)

We

demoninada giro—frecuencia o también llamada frecuencia del ciclotron o frecuencia de
Larmor (ver Figura 3.7).

Corriente

Particula Positiva

Particula Negativa

Corriente

~
\_/
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Figura 3.7: En un campo magnético H producido por corrientes I, las particulas negativas
rotan en la misma direccién que I y particulas positivas en direccién opuesta (Alfven,
1950).

Se tiene entonces, que la trayectoria de la particula es una hélice con eje en la direccién
z (paralela al campo megnético) centrada en (xg,yo), de radio (denominado radio de
Larmor):

Uperp _ Muperp

(3.5)

'S =
L We qB

b) Se considera E infinito.
Si ahora el campo eléctrico estd presente, el movimiento de la particula incluird el
movimiento giro—ciclotréon y una deriva del centro—guia.

Considerando el campo eléctrico se encuentra en el plano x—z ( ver Figura 3.8), por
lo que E, = 0. En este caso, la componente z de la velocidad no esté relacionada con
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las componentes transversales y puede ser analizada por separado. Entonces la ecuacién
3.2 incluye el término para el campo eléctrico se expresa como:

® o= &)
(OF:]
X
l’ -
ION ELECTRON

Figura 3.8: Movimiento de una particula cargada en presencia de campos electro-
magnéticos (Chen, 2006).

m(%) =¢(E+v xB) (3.6)

Y Resolviendo la ecuacién anterior, se obtienen las siguientes soluciones:

vy = v el

Ey
B

v, = Fivy et — (3.7)

De la ecuacién 3.7 se observa que el radio de Larmor es el mismo que en el caso
anterior sélo que aqui existe un movimiento adicional llamado deriva del centro—guia (o
arrastre) en la direccién —y (ver Figura 3.8), definido como:

ExB
ch = ? =VEg (38)

con vg la velocidad de deriva del campo eléctrico del centro—guia también conocida
como deriva E x B. Esta deriva, como se observa de la ecuacién 3.8 es independiente de
la carga.

3.3.2. Campo magnético inhomogéneo

Ahora bien, que sucedera si se tiene una particula cargada moviéndose en presencia
de campos inhomogéneos (E y B) los cuales varian en el espacio y tiempo.
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a) Deriva Gradiente de B

En este caso, las lineas de campo son rectas, pero su densidad incrementa en la
direccion gy, como se ve en la Figura 3.9.

Y ®
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Figura 3.9: Movimiento de una particula cargada en presencia de campos electro-
magnéticos (Chen, 2006).

Teniendo que, la deriva puede ser expresada como:

1mv; B x VB
VyB = — —_—
VB =57, 53

(3.9)

La ecuacién puede plantearse en términos del momento magnético dipolar. Asi, para
una particula que recorre 27 /w. en cada vuelta y que arrastra una corrinte quw./2w, el
momento magnético se expresa de la siguiente forma:

qWe 9 1 mvperp2
= et = ———
)

(3.10)

donde p es casi siempre una constante. vyp depende de la energia cinética (en la
direccién perpendicular) de la particula cargada y no solo de su velocidad.

El gradiente en |B| causa que el radio de Larmor sea mas grande en la parte inferior
de la orbita que en la parte superior, lo que conduce a una deriva en direcciones opuestas
para iones y electrones, perpendicular tanto a B como a VB. Una consecuencia fisica
de esta deriva es que tiende a producir corrientes eléctricas netas.

b) Deriva de Curvatura

Se supone una particula moviéndose a lo largo de una linea de campo. Se considera
ademas que las lineas de campo estan curvadas con un radio de curvatura constante
(R.) y campo magético |B| constante (Figura 3.10), de tal manera que las particulas al
moverse sentirdn una fuerza centripeta F, igual a:
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R. (3.11)

Y de acuerdo a la ecuacién para la velocidad del centro guia, esto da lugar a una
deriva

_1F, xB _mUjR,xB

Ve= T T up R (3.12)

Para iones y electrones, la velocidad expresada por la ecuacién 3.12 actia en direc-
ciones opuestas produciendo una corriente neta.

Figura 3.10: Campo magnético curvado (Chen, 2006).



Capitulo 4

Observaciones

En el presente Capitulo se estudia la causa que origina decrecimientos en el flujo
de RCGs y su relacion con los parametros del Viento Solar. Es importante conocer el
principio de deteccion de la radiaciéon césmica, por lo que a continuacion se describe
dicho proceso. Posteriormente, se hace una descripcién de la metodologia empleada en
el anélisis.

4.1. Deteccion de la radiaciéon cosmica

Debido a que la radiacién césmica en general no es perceptible por los sentidos, es
necesario valerse de dispositivos especiales para su deteccién (dependiendo del intervalo
de energia que se quiere estudiar), con el fin de obtener la mayor cantidad de informacién.
Actualmente existe una diversidad muy amplia de detectores de radiacién, sin embargo
para fines del presente trabajo, sélo se describira de forma general el el principio de
operacion de los monitores de Neutrones.

Sin tomar en cuenta las caracteristicas del tipo de detector con el que se trabaje, se
tiene como principio de operacion, la transferencia de la totalidad o fraccién de la energia
de la radiacién incidente en el material del detector. Dicha transferencia depende de la
particula incidente.

4.1.1. Monitor de neutrones

Se entiende que los neutrones no ionizan directamente; por lo que los métodos para
la deteccién de la presencia y flujo de estas particulas se basa en mecanismos indirectos,
tales como, la medicién de la energia liberada en la dispersién, la fisién o en interacciones
de captura.

31



32 CAPITULO 4. OBSERVACIONES
Un monitor de neutrones consta principalmente de las siguientes componentes:

1. Plomo Productor: Se localiza alrededor del moderador, su funcién es:

» Generar neutrones de evaporacién y neutrones de baja energia, mediante reac-
ciones nucleares entre las particulas energéticas incidentes y el plomo.

= Incrementar la probabilidad global de deteccién.

Se elige el plomo como material productor, porque es un elemento con una masa
atémica elevada y un ntcleo grande que favorece la produccién de neutrones de
evaporacion. Ademas, el plomo presenta una seccién transversal de absorcién rel-
ativamente baja para los neutrones térmicos.

2. Moderador: Su funcion es la de disminuir la energia de los neutrones hasta niveles
térmicos para producir asi la reaccién dentro del detector. Esto se consigue ha-
ciendo que los neutrones colisionen con otros nicleos. El intercambio de energia
cinética es mejor cuanto mas se parezca la masa de los nicleos con la del propio
neutron.

3. Reflector: Es una capa de polietileno de baja densidad que impide la salida de los
neutrones de evaporacién creados localmente, del mismo modo impide la entrada
de los neutrones de baja energia producidos en el exterior.

4. Contador: Registra los neutrones producidos (en el interior del monitor) por la
radiacion cosmica secundaria.

El principio de funcionamiento es a través de una reacciéon nuclear que se produce
dentro de los contadores proporcionales (de trifloruro de boro gaseoso BF3, enriquecidos
por el isétopo B1? (96 %) a una presién de 0.27 bar). Los nucleones que inciden en el
monitor (protones y neutrones) procedentes de rayos césmicos secundarios, provocan
reacciones nucleares en el plomo. Estas reacciones generan neutrones de evaporacién de
baja energia. A su vez, el moderador reduce la velocidad de estos nuevos neutrones del
rango de los MeV hasta el de energias térmicas. Los neutrones, al llegar al interior del
tubo producen una reaccion nuclear con el Boro, cuyo resultado son ntcleos de Litio y
Helio (particula alfa), es decir:

OB, +n} = "Liz + *Hey (4.1)

Los productos de esta reacciéon son detectados debido a la ionizacién del gas dentro
del tubo.

A partir de 1990, se han desarrollado monitores de neutrones donde la reaccién
nuclear se da a parir de gas compuesto por >He en lugar de BF3. La reaccién exotérmica
de los neutrones con el 3He es:
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Figura 4.1: Esquema del monitor de neutrones (NM64), instalado en la Ciudad de Méxi-
co. Este detector incluye un telescopio de muones en la parte superior e inferior del MN
(Otaola et al., 1989).

SHey +n = 3Hy + proton (4.2)

La ventaja de este tipo de monitores es que el tubo contador puede ser operado a una
presién de gas mucho mas alta. A mayor presién en el gas, se tiene una mayor eficiencia
de deteccién por unidad de volumen.

4.2. Muestra de eventos

El periodo de estudio tanto del flujo de RCG como del Viento Solar es del 2000
al 2014. Los datos empleados para el analisis y desarrollo se tomaron de las siguientes
fuentes:

1. El comportamiento del flujo de RCGs se obtuvo de la Base de Datos de la Red
Monitores de Neutrones (BDMN)!. Se utiliza la informacién de cuatro monitores

'La red BDMN comenzé como un proyecto de la Unién Europea en 2008, e incluye un ntimero
creciente de estaciones de monitoreo de neutrones de 11 paises con sus datos disponibles en tiempo real.
Ver: http://www.nmdb.eu/
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(cada uno localizado en distinta latitud,? ver Tabla 4.1). Cada monitor cuenta con
distinta resolucién, Oulu de 1 minuto, Atenas 5 minutos, México y Tsumeb de 1

hora.
[ Monitor | Rigidez Umbral (GV) | Ubicacién | Altitud (m snm) |
Oulu (Finlandia) 0.81 65.05°N, 25.47°F 15
Atenas 8.53 37.58°N, 23.47°E 260
México 8.20 19.19°N, 99.11°E 2274
Tsumeb (Namibia) 9.20 19° 12’S, 17° 35E 1240

Tabla 4.1: Caracteristicas de los monitores de neutrones Oulu (Finlandia), Atenas, Méxi-
co y Tsumeb.

