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Introduccion

El objetivo principal de esta tesis es estudiar el campo magnético del Sol. Sin em-
bargo, esta meta no es facil, ya que para estudiar directamente el campo magnético,
y en especifico el comportamiento de este en la corona solar se tienen que utilizar
herramientas o procedimientos indirectos. Por tanto, en nuestra aproximacion prime-
ro necesitamos conocer el comportamiento de los rayos c6smicos y su interaccion
con los campos magnéticos de la corona solar baja. También tenemos que analizar
como es que son afectadas las trayectorias de los rayos césmicos galdcticos (RCQG)
por estos campos magnéticos coronales, es decir, las desviaciones de sus direcciones
de arribo.

El flujo de RCG es isotrépico, lo que significa que arriban en igual cantidad
hacia todas direcciones sin importar la posicion del observador. Si en su camino se
encuentran con una estrella, luna u otro objeto celeste, estos representan un obstaculo
haciendo que el flujo en esa direccién disminuya. Entonces, al hacer un mapa del
cielo en rayos cosmicos, habra regiones donde el flujo sea menor, a esta reduccién
de la intensidad es lo que se conoce como “sombra”, y la ubicacién en el mapa
corresponde a la posicién donde se encuentra el objeto que esta bloqueando el paso
de los RCG.

Sabemos también que los rayos cOsmicos al pasar por un campo magnético son
desviados; si la energia de los RC es baja (decenas de GeV) son fuertemente des-
viados mas facilmente. En contraste, la trayectoria de los RC de alta energia (TeV)
es mds directa, y por tanto al llegar a la Tierra pueden dar informacién del campo
magnético que atraviesan.

El Sol por su parte tiene un gran campo magnético, y para los rayos césmicos
que viajan en direccion a la Tierra representa un obsticulo, y como consecuencia
se produce un déficit en el flujo de los RC incidentes en la direccién de la posicion
aparente del Sol, obteniendo lo que llamamos “sombra del Sol” en rayos csmicos.

Varios instrumentos terrestres han observado durante las ultimas décadas los
efectos del campo magnético heliosférico sobre el tamafio de la sombra solar y su
posicion, utilizando la técnica de Cherenkov. Recientemente, se ha construido el Ob-
servatorio de gran sensibilidad a gran altura de Cherenkov en agua llamado HAWC,

localizado en las faldas del Volcan Sierra Negra, Puebla. Su finalidad es detectar



rayos cosmicos de alta energia a partir del efecto que se lleva a cabo cuando los ra-
yos coésmicos penetran la atmdsfera desencadenando una cascada de particulas. Este
Observatorio tiene un campo de vision muy amplio y mapea el cielo de manera conti-
nua, lo que permite detectar una gran cantidad de RC producidos por distintos objetos
celestes.

A partir de los datos adquiridos a través del Observatorio HAWC, desde enero
2016 hasta diciembre 2017, se obtiene una serie de mapas temporales de la sombra
del Sol, analizando el comportamiento de largo plazo el campo magnético coronal.
Los mapas mostrados en este trabajo, se realizaron a intervalos de ~ 27 dias, que es el
tiempo que le toma al Sol rotar sobre su eje, conocida como “Rotacion Carrington”.

El estudio realizado en esta tesis esta organizado en ocho capitulos. En el capi-
tulo 1 se describe al Sol y algunas de sus caracteristicas principales, su estructura
y descripcion del campo magnético incluyendo la modulacién de particulas dentro
del campo. En especifico, el comportamiento de los rayos coésmicos, descrito en el
capitulo 2 de este trabajo. En el siguiente capitulo se hace una breve introduccién a
los mapas de la sombra del Sol, mostrando los resultados previos con el Observato-
rio del Tibet y el mismo Observatorio HAWC. De este dltimo se tiene una pequefia
explicacion sobre su funcionamiento, procesamiento de datos y el efecto con el que
trabaja en el capitulo 4. Después, en el capitulo 5, se presenta el método utilizado
para hacer los mapas, tanto de la sombra del Sol como de la extrapolacion del campo
magnético. En los capitulos siguientes (6 y 7), se muestran los mapas obtenidos y el
analisis respectivo de estos. Finalizando en el capitulo 8 con las conclusiones de este

trabajo.



Capitulo 1

El Sol

El Sol es una estrella comtn, encontrdndose dentro de la secuencia principal del
diagrama H-R !, sitdandose como una estrella enana amarilla tipo G. Este tipo de
estrella tiene temperatura promedio de 5800 K y didmetro de 1,392,000 km.

Es una esfera de gas caliente donde la mayor porcién de sus particulas estan
cargadas eléctricamente, es decir, tiene un gran campo electromagnético, que afecta
a particulas con carga.

Su composicion es dominada por Hidrogeno con el 92% de la materia total y
7% de Helio; el 1% restante es compuesto de Oxigeno, Carbono, Neoén, Nitrégeno,
Hierro, Silicio, Azufre.

Su movimiento de rotacion es diferencial, esto es, el ecuador gira a mayor velo-
cidad en comparacién con las regiones polares.

La distancia del Sol a la Tierra es de 149 x 10° km, distancia conocida como
Unidad Astronémica (UA), que es la unidad base de medicion para distancias en el
Universo. El didmetro angular aparente del Sol medido desde la Tierra es de medio

grado o 30 minutos de arco, el mismo que el de la Luna.

1.1. Estructura general del Sol

1.1.1. Estructura Interna

Las capas internas del Sol son ain poco conocidas, pero si se sabe que son las
responsables de la generacion de grandes cantidades de energia. La estructura interna
del Sol esta diferenciada en capas concéntricas como podemos ver en la Figura 1.1,

estas son:

'El diagrama de Hertzsprung-Russell o H-R es una grafica donde se clasifican los tipos de es-
trellas de acuerdo a la relacién entre las magnitudes absolutas o luminosidades de las estrellas en
comparacidn con sus tipos espectrales o las temperaturas efectivas.
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FIGURA 1.1: Diagrama donde se muestran las diferentes capas en el
Sol. Internas: Nucleo, Zonas radiativa y convectiva. Externas: Fotds-
fera, Cromosfera y Corona.

Nucleo

Capa mas interna, se extiende desde el centro hasta 0.3 radios solares (Rq =
696,000 km). En esta zona se producen grandes cantidades de energia debido a
las reacciones termonucleares. Su temperatura de 1.57 x 107 K y la densidad es de
1.6 x 10° kg/cm?. Contiene el 75% del Hidrégeno total en el Sol, que al fusionarse
y convertirse en Helio libera una gran cantidad de energia electromagnética (rayos

gammas) y neutrinos.

Zona radiativa o de radiacion

Se encuentra entre 0.25 hasta 0.7 radios solares, aproximadamente. La energia
que se genera en el nicleo es transportada por radiacion en esta zona. Debido a la
alta densidad, los rayos gammas generados en el nuicleo sufren una gran cantidad de
colisiones con los iones y electrones presentes en esta zona. En estas interacciones,
los rayos gammas son absorbidos y reemitidos un gran nimero de veces con lo cual
se transforman en una radiacién con mayor longitud de onda como los rayos X'y
los ultravioleta. A medida que la temperatura va disminuyendo, los elementos més
pesados (como el Hierro) se recombinan (capturan electrones), lo que favorece el
proceso de absorcion de fotones. Fendmeno que ocurre en la frontera de la zona
radiativa y es en esta frontera donde el mecanismo de transporte por radiacion deja

de ser efectivo.
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Zona convectiva

Se localiza desde los 0.7 radios solares hasta la superficie (1 R), y es aqui donde
se genera el campo magnético del Sol. Grandes masas de gas caliente son transporta-
das en esta zona, por corrientes turbulentas hasta la fotosfera (la superficie del Sol).
Este proceso de transporte se debe a que en la interfase entre las zonas radiativa y
convectiva, los elementos pesados estdn absorbiendo fotones pero no los reemiten,
esto ocasiona que se calienten parcelas de plasma que ascienden hacia la superficie
solar. A medida que el gas ascendente se expande, la energia se difunde, el gas se

enfria y desciende.

1.1.2. La atmosfera solar

Inmediatamente despties de la zona convectiva, se encuentra la atmdsfera solar,
que es la estructura externa y visible del Sol (Figura 1.1). En general la atmdsfera es
muy caliente y casi todo el gas se encuentra en estado de plasma: los electrones ya no
estdn ligados a los nucleos atémicos, y el gas estd formado por particulas con carga.
Sus capas exteriores se identifican como estructuras de la atmdsfera solar, y son las

siguientes:

Fotosfera

Es la capa que emite la luz visible y es generalmente conocida como “superficie
solar”. Tiene 500 km de espesor, siendo esta la zona mds densa de la atmésfera del
Sol; la temperatura en su capa exterior es de 4400 K y en la zona interna 6600 K.
Es una capa relativamente densa y opaca, en la que se pueden apreciar granulos
(ver Figura 1.2) en movimiento constante debido a las celdas en la zona convectiva
del Sol. En esta zona se manifiestan estructuras caracteristicas llamadas manchas

solares, asociadas con la actividad solar.

= [as manchas solares son concentraciones de flujo magnético, donde el campo
magnético puede llegar a ser miles de veces mayor que en el resto de la superfi-
cie fotosférica (Alfvén, 1950), entre 3 y 4 Teslas?. El campo magnético impide
que haya intercambio de calor entre la zona de conveccién hacia el interior de
la mancha, lo que provoca una disminucién de la temperatura (~ 1500 K), he-
cho que se refleja como zonas de color més oscuro que sus alrededores, de ahi
el nombre de "manchas”. Una mancha solar tipica consiste de dos regiones;

una central muy oscura llamada umbra, rodeada por una penumbra que es una

?La relacién entre Gauss y Teslas es: 1T = 10* G
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FIGURA 1.2: En esta imagen se visualiza la primer capa de la atmds-
fera la solar: la fotésfera. Representando su apariencia granular y las
manchas solares creadas en esta capa del Sol.

zona mas clara. Si consideramos que la Tierra tiene un didmetro aproximado
de 12,700 km, una sola mancha solar puede llegar a ser tan grande como el
tamafio de la Tierra, y un conjunto de ellas hasta 10 veces mas. La aparicion de
manchas comunmente se asocia a la alta actividad solar. El ciclo de manchas
inicia en latitudes cercanas a los 30° norte y sur, desplazandose con el tiempo

hacia el ecuador.

= El ciclo solar es un periodo de aproximadamente 11 afios, determinado en gran
medida por la cantidad de manchas solares. Si la cantidad de manchas es alta,
la actividad solar aumenta, y disminuye al desaparecer las manchas solares.
Se alcanza el maximo de actividad cuando las machas solares se encuentran
entre los 10° y 15° de latitud. Como podemos ver en las imagenes de la Figura
1.3 tomadas por SOHO?, donde se muestra una comparacién; en el afio 2000
tuvo diversas manchas solares a altitudes medias y del afio 2009 representando
con el dltimo minimo una fase quieta en su ciclo. A partir de esto se lleva un
registro de los intervalos de tiempo de la actividad magnética del Sol: méaximo

solar y minimo solar.

3SOHO, del inglés Solar and Heliospheric Observatory. Es una sonda espacial lanzada el 2 de
diciembre de 1995 para estudiar el Sol.
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FIGURA 1.3: Se representa el maximo (lado izquierdo) y minimo
(lado derecho) de actividad solar en un ciclo. Fuente: NASA (Scott
y Hathaway, 2009)

Cromosfera

Es la parte exterior de la fotosfera, tiene entre 2000 y 3000 km de espesor. La
temperatura promedio de esta capa es del orden de 10* K, aunque en la cromosfera
interna la temperatura es mds baja, alrededor de ~ 4000 K. La densidad no es cons-
tante, varfa desde 10'> cm™~3 hasta 10'° cm 3 disminuyendo conforme se acerca a la
corona (Alfvén, 1950).

Esta region es visible solo con instrumentos especiales, a través de algunas lineas
del espectro solar (por ejemplo en He). Durante los eclipses totales se observa un
anillo de color rojo como se puede apreciar en la Figura 1.4. La caracteristica prin-
cipal de esta zona es la presencia de espiculas, que son salidas de plasma que crecen
desde los limites entre los supergranulos hacia fuera de la cromosfera, visibles en el
borde del Sol.

Corona

Es la region externa y mds extensa del Sol, el gas se extiende a varios millones
de kilémetros en forma de viento solar, de tal manera que el Sistema Solar completo
queda dentro de la corona. Su temperatura es enorme, del orden de 10° K en pro-
medio. Esto se muestra mediante andlisis espectrales con los que se observa que el
grado de ionizacion de los 4tomos es muy elevado, lo cual indica que su temperatura
es mayor al millén de grados Kelvin. Esta compuesta por 73 % de Hidrégeno y 25 %
de Helio, y emite en Rayos X y ultravioleta (UV) principalmente.

Es posible observar esta capa durante un eclipse total de Sol como vemos en
la Figura 1.5 o con ayuda de un corondgrafo. Su estructura estd modelada por el

campo magnético y varia considerablemente a lo largo del ciclo de actividad del Sol.
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FIGURA 1.4: Cromosfera solar en color rojo, vista durante el eclipse
solar de 1999, en Francia.

Existen dos zonas magnéticas diferentes: regiones con lineas de campo cerradas y
abiertas. En sus regiones activas, el brillo, la densidad y el campo magnético son
mds intensos, siendo estas las zonas con lineas de campo cerradas, y se localizan
a alturas de un radio solar. Las regiones con lineas de campo abiertas se les llama
hoyos coronales, generalmente se encuentran en los polos, a veces se extienden hacia
el ecuador durante la fase de mayor actividad solar, son regiones frias y poco densas
en la corona, que aparecen como zonas oscuras vistas en rayos X o UV, también

constituyen las fuentes de viento solar.

= El viento solar es un flujo de particulas y dtomos ionizados (principalmente
por electrones y protones), formando un plasma poco denso emitido por el
Sol, con gran energia cinética impulsado por la alta temperatura coronal y el
campo magnético solar. El viento solar es bimodal; en las altas latitudes del
Sol (superior a 40°) la velocidad del viento es de ~ 833 km/s, mientras que en
latitudes alrededor de 22° (sur y norte) el viento es mds lento, de ~ 278 km/s.
Cerca de la Tierra, su velocidad promedio es alrededor de 444 km/s. El viento

solar es arrastrado por la rotacién solar en forma de espiral.

La corona no es estética, la existencia de particulas fluyendo al exterior del Sol se
sugiri6 desde el siglo XIX por Richard Carrington. Cien afios después, en 1958, Eu-
gene Parker publico su teoria de que la corona solar se movia en un flujo supersénico
desde el Sol, al cual llamé viento solar (Parker, 1958). Siendo esta teoria comprobada

hasta 1962 con los datos de la sonda Mariner 2 en su ruta hacia Venus.
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FIGURA 1.5: Corona solar, se observa una corona blanca con estruc-
turas de plasma que se estrechan hacia afuera.

1.2. Rotaciones Carrington

Como hemos dicho anteriormente, mediante el nimero de manchas solares, se
registra el nivel de actividad del Sol. Este registro lo inicié Heinrich Schwabe en
1826. Durante 17 afios, desde 1826 a 1843 Schwabe observé al Sol y analizé sus
manchas tratando de detectar un nuevo planeta al que llamé Vulcano. Aunque no
encontro el planeta se dio cuenta de la variacion regular en el nimero de manchas
solares y publicé sus descubrimientos en un articulo titulado "Solar Observations
during 1843". Donde sugiri6 un periodo de diez afios para las manchas solares (cada
diez anos aproximadamente el nimero de manchas alcanzaba un maximo). Afos
después se continud el registro de las manchas en el Sol de manera muy efectiva por
parte de Richard Carrington, de donde gracias a estas investigaciones se tienen las
llamadas “rotaciones Carrington” (rC).

Richard Christopher Carrington (Porter, 1994) (Meadows, 1970), naci6 en Chel-
sea Inglaterra en 1826, usé la fortuna familiar para construir un observatorio, con
el que observaba dia y noche objetos astrondmicos. Fué de los primeros en tener
una de las compilaciones mas completas en su llamado “Catdlogo de 3735 estrellas
circumpolares” #(Carrington, 1857) publicado en 1857.

Carrington se interesé en el trabajo realizado por Heinrich Schwabe sobre man-
chas solares y continud la investigacion en este tema, registrando la posicion de las
manchas solares desde 1853 hasta 1861, esperando determinar su ciclo. A partir de
sus observaciones pudo concluir la rotacién diferencial y la rotacién del Sol con gran

precision, entre otras.

4Titulo original: Catalogue of 3735 Circumpolar Stars.
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El periodo de rotacion solar (periodo sidéreo’) se determina de 25.38 dias. Como
la Tierra se mueve en torno al Sol, el periodo que observamos desde nuestro planeta
(periodo sinddico) es dos dias mayor: 27.275 dias, siendo este el periodo de tiempo
de una rotacién solar.

A causa de la rotacién diferencial, el ecuador del Sol da una vuelta completa en 25
dias aproximadamente, mientras que en los polos el Sol cumple una rotacion cada 36
dias terrestres. Una rotacion solar comienza cuando el meridiano origen coincide con
el centro del disco y tiene una duracidn igual a la del periodo sinddico. Las rotaciones
se numeran consecutivamente segun la serie iniciada por Carrington, donde se asigné
el numero 1 a la rotacién que comenzo el 9 de Noviembre de 1853.

Es hasta 1853 cuando Carrington publica sus observaciones sobre manchas sola-
res en el libro “Observations of the Spots on the Sun”.

Para este trabajo en particular, se consideran las rotaciones Carrington durante los
afios 2016 y 2017. En este periodo, el andlisis inicia con la rotaciéon 2173 y termina
en la rotacion 2198 (ver Tabla 1.1).

1.3. Campo magnético solar

Especificamente, un campo magnético estelar es el generado por el movimiento
del plasma dentro de una estrella en la secuencia principal. La intensidad y la direc-
cién del campo magnético de las estrellas pueden determinarse por medio del efecto
Zeeman.

El Sol, al igual que otras estrellas, genera su propio campo magnético y €s por
mucho el més intenso de todo el sistema solar. El campo magnético es el origen
de una gran cantidad de fendmenos fisicos que ocurren en el Sol. Estos fendmenos
pueden ser relativamente estables y lentamente variables como las manchas solares,
los loops coronales y las prominencias. O también fendmenos altamente dindmicos
como las rafagas (flares solares®) o eyecciones de masa coronal 7 (EMC).

El estudio del campo magnético del Sol inici6 en 1908 cuando G. E. Hale hizo las
primeras observaciones del campo magnético en las manchas solares (Hale, 1908).

Posteriormente y gracias a un mapeo sistematico se hizo evidente la gran actividad

SEl periodo sidéreo o sideral es el tiempo que tarda un objeto en dar una vuelta completa alrededor
del Sol, tomando como referencia una estrella fija. Seria lo que veria un observador inmévil que no
orbita alrededor del Sol.