2. Los parametros para la localizacién de choques generados por estructuras en el
Viento Solar son: magnitud de campo magnético y velocidad (asi como sus compo-
nentes), beta del plasma, densidad de particulas, temperatura y presién. sin embar-
do, el campo magnético y la velocidad del plasma se toman como los pardmetros
que tiene mayor influencia sobre el flujo de RCs. Estos fueron tomados de la base
OMNTI? (http://omniweb.gsfc.nasa.gov/).

4.3. Casos de estudio

4.3.1. Criterios para la identificacién de decrecimientos Forbush

1. Considerando que es un fenémeno global, se espera que los monitores selecciona-
dos detecten el decrecimiento de la intensidad al mismo tiempo; sin embargo la
amplitud dependerd del tipo de detector, es decir, la rigidez umbral vertical y la
profundidad atmosférica a la que el detector se encuentre.

2. Se tomaran en cuenta decrecimientos al menos > lo. Donde o es la desviacion
estandar? de todo el perfodo de estudio.

2El campo magnético terrestre impide a las particulas de baja energfa alcanzar la superficie, y estas
giran alrededor de las lineas de campo, debido a la fuerza de Lorentz. Donde el radio de giro de la
particula es dependiente de la energia y de la intensidad del campo magnético. De este modo, una
particula con mayor energia tendrd una rigidez mayor. Para cada punto en la Tierra, existe un valor
de rigidez umbral. Este valor es la energia minima requerida para que una particula pueda alcanzar un
lugar determinado en la superficie terrestre.

30MNI es una compilacién de datos de diferentes sondas espaciales ubicadas en la proximidad ter-
restre. Los datos de cada sonda espacial estdn extrapolados, en espacio y tiempo hacia la ubicacién del
punto subsolar sobre la magnetopausa. Las sondas involucradas en la compilaciéon de datos son ACE,
Wind, IMP 8 y Geotail, las cuales proveen informaciéon del campo magnético y plasma.

4La desviacién estdndar permite determinar la fluctuacién promedio de los datos respecto a su punto
central o media.
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3. Es importante, asociar dicho evento a variaciones en las componentes del Viento
Solar.

4.3.2. Identificacion de decrecimientos

Al localizar estructuras que cumplen con el perfil que caracteriza un DF, se inicia
el andlisis. En la Figura 4.2 se muestra el flujo de RCs detectado durante el mes de
Octubre de 2013 por los cuatro monitores antes mencionados. Se puede apreciar que los
cuatro monitores de neutrones detectan un flujo relativamente similar durante todo ese
perfodo; haciendo un énfasis en la disminucién detectada el 2 de octubre (linea vertical
azul). Sin embargo, es necesario cumplir con los criterios de identificacién para definir
dicho evento como un DF.

Octubre 2013 (Qulu—Atenas—Mx)

&
[
T

100

Qulu (%)

8

18§

102

100 f

Menos (%)

MX (%)
g

””'U“"l'lllll%_\l\lllllll”l”|\l\ll”|‘|\\HHI||:$\|\HIIIIII TTT ‘ TT

Tsu (%)

El 10 15 20 25 30
Tiermpo (d)

Figura 4.2: Intensidad (%) del flujo de RCs detectado por Oulu, Atenas, México y
Tsumeb del 1° a 31 de octubre de 2013.

Para la identificacion exacta de los DF's se construyeron gréficas con los parametros
de Viento Solar y se comparé con el fluyjo de RCs de Oulu (debido a que tienen la misma
resolucién de 1 minuto y por su rigidez de corte las variaciones son més apreciables).
En la Figura 4.3 se muestra la evoluciéon del Viento Solar durante Octubre de 2013.
Los paneles de arriba a abajo corresponden a la magnitud del campo magnético (|B|),
las componentes del campo magnético interplanetario (B, B, y B.), flujo de RCs (%),
velocidad del Viento Solar (V)), densidad de protones (N,) y temperatura de protones

(Tp)-
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Viermto Solor & RCs {Ociubre, 2013}

o e

i
I
4
!

@ﬁ L

[
E
1
f
-
:
F

o

o Y T TR

Taz

Ouly
g

T(K)

L
E’
T
a
E

o
@
19
w
8

1
Trarmps (dias)

Figura 4.3: Parametros del Viento Solar y flujo de RCs registrados en Octubre de 2013.
Se localizaron 4 Decrecimientos Forbush (2, 8, 15 y 29 de Octubre) asociados al paso de
una perturbacién.

La primer linea vertical (lado izquierdo) indica que el inicio del evento (decrecimiento)
fue debido al paso de una estructura y que a causa de su configuracion dio lugar a una
onda de choque la cual tuvo lugar el 02 de Octubre a las 05:00 horas aproximadamente.
El choque se da debido al incremento subito en la magnitud del campo magnético,
asi como de la velocidad, densidad y temperatura. Al manifestarse dicho incremento en
las componentes del Viento Solar, se evidencia un abrupto decrecimiento en el flujo de
RCs observado por el Monitor de Neutrones Oulu.

Comportandose del mismo modo, el 08 de Octubre a las 18:00 horas aproximada-
mente se observa una estructura que se caracteriza por tener alta velocidad (~ 700 km/s)
y campo magnético (~ 20 nT) mayor que los valores medios en el Viento Solar. La ter-
cer linea vertical (de derecha a izquierda) indica el paso de otra estructura que debido
a la diferencia de velocidades con el medio ambiente a su alrededor, generé una onda
de choque el dia 14 de Octubre. En este caso el decrecimiento observado es gradual;
encontrando el méximo del decrecimiento el 15 de Octubre.

No todas las estructuras magnéticas que viajan en el MIP pueden generar decrec-
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imientos en la intensidad de RCs (Figura 4.4). Para el 09 se Agosto se observa un incre-
mento en las componentes del Viento Solar, aunque, el flujo registrado no presenta un
decrecimiento notable; claramente existe una influencia, de las estructuras magnéticas
en el Viento Solar que presentan turbulencia, con la modulacién de la radiacién cosmi-
ca. Para determinar su existencia, en las secciones siguientes se hara un andlisis de las
variaciones presentes en las estructuras de interés.

Wientoe Solar & RCs (Agosto, 2013)
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Figura 4.4: Parametros del Viento Solar y flujo de RCs registrados en Agosto de 2013. Se
localizaron 2 Decrecimientos Forbush (4 y 24 de Octubre) asociados al paso de una onda
de choque. Ademads se tienen estructuras tipo choque que no generaron decrecimiento.

4.3.3. Decrecimientos Forbush identificados

Tomando como referencia el andlisis de datos del Viento Solar y flujo de RCs, en
la Tabla 4.2 se muestran las propiedades de los eventos seleccionados como DF. Las
columnas de la tabla, de izquierda a derecha, proporcionan la siguiente informacén: fecha
y hora (en tiempo local) a la cual fue detectado el comienzo del evento, decrecimiento en
sigmas y en porcentaje detectado por cada monitor, velocidad maxima del Viento Solar
asociado a la estructura, variacién méxima presente en el campo magnético y potencia
caracteristica.
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Decrecimiento Vel Potencia
Forbush Oulu Atenas México Tsumeb (Km/s) 5 B Caracteristica