®Flares solares. Liberacién sibita e intensa de radiacién electromagnética en la cromosfera del Sol
con una energia de hasta 6 x 10% Julios, acelerandose particulas a velocidades cercanas a la de la luz
y estdn asociadas a Eyecciones de Masa Coronal (EMC).

"Eyecciones de Masa Coronal (EMC). Fenémeno que se suscita en la corona solar que ocurren
cuando se expulsan particulas solares. Gran cantidad de material es expulsado hacia el viento solar.
Las eyecciones de masa coronal serdn mas frecuentes a medida que nos acerquemos al maximo de
actividad solar.
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TABLA 1.1: Numero de la rotacién Carrington de acuerdo a la fecha
de inicio correspondiente a cada rotacién. Fuente: A.L.P.O. (Timer-
son, 2015).

Niumero de Rotacion Fecha de Inicio

2173 21/01/2016
2174 18/02/2016
2175 16/03/2016
2176 12/04/2016
2177 10/05/2016
2178 06/06/2016
2179 03/07/2016
2180 30/07/2016
2181 26/08/2016
2182 23/09/2016
2183 20/10/2016
2184 16/11/2016
2185 14/12/2016
2186 10/01/2017
2187 06/02/2017
2188 06/03/2017
2189 02/04/2017
2190 29/04/2017
2191 26/05/2017
2192 23/06/2017
2193 20/07/2017
2194 16/08/2017
2195 12/09/2017
2196 10/10/2017
2197 06/11/2017

2198 03/12/2017
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magnética presente en el Sol (Babcock y Livingston, (1958), Babcock, (1959)). Con
el advenimiento de la era espacial se hicieron grandes avances en las técnicas obser-
vacionales para estudiar al Sol y su campo magnético, pero tnicamente la intensidad
y distribucién de la componente en la linea de vision ha sido medida de manera re-
gular durante todo el ciclo solar. Recientemente se han llevado acabo mediciones
del vector de campo magnético a nivel fotosférico y de superficie; en el caso a nivel
fotosférico por medio de las misiones Hinode desde 2006 y SDO (Solar Dynamics
Observatory, por sus siglas en inglés) desde, y en el segundo caso con SOLIS (Sy-
noptic Optical Long-term Investigation of the Sun, por sus siglas en inglés) desde
20009.

Para el caso del Sol, el movimiento del plasma interno (en la zona convectiva), es
lo que produce su campo magnético. El plasma de las capas internas se mueve mas
despacio que el de las capas externas del ecuador, pero bastante mas rapido que el de
los polos, es decir, su rotacién es diferencial.

El campo magnético del Sol es muy grande y complejo, de vital importancia
para los efectos electromagnéticos que ocurren en él, siendo su intensidad promedio
de 1 Gauss (1 x 107* T), el doble del campo magnético promedio de la superficie
terrestre (~ 0.5 G). Existen regiones magnéticas unipolares y bipolares, a medias y
bajas latitudes heliogréficas, donde se forman regiones activas y manchas solares.

La misién Ulysses explord el campo magnético de la zona polar sur del Sol, a una
distancia radial de 2.3 UA a finales del ciclo solar 22, durante la fase de minima acti-
vidad solar, entre 1995 y 1997. Si el campo magnético solar es dipolar, su magnitud
esperada varia con la latitud y el campo deberia mostrar un incremento significante
en la regién polar. Con la misién Ulysses, se encontré que la componente radial del
campo magnético es independiente de la latitud (Smith y Balogh, 1995; Balogh et
al., 1995), entonces, el patron dipolar del campo magnético no se refleja en el campo
magnético heliosférico.

Las componentes radial (r) y azimutal (¢) del campo magnético son:

B,R
B, = —3° (1.1)
r
B,R~sin 0
B(p:% (1.2)

donde By es el campo magnético en la superficie del Sol, R es el radio del Sol y 6 es
el 4ngulo cenital medido desde el centro del Sol. A grandes distancias la componente
radial desaparece.

A nivel fotosférico se puede observar al campo magnético de manera directa,

pero en la corona solar esto no es posible debido a la baja densidad. Puesto que
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muchos fendmenos importantes ocurren en la corona, una componente clave para
el entendimiento del campo magnético solar es el uso de modelos tedricos para la
recostruccion del campo magnético coronal a partir de datos observacionales.

El campo magnético para un observador desde la Tierra proviene de la superficie
solar. Este campo magnético es transportado hacia el medio interplanetario por el
viento solar y permea toda la heliosfera. El campo magnético del Sol presenta una

periodicidad de 11 afos, tiempo en que la polaridad se invierte.

1.3.1. Campo magnético fotosférico

El campo magnético en el Sol es dificil de modelar. La superficie solar presenta
una gran cantidad de campos magnéticos locales y de pequeiia escala, los cuales se
reconectan formando uno de mayor escala. Se cree que los responsables de la ge-
neracion de estos campos son dos procesos que actian de manera independiente. El
primero de ellos, llamado dinamo local, responsable de la generacion de los campos
magnéticos de pequefia escala en la superficie solar. Estas son producidas por los
flujos de particulas cargadas en las regiones de ’granulacién’” convectivas que se ob-
servan en toda la superficie solar y crean lo que los cientificos llaman una “alfombra

magnética” (Figura 1.6).

FIGURA 1.6: Superficie visible del Sol como alfombrada con decenas
de miles de polos norte y sur magnéticos, unidos por lineas de campo
que se adentran en la corona solar.

Fuente: SOHO Consortium, ESA, NASA.

El dinamo global, por otro lado, implica la generacion y evolucion de las carac-
teristicas mas grandes del Sol, tales como manchas solares, la polaridad magnética
total del Sol, y sus cambios a largo plazo durante el ciclo de actividad solar.

Es importante mencionar que las estructuras magnéticas de pequefia escala, que
dan origen al campo magnético global, estdn organizadas en patrones de gran escala

de diferentes tipos, entre ellos se tiene a las manchas solares; las playas magnéticas,
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la parte de una regién activa que rodea a una mancha solar con un campo magnético
promedio de cientos de Gauss; dreas unipolares de gran escala que se extiende por
mas de cien mil kilémetros tanto en latitud como en longitud, contienen elementos
donde predomina una sola polaridad y su tiempo de vida es largo (alrededor de un
afio), por encima de estas regiones unipolares se encuentran los hoyos coronales.
Otro patrén de gran escala que se tiene es la supergranulacion, localizadas fuera de

una region activa, y es donde esta concentrado el flujo magnético fotosférico.

1.3.2. Campo magnético coronal

La corona contiene plasma a temperaturas de mds de un millén de Kelvin, mds
de cien veces la temperatura de la superficie solar. Cémo se calienta este gas, es
una cuestion que estd estrechamente relacionada con la estructura del campo mag-
nético. Los campos observados en la fotosfera se extienden hacia la corona, donde
estructuras en el plasma almacenan la energia magnética que al liberarse producen
una amplia variedad de fenémenos. Para entender la naturaleza del campo magnético
coronal, se requieren modelos tedricos que usen las observaciones fotosféricas como
una condicidén de frontera.

Una dificultad que surge con cualquier intento de modelar globalmente al campo
magnético (Petrie et al., 2018), basdndonos en observaciones del campo magnético
fotosférico, es que s6lo podemos observar un lado del Sol a la vez (excepto por algu-
nas limitadas observaciones de STEREO?). Para el modelo global se necesitan datos
en todas las longitudes. Este problema se puede abordar compilando series tempo-
rales de observaciones del disco completo en un magnetograma sindptico, o simu-
lando regiones activas individuales en un modelo de transporte de flujo superficial
que depende del tiempo. Algunos modelos parten del supuesto de que la distribucién
fotosférica de la componente radial del campo B, (R, 0, y), en un tiempo dado, es
conocida y parten de esto para la construccién del campo magnético de la corona.

Existen diferentes métodos para la modelacion del campo coronal: modelos de
campo potencial (Schatten, Wilcox y Ness, 1969), modelos de campo libre de fuerzas
(Altschuler y Newkirk, 1969) y modelos magneto-hidrostaticos. Todos estos modelos
producen sélo (o principalmente) el campo magnético. Otra categoria son modelos
magneto-hidrodindmicos, los cuales son capaces de describir de manera autoconsis-

tente tanto al campo magnético como otras propiedades del plasma.

8Siglas de Solar TErrestrial RElations Observatory, en espaiiol, Observatorio de Relaciones Solar-
Terrestres.
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1.3.3. Campo magnético interplanetario

El campo magnético interplanetario fue descrito por Parker en 1963, junto con su
teoria del viento solar. Este modelo parte de una serie de suposiciones, en particular
se ignora lo que sucede con el campo coronal y se considera una superficie fuente a
partir de la cual se supone el campo es puramente radial, también se supone simetria
azimutal.

De esta forma el campo estd anclado a la superficie fuente y es transportado por
el viento solar, puesto que esta congelado en €l. La configuracion que adopta es una

simple espiral de Arquimedes (Parker, 1965a) y sus componentes estan dadas por:

2
Br(raeall/) - Br(r()’G’lIJ*) <r_’?) ’ (1'3)
Bo(r.0,y) = 0, (1.4)
2
By(r.0.y) = B(ro,e,w*)%sme (1.5)

donde () es la velocidad angular del Sol, v es la velocidad del viento solar, 6 es el
angulo polar (medido a partir del eje de rotacion del Sol), y es el dngulo azimutal y
y* = y+ (rQ)/v). Estas ecuaciones relacionan el campo magnético a la distancia r,

con el campo magnético en la superficie fuente ry.

1.4. Movimiento de particulas cargadas en campo mag-
nético

Las condiciones electromagnéticas interplanetarias son responsables de perturba-
ciones geomagnéticas, ademds de variaciones en la intensidad de particulas cargadas,
es decir, de los rayos césmicos que llegan a la Tierra provenientes del exterior.

El campo magnético del Sol, asi como el campo magnético interplanetario con-
gelado en el viento solar desvian mayormente a los rayos cdsmicos de baja energia,
se espera que los rayos cosmicos de alta energia (TeV) que llegan a la fotosfera solar
sean absorbidos y se emita una sombra en la posicion nominal del Sol vista desde la
Tierra con un didmetro angular ideal de 0.5°, que es el tamafio angular del Sol.

El campo magnético solar es transportado al medio interplanetario por la continua
expansion de la corona, debido al viento solar, que cuando se acerca a un planeta
con campo magnético, como es el caso de la Tierra, las particulas son desviadas
por la fueza de Lorentz (ver Figura 1.7), que es la fuerza ejercida por el campo
electromagnético que siente una particula cargada o una corriente eléctrica, mostrada

en su forma general como sigue:
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F=g(E+vxB) (1.6)

donde v es la velocidad de la particula, E es la intensidad de campo eléctrico y B el
campo magnético.
La fuerza de Lorentz (F) es directamente proporcional a la carga ¢g de la particula

y perpendicular a B.

FIGURA 1.7: Trayectoria bajo la fuerza de Lorentz de una particula
cargada en un campo magnético constante, segun el signo de la carga
eléctrica.

Las lineas de campo en la fotosfera rotan diferencialmente, mientras que en la
corona rotan de manera rigida aproximadamente a la velocidad de la rotacién ecua-

torial.

1.4.1. Movimiento de una particula en un campo homogéneo

A principios del siglo XX, el cientifico noruego Kristian Birkeland y posterior-
mente Stormer (Paton y Mclnnes, 1957) en los afios 50’s, apreciaron la importancia
de los problemas del movimiento de particulas cargadas en campos magnéticos de la
fisica espacial.

La ecuacién fundamental que rige el movimiento de una particula bajo la presen-
cia de un campo magnético sin pertubar, esta dada de la siguiente manera:

dp

1
—:e(E+—v><B)+F (1.7)
dt c
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donde p es el momento de la particula, e su carga y v la velocidad. De aqui
tenemos que la fuerza ejercida por un campo magnético sobre la particula es perpen-
dicular a la velocidad, aunque el campo eléctrico inducido puede producir cambio en
la energia de la particula si el campo magnético varia rapidamente.

Si el campo magnético no cambia en el tiempo, entonces la energia de las parti-
culas que lo atraviesan no se modifica, es decir, la energia cinética de la particula es
constante.

Cuando una particula cargada se mueve en un campo magnético homogéneo
(ecuacidn 1.8), la velocidad tiene dos componentes: paralela (vH) donde la particula
sigue un movimiento rectilineo uniforme en la direccién del campo; y perpendicular
(v 1) al campo, que es cuando el movimiento de la particula es circular con rapidez
constante. Siendo este el radio de giro (R,) de la particula dado por la ecuacion 1.9,
donde m, es la masa de la particula y g su carga. Este radio también llamado de
Larmor es el giro de la particula alrededor del campo magnético.

Se tiene una variante para el caso de particulas relativistas (Longair, 1992) (Ser-
way, Moses y Moyer, 2005), ya que para obtener el radio de giro se debe multiplicar
por el factor de Loretz (y) dado en la ecuacién 1.10, considerando aqui la masa del

proton en unidades de electron-volts.

dp e
mpVv
R, = 2~ l.
¢~ B (1.9)
E = y(m,c?) (1.10)

Para describir el movimiento de una particula también es importante el pardmetro
angular (ecuacion 1.11), que es el angulo entre los vectores de velocidad y campo

magnético, conocido como dngulo de paso.

1YL
Vil

o =tan~ (1.11)

1.4.2. Movimiento de particulas en campos magnéticos no homo-

géneos

Si el campo magnético es inhomogéneo o el movimiento de la particula es pertur-
bado por accién de fuerzas no magnéticas, conviene usar el concepto de centro guia

(rc), definido como sigue:

re=r+R, (1.12)
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Donde r es la posicion de la particula.

Cuando la unica fuerza que actiia sobre la particula es un campo magnético uni-
forme, el centro guia coincide con el centro de giro. De lo contrario, el centro de giro
esta dado por la curvatura de la trayectoria de la particula, que estd determinada por
todas las fuerzas que actian sobre ella y, ya no serd vdlida la ecuacién 1.12 del centro
guia.

El movimiento de la particula puede describirse como la suma del giro de la
particula alrededor del centro guia y el desplazamiento de éste, si la particula se
mueve en un circulo alrededor del centro guia.

Si la particula tiene un desplazamiento mucho mayor a su radio de giro, para
saber su movimiento puede ser suficiente conocer el movimiento de su centro guia,

pues la particula girard alrededor de él.
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Capitulo 2

Los Rayos Cosmicos

2.1. Introduccion

Los rayos césmicos (RC), conocidos también como radiaciéon césmica, son nu-
cleos de dtomos completamente ionizados debido a que han perdido todos sus elec-
trones. Aproximadamente el 90 % de su composicién son protones (nucleos de Hi-
drégeno) y particulas alfa (@) que consisten en nicleos de Helio (~9%) yel ~ 1%
restante son nucleos de elementos mas pesados como el carbono y el oxigeno (por
mencionar algunos), ademds de positrones, electrones y neutrinos.

Estas particulas son aceleradas en fuentes astrofisicas arribando a la Tierra de
manera isotrépica, es decir desde todas direcciones siendo un flujo omnidireccional.
Pueden viajar a velocidades cercanas a la de la luz y su principal caracteristica es la
gran energia cinética que poseen, se estima que tienen millones de veces méas energia
que las particulas generadas en aceleradores' terrestres.

Los RC provienen de diferentes regiones del espacio exterior y debido a su alta
energia, al interaccionar con la atmésfera de la Tierra producen un efecto llamado
lluvia césmica o cascada atmosférica extensa (EAS) dando lugar a la produccién
de diversas particulas como muones?, positrones’, etc. A los rayos césmicos que
interactian con la atmdsmera terrestre se les llama RC primarios, y a los producidos

en la cascada atmosférica se les conoce como RC secundarios.

'Un acelerador de particulas es un instrumento que utiliza campos electromagnéticos, capaz de
aumentar la velocidad de las particulas cargadas y asi, hacer que colisionen con otras particulas,
teniendo el objetivo de desintegrar el nicleo de los d&tomos bombardeados. El mds grande hasta ahora
es el Laboratorio Europeo de Fisica de Particulas Elementales (CERN), que trabaja con particulas de
decenas de TeV.

?Los muones son particulas elementales con carga eléctrica negativa y masa 200 veces mayor que
el electron. Al desintegrarse, el resultado mds frecuente es un electrén y un par de neutrinos tal que su
carga eléctrica total sea nula.

3Positrén también llamado antielectrén, es una particula fundamental eléctricamente positiva. An-
tiparticula del electrén, con misma masa y espin, pero carga eléctrica opuesta.
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2.2. Historia

En 1909, Theodor Wulf desarroll6 el primer electrémetro. Este instrumento fué
disefiado para medir la tasa de produccion de iones dentro de un contenedor sellado
herméticamente. Wulf usé el instrumento para demostrar que los niveles de radiacién
ionizante en la cuspide de la Torre Eiffel eran mayores que en su base.

Mais tarde, en 1912, Victor Hess elevo tres electrometros Wulf de mayor precision
a una altitud de 5300 metros usando un globo aerostatico y encontré que la tasa de
ionizacion se multiplicaba aproximadamente por cuatro, en comparacion con la que
podia medirse a nivel del suelo. Concluyendo de acuerdo a la evidencia, que el origen
de la radiacion ionizante serian fuentes en el espacio pero fuera del Sistema Solar.

Hess descart6é al Sol como la fuente responsable de la radiacién, mediante un
nuevo ascenso en globo durante un eclipse casi total de Sol. Cuando la Luna estaba
bloqueando la mayor parte de la radiacién solar visible, pudo medir una tasa de

ionizacion en aumento con la altura, y concluyo:

"La mejor explicacion al resultado de mis observaciones viene dada por la supo-
sicion de que una radiacion de un enorme poder de penetracion entra en nuestra

atmosfera desde arriba".

(Herman Hess, 1936)

A Hess se le atribuye la primer y mas completa evidencia de la existencia de una
radiacién ionizante proveniente del espacio exterior. Por este descubrimiento se le
galardono con el Premio Nobel de Fisica en 1936.

La abundancia de radiacién ionizante, después de los 16 km sobre el nivel del mar
(s.n.m.) empieza a decrecer. Estas fueron observaciones de Robert Millikan y otros
cientificos, quienes concordaron que la radiacion observada es debida a una fuente
primaria de rayos césmicos, que produce radiacion secundaria en la atmdsfera baja.
Ademads, la teoria de Millikan era que los RC primarios eran rayos gamma de alta
energia provenientes de una fusién* de dtomos interestelares (Angelo, 2004).

En los afios 1913 y 1914, Werner Kolhérster confirmo las observaciones de Hess
al medir el incremento de la tasa de ionizacién a 9 km de altitud. Y entre 1928 y
1929, é1 mismo, mostré la dependencia entre la radiacién césmica y la latitud de la
Tierra; esto es que, la deflexion de las particulas cargadas es mayor en el ecuador que
en los polos.