o % o % o % o % 57 75 100 132 174

11/02/2000 13:00 21.4 4.9 / / 7.9 2.5 8.5 2.7 620 1.03 109.3 181.3 210.0 113.0 155.2
06,/04/2000 17:00 | 6.1 27 7 ] 7 7 7 7 637 T.00 | 102.0 | 171.3 | 152.0 | 183.4 | 223.7
08/06,/2000 10:00 14.8 7.1 / / 37.7 4.7 14.7 4.5 828 0.93 191.1 168.7 267.3 224.2 179.6
13/07/2000 10:00 | 23.7 | 8.1 7 7 185 | 57 | 1562 | 5.5 692 0.80 | 23.3 31.4 27.2 17.6 144
15/07/2000 15:00 7.8 10.2 / / 10.7 6.2 / / 979 3.00 534.4 716.5 765.7 680.9 590.3
17/09/2000 17:00 14.6 7.4 / / 10.5 4.6 13.7 4.0 879 1.11 85.6 143.1 173.7 100.3 56.0
12/10/2000 23:00 8.6 4.2 / / 4.8 2.0 5.9 1.7 491 0.85 250.7 422.5 442.0 267.5 325.1
28/10/2000 03:00 11.8 6.7 / / 21.4 4.7 6.4 3.6 435 0.77 177.8 82.6 65.3 183.8 229.5
06/11/2000 12:00 8.5 6.7 / / 12.4 4.5 9.8 4.0 645 0.45 15.1 52.4 45.4 22.2 32.7
26,/11/2000 14:00 17.8 6.7 6.1 3.8 12.4 4.2 / / 675 1.08 31.3 92.5 125.2 126.3 447.4
23/01/2001 18:00 6.0 3.5 4.4 2.4 7.6 1.6 3.9 1.4 560 0.57 65.6 85.1 160.0 71.0 140.0
03/03/2001 19:00 8.0 3.1 6.4 2.6 6.9 1.8 7.9 1.9 528 0.55 26.7 38.8 80.3 58.3 64.5
19/03/2001 11:00 6.8 3.6 5.1 2.5 8.6 1.8 4.0 1.3 525 0.44 89.0 102.0 143.0 84.1 162.7
27/03/2001 01:00 15.6 6.4 8.1 5.2 10.8 3.4 12.5 4.0 662 0.68 67.1 140.0 115.5 107.4 201.3
04/04/2001 15:00 13.7 7.4 10.5 4.7 11.0 3.2 11.7 3.9 799 0.87 201.8 295.0 332.0 238.5 103.4
08/04/2001 14:00 7.4 6.1 7.9 4.8 8.1 4.5 / / 803 0.74 29.4 64.5 136.8 127.8 156.2
11/04/2001 17:00 17.2 11.1 23.3 7.9 16.8 7.3 / / 762 1.53 143.0 150.1 135.3 246.4 262.0
28/04/2001 03:00 14.9 7.0 3.6 3.8 12.2 5.6 / / 767 1.04 194.6 298.1 176.5 65.5 86.0
27/05/2001 18:00 10.7 4.4 6.5 2.8 10.9 3.1 8.1 2.9 628 0.38 47.7 138.3 442 .4 538.9 463.0
17/08/2001 00:00 12.0 6.4 6.6 3.1 9.1 3.1 / / 612 1.08 97.6 130.3 80.0 140.3 106.1
06/11/2001 02:00 20.8 10.9 14.7 6.6 28.7 6.5 / / 749 1.00 86.0 144.6 115.5 147.2 84.6
19/11/2001 18:00 7.4 3.2 6.5 2.9 / / / / 602 0.26 18.8 62.2 138.8 110.2 139.8
24/11/2001 06:00 20.6 9.7 7.5 3.4 26.0 4.9 14.0 4.3 1059 2.43 130.8 229.4 198.0 142.4 204.6
10/01/2002 18:00 11.8 4.7 9.3 3.2 13.2 3.7 5.7 2.9 701 0.74 83.1 268.0 220.3 86.4 61.2
20/03/2002 14:00 5.4 3.2 5.5 2.1 3.7 2.2 5.9 2.4 599 0.42 52.0 227.3 140.2 45.2 39.1
17/04/2002 12:00 7.1 5.0 5.3 2.3 16.2 3.1 10.6 1.8 617 0.91 89.1 54.9 121.5 176.4 156.3
18/05/2002 18:00 7.1 3.1 5.0 2.4 7.2 1.6 / / 524 0.67 68.2 92.5 102.6 77.4 80.1
23/05/2002 09:00 8.2 4.5 7.6 3.1 14.1 3.5 / / 981 1.85 101.7 201.7 205.1 74.7 47.9
19/07/2002 15:00 1.0 12 7 7 3.6 2.8 ] 7 941 0.60 56.1 71.6 90.4 202.3 | 112.0
07/09/2002 14:00 6.3 3.0 4.7 2.6 8.7 2.2 / / 585 0.82 163.3 412.6 372.3 234.6 251.8
22/12/2002 12:00 9.6 4.0 6.8 2.9 9.2 2.9 8.9 2.3 606 0.32 66.2 118.3 72.7 106.6 90.6
29/05/2003 12:00 16.3 8.0 8.7 4.3 10.9 4.0 11.8 4.7 846 1.13 45.6 80.0 82.6 51.4 154.4
24/10/2003 12:00 10.2 6.0 7.2 4.1 9.4 4.2 7.0 3.5 639 1.00 45.4 87.5 142.0 125.0 217.4
20/11/2003 09:00 6.0 4.6 / / / / / / 766 0.63 110.0 163.0 139.0 73.0 54.5
22/01/2004 00:00 16.7 8.4 14.7 5.6 17.8 5.7 / / 683 0.95 70.5 124.5 221.6 195.8 94.2
27/07/2004 00:00 22.4 11.9 / 19.8 9.3 29.2 7.8 1077 1.16 190.1 258.5 207.7 127.5 158.0
07/11/2004 18:00 15.0 6.9 7.7 3.7 11.9 4.3 8.9 2.8 760 1.72 48.5 67.0 71.0 51.1 73.5
09/11/2004 18:00 14.0 7.2 9.7 4.7 8.8 5.9 7.0 4.7 845 1.51 55.7 85.7 223.6 83.2 72.7
21/01/2005 18:00 10.7 9.0 / 5.6 3.9 3.9 3.5 974 1.03 68.6 196.1 176.3 85.6 74.1
15/05/2005 02:00 23.1 10.4 10.1 4.7 23.6 6.8 / / 991 1.74 24.6 146.7 210.2 263.6 465.8
29/05/2005 10:00 9.4 4.6 9.1 3.7 9.6 3.3 / / 548 0.70 170.4 162.9 275.8 458.7 357.4
24,/08/2005 06:00 16.4 7.4 / / 13.8 4.2 / / 774 2.15 185.8 284.3 172.0 394.4 355.6
11/09/2005 00:00 | 17.1 | 11.4 Vi / 13.9 | 8.3 7 7 1066 1.16 | 46.1 121.4 | 84.3 119.4 | 135.1
13/04/2006 14:00 6.4 3.0 4.3 1.9 / / 6.0 1.5 569 0.59 54.9 72.8 57.0 147.4 130.1
14/12/2006 12:00 13.3 8.8 6.7 3.7 19.0 5.4 7.2 3.6 929 0.87 33.1 54.2 41.1 82.5 96.9
05/04,/2010 09:00 8.3 3.6 5.7 1.9 / / / / 809 0.82 127.7 182.1 153.4 141.5 106.7
18/02/2011 00:00 11.5 5.0 9.4 3.2 8.9 3.2 15.0 3.1 750 1.33 50.7 82.6 113.9 86.3 155.0
05/08/2011 06:00 12.4 4.4 3.3 1.5 / / 7.1 2.1 698 2.23 81.0 228.5 203.0 123.2 85.6
26,/09/2011 15:00 8.4 5.5 4.4 1.9 9.2 3.1 4.1 1.6 739 2.34 158.8 117.5 55.1 118.0 338.4
24/10/2011 18:00 14.5 6.0 8.7 3.0 7.8 3.4 8.0 2.3 563 0.88 21.9 23.4 165.7 287.5 70.4
24/01/2012 12:00 5.8 3.6 4.4 2.1 / / 5.2 1.9 731 1.62 96.5 284.5 206.2 95.5 102.4
16/06/2012 15:00 9.3 4.9 5.6 3.9 10.0 4.7 9.3 3.5 538 1.00 85.5 209.9 71.7 64.0 66.8
14/07/2012 15:00 13.0 6.7 5.3 3.7 / / 5.5 2.1 694 1.25 78.8 76.1 114.6 186.1 122.1
02/10/2013 05:00 7.2 3.3 6.4 2.2 5.3 2.0 5.4 1.3 634 2.63 279.7 206.4 199.2 493.5 505.7
09/01/2014 21:00 7.6 3.2 5.8 2.6 4.6 2.2 7.7 1.8 478 0.63 43.2 323.0 443.5 175.2 106.6
28/02/2014 00:00 10.6 4.9 5.4 3.1 5.5 3.2 5.0 2.6 493 0.72 106.6 156.4 205.1 163.0 56.3

Tabla 4.2: Caracteristicas de los decrecimientos identificados.

ausencia de datos.

4.4.

Estructuras de interés

La diagonal (/)

indica

En general, dependiendo de la diferencia de velocidades, cualquier estructura de gran
escala que viaja en el MIP y que interacciona con el medio que la rodea, puede presentar
variaciones importantes en los diferentes parametros que la definen. En este sentido,
es importante el andlisis de las perturbaciones presentes en las estructuras, a fin de
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determinar el grado de influencia sobre los DFs observados.

En esta seccién se identificaran las variaciones presentes en las estructuras solares
y se les aplicard un analisis wavelet a fin de identificar, discriminar y cuantificar la
preponderancia de las potencias caracteristicas a dichas estructuras. Las fluctuaciones
estan presentes en todos los parametros del Viento Solar, sin embargo, para este trabajo
se considera que las presentes en el campo magnético son las que afectan mas sobre el
flujo detectado.

4.4.1. Analisis de las variaciones

El trabajo desarrollado por Niembro (2012; ver apéndice A) es empleado para deter-
minar la relacién entre las componentes de la estructura de interés con variaciones en
el flujo de Radiacién Césmica. Se resalta por ejemplo, en el panel superior de la Figura
4.5, que el evento (Decrecimiento observado el 4 de Abril de 2001 por el monitor Oulu)
esta asociado con el paso de una estructura solar, la cual se define perfectamente por el
incremento repentino de la magnitud de la velocidad (de ~ 426 a 799 km/s; linea en ne-
gro) y del campo magnético (de ~ 5.62 a ~ 18.04 nT; linea en negro). Se tiene entonces,
una regién de interaccién entre dos parcelas de plasma (Viento Solar) con condiciones
diferentes que hace que los parametros no sean estables. Dando lugar asi, a fluctuaciones
en las componentes del Viento Solar (lineas en azul).

En cada uno de los decrecimientos reportados en la Tabla 4.2, se presenta un aumento
significativo en las variaciones presentes del campo magnético que concuerdan con el
inicio del decrecimiento y posterior disminucién de fluctuaciones con la recuperacion
en el flujo detectado. De igual forma, se tiene un incremento méximo en la velocidad,
con un minimo de cuentas detectadas por el monitor. En este sentido, se tiene que
los decrecimientos observados estan intimamente relacionados con perturbaciones en los
parametros de la estructura magnética, de ahi el interés por su andlisis.

Un método para estudiar dichas fluctuaciones, es por medio de una anélisis de senales
el cual permite el acceso a informacién que antes no se podia visualizar de manera clara,
como la frecuencia o el periodo. Este tipo de analisis parte del hecho, de que en una
senial que se encuentra en el dominio del tiempo, mucha de su informacién no puede ser
rescatada, por lo que es necesario cambiar el dominio de la senal registrada, generalmente
a tiempo—frecuencia®.

El periodo o frecuencia de vibracién de una estructura es una caracteristica intrinseca
de ésta. A través de una transformaciéon matemética, como la transformada de Fourier
(TF), se puede obtener dicha frecuencia, la cual es un valor numérico constante y que
no depende de agentes externos, sino de las propiedades de la estructura que la genera.
De esta forma, el espectro de la senal proporciona informacién de la energia en funcién

®La frecuencia se toma como una razén de cambio, la cual es medida en ciclos/segundo (Hz).
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Figura 4.5: Relacién entre los pardametros del Viento Solar con el decrecimiento obser-
vado el 4 de abril de 2001. Panel superior: Flujo de RCs registrado por el monitor de
Neutrones Oulu, en azul media aritmética y rojo la desviacién estandar. Paneles in-
feriores: Velocidad (Km/s; eje izquierdo, linea en negro) y campo magnético (nT; eje
izquierdo, linea en negro); asi como las fluctuaciones asociadas a cada variable (linea
azul, eje derecho).

de la frecuencia.

La TF expresa una senal en términos de una combinacion lineal de senos y cosenos
de diferentes frecuencias.

TF(f) = /_ T fetar (4.3)

Donde f(t) es la funcién temporal de la senal y w es la frecuencia angular.

Una limitante de la TF es que es aplicable a senales de tipo estacionaria y no pro-
porciona informacién de la localizacién temporal de las frecuencias contenidas en la serie
de tiempo. Esta limitante, llevé a Morlet (1970) a implementar el concepto de Wavelet.
El anélisis Wavelet es una herramienta matematica que descompone una senal temporal
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en una suma de senales temporales base; cada una de estas tiene diferentes escalas en
diferentes niveles de resolucién que surgen al dilatar y desplazar una funcién temporal
denominada Wavelet (ondeleta) Madre. Esto permite el analisis con diferentes niveles de
detalle dando lugar al andlisis multiresolucién (ver apéndice B).

Volviendo al anilisis de fluctuaciones como senales conformadas por potencias o
frecuencias caracteristicas, en la seccion siguiente se hard un analisis Wavelet a fin de
determinar cual de estas potencias afectan mas sobre el flujo de RCGs. El anélisis se
restringié unicamente a las variaciones presentes en el campo magnético, suponiendo
que estas son las dominantes en la modulacién de RCGs. Algo que resaltar es que la
velocidad no se considera en el andlisis de Wavelet, sélo fue considerada (asi como los
otros pardmetros) para la identificacién del choque.

4.4.2. Método de ondeletas (Wavelets)

La transformada de ondeletas consiste en analizar la senal para diferentes frecuencias
con diferentes resoluciones. De este modo, se tienen un grupo de funciones que represen-
tan a la misma senal, pero todas ellas corresponden a diferentes bandas de frecuencia. En
otras palabras, la transformada de ondeleta descompone la senal en versiones trasladadas
(en tiempo) y escaladas, empleando una funcién Wavelet madre.

Utilizamos en el presente trabajo la Wavelet madre Morlet porque se consideré que
entrega buenas caracteristicas sobre la oscilacién de los periodos en la senal (variaciones
en el campo magnético), ademds de que proporciona una escala en tiempo para altas
frecuencias y una escala en frecuencia para frecuencia bajas (Torrence & Compo, 1998).

Aplicacion

El analisis de Wavelet fue aplicado a las perturbaciones observadas en el campo
magnético (Ver Figura 4.5, panel inferior perfil azul). En la Figura 4.6 se muestra el
mapa de contorno de la estructura asociada al decrecimiento observado el 4 de abril de
2011. El mapa de contorno presenta informacién del tiempo (min) en el eje z, la escala
en el eje y (donde, escala = 1/ frecuencia) y de la potencia en escala de colores. En este
caso, el intervalo de tiempo comprendido va del 3 a 7 de Abril de 2001.

En la figura generada a partir de la aplicacién de la transformada de Wavelet, se
observa la conjuncién de la escala y la traslacién®. De tal manera que para escalas altas
(que corresponden a frecuencias bajas) se tiene una mejor resolucién en la frecuencia,
mientras que para escalas bajas (frecuencias altas), la resolucién es mejor en el eje del
tiempo. En otras palabras, se tiene informacién de las caracteristicas de gran y pequena

La translation representa el corrimiento en tiempo que presenta la Wavelet madre, por lo que tiene
una estrecha relacién con la escala de tiempo.
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SCALE
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Figura 4.6: Relacion de las potencias caracteristicas presentes en la estructura de interés,
observados el 4 de Abril de 2001.

escala. A pesar de que el ancho y alto de la ventana cambia, el 4rea permanece constante
(Af x At), por lo que cada ventana analiza una porcién igual de la senal (ver Figura
B.1, Apéndice B).

La técnica de wavelet proporciona informacién de la morfologia de la estructura de
estudio, asociada al DF registrado el 04 de abril de 2011. En este sentido, es posible lo-
calizar temporalmente la distribucién de la potencia asociada a las bandas de frecuencia.
A partir de la escala de colores es posible notar que la estructura se encuentra domi-
nada predominantemente por frecuencias bajas, donde la tendencia al rojo indica un
incremento y al azul una disminucién en la magnitud de la escala.

Para identificar la potencia caracteristica preponderante, es decir, la que presenta
mayor afectacién sobre el flujo de RCGs, se hace una comparacion temporal del espectro
de potencias. Para eso, se realizé un corte horizontal sobre el mapa de contorno (Figura
4.6), de tal forma que se tomaron unicamente las potencias deseadas. Las potencias
tomadas en cuenta son 57, 75, 100, 132 y 175, cuyos valores maximos estan reportados en
la Tabla 4.2. Asi, en la Figura 4.7 es posible visualizar el perfil de las potencias, las cuales
corresponden a los colores rojo,azul, negro, verde y gris respectivamente. Encontrando
que todas las potencias presentan un incremento maximo en un mismo intervalo de
tiempo que corresponde temporalmente con el DF reportado.

Asi, a partir del analisis temporal de las potencias caracteristica, se observa que las
escalas bajas (principalmente 100—132) son las dominantes en las estructuras asociadas
a los DFs.

Por 1ltimo, a fin de determinar y caracterizar el grado de dependencia entre la
potencia caracteristica y la magnitud del decrecimiento, en la Figura 4.8 se presenta un
diagrama de dispersién entre dichos pardmetros. El eje vertical muestra la magnitud de
la potencia (para un corte de escala en 100 (izquierda) y 132 (derecha)) y el eje horizontal
el decrecimiento registrado por el monitor de neutrones (en o).
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Figura 4.7: Perfilr de las potencias caracteristicas presentes en la estructura de interés.

Como se aprecia en las distintas graficas, la mayor parte de la muestra se agrupa en
potencia con magnitud de 100 a 200 y decrecimiento menor a 250, sin embargo, es poco
visible una relacién entre los parametros. La variacién en la cantidad de elementos en la
muestra, es debido a la ausencia de datos en los monitores.

La linea azul, representa la tendencia de los parametros para el periodo de estudio
comprendido. Teniendo entonces que, la magnitud del decrecimiento (dec) dada una
potencia (pot), estd determinado por la siguiente ecuacién:

pot = (m x dec) + b (4.4)

Donde, el coeficiente m es la pendiente de la recta, el cual describe el cambio medio
en la magnitud de la potencia caracteristica (pot) por unidad de cambio que se produce
en el flujo de RCs (dec). El coeficiente b es el punto en el que la recta corta el eje vertical,
o bien, la magnitud de la potencia que corresponde a un decrecimiento con magnitud
cero. Asi, a partir de la ecuacion 4.4 es posible predecir la magnitud de la potencia
caracteristica que se registrard para un valor de decrecimiento en el flujo de RCs que no
se encuentre en la distribucién. En este sentido, en la Tabla 4.3 se presentan los valores
de los coeficientes para un corte en la escala de 100 y 132 respectivamente.