En la Figura 2.1 se muestran los datos recolectados por Hess en 1912 en la grafica

del lado izquierdo, y en la grafica derecha los datos de W. Kolhorster durante 1913

“4La fusién nuclear es un proceso fisico en el que dos o mds niicleos atémicos de carga similar se
unen y forman un nicleo mas pesado. Para que esto ocurra se requiere una energia tal que supere la
producida por la fuerza electrostética.
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y 1914, usando electroscopios al viajar en globos aerostaticos; donde se tiene que
mientras mayor es la altitud hay un aumento en la radiacion ionizante (Carlson y de
Angelis, 2011).
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FIGURA 2.1: Incremento de ionizacién respecto la altura medida por
Hess (izquierda) y por Kolhorster (derecha).

En 1920 Millikan realiz6é mediciones de la ionizacién dejando de utilizar electré-
metros, en su lugar utiliza intrumentos de deteccion de radiacién situados en lagos
a diferentes profundidades. El espesor de la atmoésfera corresponde a 10 metros de
agua, con ello Millikan supuso que sus mediciones en los lagos determinarian mejor
la absorcién de la radiacién césmica. Pero los RC tienen diferente absorcién en el
agua que en la atmosfera. El patron de ionizacion en aire y agua lo podemos ver en
la figura 2.2, donde se tienen los datos de Kolhorster (rombos) y las mediciones bajo
el agua de Millikan representados con circulos y asteriscos, viendo que el patrén de
1onizacion es diferente para los distintos medios (Stanev, 2010).

El primer instrumento exitoso con la nueva tecnologia de deteccién, fue el con-
tador Geiger-Muller, que daba un pulso después de que una particula cargada atra-
vesara el dispositivo, haciendo que la deteccidon fuese més sencilla. Aunque no se
reconoce la energia de la particula explicitamente se puede establecer un rango de
energia segun la penetracion de la particula, este hecho significé un gran progre-
so en el descubrimiento de la naturaleza de los RC. Y asi, los electrometros fueron

reemplazados por este tipo de instrumentos de contadores de particulas cargadas.
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FIGURA 2.2: Se muestra la ionizacién como funcién de la profundi-
dad en la atmédsfera de mediciones realizadas por Kolhorster (rombos)
y en agua por Millikan (circulos y asteriscos).

2.3. Espectro de energia

Los RC de baja energia son muy abundantes, conforme aumenta la energia, la
abundancia del flujo disminuye. En la Figura 2.3 se muestra su espectro de energia
donde podemos observar este comportamiento.

El espectro de energia nos dice como esta distribuido el valor del flujo respec-
to la energia de las particulas. Su comportamiento general (para energias mayores
a decenas de GeV) es posible describirlo con una ley de potencias de la siguiente

forma:

dN
I=— =AE ¢ 2.1
T (2.1)
donde « es el indice espectral.
La intensidad diferencial (/) de particulas primarias en el rango de energia que va

de GeV hasta algunos cientos de TeV esta dado por:
I(E)~1.8x10*(E/GeV)™™ nucleones/m?-s-sr-GeV

donde E es la energia por nucledn, y para energia de 1 TeV se tiene que o es ~ 2.7.
El espectro de RC abarca trece ordenes de magnitud, desde los 10% eV hasta los

10?! eV aproximadamente. Se identifican dos puntos particulares donde cambia la
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Cosmic Ray Spectra of Various Experiments
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FIGURA 2.3: Espectro energético de RC compuesto por la observa-

cién de varios detectores. En el eje horizontal se tiene la energia en un

rango de 108 eV a 10%! eV, en funcién del flujo de las particulas pri-

marias (en el eje vertical en unidades de drea-dngulo sélido-energia-
tiempo). Fuente: Utah, (Cosmic Ray Spectra).

pendiente del espectro de energia, conocidos como: “rodilla” (knee) y “tobillo” (an-
kle). Sus energias correspondientes son de 101> eV (1PeV) y 10'8 eV, y sus flujos son

de una particula por metro cuadrado al afo y una particula por kilémetro cuadrado
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al afo, respectivamente para estas dos zonas. Hacia el final del espectro, cuando la
energia es igual o mayor a 10%° eV, la frecuencia decae, detectando un flujo de una
particula por km? por siglo en la Tierra.

La composicién quimica del espectro comprende elementos con nimero atémico
(Z) desde 1 hasta 20, correspondiende al Hierro (Stanev, 2010). En la primer zona
(hasta la “rodilla”) se identifican Hidr6geno y Helio como los elementos dominantes.
Asi mismo, en este rango de energia es donde se encuentran los rayos césmicos
galdcticos, mientras que, a partir de la region llamada tobillo se consideran RC extra-
galacticos.

El espectro de la radiacion césmica se puede describir de cuatro diferentes formas

segtin Nakamura y (Particle Data Group), 2010:

1. Particula por unidad de rigidez. La propagacion y deflexion de los RC a través
de los campos magnéticos depende de la rigidez magnética P de la particula,
que se define como el radio de giro (R,) multiplicado por el campo magnético

B:

P=L2—RBc
Ze

donde Z es el nimero atémico del elemento (para protones Z = 1), p es el

momento, ¢ la velocidad de la luz y e es la carga elemental (~ 0.5 GeV).

Si el radio de giro es comparable con el tamafio de la irregularidad, la parti-
cula es dispersada. Como hay irregularidades distribuidas aleatoriamente, esto

ayuda a la dispersion isotropica del flujo de particulas.

2. Particulas por energia-por-nucleén. La fragmentacién de los nticleos propa-
gandose a través del gas interestelar depende de la energia por nucledn, ya que
esta cantidad es aproximadamente constante cuando el nucleo se fragmenta al

interactuar con el gas.

3. Nucleones por energia-por-nucleén. La producciéon de RC secundarios en la
atmosfera depende de la intensidad de nucleones expresada en energia por nu-
cleén. Independientemente si los nucleones incidentes son protones libres o

ligados al ntcleo.

4. Particulas por energia-por-nucleo. Experimentos de cascadas que usan la at-
moésfera como calorimetro, miden una cantidad relacionada con la energia total

por particula.

Para energias mayores a 100 TeV, la diferencia entre energia cinética y ener-
gia total es despreciable y el flujo se presenta en particulas por energia por nicleo.

Para energias menores a 100 TeV, la diferencia entre la energia cinética y total es
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importante, siendo comun representar al flujo en nucleones por energia cinética por
nucleon. Esta es la forma usual de representar el espectro para nucleos con diferentes

masas. Estos comportamientos los podemos ver en la figura 2.4.

FIGURA 2.4: Espectro para nicleos con diferentes masas, donde se
representa su flujo en nucleones por energia por nucledn.

En la Figura 2.3, vemos que el espectro de energia no es observado en su totalidad
por un solo instrumento, es necesaria la colaboracion de diversos experimentos para
poder conocer el flujo de RC a diferentes energias, cada uno con cierta capacidad de
deteccion. Con una linea punteada de color verde se indica el ajuste tedrico promedio.
En esta tesis, los resultados se obtienen a partir de los datos recolectados por el
Observatorio HAWC, que trabaja en un rango de energia entre 10'? eV hasta 10'4
eV, es decir, energias en el rango de TeV que es mayor incluso, que el del Gran
Colisionador de Hadrones (LHC) en el CERN .

2.4. Clasificacion y origen de los Rayos Césmicos

Determinar el origen de los RC no es simple. Algo que lo hace mas complejo es
que sus trayectorias en el espacio no son rectas, sino que se desvian cada vez que se

encuentran con campos magnéticos que abundan en el espacio interestelar.
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Como vimos en la seccién 2.2, a principios del siglo XX ya se sabia de la exis-
tencia de los RC, lo que atin sigue siendo una incégnita es su origen exacto. Se sabe
que la radiacion cosmica viene del exterior del sistema solar. Las particulas dentro
del sistema solar son moduladas por el viento y el campo magnético solar; ademas
del campo geomagnético, que afecta mayormente a los RC de baja energia. Ademas,
en los periodos cuando se emiten grandes erupciones solares, el Sol emite RC de baja
energia, pero estos fendémenos estelares son poco frecuentes. Por lo tanto, no se le
puede atribuir el origen de los RC al Sol.

Hasta ahora se tiene una clasificacion para los RC dependiendo de las posibles

fuentes de donde provienen:

= Rayos césmicos galicticos (RCG o GCR por su acrénimo en inglés de "Ga-
lactic Cosmic Rays"). Son particulas que provienen de alguna fuente fuera del

sistema solar, pero dentro de la galaxia.

A veces puede confundirse con las particulas energéticas provenientes del Sol
(PES: Particulas Energéticas Solares), tomdndolos como RC. Estas son asocia-
das a eventos energéticos como rafagas o eyecciones de masa coronal (EMC).
En principio los RCG tienen energfas entre 107 y 10> eV, mientras que las

particulas solares son del orden de MeV.

= Rayos cdsmicos extra-galdcticos. Como su nombre lo indica, deben ser produ-
cidos fuera de la galaxia debido a su alta rigidez, con un radio de giro mucho
mayor que el de los RCG. pero el debate atn continta sobre sus origenes. Su
rango de energfa es superior a los 10'3 eV, por ejemplo Fraija y Marinelli, 2016
y Fraija et al., 2017.

5 0 niicleos activos de

Algunas fuentes probables son la explosion de supernovas
galaxias® segiin datos de telescopios como el de Fermi. Por ahora, sélo se tiene que
las explosiones de supernova son responsables de la aceleracion inicial de gran parte

de los RC.

2.5. Cascadas Atmosféricas

Cuando un rayo césmico primario de alta energia entra a la atmésfera (a decenas

de kilémetros sobre la superficie terrestre: ~ 20 km) interactia con los dtomos de

SEs la etapa final en el ciclo de vida de una estrella gigante, sucede cuando se libera de su cubierta
exterior y explota convirtiéndose en Nova o Supernova.

®AGN (Active Galactic Nuclei). Regiones compactas en el centro de una galaxia con un exceso
de luminosidad, pero esta emisién no se registra en el espectro electromagnético. Su radiacion es
producida por acrecidon de materia debido a un agujero negro supermasivo.
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ésta, chocando contra los gases liberando electrones y piones, entre otros. Este pro-
ceso excita los dtomos y genera nuevas particulas. Estas nuevas particulas a su vez,
colisionan contra otras y provocan una serie de reacciones nucleares, originando més
particulas que repiten el proceso en cadena. A esta produccion en cadena de particu-
las le llamamos cascada atmosférica extensa (EAS del inglés Extensive Air Shower)

(ver Figura 2.5).

Rayocdsmico p, alfr,...

Y primario

Niickeo armoggico

Cascada EM
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FIGURA 2.5: Cascada atmosférica, donde se muestra la posible de-
sintegracion del rayo césmico primario al interactuar con la atmésfera
terrestre.

Al principio las cascadas atmosféricas fueron interpretadas como resultado de
la dispersion de Compton por los rayos gamma. Las observaciones y teorias de las
cascadas electromagnéticas y sus interacciones, se empezaron a desarrollar a partir
de los afios 1920’s y 1930’s.

Los integrantes principales en las cascadas son: las particulas primarias y secun-
darias. Las primeras, son particulas cargadas y aceleradas que interaccionan con la
atmoésfera y el campo magnético terrestre. Después se producen las particulas se-
cundarias que son el resultado de la interaccion de las particulas primarias con la
atmosfera.

Las componentes de particulas que alcanzan el suelo varia segin la altitud (a
mayor altura, menos atmdsfera con la cual interaccionar) y la latitud (a menor latitud,
mayor cantidad de particulas desviadas por el campo magnético).

En las cascadas atmosféricas se pueden diferenciar tres componentes principales,

clasificados debido a las particulas secundarias resultantes (Figura 2.6):
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= Componente electromagnética. La fuente dominante de esta componente son

los fotones, producto del decaimiento de piones neutros.

= Componente hadrénica. Iniciadas por la interacciéon de un hadrén césmico de
alta energia (generalmente un protén) con un nucleo de la atmdsfera. Formando

hadrones secundarios como por ejemplo, bariones, piones y kaones.

= Componente muodnica. Cerca del 90 % de los muones presentes en una cascada
son producidos por la componente hadrénica, debido al decaimiento de piones
y kaones. Se propagan a través de la atmdsfera sin gran perdida de energia y
llegan a la superficie terrestre casi sin sufrir ninguna atenuacion. Es la compo-

nente mas penetrante.
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FIGURA 2.6: Diagrama de una cascada atmosférica; a partir de una

particula primaria al interactuar con la atmdsfera obteniéndose los

componentes principales: muénico (azul), hadrénico (verde) y elec-
tromagnético (rojo). Fuente: KCDC 7(Haungs et al., 2015)

7KCDC son las siglas de KASCADE Cosmic Ray Data Centre. KASCADE (Kaelsruhe Shower

Core and Array Detector) es un experiemento europeo disefiado para estudiar y medir las cascadas de
rayos césmicos primarios de muy alta energfa (> 103 eV). Para mas detalles del detector ver Antoni
et al., (2003).
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La primera interaccion resulta del rayo c6smico primario con un nicleo atmosfé-
rico, donde se produce pares barion-antibarion y en consecuencia piones, mayormen-
te. Cuando decae un pion neutro en fotones se induce una cascada electromagnética,
y se produce un par electrén-positron. Por otro lado, los piones cargados (77%) decae
€n muones y neutrinos.

El proceso de formacion entre las cascadas electromagnéticas y hadrénicas es di-
ferente, tanto su forma como desarrollo en la atmdsfera; mientras las cascadas elec-
tromagnéticas producen una dnica traza a lo largo de la direccioén del rayo gamma
y en general empiezan a una gran altura en la atmdsfera, las cascadas hadrénicas
tienen un aspecto mds ensanchado ya que la dispersiéon de momento trasversal gene-
rada por los impactos con los 4tomos es mayor. Siendo la extension una caracteristica
primordial entre estos tipos de cascadas.

Los corpusculos integrantes de las cascadas se pueden medir con distintos tipos
de detectores, generalmente basados en la ionizacion de la materia o con el efecto
Cherenkov.

2.6. Flujo en la heliosfera

La heliosfera es la regién espacial que se encuentra bajo la influencia del viento
solar y su campo magnético, se compone de iones procedentes de la atmdsfera solar
y se extiende mas alld de la 6rbita de Pluton, cubriendo todo el sistema solar. La
frontera de la heliosfera se le conoce como heliopausa, que es el punto de intersec-
cion entre las particulas emitidas por el Sol (viento solar) y las particulas del medio
interestelar. Esta frontera se encuentra a ~ 122 UA (Potgieter, 2017) en la direccién
del viajero 1, con dependencia en la velocidad y presion del viento solar.

Antes de llegar a la frontera de la heliosfera, se tiene una regién turbulenta co-
nocida como heliofunda. Esta zona turbulenta se encuentra entre el choque terminal
del viento solar y la heliopausa. El choque terminal estd situado alrededor de 90 UA
(Burlaga et al., 2008; Stone et al., 2008) y en esta zona el flujo radial supersénico del
viento solar se vuelve subsonico, debido al equilibrio que se establece entre la presion
dinamica del viento solar y el medio interestelar local. Las particulas se ralentizan, se
calientan y emiten energia, acumuldndose frente a la heliopausa y creando una onda
de choque (ver Figura 2.7).

El campo magnético solar es transportado por el viento solar hasta la heliopausa,
este afecta a los RC al entrar a la Heliosfera, a este fendmeno se le conoce como
"modulacion solar de los rayos cosmicos". Las particulas cargadas que son mayor-
mente moduladas son los de menor energia (GeV), mientras que las més energéticas

(TeV) practicamente no sufren modulacion.
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FIGURA 2.7: El choque terminal del viento solar, la heliopausa y el
choque de proa. La regién entre el choque terminal y la heliopausa es
la heliofunda. También se ilustran las dos aeronaves Voyager 1y 2,
que tienen trayectorias al norte y sur de las orbitas planetarias respec-
tivamente. Fuente: NASA/Goddard/Walt Feimer

En 1965, Euge N. Parker public6 un modelo fisico que describe el transporte

de los RC en el interior de la Helidsfera (Parker, 1965b), a través de mecanismos

fisicos. Los principales procesos fisicos que provocan la propagacién de los RC en

la heligsfera son (Potgieter, 2013):

1. Conveccién. Proceso debido a que las particulas al girar alrededor de las lineas

de campo son “barridas” hacia afuera, pues el campo es transportado por el
viento solar el cual fluye radialmente hacia la heliopausa (ver Figura 2.8a).
Este efecto depende en gran medida de la velocidad de flujo del viento solar a

través del medio interplanetario.

. Difusion. Este proceso describe como se dispersan los RC al ingresar al medio

interplanetario. Dicha dispersion corresponde a efectos relacionados con la in-
teraccion de particulas cargadas con el campo electromagnético contenido en
el viento solar, es importante decir que este campo no es uniforme sino que

presenta irregularidades (ver Figura 2.8b).

. Derivas. A causa de que el campo magnético heliosférico estd curvado y pre-

senta un gradiente, las particulas tendrdn movimiento de deriva a través del
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(A) Conveccién (B) Difusién

(c) Derivas

FIGURA 2.8: Representacion de los procesos fisicos que provocan la
modulacién solar de la radiacién césmica.

campo como vemos en la figura 2.8c; donde se tienen dos de los comporta-
mientos mds comunes: donde la particula describe una orbita espiral de acuer-
do al radio de giro para un campo magnético uniforme, y para un campo mag-
nético no uniforme la particula se aleja de la linea de campo debido al gradiente
y curvatura del campo produciendo una separacion de cargas (protones y elec-

trones) hacia lados contrarios (Moraal, 2013).

4. Cambios de energia. Aqui se lleva a cabo una desaceleraciéon adiabdtica. Es
un proceso en que las particulas se estdn propagando, involucrando la pérdi-
da de energia causada por la expansion en el medio y la combinacién de la

turbulencia del plasma.

En el diagrama superior de la figura 2.8c se presenta una de las trayectorias tipicas
de particulas cargadas con deriva perpendicular a B bajo la influencia de una fuerza
constante. Cuando la velocidad de deriva es pequefia comparada con la velocidad de
giro, el centro guia y centro de giro tienden a coincidir.

La modulacion de los RCG en el sistema solar fué determinada dado que hay una

anticorrelacién entre las observaciones de los monitores de neutrones® y el niimero

8Los monitores de neutrones son detectores en tierra que miden eficientemente la cantidad de RC.
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de manchas solares (Figura 2.9), pues como sabemos reflejan las regiones activas en
el Sol. Concluyendo, el flujo de RCG varia de acuerdo con el ciclo de actividad solar.
Si el Sol se encuentra activo, su campo magnético es més fuerte, con lo que el flujo
de RCG disminuye ya que gran parte de estas particulas cargadas son mayormente
moduladas. Estas variaciones corresponden a un ciclo de 11 afios, tiempo en que el

campo magnético del Sol se invierte, completdndose asi el ciclo solar de 22 afios.