Monitor Coeficientes
Potencia 100 | Potencia 132
m b m b

Oulu 1.96 112.7 1.88 95.0
Atenas 1.67 122.8 6.42 70.1
México 1.97 109.9 3.26 77.1
Tsumeb 1.41 121.9 0.19 108.4

Tabla 4.3: Coeficientes calculados a partir del ajuste lineal.

Por ejemplo, para el monitor de México la pendiente de la recta indica que, en
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Figura 4.8: Diagrama de dispersién y recta de regresiéon entre la potencia caracteristica
(100 y 132) con los DF's (en o) registrados por distintos Monitores de Neutrones. Valores
tomados de la Tabla 4.2.

promedio, a cada incremento de unidad en la magnitud del flujo de CRs (medido en o)
le corresponde un incremento de 1.97 en la magnitud de la potencia. El origen de la recta
(b) sugiere que un decrecimiento nulo estard dado por una potencia de 109.9 (para un
corte en escala de 100).

Como resultado, se muestra que las variaciones presentes en el flujo de RCs estan
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relacionadas con estructuras magnéticas que presentan una velocidad alta, y a su vez,
fluctuaciones en el campo magnético. Estas estructuras se conforman por potencias car-
acteristicas que contribuyen en la modulacién del flujo de RCs. Asi, a partir del anélisis
de datos, que llevd a la obtencion de los valores reportados en la Tabla 4.3 y empleando
la ecuacién 4.4, es posible inferir de manera general las caracteristicas de la estructura
que genera variaciones en el flujo de RCs, en base a las observaciones reportadas por
algin monitor en la Tierra.
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Capitulo 5

Correccion de datos del
Observatorio HAWC por factores
atmosféricos

En base a la experiencia adquirida en el Capitulo anterior, en el presente Capitulo
se desea localizar y analizar DFs en las detecciones del Observatorio HAWC, a fin de
determinar su capacidad como detector de RCs. Finalmente y una vez se tengan eventos
suficientes, aplicar el andlisis de Wavelets a datos de HAWC.

Para analizar las observaciones realizadas por el Observatorio HAWC, desde el punto
de vista de la fisica Heliosferica, es necesario corregir las fluctuaciones provocadas por
factores atmosféricos. Dado que actualmente el observatorio HAWC no cuenta con un
método de correccién de datos, se ha aplicado una rutina en base a los trabajos de-
sarrollados por Anzenberg (2006) y Dorman (1957), asi mismo, se ha implementado un
método por ajuste lineal.

La interaccién de los RCs con las particulas atmosféricas depende de las condiciones
fisicas que caracterizan a la atmosfera, especificamente presion y temperatura. Por tal
razén el nimero de RCs (particulas secundarias) registrados en cualquier detector en la
superficie de la Tierra es una funcién de las condiciones atmosféricas (Caballero Lépez
y Valdéz-Galicia, 2000), de ahi la importancia en corregir las observaciones realizadas
por HAWC.

El presente Capitulo se centra en el andlisis de los distintos métodos de correccion,
a fin de comparar la eficiencia de cada uno de ellos.
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5.1. Obtencion de datos

La informacién obtenida por HAWC se almacena en archivos correspondientes a una
ventana de tiempo especifica o “run”, los cuales estan conformados por una lista de 11
elementos:

1. jd_m: Dfa juliano en minuto o segundo.
2. utc_m: Tiempo universal en minuto o segundo.
3. nch_m: Numero de canal.
4. dt7s: Fecha en formato H:M:S,MS D:M:A
5. chid_m: Channel id
6. chtankid _m: Channel tank id
7. chcount_m: Channel Counts
8. tkid_m
9. mult2_m: Multiplicidad 2
10. mult3_m: Multiplicidad 3

11. mult4_m: Multiplicidad 4

Como se mecioné en el la seccién 5.1.1, cada tanque esta conformado por 4 PMTs
los cuales detectan la radiacion Cherenkov y la convierten en un pulso eléctrico, de tal
manera que se tiene informacién por tanque y PMTs. En este sentido, la multiplicidad
se define como el nimero de PMTSs (cualquiera dentro del arreglo del tanque) que regis-
tran dicha radiacion. Asi, la multiplicidad 2 indica que dos PMTs detectaron radiacién
Cherenkov al mismo tiempo. La multiplicidad 3, que tres PMTs registraron la radiacién,
etc.

El algoritmo desarrollado filtra tinicamente los paquetes que se requieren en la cor-
recciéon de datos. Los elementos seleccionados son dt7s, mult2_m, mult3_m y mult4_m.

5.1.1. Caracteristicas del observatorio de rayos gamma HAWC

HAWC (por sus siglas en inglés High Altitude Water Cherenkov) es un observatorio
de rayos gamma disefiado para monitorear el cielo en el rango de energias de 100 GeV a
100 TeV. Este observatorio se basa en la deteccion de luz Cherenkov en agua. Consiste
de un arreglo de 300 detectores (cada uno con 4 tubos fotomultiplicadores), distribuidos
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en un rea de 225000 m?. El sitio HAWC se encuentra dentro del Parque Nacional Pico
de Orizaba, en una meseta de 200mx450m en la cima del volcan de Sierra Negra. Se
localiza a una latitud 18° 59’41” N, longitud 97° 18°28” y altitud de 4100m sobre el nivel
del mar.

Figura 5.1: El sitio de HAWC se encuentra ubicado en el volcan
de Sierra Negra, Mexico, a una altura de 4100m. Consultado en:
http://hipacc.ucsc.edu/AstroShorts/November2013.html.

HAWC es la segunda generacion en observatorios de este tipo; su funcionamiento se
basa en la tecnologia del Observatorio MILAGRO!.

Los objetivos principales de HAWC son:

1. Mapear la emisién galactica difusa de rayos gamma por encima de 1 TeV y por
tanto, medir el flujo de RCs y el espectro en toda la galaxia.

2. Estudiar la anisotropia local de RCs para entender los mecanismos que la generan.

3. Llevar a cabo un mapeo del cielo con un umbral de deteccién de ~ 30millicrab?
en dos anos, lo que permite el seguimiento de fuentes de rayos gamma conocidas
tanto puntuales como difusas en TeV.

4. Detectar fuentes de rayos gamma como remanentes de Supernova, nicleos activos
de galaxias, entre otros, con el fin de revelar su comportamiento (Disponible en:
http://www.inaoep.mx,/ hawc/).

'MILAGRO fue un observatorio de rayos gamma de alta energfa que se encontré ubica-
do a 2400 metros sobre el nivel del mar en las montanas Jemez en Nuevo México, USA.
http://umdgrb.umd.edu/cosmic/milagro.html.

2Un millicrab corresponde a una densidad del flujo alrededor de 2.4 x 10~ ergs™
generalmente por astrénomos como fuente de calibracién en diferentes instrumentos.

tem™2. Es utilizado
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- Principio de deteccion

Cuando un rayo gamma de alta energia interacciona con una particula de la
atmosfera, se produce una cascada de particulas; estas se propagan formando un frente
de onda con una superficie curva y un centro de cascada (Figura 5.2). Si la energia de
los rayos gamma es lo suficientemente alta, estas particulas llegaran a los detectores; al
entrar en contacto con el agua de los tanques produciran luz Ckerenkov que iluminara los
tubos fotomultiplicadores.

Figura 5.2: Representacion de una cascada de particulas, generada por un
rayo gamma de alta energia proveniente de una fuente lejana. Obtenido de:
http://www.thelivingmoon.com/45jack_files /03files/HAWC_and _the_Future.html.

Al ser iluminados varios tanques con la misma cascada es posible reconstruir el
frente de la cascada y por lo tanto la direccién del rayo gamma original y determinar las
coordenadas de la posible fuente que lo originé en el universo; asi el patréon de tiempo
nos definira la direcciéon perpendicular de la superficie de la curva y la distribucion de la
luz Cherenkov con el arreglo de tanques determinard la posicién del centro de la cascada
(figura).

- Radiacién Cherenkov

El efecto Cherenkov consiste en la emisién de luz coherente® (entre 350—500 nm) de
una particula cargada, cuando atraviesa un medio dieléctrico de indice de refraccion n,
con una velocidad v mayor que la velocidad de propagacién de la luz ¢ en ese medio
(Figura 5.3).%

3Se dice que la luz es coherente cuando los fotones tienen la misma fase, la misma polarizacién,
presentan la misma frecuencia y se propaga en la misma direccién.

4Sabemos que ninguna particula puede viajar a una velocidad mayor que la velocidad de la luz en
el vacio, pero para el caso de particulas con altas energias y debido a que la velocidad de fase de la luz
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Figura 5.3: Particula desplazandose en un medio denso transparente, perturbando drésti-
camente los dtomos del medio (Pérez, 2009).

Existird una velocidad umbral a partir de la cual se producira el efecto Cherenkov:

1
ﬁu = E: (51)

lo que se traduce, equivalentemente, en una energia umbral (minima) para que una
particula emita radiacién Cherenkov:

2 n?