FIGURA 2.9: Efecto de la modulacién solar del flujo de RC (linea
roja) de acuerdo al ciclo de actividad del Sol medido con respecto al
numero relativo de manchas solares (linea azul).
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Observaciones previas de la Sombra
del Sol

3.1. Observaciones del Tibet

Cientificos de origen chino y japonés en colaboracion, establecieron el observa-
torio Tibet AS-7, permitiendo realizar investigaciones astronémicas detectando cas-
cadas de RC de alta energia EAS. Ubicado en la regién auténoma china del Tibet,
situada a 4,300 metros sobre del nivel del mar, en la localidad de Yangbajin (Ame-
nomori y Tibet AS-y Collaboration, 1991).

Tal proyecto inici6 a principios de los 90’s, construido en tres etapas principal-
mente: Tibet-I a partir de 1990 hasta 1993, Tibet-1I durante el periodo de 1994 a 1999
y finalmente la tercer etapa desde 1999 hasta 2003 cuando el arreglo es completado
(Figura 3.1).

FIGURA 3.1: Arreglo experimental completo “Tibet-AS” construido
en Yangbajing, Tibet a 4300 metros s.n.m.

Es un arreglo que consta de 697 centelladores, compuesto con 497 detectores,
cada uno cubre un drea de 0.5 mZ2. En total, el drea fisica del observatorio se extiende
hasta los 53,000 m? al termino de su construccién. Siendo su resolucién angular de

0.9°. Los objetivos principales de este observatorio son; la bisqueda de fuentes muy
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energéticas de rayos Yy (TeV), la medicién del espectro de energia y composiciéon
quimica de los RC de muy alta energia, estudios tridimensionales de la estructura
global del Sol y el campo magnético interplanetario para RCG y la observacion de
neutrones solares producidos por “flares” o erupciones solares.

El observatorio del Tibet estudi6 las sombras de la Luna y del Sol en RC a al-
tas energias, alrededor de 10 TeV (Amenomori et al., 1993a). Con la sombra de la
Luna se estimé que la resolucién angular del arreglo es menor a 1°. Las primeras
observaciones de la sombra del Sol se presentaron en 1993 con el arreglo del Tibet-1,
tomando en cuenta el efecto del campo magnético solar e interplanetario (Ameno-
mori et al., 1993b).

Las investigaciones realizadas por el Tibet determinaron que con la sombra del
Sol es posible proveernos de informacién acerca del campo magnético solar y los
cambios de actividad en el Sol.

Se han realizado estudios para el Sol tanto en su fase activa (1990-1993 y entre
2000-2003) (Amenomori et al., 2006) como en la fase de baja actividad (1995 —
1997) (Amenomori, 1999), en el primer caso la significancia estadistica resultante
fue de 4.6 sigma1 (Amenomori et al., 1993c). En la fase 1 del Tibet se tiene registro
de un méiximo en la actividad, obteniendo cierto desplazamiento en direccién sur-
oeste de la sombra del Sol, atribuido al cambio del campo magnético solar. El registro
de un minimo solar, se tiene con la fase del Tibet-1I, donde se observo el efecto del
campo dipolar de la sombra del Sol (Amenomori et al., 2000).

En los mapas de la sombra del Sol representativos de las variaciones de actividad
solar de la Figura 3.2, podemos ver que para un periodo de alta actividad la sombra
es mas difusa y el déficit minimo esta desplazado del centro del mapa, respecto a
los mapas inferiores donde la sombra del Sol en un fase de baja actividad es mds
definida y concéntrica. Estos mapas fueron realizados tomando eventos en un rango
de energia entre 8 TeV hasta 100 TeV.

!'Sigma es una medida estadistica que se toma como referencia para el estudio de procesos, espe-
rando obtener un ndmero mayor a 5, lo que indicaria que se tiene mas de 99.97 % de eficiencia en el
resultado (ver seccidn 5.1.4 para mds informacion).
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FIGURA 3.2: Variacion de la sombra del Sol durante los periodos de

maxima (paneles superiores) y minima (paneles inferiores) actividad

solar. La energia de las particulas se estima alrededor de 8 TeV. (Ame-
nomori et al., 2000)

La Figura 3.3 muestra la dependencia energética de la sombra del Sol observada
en un periodo de baja actividad solar, donde ) prr es la suma del nimero de parti-
culas observadas en cada detector, y de acuerdo a ésto, se obtienen cuatro divisiones
de energia: 8 TeV, 15 TeV, 35 TeV y 100 TeV, correspondientes a los paneles de la
figura de acuerdo al intervalo de ) prr respectivo.

Las investigaciones realizadas por la colaboracién del Tibet-AS determinan que
con la sombra del Sol es posible proveernos de informacién acerca del campo mag-

nético solar y los cambios de actividad en el Sol.
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FIGURA 3.3: Sombra del Sol en el minimo de actividad solar entre
1995 y 1997, centrada con desplazamiento hacia el este, donde ambos
ejes indican la distancia angular en grados. (Amenomori et al., 2000)

3.2. Observaciones realizadas por HAWC

Sabemos que el Sol es la estrella mds cercana a la Tierra y por tanto, se creeria
que es mas sencillo de estudiar, pero justamente por la posicion que tenemos frente
al astro, a veces es complicado conocer sus propiedades, ademds de tomar en cuenta
las interacciones magnéticas variables entre el sistema Sol-Tierra.

En México se ha establecido el observatorio HAWC de rayos gamma y RC de
altas energia, detallado en el capitulo 4. Con HAWC se ha podido estudiar, entre
otras investigaciones, la sombra causada por el flujo de RCG cuando viajan hacia la
Tierra al ser parcialmente bloqueados por el Sol o la Luna. Anterior a esto, no se
tienen antecedentes de estudios del Sol, a partir de su sombra, realizados en el pais.

Dentro de la colaboracion HAWC se realizan mapas de la sombra de la Luna,
reportando la desviacion de los RC debido al campo geomagnético infiriendo la re-
solucion angular del instrumento (The HAWC Collaboration, 2013), ya que permite
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que los RC viajen de la Luna a la Tierra sin grandes desviaciones debido a la ausencia
de campo magnético en la Luna.

Por otro lado, a partir de los datos registrados desde el 2013 hasta el 2014 sobre
el flujo de RCG de HAWC 95/111, se logré obtener mapas de la sombra del Sol
(Enriquez-Rivera et al., 2015), con observaciones de RCG en un rango de energia
desde 100 GeV hasta 100 TeV.

En los mapas de la sombra del Sol presentados con datos de junio del 2013 a julio
del 2014, se muestra la significancia del déficit e intensidad relativa (descritos en el
capitulo 5) en la columna derecha e izquierda de la figura 3.4 respectivamente. Para
estos mapas se tienen tres cortes de energia usando el nimero de PMTs encendidos
(nHit) en una cascada atmosférica de acuerdo a la energia del rayo césmico primario;
los intervalos de cortes son: > 30 nHit, el segundo > 72 nHit y 109 nHit, con energias
de 2, 8 y 50 TeV respectivamente. A diferencia de los mapas realizados para esta
tesis, en los que se toman once cortes de energia entre 100 GeV y méas de 100 TeV.

La sombra del Sol obtenida en los mapas de la figura 3.4, como podemos ver
estd mejor definida cuando se usa el corte energético mayor, contrario al caso en que
la energia es menor y la sombra es mds difusa. Mostrando asi, una influencia del
campo magnético en los RC, ya que son mayormente desviados conforme la energia
disminuye.

En el estudio de la sombra causada por el Sol de este trabajo, con datos del afio
2016, podremos observar una mejora en el tamafo de la sombra, ya que en éstos
resultados la sombra se extiende alrededor de 5° de diametro, tanto en declinacion
(6) como en ascencién recta (o).

Por tanto, considerando estos resultados podemos confirmar que es posible es-
tudiar el déficit en el flujo de RC que atraviesan el campo magnético de Sol hacia
la Tierra con el Observatorio HAWC al obtener los mapas de la sombra del Sol, lo
que es la base para el estudio presentado en este trabajo sobre la investigacion de los

efectos del Sol y su campo magnético en el flujo de RC.
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FIGURA 3.4: Mapas de la sombra del Sol de Intensidad Relativa (iz-

quierda) y Significancia (derecha) para diferentes rangos de energfa:

> 30 nHit, > 72 nHit y 109 nHit en paneles superiores, medios e in-
feriores, respectivamente. (Enriquez-Rivera et al., 2015)



39

Capitulo 4

El observatorio HAWC

HAWC es el acrénimo de High Altitude Water Cherenkov y es un observatorio
de rayos gamma de gran altura cuya construccién se llevé a cabo en el volcédn Sierra
Negra, en Puebla, México (18°59'41” N 97°18'30” O), a una altura de 4, 100 metros
s.n.m.

Este proyecto cuenta con el apoyo de alrededor de treinta instituciones, tanto
en México como en Estados Unidos, destacando por parte de México el Instituto
Nacional de Astrofisica, Optica y Electrénica (INAOE) y la Universidad Nacional
Auténoma de México (UNAM), en Estados Unidos la Universidad de Maryland y el
Laboratorio Nacional de Los Alamos (LANL).

HAWC es un observatorio de gran sensibilidad que estudia el cielo en altas ener-
gias, en el intervalo de 100 GeV a 100 TeV. Es capaz de detectar cascadas de parti-
culas que se producen cuando una particula o fotén de alta energia (~ TeV) penetra
e interacciona con la atmosfera terrestre.

El observatorio Milagro (Abdo et al., 2008a; Abdo et al., 2008b) demostr6é que
un detector con un amplio campo de vision de 2 estereo-radianes funcionando casi el
100 % del tiempo puede descubrir nuevas fuentes de rayos gamma con energias entre
10 y 100 TeV. El observatorio HAWC se basa en la experiencia y la tecnologia de
Milagro para hacer una segunda generacion de detectores Cherenkov de agua de alta
sensibilidad, utilizando el mismo campo de visién y ampliando el rango de energias
de estudio.

La base del estudio de los RC se establece en el uso de radiacién Cherenkov,
descrito mds adelante en este capitulo.

El proyecto inici6 en 2010 con el prototipo VAMOS (Abeysekara et al., 2015);
llevdndose a cabo la primera fase de instalacién del arreglo con 30 detectores has-
ta el 2012. Una segunda etapa con 95 detectores en el 2013, y durante el 2014 la
etapa llamada 111-HAWC (Baughman et al., 2015) pues el arreglo estaba confor-
mado por 111 tanques. Continuando, en el 2014 ya se contaba con 250 detectores
(250-HAWC). Y, finalmente se lleg6 a la instalacion de 300 detectores (Figura 4.1),

siendo inaugurado el arreglo completo en marzo del 2015.
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FIGURA 4.1: Foto del Observatorio HAWC completo con 300 detec-
tores, ubicado a 4100 m sobre el nivel del mar.

Contando con una apertura que cubre mas del 15% del cielo, el observatorio a
gran altura de agua Cherenkov estd expuesto a dos terceras partes del cielo durante
cada ciclo de 24 horas. Su campo de vision total estd dentro de un dngulo de 45°,
es decir, provee de informacién a partir de +-64° a los —26° en declinacién (coorde-
nadas ecuatoriales). Estd disefiado para detectar rayos gamma y RC con energias de
TeV.

El observatorio HAWC cuenta con gran sensibilidad para fuentes extendidas y
realiza observaciones del plano Galactico en altas energias. Hasta ahora se han po-
dido realizar gran ndmero de detecciones, permitiendo mediciones precisas de las
pequeias desviaciones en el flujo de RC y rayos gamma a energias de TeV (Abeyse-
kara et al., 2017b). Hasta ahora, las diversas observaciones han ayudado a confirmar,
por ejemplo, la emisidén de supernovas y espectros de energia de fuentes galdcticas
como podemos ver en el mds reciente catdlogo (Abeysekara et al., 2017¢c) donde se
tienen alrededor de 40 fuentes vistas por HAWC (Abeysekara et al., 2017a; Alfaro
et al., 2017).

4.1. Detectores de efecto Cherenkov

Los RC pueden estudiarse con un detector desde la superficie terrestre. Se sa-

be que una particula primaria casi nunca llega a nivel del mar, son las particulas
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obtenidas de la desintegracion del rayo césmico primario quienes tienen mayor pro-
babilidad de llegar al suelo. Por esta razon la mayoria de los arreglos para este tipo de
estudios de deteccion de cascadas atmosféricas funcionan de manera Optima en sitios
elevados y cercanos al ecuador. Algunos ejemplos de estos observatorios que utili-
zan la técnica Cherenkov son el Tibet AS-y (Zhang et al., 2017) y LHAASO (Large
High Altitude Air Shower Observatory) (Huihai, 2009), (L1 et al., 2017) ubicados en
China, MAGIC (Major Atmospheric Gamma-ray Imaging Cherenkov Telescope) en
Espana, HESS (High Energy Stereoscopic System) iniciando el proyecto en 2002 en
Namibia al sur de Africa (Piihlhofer y the H. E. S. S. collaboration, 2018), y VERI-
TAS (Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System) (Humensky y the
VERITAS Collaboration, 2009) en funcionamiento desde el 2007. Existen otros ex-
perimentos que también estudian las EAS sin utilizar la técnica Cherenkov como
ARGO-YBJ (Astrophysical Radiation with Ground-based Observatory at YangBa-
Jing) (Bartoli et al., 2017).

El efecto Cherenkov es de gran utilidad en los detectores de particulas, especial-
mente en el observatorio de rayos gamma HAWC, que como ya se ha dicho detectan
la luz Cherenkov de agua producida en la atmésfera terrestre generada por la llega-
da de rayos gamma de muy alta energia procedentes del espacio exterior. Los rayos
gamma no tienen carga eléctrica, pero al incidir con los dtomos de la atmoésfera te-
rrestre se produce una cascada de particulas que si tienen carga eléctrica. El observa-
torio antecesor de HAWC es el observatorio Milagro (Vasileiou, Ellsworth y Smith,
2008), ubicado en Nuevo México, y su cono de vision era de 45°. Considerando la
posibilidad de construir un observatorio mucho mas poderoso utilizando la técnica
Cherenkov en agua, HAWC fue especificado para situarse por encima de los 4000
metros e inicialmente se estudiaron sitios en Bolivia, China y México.

Utilizando arreglos de detectores se pueden reconstruir las cascadas de particulas
y asi saber de donde proviene, ya que por medio de los detectores podemos medir
la llegada de los “hits”, tanto en tiempo y tamaio, asi como su velocidad y energia.

Esto es favorecido por el campo de visién del instrumento y su resolucion angular.

4.1.1. Efecto Cherenkov

Los detectores Cherenkov estan basados en el efecto del mismo nombre, en honor
al fisico ruso Pdvel A. Cherenkov quien fue el primero en caracterizar rigurosamente
y explicar la produccién de esta radiacion, razén por la que en 1958 gand el premio
Nobel de Fisica.

La radiacion Cherenkov es producida por luz cuando una particula relativista
cargada eléctricamente se mueve en un medio transparente, dieléctrico y con una

velocidad de propagacion superior a la de la luz en dicho medio. En esta situacion
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se produce una perturbacion de tipo electromagnética que origina una emision de luz
color azul caracteristico de éste fenomeno. Una parte de la energia perdida es emitida
en forma de radiacion tipo Cherenkov (Stanev, 2010).

Es un fenémeno similar al de la generacion de una onda de choque cuando se
supera la velocidad del sonido. En ese caso los frentes de onda esféricos se superpo-
nen y forman uno solo con forma cénica como se representa en la figura 4.2, ya que
la interferencia constructiva de la radiacion electromagnética crea una onda cénica
detrds de la particula, al propagarse el frente de onda en un dngulo fijo 8. La luz de
la particula resulta emitida dentro de los limites de una superficie de forma coénica,
donde el vértice es el punto en que la particula entr6 al detector y la directriz es la
direccién de su movimiento. Un tanque de agua hermético y oscuro resulta un buen
detector del rastro de la particula si se le adicionan fotomultiplicadores (PMT) (ver
Figura 4.3).

La velocidad de la luz en el vacio es ¢, que dividido por el indice de refraccion
n por la velocidad de la particula v, obtenemos el dngulo de la emision cénica a un
angulo fijo 6, como vemos en la ecuacion 4.1, producida cuando la particula cargada

causa una onda de choque mostrada en la figura 4.2.

cosf = = 4.1
ny

Para un material con indice de refraccién n, la velocidad de la luz en ese material
estd dada por ¢, = 1, emitiendo radiacion Cherenkov cuando pasa que la velocidad
s C
de la particula v es mayor que .
Del indice de refraccién depende el limite de energia para que se produzca la emi-

sion de luz Cherenkov, para determinar este umbral se puede utilizar L’ Annunziata,

(2012):
1 —1/2
Ejp=m (1__2) —1 (4.2)
n

donde m es la masa de la particula.

Sabiendo que el indice de refraccion del agua es 1.33, tenemos que el angulo del
cono de luz Cherenkov es de 41.25° en ese medio, si v = c¢. El umbral de energia para
la produccién de luz Cherenkov de electrones (m = 0.511 MeV) es de 0.262 MeV y
para protones (m = 0.938 MeV) la energia es de 0.48 MeV.
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FIGURA 4.2: Diagrama del fenémeno de Radiacién Cherenkov visto
como frente de onda.

FIGURA 4.3: Esquema del efecto de radiacién Cherenkov en un de-
tector.

4.2. Detectores (WCD)

Las siglas WCD son el acronimo de Water Cherenkov Detectors, que lo podemos
traducir como detectores de Cherenkov en agua. El observatorio HAWC consta de
300 detectores, formados por tanques cilindricos de agua de 7.3 metros de didmetro
y 4.5 metros de profundidad, cubriendo una area de aproximadamente 22,000 metros
cuadrados. El interior de cada uno de los detectores contiene agua purificada, ademas
de 4 fotomultiplicadores (PMTs) al fondo del mismo.

La construccion de los detectores estd conformada por una hoja corrugada de
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acero como pared. Dentro de las estructuras cilindricas se tiene una bolsa o “blad-
der” (Figura 4.4), técnicamente llamadas sachet o liner, que son los contenedores de
aproximadamente 200 mil litros de agua ultra purificada. Los tanques tienen fototu-
bos en la parte inferior para detectar la luz Cherenkov. Cada tanque actia como un
pixel del arreglo, que permite muestrear donde y cudndo arriba una particula de alta
energia. Se registra y transmite la intensidad de la radiacion producida por la lluvia

al atravesar el detector.

FIGURA 4.4: Bladder: bolsa que se encuentra dentro de los tanques y
cuya capacidad es de 200 mil litros de agua ultra-pura.
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4.3. Fotomultiplicadores (PMT)

Un fotomultiplicador es un detector de luz muy sensible que cuando recibe la
incidencia de fotones, libera electrones, los que a su vez son acelerados e inciden
en dnodos liberando més electrones, dando por resultado una corriente eléctrica en
forma de pulsos medibles.