— 2
. (52)

E, = 'yumc2 = mc

siendo m la masa de la particula. A partir del valor umbral, la emision de la luz Cherenkov
se produce a un angulo alrededor de la direcciéon del movimiento de la particula, dado
por:

1
cosf. = n (5.3)

El angulo de emisién variard con (3, refiriendo a la energia, hasta llegar a un valor
méaximo que vendra dado por cosf"* = 1/n que en el caso del agua es 6, = 41° 30’.
De esta forma, el dngulo de emisién estd determinado exclusivamente por el medio y la
velocidad de la particula. Este efecto puede visualizarse mediante la Figura 5.4.

en medios dieléctricos de indice de refraccién mayores que 1 es menor que ¢, se da el caso de que estas
particulas pueden viajar a velocidades mayores que la de la luz en aquellos medios.
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Figura 5.4: Esquema del efecto Cherenkov. Ferrer y Ros, (2005). Seccién 4.7: Detectores
Cherenkov.

En tanto que, la particula recorre la distancia del punto 1 al punto “O”, es decir,
[ = vt, el frente de la onda electromagnética se ha desplazado segin la esfera de radio
r1 = ;t, donde el dngulo 6. es el de emisién de luz Cherenkov.

5.2. Meétodos de correccién

Correccion de los escalares del Observatorio MILAGRO

La ecuacién de correccién que utilizé el Observatorio MILAGRO y propuesta por
Anzenberg (2006), se basa en la adicién de términos a los pardmetros observados:

rate; = rate; + C1 (T,‘J — T071) + s (EQ — T(),Q)) (5.4)

Los factores C1, C2 y C3 son constantes, mientras que las T; corresponden a los
valores de la presién (75 1) y temperatura atmosférica (7;2). Los rate; son los datos de
los contadores (o “scaler rates”), es decir, los datos sin correccién. Los T son constantes
definidas como la media aritmética de los datos correspondientes a la temperatura y
presion; definidos de la siguiente forma:

n

1
Tor = > (Tia)

)
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1

Too =~ ) (Ti2) (5.5)
ne
1 n

Tos = - (T 2)

Se propone como restriccién, minimizar los RMS® de la variable rate., con el fin
de reducir al minimo las fluctuaciones de los datos corregidos. Para esto es necesario
encontrar los valores de las constantes C; y C que nos dardn el méas bajo RMS de rate;.
Esto se hace tomando derivadas con respecto a los factores (C') e igualando a 0:

d
2 RMS =0
dC,
4 pMs =0 (5.6)
dCh - '
donde
(RMS')? = (RMS") — (RMS')? (5.7)

Obteniendo asi, dos ecuaciones de las derivadas 5.6 con dos incognitas, las cuales
pueden ser representadas por la siguiente matriz:

S (Ti0)? = L (0002 SR The — 180T 50T, ] { c ]
SeTiaTio — LXPT 50T, S0 (1) — L (20T52)° Cy

1yirate; ST, — Sirate; T ] (5.8)

%ZirateiEiTi,g — Yirate;T; o

A fin de mantener la tasa media sin cambios, es decir, que la media de los datos
corregidos no cambie respecto a la de los datos sin corregir ((RMS’) = (RMS)), el
sistema de ecuaciones es resuelto sin considerar los términos que contengan Ty (de ahi la
ausencia en la matriz 5.8).

5Por sus siglas en inglés, Root Mean Square: Raiz cuadrada media. Esta dada por la siguiente ecuacién:

1
TRMS = 4/ EE?ZNU?
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Este método se basa en el andlisis de componentes principales (ACP) el cual es una
técnica estadistica de sintesis de informacién, es decir, se reduce la dimensién (o nimero
de variables) en funcién de la cantidad de informacién disponible. Es aplicada para
determinar las causas de variabilidad (varianza) de un conjunto de datos y ordenarlas
por importancia. Asi, las componentes principales o factores seran una combinacion
lineal de las variables originales y ademads serdn independientes entre si.

La eleccién de los factores se realiza de tal forma que el primero contenga la mayor
informacién posible de la variabilidad original; el segundo factor debe incluir la maxima
variabilidad posible no recogida por el primero, y asi sucesivamente. Del total de factores
se elegiran aquéllos que recojan el porcentaje de variabilidad que se considere suficiente.

Correccion desarrollada por Dorman

Dorman (1957) encontrd que la intensidad (V) de neutrones secundarios registrados
por el detector varfa con un pequeno cambio de presién (P) como:

AN o
7 = BAP +/0 w(h)AT (h)dh (5.9)

Donde AP es el cambio de la presién atmosférica y AT es el cambio en la temperatura
atmosférica en funcién de la altitud (k). El primer término de lado derecho de la ecuacién
5.9 representa el efecto barométrico, donde 3 es el coeficiente barométrico. El segundo
término de lado derecho representa el efecto de la temperatura, donde w el coeficiente
de temperatura, el cual depende de la altitud.

Dorman propone que las variaciones por efecto de temperatura son despreciables para
el caso de la componente nuclednica. Por lo tanto, la correcciéon de datos es tinicamente
para factores barométricos. De esta manera la ecuacién 5.9 se reduce a:

% = BdP (5.10)

e integrando, la intensidad estara dada por la siguiente ecuacién:

N = Njexp#(P=F) (5.11)

Sin embargo, para variaciones pequenas de presion, el factor exponencial en la
ecuacién 5.11 puede ser sustituido por su expansién en serie de Taylor de primer or-
den:
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N = Ny(1 + B(P — Pi)) (5.12)

La ecuacién 5.12 es a menudo usada para obtener el valor de § por correlacion de la
tasa de neutrones con la presién, siendo 3 el valor de la pendiente. De igual forma, es posi-
ble conocer el valor del coeficiente barométrico a partir de la siguiente expresion (la defini-
ci6n del coeficiente barométrico fue tomado de http://www.nmdb.eu/?q=node/196):

B =roi/op (5.13)

donde el coeficiente de correlacién (r) es :

. (5.14)

con

El coeficiente barométrico proporciona informacién sobre el cambio del nimero de
cuentas por unidad de cambio de presion, es decir, para un monitor de neutrones es
posible saber qué tanto varia el nimero de cuentas en porcentaje por milimetro de
mercurio. De tal forma, que el coeficiente 5 depende del tipo de detector, del tiempo y
de la rigidez umbral.

En la Tabla 5.1 se reportan los distintos valores del coeficiente barométrico (por
aproximacién lineal), calculado en base a las observaciones del Observatorio HAWC,
para cada mes durante el periodo de octubre de 2013 a marzo de 2014.

Debido al efecto de absorcién en la atmésfera, el valor de 5 es negativo, indicando
una aticorrelacion entre el flujo observado y la presién atmosférica. Un anélisis durante
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Oct Nov Dic Ene Feb Mar
C. B. (%/mb) | -0.365 | -0.362 | No datos | -0.360 | -0.44 | -0.069

Tabla 5.1: Coeficiente barométrico para el Observatorio HAWC.

un periodo de tiempo més largo permitira una mejor estimacion y precisién de la posible
dependencia del nivel de actividad solar.

Correccion por Ajuste Lineal

Esta correccién se aplica sobre un parametro a la vez y se considera terminada cuando
se elimine la dependencia de los datos obtenidos por el observatorio con los parametros
de presién y temperatura.

Con los pardametros atmosféricos y de cuentas, se graficd la presién contra cuentas
(rates) a fin de encontrar la relacion entre las variables. En la Figura 5.5 se puede observar
dicha relacion, correspondiente al periodo; asi como la relacién cuentas—temperatura.
Es claro que la relacién entre los conteos y la presion es lineal e inversa; sin embargo, no
es tan claro con la temperatura.

Figura 5.5: Las dos variables se ajustan en una linea con una pendiente negativa, que
indica una fuerte e inversa relacién lineal entre ambos parametros.



5.3. APLICACION DE CORRECCIONES 57

A partir del diagrama de dispersion, es posible ajustar una recta que describa la
relacion entre dichos parametros. Teniendo entonces que, la magnitud en las cuentas dado
un valor de la presidn, esta determinada por la siguiente ecuacién: rate = (m x press)+b,
con m la pendiente y b la ordenada al origen. Se tiene como primer ecuacién de correccion
(por presion atmosférica) la siguiente ecuacién:

rates = rate; — rate; + (rate;) (5.15)

donde rate; son los datos sin correccion, rate; representa la relacién lineal entre la presién
)
y las cuentas, y (rate;) es la media aritmética de rate;.

Por 1dltimo, para corregir los datos por temperatura se realiza el mismo proceso antes
mencionado, pero ahora tomando los datos corregidos por presién atmosférica (ecuacién
5.15). Finalmente, la ecuacién de correccién de datos por factores atmosféricos es:

rate, = rates — rates + (rate;) (5.16)

5.3. Aplicacién de correcciones

Existe una influencia notoria de la presion atmosférica sobre el flujo detectado por
el Observatorio HAWC. En la Figura 5.6 se muestra el perfil de la intensidad de cuentas
(con multiplicidad 4 y para el tanque 10), la presién y la temperatura registrada cor-
respondiente al periodo del 1 a 5 de octubre de 2013. Como puede observarse en dicha
Figura, a medida que disminuye la presion, se tiene un efecto inverso sobre los conteos
registrados; de forma contraria, se tiene que al aumentar el valor de la presién atmos-
ferica se presenta una dismucién en las cuentas de HAWC. Si embargo, este efecto no es
tan claro al compararlo con la temperatura, teniendo incrementos notorios en intervalos
12 horas (que corresponde con icrementos en la presién). Debido a la inticorrelacién
notoria entre las cuentas de HAWC y factores atmosfericos, es que es necesario eliminar
dicha dependencia a fin de tener la certeza de que un evento observado es en realidad un
objeto de interés y no un evento “fantasma” generado por las condiciones que imperan
cerca del detector.