Trabajan de acuerdo al efecto fotoeléctrico. Son foto-catodos (Figura 4.5) con un
gran diferencial de voltaje, que genera un campo eléctrico que funciona como “guia”
para los foto-electrones que amplifican la sefial alrededor de 10° veces.

En HAWC se utilizan dos tipos de PMTs (ver Figura 4.6), ambos sensibles a la luz
en un rango de longitud de onda entre 300 y 500 nm. Se tienen 3 PMTs de 8” y uno
de 10" para cada detector. El PMT de 10” se ubica en la parte central del detector,
por tanto se tiene un total de 300 para todo el sistema; mientras que los de 8" se
colocan 3 en cada tanque, acomodados en forma de tridngulo, como se muestra en el
diagrama de la figura 4.7. Cada fotomultiplicador tiene su indicador correspondiente
a las letras: A, B, C, D, siendo C el PMT central y el més grande, y A,B, D para los
demds. De manera que, el arreglo final de 300 detectores cuenta con 1200 PMTs.

La ubicacion exacta de cada PMT es muy importante al momento de hacer la
reconstruccion de datos de la direccion de arribo de las cascadas EAS. La sefal de
éstos se transfiere a la zona de control localizada al centro del arreglo, donde se

amplifica y analiza la sefial registrada.

FIGURA 4.5: Esquema de un fotomultiplicador.
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FIGURA 4.6: Muestra de los dos modelos de tubos fotomultiplicado-

res en HAWC. De izquerda a derecha; el de 10 pulgadas (R7081) y de

8 pulgadas (R5912) de didmetro en cada uno de los 300 tanques que
conforman el observatorio.

FIGURA 4.7: Disposicion de los PMTs dentro de un detector.

4.4. Obtencion y reconstruccion de datos

4.4.1. Adquisicion de datos

Hay dos tipos de sistemas de adquisicién de datos en HAWC (Abeysekara et
al., 2012). El sistema principal lee la sefal recibida de los tanques y reconstruye la
direccion y energia de las cascadas atmosféricas individualmente. El sistema de ad-
quisicion “scaler” cuenta los hits en cada tubo fotomultiplicador (PMT) del detector
y busca un exceso estadistico sobre los datos obtenidos de todos los PMTs (ruido).

Al ser detectadas las particulas por los PMTs, la sefial recibida es transferida al
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centro de control o “counting house”. Este espacio es un cuarto donde se concentra
toda la electronica del sistema y se analiza la informacién recopilada que proviene de
la sefial generada en los PMTs, misma que es amplificada y organizada de acuerdo
a los eventos dados, usando paneles electrénicos (FEB!). El pulso aumentado es
comparado contra dos limites de voltaje diferentes, y se registran los tiempos en que
cada sefial del PMT cruza el umbral alto o bajo como sellos de tiempo con resoluciéon
de 100 ps (Figuras 4.8 y 4.9; Hampel-Arias, 2017). La conformacién es tal que la
longitud de un tiempo-sobre-umbral ToT (Time-over-Threshold), es proporcional al

logaritmo de la carga en el pulso registrado del PMT.

'FEB: Front-End-Board
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FIGURA 4.8: Diagrama donde se muestra la sefial andloga del PMT

indicando un Ait (curva negra), cruzando sélo el discriminador de bajo

voltaje (linea roja) de fy a 1, resultando un low ToT como se ve en la
parte inferior de la figura.

FIGURA 4.9: Diagrama que muestra la sefial andloga del PMT (curva
negra), donde cruza los limites de bajo (linea roja) y alto (linea azul)
voltaje, en fy y t3 para el primer caso y para el segundo en t; y 5.
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4.4.2. Reconstruccion de eventos

Un evento queda determinado cuando los PMTs detectan sefal (luz), dada una
ventana de 100 ns de tiempo. Al detectar un evento, se realiza una seleccién de datos,
donde se estima la energia de la particula primaria y su especie, es decir, si es un
rayo césmico (Figura 4.10a) o un rayo gamma (Figura 4.10b). El detector se divide
en celdas que permiten muestrear con detalle la llegada de particulas al detector,
permitiendo a su vez reconstruir la informacién del rayo gamma o rayo césmico que
origind la cascada de particulas. El muestreo permite hacer la separacion entre ambos
tipos de particula.

Cada que se enciende un PMT se le conoce como “hit”, que es la unidad base
de un evento; definido por la posicidn, el tiempo y la sefial integrada o carga de la
luz detectada por el PMT. La posicion se determina segun la ubicaciéon del PMT
que recibe la sefal, para saber la carga y el tiempo, se tiene que digitalizar el pulso
obtenido del PMT como vimos en las figuras 4.8 y 4.9. En la figura 7.1 se muestra el
esquema del arreglo HAWC en dos dimensiones, de donde se sefiala con una estrella
el arribo central de la particula para cada uno de los eventos. Cada circulo de color
representa un PMT hit, el tamafio de los circulos es proporcional a la carga y el color
al tiempo relativo del hit segtin la barra anexa.

Por otro lado, para que un evento sea determinado como cascada, se reconstruyen
los hits, esta es una manera de que se pueda saber el dngulo de incidencia de las
particulas. Todas las recontrucciones no son realizadas al instante de la recepcién de
datos, las que se hacen de este modo ayudan a determinar la direcién de arribo de
las particulas en tiempo real, en cambio la reconstruccién angular se realiza en un

tiempo posterior.
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(A) Distribucion de una cascada hadronica

(B) Distribucién de una cascada electromagnética

FIGURA 4.10: Se muestran dos distribuciones; en la parte superior
es el registro de un evento hadrénico y en la parte inferior un evento
propiciado por un rayo gamma.
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4.4.3. Identificar cascadas

Como hemos dicho anteriormente, HAWC detecta cascadas atmosféricas exten-
sivas. Se determina la direccion, posicidn espacial y temporal, asi como la naturaleza
de la particula primaria a partir de la EAS.

El tiempo relativo de llegada y la energia son factores importantes para determi-
nar las cascadas. Ademads, se tienen aspectos que dependen de la interaccién con la
atmosfera, por ejemplo, la altura a la que se produce el choque de particulas, pues
se sabe que las cascadas electromagnéticas tienen una interaccion relativamente mas
corta que las hadrénicas. En cuestion de energia, se sabe que las cascadas de hadrones
tienen un rango de energia mds amplio y la cascada es mds extensa (Figura 4.11a);
en el caso de cascadas de rayos gamma, su energia es muy alta y la trayectoria es
maés directa, en consecuencia la cascada es mds colimada (Figura 4.11b). También se
debe conocer la composicion de la particula y asi determinar su tipo, como se mostré
en el diagrama de figura 2.5, donde se tienen algunas de las interacciones posibles en

una cascada y las particulas resultantes o secundarias de las consecutivas cascadas.

(A) EAS-protén (B) EAS-foton

FIGURA 4.11: Cascadas iniciadas por un protén (A) y un fotén (B),

ambas con energia de 100 GeV. Imdgenes realizadas por CORSIKA

(simulacidén de cascadas de particulas), donde el color rojo hace refe-

rencia a la componente electromagnética, el azul a la hadrénica y el
verde a la componente mudnica.

4.4.4. Calibracion del instrumento

Una reconstruccion precisa de los eventos requiere que la seial de los PMTs sea

también muy precisa. La calibracion del arreglo se hace de acuerdo a la respuesta de
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cada PMT de manera individual, y aunque estos son calibrados anteriormente, existen
otros efectos que pueden influir en la medicién de la sefial, como la calidad del agua
de los detectores ya que afecta en la atenuacién y dispersion de la luz Cherenkov
emitida, y como consecuencia se tiene un cambio en el nimero de fotones incidentes
en los cdtodos del PMT. Por tanto el sistema de calibracion instalado en HAWC, se
realiza considerando una entrada de luz conocida, tomando en cuenta los posibles
problemas de la fuente y las conexiones de cables a cada WCD. Ademads de este
proceso con los PMTs, se realiza una calibraciéon conforme el tiempo de llegada
esperado de las particulas en una cascada. Dependiendo de esta diferencia se hace un
ajuste y se delimita un umbral de tiempo para la sefial registrada en los PMTs.

La resolucién angular usada es de 0.1° aproximadamente, que es la que se tiene
a partir de energias de 10 TeV, mientras que para energias alrededor de 1 TeV la
resolucién disminuye a 0.3°, teniendo asi una relacion entre la energia y el grado de
resolucién. Una manera de corroborar la resolucion angular estimada es utilizando la
sombra de la Luna, aplicando un suavizado (“smooth” descrito en la seccién 5.1.3)
tal que nos permita ver ciertos detalles en el mapa acerca de la informacién obtenida,

dependiendo del grado de smooth que se utilice.
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Produccion de mapas

5.1. Mapas con datos de HAWC

Para producir mapas del Sol o de la Luna, con significancia estadistica relevante,
se compara un mapa con datos de los RC en la direccién de llegada y un mapa de
referencia en la misma direccion que representa el flujo de RC esperados en ausencia
del objeto celeste a estudiar.

Para realizar los mapas se requiere el software especificamente de HAWC lla-
mado Map-Maker (Fiorino et al., 2016), en el que se utiliza APE y paqueteria de
AERIE (Analysis and Event Recontruction Integrated Environment). EI método ha
sido adaptado para usar HEALpix (Hierarchical Equal Area isoLatitude Pixelization
of a sphere) (Gorski et al., 2005). La resolucion de HEALpix se define con el para-
metro Ny4., que se relaciona con el numero de pixeles, tal que Ny, = 12NSZI. de>
los mapas de la sombra del Sol presentados en el siguiente capitulo se trabaja en un
cuadro de N, = 256.

Para crear los mapas con los eventos registrados, en AERIE se tiene una serie

para

de ejecutables llamados aerie-apps (Zhou et al., 2013), de los cuales para los mapas

presentados en este trabajo se usan los siguientes:

» make-hawc-maps. A partir de la base de datos de HAWC, se toma el conjunto
de archivos de eventos reconstruidos en formato .xcd reunidos en un conjunto

llamado run, y a partir de estos se obtienen los archivos .fits .
= combine-maps.

= smooth-tophat-make-significance-map. En este paso obtenemos los archivos

fits de significancia e intensidad relativa.

Lo mds importante en el proceso de produccion de mapas es el primer inciso del
listado anterior, ya que es aqui donde se crean los archivos .fits de cada run seleccio-
nado (run00XXXX 1) a partir de los datos reconstruidos (rec) obtenidos por HAWC,

'Formato estandar para la identificacién de un run. Las X’s hacen referencia al nimero del run.
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de acuerdo a especificaciones previas llamadas banderas. Tales banderas nos ayudan
a definir el tipo de mapa que se quiere, por ejemplo si son del Sol o de la Luna,
centrando el mapa en estos objetos celestes, o0 mapas del cielo. En particular para
este trabajo, los datos se trabajardn orientados al Sol. También se utiliza un archi-
vo de cortes con el que es posible hacer una seleccion de los eventos. Las variables
disponibles que se usan en estos archivos se encuentran en Riviere et al., (2015). En
el archivo de cortes se hace la divisién en rangos de energia (bines), a partir de la
variable nHit, que indica el nimero de PMT’s que se prenden al identificar un evento
o cascada.

De los archivos .fits obtenidos al combinar, se tiene informacién para realizar
diferentes tipos de mapas de acuerdo a los datos de la senal (mapa de datos) o del
fondo (mapa de referencia), segin Fiorino et al., (2016).

Posteriormente con el ejecutable smooth-tophat-make-significance-map, es po-
sible obtener los archivos .fits correspondientes a la significancia (seccién 5.1.4) e
intensidad relativa (seccion 5.1.5) que se usan para crear los mapas de manera visual.
Definiendo en esta etapa el grado de suavizado, ya que se tienen diferentes escalas
angulares para esto, dependiendo del tipo de fuente (difusa o puntual).

Al terminar la tercer etapa del software Map-Maker, los archivos son tratados con
un programa de python que llama al software de "healpy", tal que sea posible visua-
lizar los datos de la manera requerida, especificamente en este caso que muestre el
déficit de RC en la posicion aparente del Sol. Aqui se puede elegir el tipo de coor-
denadas en las cuales graficar, siendo elegidas aqui las coordenadas ecuatoriales; el
intervalo angular de la ventana donde se quiere proyectar el mapa, y demds opciones
con el script de plotMercator. Si se requiere una proyeccion respecto todo el cielo se

utiliza plotMollweide.

5.1.1. Sistemas de Coordenadas

El sistema de coordenadas que describe la direccién de arribo de los RC primarios
son las coordenadas celestes. La deteccion de RC no es uniforme en espacio y tiempo,
en nuestro caso se pretende obtener el déficit de eventos desde la direccion del Sol.

Aunque al graficar los mapas de la sombra se tienen diferentes opciones de coor-
denadas, el sistema de coordenadas utilizado para los mapas presentados en este
trabajo son las coordenadas ecuatoriales centrando al objeto de estudio. De los ma-
pas, en el eje horizontal, tenemos la ascension recta (RA) menos la ascension recta
del Sol (o — o,,) correspondiente a la fecha indicada previamente por el archivo
con el que se esté trabajando, esto mismo sucede con el eje vertical, donde se tiene
las coordenadas de declinacién (dec — decs,;,), denotados en el mapa como ARA y

Adec, respectivamente.
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Para los mapas del campo magnético solar, se hace referencia a las coordenadas
heliosféricas. Aunque para estos mapas se requiere un magnetograma previo que usa

también coordenadas Carrington, como se describe posteriormente en este capitulo.

Coordenadas Ecuatoriales

Es un sistema de coordenadas con respecto a estrellas distantes. Los polos son
una proyeccion sobre la esfera celeste de los polos Norte y Sur de la Tierra. El ecua-
dor celeste es también una proyeccion del ecuador terrestre en la esfera celeste. Las
principales coordenadas en este sistema (ver figura 5.1) son: la ascension recta (o o
RA) que es la coordenada andloga a la longitud, medida respecto al equinoccio vernal
o punto Aries (donde el Sol cruza con el ecuador celeste); y la declinacién (6 o dec)

andloga a la latitud, medida con respecto al polo norte celeste.

FIGURA 5.1: Sistema de coordenadas ecuatoriales, en el que se de-
finen las coordenadas de ascension recta y declinacién. Las coorde-
nadas estan alineadas con el eje de rotacién de la Tierra, siendo el
ecuador el que define el origen de la declinacidn, asi los polos norte
y sur estan en & = 90° y § = —90°, respectivamente. El origen de
la ascension recta se definié en el equinoccio vernal, la coordenada
aumenta en sentido opuesto a la rotacién de la Tierra.

Se tiene un sistema de coordenadas local, que rota con la Tierra, donde se reem-

plaza RA por el llamado dngulo horario (HA), relacionados de la siguiente manera:

HA=TSL—« (5.1)
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FIGURA 5.2: Relacién entre Tiempo Sideral Local (TSL), angulo ho-
rario y ascension recta.

TSL es el tiempo sideral local, que mide la rotacion relativa de la Tierra a las
estrellas. En este sistema, un objeto celeste pasando sobre la cabeza del observador

tiene RA y dec constantes, pero el HA varia (figura 5.2).

Coordenadas HEEQ

Este es un sistema de coordenadas heliosférico, sus siglas son acrénimo de Helio-
centric Earth Equatorial (HEEQ). Tiene su eje x orientado a lo largo de la interseccion
entre el ecuador solar y el meridiano central solar (visto desde la Tierra) y el eje z
esta a lo largo del polo Norte del eje de rotacion del Sol. El sistema esta alineado
con el eje de rotacion del Sol en el cual se describe el campo magnético heliosférico
(HMF Helispheric Magnetic Field).

Se definen dos sistemas de coordenadas heliogréificas (Cakmak, 2014): Stony-
hurst y Carrington, considerdndose este ultimo para este trabajo. Como para cual-
quier otro sistema de coordenadas, se requiere un punto de partida y un plano, en
este caso el plano es el ecuador del Sol, pero el punto de partida es dificil de descri-
bir porque no hay caracteristicas solares permanentes. Entonces, en la coordenadas
heliograficas un punto en la superficie solar se puede definir como vemos en la figura
5.3 (a), donde se consideran tres pardmetros solares principales: latitud angular By,
longitud L (pardmetro conocido tambien como L) y la posicidn angular P. El dngulo
P de la figura 5.3 (b), es el angulo entre los ejes de rotacién en direccion del Sol y la

Tierra.
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FIGURA 5.3: (a) Define el sistema de coordenadas heliogréfico, res-

pecto a un punto X sobre la superficie solar. (b) Muestra la posicién

del eje de rotacion del Sol respecto al eje de rotacién de la Tierra.
(Cakmak, 2014)

Coordenadas Carrington

Este sistema es el mismo que las coordenadas HEEQ, excepto que estas co-rotan
con el Sol por rotacion Carrington. Por lo tanto, son el sistema de coordenadas ideal
para observaciones solares. La relacion entre las coordenadas HEEQ y Carrington
son mejor descritas en un sistema polar esférico, donde los dngulos cenital y azimutal
y el radio tienen relacién con el sistema de coordenadas cartesianas, eligiendo 0
como cero a lo largo del eje zy ¢ como cero a lo largo del eje x. Se tiene la siguiente

relacion entre ambos sistemas (Thompson, 2006)

¢Carr = ¢HEEQ + Ly, (5.2)

donde L es el dngulo azimutal que rota con el Sol y puede ser considerado como
la coordenada heliosférica equivalente al &ngulo horario del sistema ecuatorial, visto

anteriormente.

5.1.2. Método de Integracion Directa (MID)

Se necesita una técnica para identificar y desestimar los eventos del fondo “back-
ground”, y tener asi un mapa de referencia (donde se espera observar un flujo isotré-
pico), respecto a la sefial real. Para lograr esto, se utiliza una técnica conocida como
método de integracion directa (Atkins et al., 2003). Basado en detectar las particulas
en una cascada atmosférica extensa, para esto se utiliza la simulacién Monte Carlo.

De los datos, tenemos el tiempo y la direccion de los eventos y un sistema de

coordenadas para “mapearlos”. Las fuentes emiten una sefial en la que usualmente
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se tienen fluctuaciones, por lo tanto el fondo se estima en cada punto del cielo, y se
busca la fuente teniendo la sefial menos el fondo en cada bin.

Por medio del MID podemos estimar el mapa de fondo (N(a,§)) basado en el
hecho de que podemos integrar las cuentas observadas en el mapa del cielo, sobre el
tiempo y el angulo sélido del producto de la tasa de eventos del detector R(t) como
funcién del tiempo y la eficiencia del detector en coordenadas locales E(HA,§), es

decir,

27
(N(,8)) = /t_OAEE(HA,S) R(t)-€(t,HA, 0))dQdt (5.3)

dQ)=dHA-dé - sind (5.4)

donde € es un factor que asegura que un bin local (HA,dec) s6lo contribuye al
background de un bin ecuatorial (&, d) a un tiempo ¢ cuando los dos bines ocupan
el mismo espacio fisico. Es una funcién que puede tener dos valores; 1 si el dngulo
horario, ascension recta y tiempo sideral son tales que los eventos caen dentro de la
region de interés delimitada por la AR y dec, o cero si los eventos no caen dentro de
las coordenadas seleccionadas. La integral se evalia sumando la eficiencia del mapa,
después de hacer el cambio de coordenadas locales a ecuatoriales (de HA a AR),
sobre los eventos observados.

El método requiere una distribucion de llegada local estable a través de un periodo
At. Como HAWC es un detector estdtico y es el cielo que pasa sobre €l, su valor es
At = 24 horas.

El error al estimar el background depende de la eficiencia del detector. Esta co-
rreccidn es muy importante ya que si se sobrestima un sumidero se verd demasiado
grande, y si se subestima puede no detectarse. Tipicamente, se buscan fuentes mas
que sumideros, pero aqui es el caso contrario.

Para cada periodo de integracién directa, el mapa de referencia es la suma del
producto de la distribucién normalizada de llegada local Ex; (,8) y la tasa de cuentas
del detector R(z). Después de cada periodo de integracion la eficiencia del mapa en
coordenadas locales se convierte en un mapa del cielo en coordenadas ecuatoriales

(o, 0), multiplicada por cada tasa de eventos R(t).

(N(@.8)) = ¥ Rag 1) Eny (HA.) 55)
At t=0

Un periodo de integracion de 2 horas, es suficiente para tener la estadistica nece-
saria en la estimacion del background. En estos periodo de integracion se maximiza

el nimero de eventos usados en estimar el background, mientras se minimizan los
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errores sistemdticos que surgen de los cambios en la eficiencia del detector, mante-
niendo la tasa de fluctuaciones baja debido a fenémenos atmosféricos y relacionados
al tiempo. Los efectos de variacion temporal en la tasa de cuentas de los RC o de la
geometria del detector, aparece tanto en el mapa de referencia, como en el de datos,
canceldndolos cuando se comparan para producir mapas de significancia o intensidad

relativa.

5.1.3. Suavizado (‘“‘Smoothing”)

Para mejorar las pequefias sefiales esperadas en los mapas (que suelen ser mas
finamente pixelados que la resolucién angular de HAWC), los datos y mapas de refe-
rencia se suavizan. En esta tesis, se aplica un suavizado simple de “sombrero de copa”
(top-hat), en el que el valor del pixel i representa la suma de los pixeles circundantes
dentro de un radio r. Idealmente, el radio de suavizado debe ser de la misma escala
que la caracteristica de interés, lo que correlaciona el conteo de eventos agrupados
de una manera que preserve la extension angular caracteristica mientras amplifica su
sefal. Por ejemplo, se sabe que para la sombra de la Luna, un radio de suavizado de
1° es suficiente para aumentar 5 veces la significancia observada, mientras que para

el Sol se aplica un smoothing de 2°.

5.1.4. Significancia

La significancia es una estimacion estadistica resultante de calcular la distribu-
cién gaussiana (o campana de Gauss, como también se le conoce) donde el centro de
la distribucién sefiala la zona de mayor probabilidad.

La desviacion estandar o sigma (o) es una medida usada para cuantificar la varia-
cién o dispersion de un conjunto de datos. Una baja desviacidn estdndar indica que
los datos tienden a encontrarse cerca de la media, mientras que una desviacion es-
tandar alta indica que los datos se distribuyen en un rango mds amplio de valores. Al
hacer los calculos para una distribucién normal se estima que una desviacion estin-
dar tiene probabilidad de 68.27 %. Por consiguiente, se tiene que 20 de probabilidad
representa el 95.45 %, tres desviaciones estandar indican 99.73 %, y asi sucesivamen-
te. En materia de ciencia, para decir que un resultado es confiable y poder declarar
el descubrimiento de una fuente, por convencion el valor minimo necesario es de
50, representando el 99.997 % de cuentas en el evento, siendo este el valor minimo
esperado.

En este caso, la significancia se refiere al exceso resultante al hacer la diferencia

entre los datos del evento y el fondo. Esta aproximacion se realiza con el método
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de Li y Ma, (1983), que corrige la exposicion relativa (z;—ps,) entre los datos y los

mapas de fondo estimados. Siendo la significancia dada por:

1+ o N, 14 o pa)N,
S — 2N0nln ( + Li—Ma on ) + 2N0ffll’l (( + Li Ma) off) (56)
Ori-Ma Non+Nogf OLi—Ma

AQ)

5.7
AOAt15°hr—1cosd -7

OLi—Ma =

donde N,, es el niimero de cuentas de la sefial en un bin y N, 77 es el background
estimado para el mismo bin; or;—p, €s la exposicion relativa dada por la ecuacion
5.7, que se define como la relacion de tiempo en la fuente respecto al tiempo fuera
de la fuente (que es el tiempo de acumulacién del background), esto nos ayuda a
encontrar la incertidumbre del mapa de referencia.

La significancia de Li & Ma se puede usar reemplazando la observacion fuera de
la fuente (N, ry) con los conteos del mapa de referencia calculados mediante el MID

(descrito anteriormente), dividido por la exposicion relativa (Ecuacion 5.9).

Non = N(t,0) (5.8)

Nogr = (N(@,6))/ 0Li—ma (5.9)

Para un conjunto de datos con estadistica muy grande y una sefal pequeia, sa-
bemos que podemos utilizar el método Li & Ma, de esto se tiene que si queremos
maximizar la significancia es posible hacer una aproximacion donde se considera el
cociente de la sefial contra la raiz cuadrada del background; obteniendo finalmente

que la significancia se puede expresar como:

N;
(N:)

S(a,8) = (5.10)
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5.1.5. Intensidad relativa

La intensidad relativa es una medida imparcial para determinar la intensidad de
la sefial respecto a la intensidad relativa del fondo, dada una misma regién. El mapa

de intensidad relativa, se calcula de la siguiente manera:

AN; _ Ni(a,8) — (Ni(et,8))
Ni (Ni(et,5))

OIR(a,8) = (5.11)
donde (N;) es la estimaci6n de las cuentas del fondo y N; las cuentas observadas en

el bin i con la ascension recta y declinacion respectivas.

5.2. Mapas con PFSS

La dindmica de la configuracion coronal del Sol estd determinada por la evolucion
de su campo magnético. Determinar el campo magnético en 3D es crucial, pero es
un gran problema a resolver actualmente. Existen diversas técnicas para modelar las
lineas de campo magnético dentro de la atmésfera solar. Una de ellas es el modelo

de PFSS utilizado en este trabajo para calcular el campo magnético coronal.

5.2.1. Modelo de campo-potencial en la corona solar

Poco ha sido el progreso en el entendimiento de las bases fisicas de varias estruc-
turas morfoldgicas en el disco solar, en parte se debe a la ausencia de informacién de
la forma y posicion en 3D de las caracteristicas coronales y su dindmica.

El problema de calcular el campo magnético sobre una superficie esférica, en
general consiste en encontrar solucion a la ecuacion de Laplace, dado que es la ecua-
cioén que satisface las condiciones de frontera de esta aproximacion en coordenadas
esféricas. Una expansion del potencial magnético en armoénicos esféricos nos permite
tener una solucion completa, esto equivale a encontrar los coeficientes del polinomio
de Legendre, que son solucién a la ecuacién de Laplace. El método de los armoni-
cos esféricos se aplica al caso del Sol, siendo posible usarlo para trazar las lineas de
campo.

Existen diferentes métodos que describen el campo magnético fotosférico para
determinar el campo magnético de la corona solar utilizando la aproximacion del
campo potencial (o libre de corrientes).

Al considerar la teoria del campo libre de corrientes, se supone la ausencia de
campos eléctricos, lo que satisface que V x B = 0, implicando que el campo magné-

tico se conserva. Pero esta suposicion solo es aplicable hasta distancias de 2.5 R, ya
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que a mayores distancias el viento solar distorsiona al campo magnético, haciendo
que esta aproximacion sea poco realista (Altschuler y Newkirk, 1969).

Desde 1969 (Altschuler y Newkirk, 1969) se concluy6 que las corrientes s6lo
son apreciables durante periodos de desarrollo de una regién activa. Por lo tanto la
aproximacion libre de corrientes deberia ser vélida en la corona interna a partir de
~ 0.2 R sobre la fotdsfera. Otra suposicion a considerar es que cualquier fluctuacién
en la fotdsfera que tienen escalas de tiempo mds cortas que una rotacidn solar no
afecta significativamente a la configuracién general del campo.

El campo magnético coronal se deduce por extrapolacion a partir del campo
fotosférico hacia arriba, de acuerdo a la aproximacion del campo-potencial en la
superficie-fuente (PFSS), en la que el campo en el volumen coronal se asume como
potencial entre la fotosfera y una superficie fuente esférica localizada a un radio de
2.5 Ry, como se representa en la figura 5.4. El campo magnético modelado se ve for-
zado a ser puramente radial en la superficie fuente, aproximando el efecto dindmico

del viento solar sobre el campo magnético de la corona alta.

FIGURA 5.4: Representacion del modelo de superficie fuente. En la
regién 1 se mide el campo magnético fotosférico. En la regién 2 es
donde se ubican las lineas de campo cerradas (loops), el campo en
esta region se calcula a partir de la teorfa potencial. Las corrientes
que fluyen alrededor de la superficie fuente eliminan a la componente
transversal del campo magnético, y el viento solar extiende el cam-
po magnético de la superficie fuente al espacio interplanetario. Este
campo magnético, puede entonces ser observado por naves espaciales
a 1 UA. El campo magnético en la region 3 es practicamente radial.
(Schatten, Wilcox y Ness, 1969)

5.2.2. Modelo PFSS

Potential Field Source Surface (PFSS) es un modelo de campo potencial que pro-

vee una descripcién aproximada y calcula el campo magnético de la corona solar,
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desarrollado por Mark Derosa y Karel Schrijver de LMSAL? (Laboratorio Astro-
fisico y Solar Lockheed Martin). Proporciona modelos de campo magnético pre-
calculados de la corona solar. Basados en extrapolaciones del campo potencial de
superficie-fuente (PFSS) aplicadas a los datos del magnetograma de superficie (Fi-
gura 5.5), calculados como parte del pronosticador LMSAL. Para una discusién mas
detallada del método, y demds usos del software consultar DeRosa y Schrijver, (Mag-
netic Field Line Rendering Package for SolarSoft).

Se requieren 2 sub-paquetes para trabajar este programa (en IDL):
= Paquete pfss. Trata los datos del PFSS calculados segin LMSAL.

= Paquete Esférico (“spherical”). Para visualizar las lineas de campo (desde cual-

quier campo vectorial en coordenadas esféricas).

Los datos de campo vectorial estdn en coordenadas esféricas. El modelo incluye
el cdlculo de coeficientes armoénicos esféricos y campos magnéticos en 3D. Nos da
informacidn del campo magnético en un rango de distancia entre la fotosfera y la
superficie-fuente localizada a 2.5 R, que es la distancia tomada para los mapas que
aqui se trabajan.

El software facilita el andlisis global del campo magnético del Sol, al calcular y
generar las trayectorias de un conjunto de lineas de campo sobre la superficie fuente
(Figura 5.4) mostradas en una imagen.

Usa una base de datos en linea de los modelos de campo magnético de la corona,
con muestreos cada 6 horas, desde julio de 1996 hasta la actualidad. Se realiza ex-
trapolacion del campo fotosférico, de acuerdo a la aproximacién de PESS, donde el
campo en la corona se asume como potencial entre la fotosfera y la superficie fuente.
El campo magnético modelado es radial en la superficie (en r=R), para aproximar
el efecto del viento solar sobre el campo magnético de la corona alta.

En realidad el programa es muy accesible y fécil de utilizar. Se requiere calcular
y visualizar el campo magnético coronal de cierta rotacion, se elige la fecha (afio,
mes, dia) y tiempo (UT) de interés. El modelo de campo magnético coronal se basa
en los mapas de rotaciones Carrington del campo magnético de la fotosfera, usando
magnetogramas de SOHO/MDI 3. El campo en sus tres componentes han sido pre-
calculados y almacenados en LMSAL, tales datos se descargaran, y en ellos se tiene
el campo magnético, con un muestreo horizontal de la corona de 1°.

Después se crea un mapa en forma rectangular de la superficie del campo mag-
nético (magnetograma) y una proyeccion orografica de la rotacion Carrington en

cuestion, vista desde la Tierra como se muestra en la figura 5.5, donde se marcan

2LMSAL: Lockheed Martin Solar and Astrophysics Laboratory
3Michelson Doppler Imager
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puntos color blanco y negro, indicando la fuente y el sumidero, determinados por la
polaridad del campo magnético. Es importante mencionar en este punto, que la linea
de vision predeterminada en que se proyecta la imagen del disco desde la Tierra son
en coordenadas de latitud BO y longitud Carrington LO, pero se puede cambiar el
angulo de vision.

Posterior a esto se obtiene la imagen de campo en 3D, donde se visualizan las
lineas de campo. El nimero de lineas puede variar segin se requiera, en este caso
se eligi6 graficar 500 lineas. Aqui las lineas blancas indican un campo magnético
cerrado, las lineas color verde y magenta indican campos abiertos, con polaridad po-
sitiva y negativa respectivamente (ver Figura 5.6). Asimismo es posible visualizar la
existencia de regiones activas, donde podemos encontrar una o mas manchas solares.

Teniendo asi una idea general de cuan activo es el Sol en un periodo de tiempo.

FIGURA 5.5: Ejemplo de un magnetograma obtenido con el programa
de PFSS, donde LO y BO son las coordenadas de longitud y latitud
respectivamente del centroide de proyecciéon deseado, de acuerdo a la
proyeccion ortogrifica. Se muestra el campo magnético en la fotosfera
del Sol, indicando polaridades opuestas en negro y blanco. Aqui se
tiene el magnetograma del rotacién 2173 en la que se puede apreciar
la basta cantidad de manchas solares en la zona ecuatorial del Sol,
mostrando una gran actividad solar en este periodo.
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FIGURA 5.6: Mapa de la esfera solar en 3D, donde se muestran las

lineas de campo magnético segin el modelo de PFSS, indicando las

lineas de campo cerradas y abiertas con polaridad positiva (color ver-
de) y negativa (color magenta).






67

Capitulo 6

Mapas de la Sombra del Sol

Estudiar al Sol podria resultar algo comin, pero al observar el flujo de RC en
la direccién Sol-Tierra, resulta muy interesante estudiar el déficit que se produce en
el flujo de la radiacién césmica. Considerando que las trayectorias de estas particu-
las son afectadas por el campo magnético solar, encontramos que puede ser posible
estudiar al campo coronal mediante la sombra que resulta al deflectar los RC.

Al igual que la Luna, el Sol es un obstaculo al flujo de RC (ver figura 6.1) produ-
ciéndose un déficit observable en la Tierra, a este déficit le llamamos "sombra". Para
el caso de la Luna, el campo magnético es despreciable y los RC no son perturbados
esperando una sombra ideal de 0.5° de didmetro. En cambio, debido a que el Sol
tiene un fuerte campo magnético y muy variable, los RC son dispersados fuertemen-
te, observandose un efecto en el cambio del perfil geométrico de la sombra del Sol,
considerando que el tamafio angular del Sol visto desde la Tierra también es de 0.5°
de didmetro.

Como hemos discutido en capitulos anteriores, conocer el campo magnético cer-
cano al Sol, es decir, distancias menores de 10 Ry (donde ninguna nave espacial
puede acercarse) resulta ser complicado y la sombra del Sol, es de gran ayuda para
saber acerca del campo coronal del Sol. Ademads la sombra también es importante en
relacion al comportamiento dipolar del Sol, por lo que se debe llevar un seguimiento
a través de su ciclo de actividad. Cuando el Sol esta en fase de gran actividad la confi-
guracion del campo magnético es mds turbio (multipolar), mientras que en la fase de
baja actividad, el campo magnético solar se vuelve mds simétrico entre el hemisferio
norte y el hemisferio sur del Sol (dipolar).

El sistema de coordenadas usado en los mapas de la sombra del Sol, son las
coordenadas ecuatoriales con ejes (¢t — s, + 180°, 8§ — sy, + 180°) 0 simplemente
(Aa, AS) centrando la posicién del Sol y con un campo de visiéon de —5° a 5° en
ambos ejes.

Con los mapas obtenidos se pretende estudiar la evolucién morfolégica de la

sombra del Sol y conocer el comportamiento del campo magnético de la corona



68 Capitulo 6. Mapas de la Sombra del Sol

FIGURA 6.1: Representacion de la Luna bloqueando el flujo de RC,
provenientes del espacio hacia la Tierra produciendo una sombra apa-
rente.

solar, razon por la que los mapas aqui presentados son en ciclos de 27 dias, es decir,
por rotacion Carrington.

Los primeros mapas que se presentan se realizaron de acuerdo a bines o cortes del
0 al 10, que corresponden a energias desde los 884 GeV hasta los 226 TeV, durante
un tiempo largo de integracion. Posteriormente se tienen los mapas de la sombra del
Sol por Rotacién Carrington, donde podemos ver la variacién en la morfologia de
la sombra conforme el tiempo, ademds de su relacion con la actividad del campo

magnético en los mismos periodos de tiempo.

6.1. Mapas de la sombra del Sol por bin

En esta seccion se presentan los mapas de la sombra del Sol por bin, asi vamos
a nombrarle a cada uno de los rangos o cortes de energia utilizados. Se tienen en
total 11 bines, siendo el bin 0 de 884 GeV de energia y de 226 TeV el bin 10 co-
mo se muestra en la tabla 6.1, correspondiente al archivo de cortes de energia de
Hampel-Arias, (2017), aqui utilizado. Cada uno de los mapas se realiza consideran-
do el periodo a partir de enero 2016 a diciembre 2017, concerniente a las rotaciones
Carrington presentadas en la tabla 1.1.

En estos mapas se utiliza una escala de grises, donde el intervalo de la escala de
colores se preserva para cada tipo de mapa, de acuerdo al valor maximo de intensi-

dad relativa o significancia. Ademds, como vimos anteriormente, para determinar si
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TABLA 6.1: Nimero de bin correspondiente a cada nivel de energia.
Fuente: Hampel-Arias, (2017)

Bin Energia media (TeV)

0 0.884
1 1.4
2 2.5
3 4.3
4 7.3
5 12.4
6 20.5
7 33.4
8 52.6
9 85.4
10 226

un objeto celeste es una fuente se requiere un limite minimo de 5 sigmas. Entonces
tomamos esta referencia para los mapas de significancia tomando el limite a —50,
recordando que el signo negativo se debe a que aqui se registra el déficit del flujo.
Para energias del bin 0 y 1, no se alcanza este valor, por lo que es necesario colocar
el limite a 10, aunque este valor es aun insuficiente para obtener la sombra del Sol,
como vemos en los respectivos mapas de la figura 6.2. De esta misma figura, vemos
que también para el caso de los mapas de intensidad relativa coincide que para ener-
gias de hasta 2.5 TeV se tiene poca o nula relevancia estadistica ya que no se obtiene
una sombra o alguna otra forma definida en la direccién del Sol.