La resolucién que se tomé de las observaciones del Observatorio HAWC y parametros
atmosféricos son de cuentas por minuto. Los datos de presién y temperaturason son
registrados en el mismo espacio fisico donde se hubica del Observatorio HAWC.

Un factor a hacer notar, es el hecho de que los tres métodos expuestos en la seccion
anterior corrigen los datos a partir de una ecuacién lineal; sin embargo el procedimiento
matematico para obtener la correccién es distinto. Por lo que se tienen tres métodos dis-
tintos para obtener una misma correccién por factores atmosféricos. Una posible ventaja
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Figura 5.6: Perfil de intensidad, presion y temperatura del 1 al 5 de Octubre de 2013. con
base en la observacién, es claro que existe una disminucién en el flujo durante periodos
de tiempo con presién alta.

del método desarrollado por Anzenberg es que se pueden agregar mas variables, es decir,
presion, temperatura dentro de los tanques, errores por procesos electronicos, etc.

En la Figura 5.7 se muestra el resultado de la aplicaciéon de los métodos de correccién
sobre los datos de HAWC durante el decrecimiento Forbush detectado el 2 de octubre de
2013. Se observa en negro el perfil de los “rates” o cuentas detectadas por el Observatorio
HAWC, en azul al aplicar el método desarrollado por Anzenberg, en rojo al aplicar el
método desarrollado por Dorman y en verde al aplicar el método por ajuste lineal. Se
observa una clara reduccién en las fluctuaciones, esto hace que se evidencie en mayor
grado el decrecimiento Forbush.

Por tltimo y en sentido de confirmar la observacién del decrecimiento, se hace una
comparacién de las observaciones de HAWC (corregidas por factores atmosféricos) con el
flujo de RCs detectado por distintos monitores de neutrones. Los monitores utilizados son
los reportados en la Tabla 4.1 del capitulo anterior, los cuales son publicados corregidos
por factores atmosfericos.

En la Figura 5.8 se observa el evento registrado por los monitores de Oulu, Atenas,
Tsumeb y México, comparado con los datos de HAWC, corregidos por el método de-
sarrollado por Dorman (azul). Como se aprecia, el decrecimiento fue observado por los
cuatro monitores, sin embargo, una factor que resaltar es la similitud del evento registra-
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Figura 5.7: Perfil del decrecimiento Forbush detectado el 2 de octubre de 2013, con
datos corregidos por factores atmosféricos, comparado con la observacion realizada por
HAWC sin correccién (negro). De igual forma se presenta el perfil del evento al aplicar
los métodos de Anzenberg (azul), Dorman (rojo) y ajuste Lineal (verde).

do por México y HAWC; no asi, al comparar con el perfil de las observaciones realizadas
por los otros monitores. Dicho desfase se atribuye al valor de rigidez umbral de cada
detector.

Las caracteristicas del decrecimiento Forbush observado el 2 de octubre de 2013, se
muestran en la Tabla 5.2. Como se aprecia, el porcentaje de variacién calculado a partir
del valor medio del flujo de RCs fue muy pequeno, sin embargo, dicho evento cumple con
las caracteristicas delimitadas en la seccion 4.3.1. Se tomé este evento debido a que para
el Observatorio HAWC sélo se tienen datos de agosto de 2013 a mayo de 2014, siendo
este el evento mas apreciable durante ese periodo.

Decrecimiento
o %
Hawc 6.8 1.0
Atenas 4.3 1.5
Oulu 8.8 3.2
Tsumeb 7.2 1.5
Meéxico 5.7 1.6

Tabla 5.2: Valores del decrecimiento Forbush (en o y %) observado por HAWC y los
monitores de neutrones.

Como resultado, se tiene que los datos de los escalares de HAWC tienen una de-
pendencia con los factores atmosféricos; sin embargo, a partir de la aplicacién de las
correcciones se obtiene una considerable disminucién en las fluctuaciones y en conse-
cuencia una mejor apreciacién de posibles eventos.
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Figura 5.8: Perfil del decrecimiento Forbush observado por los monitores de neutrones
de Oulu, Atenas, Tsumeb y México (paneles de arriba a abajo respectivamente).



Capitulo 6

Conclusiones

El presente trabajo de tesis se basd en la investigacion y andlisis de factores que
causan decrecimientos en el flujo de RCs. En particular, se analizaron observaciones
insitu hechas por naves espaciales (y repostadas en OMNI) asi como por Detectores de
Neutrones (de la red de Monitores de Neutrones), el andlisis se centrd en los parametros
del Viento Solar (campo magnético, velocidad, densidad, temperatura y fluctuaciones)
y flujo de Radiacién Césmica. De esta forma:

1. Se tomaron datos actuales del presente periodo de maxima actividad solar com-
prendido del 2000—2014.

2. Se analizo6 el comportamiento del flujo de RCs a fin de encontrar estructuras sim-
ilares al perfil de Decrecimientos Forbush. La identificacion de Decrecimientos fue
corroborada con la presencia de discontinuidades (choque) en los pardmetros del
Viento Solar.

3. Las estructuras de interés presentan variaciones importantes en los pardmetros que
la definen.

I. Decrecimientos identificados

= Se identificaron 56 decrecimientos Forbush, los cuales cumplen con el perfil, fueron
observados por los 4 monitores de neutrones y el grado de decrecimiento fue de
por lo menos a o > 1. La ausencia de datos por parte de los monitores, generd que
en algunas ocasiones no fueran identificados por todos los monitores.

s los DFs observados estan influenciados por las perturbaciones presentes en las
estructuras.

= Dichas perturbaciones estan conformadas por potencias caracteristicas.

61



62

CAPITULO 6. CONCLUSIONES

Los mapas de contorno de la transformada continua de Wavelet son una herramien-
ta préactica para la identificacién de las potencias dominantes. Proporciona infor-
macién de la morfologia de la estructura de estudio. Para un fenémeno dado no
necesariamente afecta todas las escalas, si no que existe una preponderancia.

Las escalas més bajas (100—132) son las que afectan mds a la modulacién, que
corresponden a frecuencias altas.

A partir del diagrama de dispersién entre la magnitud de la potencia y el decrec-
imiento observado, se calcularon los coeficientes de una ecuacién lineal, la cual
describe la relacién entre los parametros.

Es posible inferir de manera general (empleando la ecuacién lineal), las caracteristi-
cas de la estructura a partir del flujo de RCS detectado.

Es posible determinar el nivel de decrecimiento en funcién del nivel de fluctua-
ciones.

Sin embargo, es necesario una mayor cantidad de eventos a fin de tener un mejor
analisis y estadistica.

I

. Métodos de correccion

Las observaciones realizadas por el observatorio HAWC se ve influenciada por
factores atmosféricos.

Para contrarrestar dicha dependencia, se analizaron métodos de correcciéon. En-
contrando tres métodos distintos que generan una misma correccién por factores
atmosféricos.

El método desarrollado por Anzenberg, es posiblemente quién presenta una posible
ventaja debido a que admite la inserciéon de mas variables.

Se confirmé la observacién de un DF por el observatorio HAWC al comparar con
las observaciones de distintos monitores de neutrones.

El DF observado el 2 de octubre de 2013 cumple con todas las caracteristicas
definidas en el Capitulo 4.

Se corrigié de manera adecuada los datos del HAWC, teniendo asi la certeza de
que el observatorio tiene la capacidad para fungir como detector de RCs.

Trabajo a Futuro

A fin de mejorar el trabajo y andlisis desarrollado, se propone:
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Optimizar la identificacién de decrecimientos, haciendo un estudio méas amplio en
métodos de correccion y en el lenguaje de programacion.
Apliar el periodo de estudio, a fin de tener una mejor estadistica.
Aplicar un anélisis Wavelet a datos del Observatorio HAWC.

Determinar las caracteristicas y limitaciones del Observatorio HAWC como detec-
tor de RCs.
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Apéndice A

Calculo de Fluctuaciones

El calculo de las fuctuaciones para un vector A, se da a partir del siguiente criterio:

Los medios més utilizados para detectar y eliminar la tendencia de una serie se basan
en la aplicacion de filtros a los datos. Mediante el uso de medias méviles, se determina la
tendencia de los datos. Una media movil se calcula, para cada punto, como un promedio
del mismo ntimero de valores a cada lado de ese punto. Asi una media mévil centrada
se define como:

L T A
(A); = —a (A.1)

donde dp es un numero finito de elementos alrededor de cada valor A; (se refiere al
tamano de la ventana de tiempo del promedio mévil). El promedio mévil actiia como un
filtro pasa bajas, siendo en este caso 1/du la frecuencia de corte. Si dy es muy pequeno
la frecuencia de corte se va al infinito y el filtro no “hace nada”. Por otra parte si du es
muy grande, se filtraran todas las estructuras, sin importar su dimension.

Y a partir de la media movil es posible obtener la varianza:

S — (A2

dp

var(4;) = (A.2)

y entonces la desviacién estandar mévil o(A) es un vector que contiene la desviacién
estandar 0;(A;) para cada elemento de A definida como:

O'Z(Al) = \/UCLT‘(AZ') (A3)
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Si el cambio en las fluctuaciones es proporcional al cambio de (A;)* no podemos
distinguir diferencias importantes entre estas fluctuaciones. Para evitarlo, elegimos como
referencia el promedio total definido como:

Ar=5> 4 (A4)

donde Z es el nimero total de elementos de cada vector pardmetro A. Se define A(A)
donde cada uno de sus elementos se toma como:

Ai(4) = 5 (A.5)

normalizando y dividiendo entre el valor méximo de o(A) con el fin de comparar las
fluctuaciones de los diferentes parametros entre si,

AA

oA) = MAX (0(A))

(A.6)

entonces elegimos J(A) como nuestra definicién de fluctuacion.

Esto quiere decir que a partir de A construyé el arreglo §(A) que indica el grado de
fluctuacion normalizado del pardmetro A para cada tiempo. Donde la senal §(A) es una
funcién del tamano de la ventana du = 40 que se eligié a prueba y error. Si du es muy
pequena se tendra demasiada informacion de cambios rapidos en A. Por otra parte, si
du es demasiado grande perderemos informacién de los cambios del pardametro.

El indice dp [min] tiene un rango de operacién que estd determinado por las car-
acteristicas temporales de las EMClIs. Se conté el ntimero de tiempos iniciales y finales
(minimo y mdaximo) y se buscaron los valores que daban el nimero menor de tiempos
posibles. El rango en comin para du es [37, 42], teniendo que el valor medio entero es
40 (Tomado de Niembro, 2012).



Apéndice B

Método de Ondeletas (Wavelets)

El andlisis de Wavelet es una herramienta que permite localizar variaciones de po-
tencia en una serie de tiempo, mediante la descomposicion de una serie de tiempo dentro
del espacio frecuencia—tiempo, la cual es capaz de determinar, los modos dominantes de
variabilidad y como estos modos varfan en el tiempo (Addison, 2002).

B.1. Definicion

La Transformada Wavelet de una funcién f(t) es la descomposicién de la misma,
de tal forma que se tiene un conjunto de funciones base v -(t). La forma general de la
transformada Wavelet se define de la siguiente manera:

W(s,r) = ;g /_O; FB)0* (t = T) dt (B.1)

Esta ecuacién contiene la senal f(t) y * denota el complejo conjugado, donde el factor
1/4/s es debido a la normalizacién de energia a través de las distintas escalas; con s # 0
vy 5,7 € R, definidas como:

» Escala (s): permite hacer dilataciones o contracciones de la senal f(t). Este
parametro es andlogo al pardmetro de escala utilizado en los mapas, por lo que
las escalas altas corresponden a una visién global y no detallada: mientras que, las
escalas bajas corresponden a una vista detallada.

» Traslacién (7): este término estd relacionado con la localizacién de la ventana a
medida que ésta se desplaza a través de la senal (proporciona el dominio del tiempo
de la funcién).
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El andlisi Wavelet permite analizar una senial de manera que se puedan tener ventanas
grandes para analisis de bajas frecuencias y ventanas cortas para altas frecuencias. De
esta manera, la ventana se desplaza a lo largo de la sefial, calculando el espectro en cada
posicién (repitiéndose varias veces con distintas escalas o ventanas). Teniendo entonces,
la descomposicién de la senal en una representacién de tiempo—frecuencia (ver Figura
B.1).

Frecuencia

Tiempo

Figura B.1: Dominio tiempo—frecuencia efectuado por la transformada Wavelet.

En otras palabras, para escalas pequenas la transformada continua Wavelet genera
una buena resolucién en el dominio del tiempo, mientras que para escalas grandes nos
entrega una buena resolucién en el dominio de la frecuencia. La escala se relaciona con
la frecuencia segun: escala = 1/ frecuencia (Giri Shivraman et al., 2003).

Una desventaja que se tiene de la resolucién frecuencia—tiempo es resultado de un
fenémeno fisico aplicado originalmete a resolver la posicién y el momento de una particu-
la; conocido como Principio de Incertidumbre de Heisenberg, el cual es completamente
independiente de la transformada que se utilice (de Castro y Diaz, 2002). El Principio
de Incertidumbre de Heisenberg en el caso de senales, establece que no es posible deter-
minar simultaneamente la informacion en tiempo y frecuencia de una senal en el plano
tiempo—frecuencia (Polikar, 2002). Asi, debido a que la transformada Wavelet trabaja
con una resolucion variable en el tiempo, se considera como una herramienta aceptable.

Caracteristicas

Una Wavelet es una senal oscilatoria de corta duracién cuya energia es finita y se
encuentra concentrada en un determinado intervalo de tiempo. Para que una funcién de
andlisis sea considerada como Wavelet (), ésta debe cumplir los siguientes criterios:
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1. El valor medio de 1 (t) es igual a cero (es una onda que oscila).
La dispersion de 9 (t) es igual a cero.

Todos los momentos v (t) > 2 deben ser igual a cero.

-~ W N

1o(n) debe de converger rapidamente a cero a medida que se aleja del origen.

B.1.1. Wavelet Morlet

La funcién ondeleta madre que mejor correlaciona el comportamiento dindmico de
un sistema mecanico es Morlet. La Ondeleta de Morlet se expresa de la forma siguiente
(Addison, 2002):

W(t) = [ - (e hte ) (B.2)

™

Donde fj es la frecuencia central de la ondeleta madre y 1/+/7 es un factor de nor-
malizacién. La Wavelet Morlet es una onda compleja senoidal (e??7/o?) 1a cual tiene como
envolvente una Gaussiana (e*tz/ 2) que localiza a la Wavelet en tiempo. La resolucién
tiempo—escala es ajustada por wy = 27 fy, asi, para valores altos de wqg la resolucién en
la escala incrementa y viceversa. Asi, la transformada de Wavelet Morlet en términos de
la frecuencias se expresa como:

1 iwot . —12/2
w)=—=1[e"" ) B.3
vw) = 5= ( (B.3)
La frecuencia expresada en Fourier y la escala de la ondeleta no son cantidades recip-
rocas, por lo que se tiene que realizar un reescalamiento con un factor que dependera de
la ondeleta madre; para la ondeleta de Morlet esta conversién se obtiene mediante la
ecuacion:

1 _ 4rs (B.4)

f w2 +ad

Donde para un valor de wy = 6, la escala por la frecuencia (s* f) es aproximadamente
igual a uno (Maraun et al. 2004).

B.2. Transformada de Fourier con ventana

Una forma de analizar una sefial no estacionaria es realizar un andlisis espectral
dependiente del tiempo. Una senal estacionaria es dividida en una secuencia de segmentos
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de tiempo en los cuales la senal puede ser considerada como cuasi—estacionaria y la
Transformada de Fourier es aplicada a cada segmento local de la senal.

Gabor, en 1940, fue el primero en introducir la Transformada de Fourier de tiempo
corto, conocida como la Transformada de Fourier con Ventana Deslizante, definida como:

Se(w,T) = /_OO ft)g(t —1)e “at (B.5)

donde ¢(t) es una ventana deslizante (o funcién atémica de Gabor), la cual tiene
un ancho fijo y cambia a lo largo del eje x por un factor 7. Asi, propuso a la funcién
Gausiana como la funcién ventana g(t) y demostré que la Transformada de Fourier de
una ventana Gausiana continta siendo Gausiana.

La funcién esta definida como (Figura B.2):

g(t) = e (B.6)
200
250}
200
= 150
100
o
0 , : .

Figura B.2: Con la Transformada de Fourier con Ventana se logra una mejor localizacion
de la aparicién de una singularidad en una senal. Pero solo se conocerd en qué intervalo
de tiempo se produce la singularidad, debido a que la localizacién depende del ancho
elegido para la funcién ventana. Ademas, los eventos no podran ser resueltos si aparecen
muy cerca unos de otros, ya que no sera posible distinguir diferentes comportamientos
dentro de una misma amplitud de ventana.

Una herramienta matemadtica que permite resolver estos problemas es la Transfor-
mada Wavelet. Este tipo de transformada es capaz de concentrarse en fenémenos tran-
sitorios y de alta frecuencia mejor que la Transformada de Fourier con Ventana. Con
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esta ultima, una vez que el tamano de la ventana es elegido, todas las frecuencias son
analizadas con las mismas resoluciones de tiempo y frecuencia, distinto de lo que sucede
en la Transformada Wavelet que tiene un tamano de ventana adaptado a las frecuencias.

Con respecto a imdgenes, la Transformada de Fourier F(k) de una funcién f(x) de so-
porte finito se extiende entre [—o00,+o0]. Luego de aplicar cualquier algoritmo de andlisis
a F(k) se pierde informacién al realizarse la antitransformacién en un intervalo finito.
En cambio, en el caso de la Transformada Wavelet la funcién y su transformada se en-
cuentran en un intervalo finito y, por lo tanto, no hay pérdida de informacién al realizar
la antitransformacién.
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