Para los mapas de intensidad relativa se tom6 como base de referencia la maxima
intensidad registrada aplicando este limite a todos los bines, y asi encontrar el cambio
en intensidad relativa para cada bin. En este tipo de mapas, la sombra se define a
partir de 7 TeV de energia, con valor de IR = —7 x 1073 (y § = —13.50) mostrado
en la figura 6.3. Como vemos la intensidad relativa aumenta conforme mayor es la
energfa, siendo la m4xima para el bin 10 con un valor de —21 x 1073, mientras que
su valor en significancia es de —9.5¢ (Figura 6.5).

En los mapas de significancia, es a partir del bin 3 (4.3 TeV) que se tiene una
sombra definida con significancia en valor absoluto superior a los 100 e intensidad
relativa de —4.9 x 103, mostrado en la figura 6.3. También en esta figura, se tiene
el mapa del bin 5 con energia de 12.4 TeV, en que se tiene el mdximo déficit con
~ —180 pudiendo observar una sombra con morfologia muy bien definida y con-
céntrica, con medio grado de desviacion respecto a la coordenada (0,0) y obteniendo
una intensidad relativa de —11 x 1073,

La figura 6.4 muestra los bines del 6 al 8, donde se nota que la estructura de la
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sombra es muy similar para ambos tipos de mapas, obteniendo un mayor perecido
morfolégico a 33 TeV de energfa, con —136' y —14 x 1073 de intensidad relativa. En
la figura 6.5 al ver el mapa del bin 9, en comparacion con los bines de alta energia,
es notorio que la sombra obtenida se reduce en tamafio, esto tambien se ve reflejado
en el valor de la significancia alcanzando los —8.20 y en intensdad —17.2 x 1073,
para que la morfologia de la sombra sea definida.

En general la sombra se concentra en una regién de 2° x 2°. Los mapas donde
se obtiene mayor significancia son los mapas con intervalo de energias entre 4 y
21 TeV (bines 4, 5 y 6). Mientras que para algunos de los bines mas energéticos
apenas alcanza a formarse la sombra en RC, aunque con un valor importante en la
significancia e intensidad relativa. A diferencia de los bines altos, se tiene mayor
cantidad de datos en rangos de energia menores y es relativamente mas facil obtener
una sombra mejor definida. Justamente, en mapas como el del bin 5 es donde se
puede apreciar de manera mas clara como afecta a la sombra la desviacion de los
RC, pues con la escala de colores usada, tenemos que el mayor déficit se representa
en la zona color azul con un radio de aproximadamente 1°, y conforme la variacién
del color hacia fuera de la sombra (del azul al rojo), es el registro de los RC de
menor energia y es asi como el radio de la sombra del Sol va aumentando, y también
se va deformando, pues sabemos que la dispersion de particulas es mayor conforme

disminuye la energia de la particula.
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FIGURA 6.2: Mapas en Significancia (lado derecho) e Intensidad Re-
lativa (lado izquierdo) de la sombra del Sol por bin de la rotacién Ca-
rrington 2173 ala 2198. En los paneles superiores se tienen los mapas
del bin 0, en los medios e inferiores el bin 1 y bin 2, respectivamente.
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FIGURA 6.3: Mapas en Significancia (lado derecho) e Intensidad Re-

lativa (lado izquierdo) de la sombra del Sol por bin de la rotacién

Carrington 2173 a la 2198. Se tienen los mapas del bin 3, bin 4 y bin
5; en los paneles superiores, medios e inferiores, respectivamente.
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FIGURA 6.4: Mapas en Significancia (lado derecho) e Intensidad Re-

lativa (lado izquierdo) de la sombra del Sol por bin de la rotacién

Carrington 2173 a la 2198. Se tienen los mapas del bin 6, bin 7 y bin
8; en los paneles superiores, medios e inferiores, respectivamente.
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FIGURA 6.5: Mapas en Significancia (lado derecho) e Intensidad Re-

lativa (lado izquierdo) de la sombra del Sol del bin 9 en los paneles

superiores y del bin 10 en los inferiores. Tomando el periodo de la ro-

tacién Carrington 2173 a la 2198, que corresponde al periodo del 21
de enero 2016 al 30 de diciembre de 2017.
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6.2. Mapas de la sombra del Sol de acuerdo a Rota-

ciones Carrington

Como vimos en la seccidn anterior, en los primeros tres bines se tienen resultados
poco favorables, por tal motivo es conveniente que para los siguientes mapas, donde
se tratardn los datos por rotaciéon Carrington, se consideren sélo los bines corres-
pondientes a energias mayores de los 4 TeV y asi disminuir el ruido en los mapas.
Por consiguiente, los mapas de la sombra del Sol que se presentan a continuacion se
hicieron integrando el intervalo de energias que corresponden desde el bin 3 al bin
10.

Las primeras dos columnas de los mapas por rotacion Carrington muestran la
sombra del Sol formada por el déficit de RC debido al obstaculo solar y al atravesar
el campo magnético de la corona solar. Esto campo se muestra en los mapas de la
ultima columna. Teniendo entonces en la primer columna los mapas de intensidad
relativa, en la columna central los mapas de significancia y en la tercer columna los
mapas del campo magnético de la rotacién correspondiente, donde se muestra una
extrapolacion de las lineas hasta 2.5 R de campo abierto, representado de manera
radial segtn el color su polaridad positiva en color verde o negativa de color magenta,
mientras que para el campo cerrado se tienen lineas cerradas de color blanco.

El espacio entre las lineas da indicio del valor del campo. En las regiones en
donde las lineas estdn muy juntas el campo magnético es muy fuerte, mientras que
donde estdn muy separadas es pequefio. De aqui se deduce que la densidad de lineas
es proporcional a la intensidad campo magnético. La gran cantidad de lineas de cam-
po en estos mapas indican una alta intensidad del campo magnético, fenémeno que
podemos observar en los mapas de las primeras la rotaciones Carrington.

Iniciamos los conjuntos de mapas con la rotacién 2173 en las figuras 6.6a y 6.6b,
con fecha de inicio del 21 de enero 2016, donde se tiene una forma indefinida que cu-
bre practicamente todo nuestro campo de vision, considerando que el dngulo cenital
es muy grande en este periodo (ver figura 7.4b). En el mapa de campo magnético (Fi-
gura 6.6¢) se tiene que algunas lineas de campo cerrado se extienden hasta distancias
de 2 radios solares, indicando gran actividad magnética en este periodo.

En la siguiente rotaciéon Carrington niimero 2174, se empieza a definir una som-
bra ubicada en el centro de los mapas de significancia e intensidad relativa, me-
jorando en la rotaciéon Carrington 2175 (Figura 6.6). Asimismo, la sombra del Sol
obtenida en los mapas de RC va mejorando a medida que avanzamos en el nimero
de la rotacion.

De las figura 6.7 y 6.8 vemos que las rotaciones Carrington 2177 y 2179 res-

pectivamente, muestran una sombra del Sol bien definida en la regién central del
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mapa con alta significancia de ~ —8c en ambas rotaciones, aunque desviada apro-
ximadamente medio grado en direccion de —6 y +o. También vemos que el campo
magnético es un poco intenso. Las rotaciones Carrington correspondientes a los me-
ses entre septiembre y noviembre se muestran en la figura 6.9, aqui obtenemos una
sombra pero no bien definida. En la rotacién 2185 concerniente al mes de diciembre,
vemos que la sombra desaparece, de hecho en el mapa de intensidad relativa no se
obtienen datos (ver 6.10a) y por tanto los resultados en el mapa de significancia son
poco confiables; se tiene el mismo caso para la rotacion Carrington 2198 (ver 6.14d)
correspondiente a la misma época del afio.

La primer rotacién del afio 2017 comparada con la primer rotacién del afio 2016
presenta una gran mejora en la definicién de su estructura morfoldégica como ve-
mos en los paneles medios de la figura 6.10. En general esto ocurre para todas las
rotaciones del segundo afo de datos considerados en esta tesis, y si vemos los ma-
pas de campo para estas rotaciones las regiones activas en la superficie disminuyen
o desaparecen, asi como las lineas de campo son mds dispersas, disminuyendo la
intensidad del campo magnético.

El mayor déficit de significancia e intensidad relativa, no sélo del afio 2017 si
no de todas las rotaciones Carrington aqui presentadas, se muestra en los paneles
superiores de la figura 6.12, en la rC 2191 con valores de IR = —163 x 1073 y
S = —14.50, que adicionalmente a obtener una sombra donde la regién azul (de
mayor déficit) esta muy bien definida. Su tamafio angular como en la mayoria de
las rotaciones esta dentro de los 4° de didmetro. Sin embargo en este caso, el déficit
maximo se concentra a medio grado de desviacion del centro con radio de 0.5°, lo

que ya es muy proximo al tamafio angular del Sol en ausencia de campo magnético.
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(A) rC 2173 (B) rC 2173 (¢) Campo rC 2173
(D) rC 2174 (E)rC 2174 (F) Campo rC 2174
(G) rC 2175 (H) rC 2175 (1) Campo rC 2175

FIGURA 6.6: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (co-

lumna izquierda), de significancia (columna central) y del lado de-

recho, los mapas de la extrapolaciéon del campo magnético coronal

donde se indican las lineas de campo abierto con polaridad positiva en

color verde y negativa en magenta, y representando al campo cerrado
las lineas color blanco.
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(A) rC 2176 (B) rC 2176 (¢) Campo rC 2176
(D) rC 2177 (E) rC 2177 (F) Campo rC 2177
(6) r1C 2178 (H) 1IC 2178 (1) Campo rC 2178

FIGURA 6.7: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (co-

lumna izquierda), de significancia (columna central) y del lado de-

recho, los mapas de la extrapolacion del campo magnético coronal

donde se indican las lineas de campo abierto con polaridad positiva en

color verde y negativa en magenta, y representando al campo cerrado
las lineas color blanco.
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(A) rC 2179 (B) rC 2179 (¢) Campo rC 2179
(D) rC 2180 (E) rC 2180 (F) Campo rC 2180

(G) 1C 2181 (H) rC 2181 (1) Campo rC 2181

FIGURA 6.8: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (co-

lumna izquierda), de significancia (columna central) y del lado de-

recho, los mapas de la extrapolaciéon del campo magnético coronal

donde se indican las lineas de campo abierto con polaridad positiva en

color verde y negativa en magenta, y representando al campo cerrado
las lineas color blanco.
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(A) rC 2182 (B) rC 2182 (¢) Campo rC 2182
(D) rC 2183 (E) rC 2183 (F) Campo rC 2183
(6)rC 2184 (H) rC 2184 (1) Campo rC 2184

FIGURA 6.9: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (co-

lumna izquierda), de significancia (columna central) y del lado de-

recho, los mapas de la extrapolacion del campo magnético coronal

donde se indican las lineas de campo abierto con polaridad positiva en

color verde y negativa en magenta, y representando al campo cerrado
las lineas color blanco.
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(A) rC 2185 (B) rC 2185 (¢) Campo rC 2185
(D) rC 2186 (BE) rC 2186 (F) Campo rC 2186
(G) rC 2187 (H) rC 2187 (1) Campo rC 2187

FIGURA 6.10: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (co-

lumna izquierda), de significancia (columna central) y del lado de-

recho, los mapas de la extrapolaciéon del campo magnético coronal

donde se indican las lineas de campo abierto con polaridad positiva en

color verde y negativa en magenta, y representando al campo cerrado
las lineas color blanco.
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(A) rC 2188 (B) rC 2188 (¢) Campo rC 2188
(D) rC 2189 (E) rC 2189 (F) Campo rC 2189
(6) rC 2190 (H) rC 2190 (1) Campo rC 2190

FIGURA 6.11: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (co-

lumna izquierda), de significancia (columna central) y del lado de-

recho, los mapas de la extrapolacion del campo magnético coronal

donde se indican las lineas de campo abierto con polaridad positiva en

color verde y negativa en magenta, y representando al campo cerrado
las lineas color blanco.
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(A) rC 2191 () C 2191 (C) Campo rC 2191
(D) rC 2192 (E) rC 2192 (F) Campo rC 2192
(G) rC 2193 (H) rC 2193 (1) Campo rC 2193

FIGURA 6.12: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (iz-
quierda), significancia (centro) y los mapas de la extrapolacién del
campo magnético coronal (derecha) donde se indican las lineas de
campo abierto con polaridad positiva en color verde y negativa en ma-
genta, y representando al campo cerrado las lineas color blanco.
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(A) rC 2194 (B) 1C 2194 (¢) Campo rC 2194
(D) rC 2195 (B) rC 2195 (F) Campo rC 2195
(G) rC 2196 (H) rC 2196 (1) Campo rC 2196

FIGURA 6.13: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (co-

lumna izquierda), de significancia (columna central) y del lado de-

recho, los mapas de la extrapolacion del campo magnético coronal

donde se indican las lineas de campo abierto con polaridad positiva en

color verde y negativa en magenta, y representando al campo cerrado
las lineas color blanco.
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(A) 1C 2197 (B) rC 2197 (c) Campo rC 2197
(D) rC 2198 (E) rC 2198 (F) Campo rC 2198

FIGURA 6.14: Mapas de la sombra del Sol de intensidad relativa (co-

lumna izquierda), de significancia (columna central) y del lado de-

recho, los mapas de la extrapolacion del campo magnético coronal

donde se indican las lineas de campo abierto con polaridad positiva en

color verde y negativa en magenta, y representando al campo cerrado
las lineas color blanco.
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6.3. Mapas del campo magnético solar extrapolado

Los mapas presentados en esta seccion muestran la evolucion temporal de la mag-
nitud del campo magnético en funcion de las rotaciones Carrington estudiadas en este
trabajo, es decir, la secuencia de mapas desde enero de 2016 hasta diciembre de 2017.
Se realizaron con datos de los mapas del modelo PFSS (mismos datos de los mapas
de la tercer columna en las figuras de la seccion anterior 6.2), pero ahora se presentan
indicando la magnitud de campo a diferentes distancias respecto a la superficie solar,
desde 1R hasta 2.5R..

Los colores de la escala de intensidad del campo magnético va del azul hacia el
rojo, aumentando la magnitud del campo (dado en Gauss [G]). Mientras més intenso
es el color rojo el valor del campo magnético aumenta, caso contrario si el color azul
es mds intenso entonces la magnitud del campo disminuye.

En la figura 6.15 tenemos el campo magnético a nivel de la superficie solar, ob-
teniendo un rango de cientos Gauss de intensidad, variando de mayor a menor en la
zona ecuatorial de los mapas, conforme se avanza en el nimero de rotaciéon. A 1.3R,
(Figura 6.16) el valor maximo del campo magnético oscila entre los 2 y 3 Gauss, para
las primeras rotaciones Carrington, entre 2173 y 2179. En las rotaciones siguientes
la magnitud del campo va disminuyendo desde 1.5 G hasta magnitudes iguales o
menores de 1 G.

Para la secuencia de la figura 6.17, se tienen las mediciones del campo a 1.5R),
vemos que la magnitud disminuye progresivamente, desde ~ 0.8 G en enero 2016
hasta ~ 0.2 G. Desde junio (rC 2178) hacia al final del 2017 el decrecimiento va
de ~ 0.5 G hasta 0.1 G aproximadamente. A esta distancia de la superficie, empie-
za a ser mas evidente el variaciéon de campo magnético, comparando las rotaciones
Carrington analizadas, como veremos en la figura 7.6 del capitulo siguiente.

La figura 6.18 muestra el conjunto de mapas de las rotaciones Carrington, donde
las magnitudes del campo magnético varfan desde 0.3 G hasta 102 G para el periodo
de finales del 2017. En la distancia limite tomada, el campo magnético es menor en
comparacion con distancias cerca de la superficie solar, pues en la serie de rotacio-
nes a 2.5R, de la figura 6.19, la magnitud del campo magnético se encuentra en el
intervalo de 107! Ga 107 G.

Cuando se dice que existe un decrecimiento en la intensidad del campo magnéti-
co, se refiere particularmente a la zona de bajas latitudes o ecuatorial [—60° , +60°].
Pues en la zona de altas latitudes o polar (de —90° a —60° y de +60° y +90°), el
campo magnético tiende a aumentar para las diferentes distancias, como se vera en
la gréafica 7.7.

Es notorio que el campo magnético aumenta cerca de una orden de magnitud en
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larC 2195, para las diferentes distancias solares. Correspondiente a un decrecimiento
de significancia e intensidad relativa en este periodo, mostrado en la figura 7.3 del

capitulo siguiente.
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Capitulo 6. Mapas de la Sombra del Sol

(A) IC 2173 (B) rC 2174 (c) rC 2175 (D) 1C 2176
(E) rC 2177 (F) 1C 2178 (G) 1C 2179 (H) 1C 2180
(1) rC 2181 (1) 1C 2182 () 1C 2183 (L) rC 2184
(M) 1C 2185 (N) 1C 2186 (K) C 2187 (0) 1C 2188
(P) rC 2189 (Q) rC 2190 (R) rC 2191 (s) 1C 2192
(T) rC 2193 (U) 1C 2194 (V) 1C 2195
(W) rC 2196 (X) 1C 2197 (Y) rC 2198

FIGURA 6.15: Mapas del campo magnético de las Rotaciones Ca-
rrington a 1.0R,



6.3. Mapas del campo magnético solar extrapolado

(A) IC 2173 (B) rC 2174 (c) rC 2175 (D) 1C 2176
(E) 1C 2177 (F) 1C 2178 (G) 1C 2179 (H) rC 2180
(1) rC 2181 (1) 1C 2182 (X) C 2183 (L) rC 2184
(M) 1C 2185 (N) C 2186 (N) 1C 2187 (0) rC 2188
(P) 1C 2189 (Q) rC 2190 (R) rC 2191 (s) 1C 2192
(T) rC 2193 (U) 1C 2194 (V) 1C 2195
(W) rC 2196 (X) 1C 2197 (Y) 1C 2198

FIGURA 6.16: Mapas del campo magnético de las Rotaciones Ca-
rrington a 1.3R
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Capitulo 6. Mapas de la Sombra del Sol

(A) IC 2173 (B) rC 2174 (c) rC 2175 (D) 1C 2176
(E) rC 2177 (F) 1C 2178 (G) 1C 2179 (H) 1C 2180
(1) rC 2181 (1) 1C 2182 () 1C 2183 (L) rC 2184
(M) 1C 2185 (N) 1C 2186 (K) C 2187 (0) 1C 2188
(P) rC 2189 (Q) rC 2190 (R) rC 2191 (s) 1C 2192
(T) rC 2193 (U) 1C 2194 (V) 1C 2195
(W) rC 2196 (X) 1C 2197 (Y) rC 2198

FIGURA 6.17: Mapas del campo magnético de las Rotaciones Ca-
rrington a 1.5R;,



6.3. Mapas del campo magnético solar extrapolado

(A) IC 2173 (B) rC 2174 (c) rC 2175 (D) 1C 2176
(E) 1C 2177 (F) 1C 2178 (G) 1C 2179 (H) rC 2180
(1) rC 2181 (1) 1C 2182 (X) C 2183 (L) rC 2184
(M) 1C 2185 (N) C 2186 (N) 1C 2187 (0) rC 2188
(P) 1C 2189 (Q) rC 2190 (R) rC 2191 (s) 1C 2192
(T) rC 2193 (U) 1C 2194 (V) 1C 2195
(W) rC 2196 (X) 1C 2197 (Y) 1C 2198

FIGURA 6.18: Mapas del campo magnético de las Rotaciones Ca-
rrington a 2R
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Capitulo 6. Mapas de la Sombra del Sol

(A) IC 2173 (B) rC 2174 (c) rC 2175 (D) 1C 2176
(E) rC 2177 (F) 1C 2178 (G) 1C 2179 (H) 1C 2180
(1) rC 2181 (1) 1C 2182 () 1C 2183 (L) rC 2184
(M) 1C 2185 (N) 1C 2186 (K) C 2187 (0) 1C 2188
(P) rC 2189 (Q) rC 2190 (R) rC 2191 (s) 1C 2192
(T) rC 2193 (U) 1C 2194 (V) 1C 2195
(W) rC 2196 (X) 1C 2197 (Y) rC 2198

FIGURA 6.19: Mapas del campo magnético de las Rotaciones Ca-
rrington a 2.5R;
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Capitulo 7
Analisis

El anélisis de los datos de HAWC con los que se realizaron los mapas de la
sombra del Sol, fueron registrados en el periodo de enero del 2016 a Diciembre del
2017 (702 dias). Durante este intervalo de tiempo, el nimero de eventos de cascadas
iniciadas por RC con los que se realizaron los mapas en funcién de la energia, fue
del orden de 10% a 10!, esto se muestra en el espectro de la figura 7.1. Asi mismo,
para los mapas de las rotaciones Carrington se registraron en promedio 10° eventos
de EAS.

De la grafica 7.1 se puede deducir que los RC con energia de 2.5 TeV (bin 2)
son los que tienen mayor probabilidad de ser detectados. El flujo de RC disminuye al
aumentar la energia, por lo tanto, se requiere una gran area efectiva y largos tiempos
de integracion para observar una sombra definida a altas energfas (bines mayores al
7) similar a la obtenida en bines de energia media entre 10 y 20 TeV.

A pesar de que se tiene menor nimero de eventos producidos por los RC de al-
ta energia, son suficientes como para detectarlos y observar de manera indirecta su
comportamiento al atravesar el campo magnético solar. Pues de acuerdo a los mapas
de la sombra del Sol a energias mayores de 30 TeV, es posible corroborar que éstas
particulas viajan en forma tal que su trayectoria no es afectada por el campo magné-
tico del Sol, obteniendo una sombra bien definida de radio angular mds pequefio que
la sombra obtenida a energias menores.

Desafortunadamente no se tiene buena resolucion para eventos con energias me-
nores a 2 TeV y, a pesar de la gran cantidad de eventos registrados, no es suficiente
para obtener un valor de significancia relevante y con ello una sombra definida a
tales energias. A partir de la significancia que se obtiene en cada transito, es posi-
ble hacer un estimado de cudl seria el tiempo minimo de observacién para obtener
una significancia de al menos 50 para energias de ~ 1.47¢V (bin 1). Tomando que
para un periodo de observacion de 700 dias, la significancia es de 30, obtenemos
0.110 /transito, lo que implica que para obtener un mapa de 50 es necesario un

periodo de observacion de 2000 dias a esta energia.
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FIGURA 7.1: Gréfica donde se muestran los eventos registrados para
cada bin y su energia correspondiente dada en TeV.

Las particulas de mds baja energia de la radiacién césmica se ven mds afecta-
das al interactuar con un campo magnético. Este fendmeno se observé en los mapas
para las energias mas bajas que fueron presentados en el capitulo anterior, pues la
sombra es mucho mds difusa en ellos. Estos resultados se muestran en la gréfica de
la figura 7.2b donde se tiene que para los bines con energias menores a 2.5 TeV la
significancia es de apenas 5o. Conforme avanzamos a energias mayores, la signifi-
cancia aumenta, pero solo hasta el bin 6, a partir del cual empieza un decrecimiento
para los bines de alta energia (correspondiente a energias mayores de 20 TeV). Aqui
podemos ver que la significancia en funcién de la energia tiene un comportamiento
semi-gaussiano, con un maximo en 12.4 TeV. Sin embargo, en la grafica de intensi-
dad relativa mostrada en la figura 7.2a, vemos que el comportamiento es creciente
conforme aumenta la energia, obteniéndose el maximo déficit (/R = —21 x 103)en
el bin de mayor energia (bin 10).

De acuerdo a la significancia que se obtiene de los mapas de la sombra de Sol por
bin, podemos decir que las energias mejor observadas por HAWC estan entre los 12
y 20 TeV, es decir, para los bines 5 y 6 (ver Figura 7.2b).

El déficit tanto de intensidad relativa como de significancia para los datos por
rotacion Carrington se muestran en las grafica 7.3a 'y 7.3b respectivamente. En el eje
horizontal se tiene la variacion temporal y en el eje vertical el déficit resultante de los

mapas obtenidos previamente.
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(A) Intensidad Relativa por bin

(B) Significancia por bin

FIGURA 7.2: Considerando el periodo total de rotaciones Carrington,

del 21 de Enero 2016 al 22 de Diciembre 2017. (A) Intensidad Relati-

va por bin, notdndose un comportamiento creciente conforme aumenta

el nimero de bin. (B) Significancia por bin, siendo los bines 5 y 6, los
de mayor déficit.
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Aqui podemos notar que se tienen dos ciclos en el periodo de observacién, con
un primer maximo entre las rotaciones 2177-2178 correspondientes al periodo de
Mayo a julio del 2016. El segundo médximo se encuentra en un periodo parecido
(Mayo-Junio) del afio 2017, concerniente a las rotaciones 2191 y 2192.

El segundo médximo es mayor que el primero (Figura 7.3, lo que tiene relacién con
una disminucién en la intensidad del campo magnético registrado. Pues como vemos
en la figura 7.6, donde se grafica la intensidad del campo magnético (en Gauss) para
diferentes radios solares, y se puede apreciar un suave decrecimiento en la intensidad
que se acentua de un afo al otro.

Por ejemplo, si comparamos las rotaciones 2177 y 2191 que pertenecen a un
periodo similar del afio (ademds de que presentan mejor sombra en los mapas de la
seccion 6.2), el campo de una respecto a la otra disminuye sin importar la distancia
respecto a la superficie solar. Considerando solamente la zona ecuatorial del Sol, ya
que en la zona polar las primeras rotaciones tienen campo menor que las dltimas
rotaciones presentadas.

Un punto importante es que aunque para hacer lo mapas se consideren datos
por rotaciones Carrington, en algunos casos no se tienen los datos completos para
cada periodo. Por ejemplo, la rotacién niimero 2176 es a partir del 12 de Abril al
9 de Mayo de 2016, completando un periodo de 27 dias, pero no se tienen datos
desde el 21 de Abril al 5 de Mayo, del mismo afio. Por lo que sélo se tienen 13
dias reales de datos aproximadamente, siendo este uno de los casos mds relevantes.
Esto se ve reflejado en las graficas de significancia e intensidad relativa con una
disminucién del déficit. En la misma situacion se tienen las rotaciones 2180, 2181 y
2190. Con estos resultados podemos establecer un limite minimo de 15 dias de datos,
necesarios para obtener un mapa de la sombra del Sol adecuado con valores de déficit
estadisticamente relevantes, considerando condiciones de observacion aceptables. En
promedio se cuenta con 24 dias de datos por rotacion.

La rC 2177 comprende del 10 de Mayo al 6 de Junio del 2016, obteniendo
S=—8celIR=—9.5x 1073, La sombra es este periodo definida debido a la ubica-
cion del Sol sobre el zenith (< 2°) tanto en significancia como en intensidad relativa
teniendo el valor mds alto del afio 2016. En la grafica de la figura 7.4b, también ve-
mos que para la rC 2179 la posicién del Sol esta muy cerca de los 0° sobre el zenith,
correspondiente a su forma definida en los mapas de la seccién anterior, obteniendo
alta significancia como se muestra en la grafica 7.3b.

Existe una region hacia las rotaciones 2182 y 2193 que presenta un salto brusco,
de manera mds evidente en el ciclo del afo 2017, pero también se presenta en el ciclo
del 2016 (especificamente en la grafica de la figura 7.3a), aunque en menor medida.

Esto se asocia a un pequeiio aumento de la intensidad del campo magnético en estos
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(A) Intensidad Relativa en funcién del tiempo y por Rotacién Carrington

(B) Significancia en funcién del tiempo y por Rotaciéon Carrington

FIGURA 7.3: Intensidad Relativa y Significancia de cada una de las
Rotaciones Carrington, considerando las energias relativas a los bines
del 3 al 10.
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periodos, como vemos en las graficas de la figura 7.6.

Se esperaba que la tendencia de los resultados tanto de significancia como de
intensidad relativa tuviesen un comportamiento similar, y en efecto al graficar los
resultados respecto al tiempo, de acuerdo a las rotaciones Carrington obtenemos este
comportamiento entre ambos.

Por otro lado, con los mapas realizados en periodos de 27 dias, estamos evaluando
el campo magnético solar mediante la deflexién de los RC en funcién de la posicién
relativa que tenemos respecto al Sol y los movimientos terrestres (traslacion y bam-
boleo'). Al graficar el tiempo (2016-2017) en funcidn de la declinacion se obtienen
los limites dentro de los cuales HAWC es capaz de observar el Sol. Esto se muestra
en la figura 7.4a y en ella podemos ver que la mayor afectacion se tiene en época de
invierno, que corresponde a las rotaciones 2184-2186 y 2197-2198 de nuestro ana-
lisis. La sombra que se obtiene para estas rotaciones es mds difusa comparada con
las obtenidas en las rotaciones correspondientes a verano, que como vemos en las
gréficas del déficit, es la mejor época para observar la actividad solar. A manera de
anticorrelacion, tenemos la posicion de observacion del Sol respecto al dngulo ce-
nital, pues como vemos en la gréifica de la figura 7.4b, desde la rotacién 2176 hasta
rC 2180 y de rC 2190 a rC 2193, el dngulo es igual o menor a los 5°. Mientras que
para las rotaciones anteriormente mencionadas de la época invernal la ubicacion del
Sol queda en el limite del campo de visién de HAWC, lo cual causa mayor ruido, y
baja estadistica de la significancia y la indefinicién de la sombra. Al relacionar estas
gréficas con las de déficit podemos establecer limites adecuados de observacién para
el Sol. Sabemos que uno de los limites de observacion en declinaciéon para HAWC
es de —26°, sin embargo para el Sol se tiene que el limite inferior de observacién
es a 6 = —20°. Para una buena deteccién de RC en la direccion del Sol, el dangulo
cenital maximo es de ~ 20°. De aqui también podemos ver, con las rC 2185 y rC
2198 correspondientes a periodos del mes de Diciembre (las de menor declinacién),
que es mds notorio este efecto en la intensidad relativa.

En la figura 7.5 se muestra el radio de giro de las particulas calculado a partir de
su energia (en TeV) y la intensidad del campo magnético (en Gauss). Como vemos
en esta gréfica, el radio de giro de las particulas con energias menores a los 4 TeV es
mads pequefio que para energias mayores, entonces la desviacion de las particulas con
energias mds pequefias serd mayor y tal vez ni siquiera las estemos detectando, te-
niendo como consecuencia mapas sin registro de una sombra definida en la direccién
del Sol.

'EL bamboleo de Chandler, es una pequefia variacién en el eje de la Tierra, en que los polos se
mueven de manera oscilatoria. Su periodo de rotacion es de 26,000 afios.
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(A) Declinacién

(B) Zenith

FIGURA 7.4: Posicién del Sol en (A) declinacién y (B) en el zenith, en
funcién del tiempo en periodos de las rotaciones Carrington utilizadas.
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FIGURA 7.5: Gréfica donde se muestra el radio de giro de particulas
(protones) a las diferentes energias utilizadas.

Respecto a las gréficas de la figura 7.6, se tiene el campo magnético en funcién
del tiempo a diferentes distancias en el intervalo de 1R a 2.5R.), donde se manejan
intensidades de campo magnético entre 10> y 10~ Gauss. Con ayuda de las gréficas
en las figuras 7.5 y 7.6, vemos que para que un RC tenga desviaciones de 1 UA la
energia minima que debe tener es de 4.3 TeV en el limite inferior de la atmdsfera
solar (1Rz) donde se ha calculado la intensidad del campo. Y es esta la energia a
partir de la que se considera para hacer los mapas de las rotaciones Carrington pues
es el namero de bin en el que se obtiene una forma mas simétrica y definida de la
sombra del Sol.

A 1.3 Ry el campo magnético minimo es de 0.1 G. Después a 1.5 R, observamos
campos de hasta 0.02 G. Luego, a partir de distancias de 2R, es donde se obtiene
un radio de giro de 1 UA, pero sélo para particulas con energias de ~ 52 TeV. En
general, a esta distancia, la magnitud del campo magnético es entre 1072 y 1073
gauss (en la region ecuatorial del Sol), asi que para altas energias (desde el bin 6) ya
se tiene un radio de giro mayor a la unidad astronémica. Por ejemplo, para un RC de
84.5 TeV de energfa que atraviese un campo magnético de 10~ G, su radio de giro
seria ~ 30 UA.
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Para RC con energias de 4.3 TeV hasta 226 TeV, que pasan a distancias entre 2
y 2.5R, el radio de giro calculado es desde 1 UA hasta decenas de UA. Haciendo
referencia los mapas de RC, las energias a las cuales el radio de giro es mayor a 1 UA,
coincide con los mapas de energia donde se obtiene la sombra del Sol més definida
y concéntrica. Con lo que podemos decir que la trayectoria de esas particulas es
mas directa hacia la Tierra, y comprobar la relacién entre la desviacion de los RC al
atravesar un campo magnético, este caso el de la corona solar hasta 2.5R,.

Aunque pueden parecer no muy grandes los cambios en las magnitudes del cam-
po coronal, si hay un comportamiento decreciente respecto al tiempo como se puede
apreciar de manera mas evidente en la gréafica de la figura 7.7. En esta grafica se
presenta la mediana del campo magnético desde la superficie solar hasta 2.5 R,
para los siguientes casos: todas las latitudes en cuadros azules, latitudes ecuatoria-
les circulos verdes y altas latitudes en tridngulos rojos. Siendo considerada la zona
ecuatorial, la intensidad méxima del campo magnético es de 13 G para la rC 2173 y
la minima es de ~ 8 G en la rC 2186; lo que representa una disminucién del 40 %
aproximadamente.

Ademads hay que considerar que para ver cambios muy destacados del campo, se
tiene que observar todo un ciclo magnético del Sol, que es de 22 afios (ver Figura

2.9) y aqui solo se estan analizando 2 afios.
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(A) 1Rs (B) 1R (©) 1Rg
(D) 1.3R¢ (E) 1.3R5, (F) 1.3R;
(G) 1.5R; (H) 1.5R; (1) 1.5R,

(1) 2R (X) 2R¢ (L) 2R
(M) 2.5R;, (N) 2.5R;, (N) 2.5R;

FIGURA 7.6: Grificas del campo magnético de las Rotaciones Ca-

rrington a diferentes R, y latitudes; en la primer columna se conside-

ran todas las latitudes, en la segunda altas latitudes y las bajas latitudes
en la tercer columna.
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FIGURA 7.7: Campo magnético considerando la mediana de la mag-
nitud a partir de 1 Ry a 2.5 R, para cada una de las rotaciones Ca-
rrington. En color verde (ciculo) se tienen los datos en todas las lati-
tudes, en cuadrados azules los datos de la zona ecuatorial y con tridn-
gulos color rojo se representan los datos de la magnitud en los polos.
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Conclusiones

Se construyeron mapas de significancia e intensidad relativa del déficit de los
RCG que se produce cuando el flujo de estos rayos es atrapado o desviado por el
Sol y su campo magnético. Esto nos permitid realizar un andlisis preliminar de la
relacion entre la dispersion de la sombra solar a diferentes energias y el campo mag-
nético coronal, y su evolucién temporal a lo largo de las 26 rotaciones Carrington
presentadas.

Para construir mapas de la sombra del Sol se requiere una gran cantidad de even-
tos y por lo tanto a altas energias es necesario integrar durante mucho tiempo. Des-
afortunadamente, la calibracion de HAWC a bajas energias no esta terminada y por
lo tanto actualmente no nos permite conocer la morfologia y evolucion del campo
magnético de la corona del Sol en periodos de tiempo menor al de las rotaciones
Carrington.

En general, la sombra del Sol en los mapas obtenidos tiene un radio angular
menor a 2°, con déficits menores a —50. Para energias menores a 2.5 TeV no se
obtiene una sombra definida, mientras que para RC con energias que van desde 4.3
TeV hasta los cientos de TeV, que es el intervalo de energias utilizado en esta Tesis, la
sombra obtenida alcanza ~ 1.7° de radio angular. Ademaés de estar muy bien definida,
la sombra del Sol se encuentra centrada con desviaciones entre 0.5° y 1°. Lo anterior
nos permite concluir que los resultados obtenidos son buenos.

También podemos concluir que para mejorar el estudio de la sombra del Sol se
deben considerar los eventos provenientes de dngulos zenitales menores a 20°.

Por otro lado, se obtuvieron mapas sindpticos con lineas de campo magnético y su
extrapolacion coronal. Encontrando indicios de una correlacion entre la morfologia
de la sombra a diferentes energias, y la distribucién del campo magnético en la corona
solar.

Existe variacion en la intensidad del campo magnético conforme pasa el tiempo
en términos del ciclo solar. De esta forma, considerando las rotaciones Carrington
que van desde enero 2016 hasta diciembre 2017, encontramos una mdxima disminu-

cion del campo magnético a bajas latitudes es del 40 %.
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Cualitativamente se ve que existe una dependencia entre la intensidad y mor-
fologia de la sombra del Sol con la intensidad del campo magnético coronal. Para
cuantificar esta relacion necesitamos observaciones de HAWC por periodos mas lar-
gos comparables con el ciclo solar y/o mejorar la calibracién de las observaciones a
bajas energias.

En general, en este trabajo mostramos que es posible explorar el campo magné-
tico coronal mediante la morfologia de la sombra que produce el Sol en el flujo de
RCG y sentamos las bases para desarrollar un anélisis mas detallado en un futuro

cercano.
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