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1 Resumen

El estudio de los tubos de flujo magnético es de gran importancia para comprender
la dinamica del viento solar y sus efectos en el entorno espacial cercano a la Tierra.
La deteccion y caracterizacion de estas estructuras pueden proporcionar informacion
valiosa sobre los procesos fisicos que ocurren en la atmoésfera solar y su interaccion
con el entorno espacial.

En este contexto, el presente trabajo se centra en determinar la relaciéon entre los
parametros del viento solar y los cambios en el flujo de rayos cosmicos detectados
por el observatorio HAWC, con el fin de comprender la respuesta del observatorio
a las estructuras coherentes presentes en el viento solar y brindar una herramienta
semi automatizada para la deteccion de estas estructuras solares. A partir de este
analisis comparativo, se logré proponer una forma cuantitativa para la deteccién de
eventos solares coherentes en el medio interplanetario. Esta propuesta se basa en el
comportamiento de las componentes del campo magnético, la magnitud del campo
magnético total y la velocidad del plasma, identificando intervalos temporales en los
que se observa una relacion directa entre estos pardmetros y un aumento en el nimero
de detecciones del observatorio.

La importancia de esta investigacion radica en la contribuciéon al desarrollo de
métodos més eficientes y precisos para la deteccion y caracterizacion de tubos de
flujo magnético en el medio interplanetario. Estos avances son fundamentales para
comprender mejor los procesos fisicos en el Sol, el viento solar y su interaccion con la
magnetosfera terrestre.

En conclusion, esta tesis busca contribuir al conocimiento cientifico al proponer
un método cuantitativo para la deteccion y caracterizacion de eventos solares basado
en el anélisis de datos utilizando conceptos fisicos y herramientas computacionales.
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2 Introduccion

Hoy en dia, los rayos césmicos son una parte importante de la investigacion astro-
fisica del sistema solar y galactica ya que constituyen una de nuestras pocas muestras
directas de materia procedente del exterior del sistema solar. Estos rayos cosmicos,
al interactuar con campos magnéticos a lo largo de su trayectoria, generan una rica
variedad de fenémenos observables que ofrecen una ventana tnica hacia los procesos
fundamentales que ocurren en el universo. En este contexto, los tubos de flujo mag-
nético, estructuras que confinan y canalizan el movimiento de particulas cargadas a
lo largo de lineas de campo magnético, juegan un papel crucial en la modulaciéon y
desviacion de los rayos cosmicos en su viaje a través del medio interplanetario. Estos
tubos de flujo no solo actiian como guias para las particulas de alta energia, sino que
también pueden influir en su distribucién espacial y energética, lo que a su vez afecta
las observaciones que realizamos desde la Tierra.

Para la deteccion y el estudio de estos y otros fenémenos astrofisicos, se recurre a
las naves en el medio interplanetario y a los observatorios terrestres. El Observatorio
HAWC (High-Altitude Water Cherenkov), situado en un altiplano mexicano a una
altitud de mas de 4,000 metros sobre el nivel del mar, destaca como una guia en la
bisqueda de respuestas a preguntas importantes sobre astrofisica, astroparticulas y la
heliésfera. Equipado con un conjunto de detectores de agua Cherenkov, el observatorio
HAWC tiene como objetivo capturar y analizar los destellos de luz generados por
particulas secundarias creadas cuando los rayos cosmicos interactiian con la atmosfera
terrestre. Esta informacion permite reconstruir las propiedades de los rayos césmicos
primarios.

En esta tesis se estudiara la relacion entre los rayos cosmicos y los tubos de flujo
magnético tomando las observaciones realizadas en el Observatorio HAWC. Mediante
el analisis de datos experimentales, se busca comprender la correlacién entre estos
fenéomenos fisicos y con base en ello proponer herramientas de deteccién y caracteri-
zacion. En particular, investigamos céomo la presencia de campos magnéticos afecta
la propagacion de estas particulas y como estas interacciones pueden explicar ciertos
patrones observados en los datos. La combinacion de la tecnologia de vanguardia del
Observatorio HAWC y el analisis detallado de datos nos brinda una oportunidad para
contribuir al campo de la fisica espacial y abrir nuevas ventanas de exploracion tanto
para el estudio de rayos cosmicos como de tubos de flujo magnético.
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3 Observatorio HAWC

Los rayos gamma de muy alta energia (VHE por sus siglas en ingles) (E > 100
GeV) se pueden usar para sondear el universo no térmico, rastreando los lugares de
aceleracion de particulas alrededor de agujeros negros, estrellas de neutrones, jets
astrofisicos, regiones de formacion de estrellas masivas y otros objetos en los que se
producen fuertes choques. Mientras que los aceleradores de particulas fabricados por
el hombre pueden acelerar particulas hasta unas pocas decenas de TeV, la naturaleza
puede acelerar particulas hasta al menos 10® TeV. Se han observado rayos gamma con
energias superiores a 100 TeV. Los rayos gamma VHE pueden ser producidos por dis-
persion Compton inversa, radiacion sincrotréon y bremsstrahlung, y la desintegracion
de piones neutros creados por colisiones de hadrones acelerados en un medio ambien-
te o campos de radiacion. Las observaciones de rayos gamma VHE nos brindan una
vision de los entornos en los que se aceleran las particulas cargadas, lo que permite
comprender mejor algunas de las regiones mas extremas de nuestro universo. Desde
radio hasta rayos gamma VHE, las observaciones en multiples longitudes de onda
crean una imagen detallada de estos entornos de aceleracion. Mas recientemente, se
han utilizado observaciones multimensajero de rayos gamma, neutrinos y radiacion
gravitatoria para mejorar nuestra comprensiéon de las fusiones entre agujeros negros
y estrellas de neutrones [1].

Figura 3.1: Observatorio HAWC. HAWC comprende un conjunto de 300 tanques que regis-
tran las particulas creadas de las cascadas de rayos gamma y rayos cosmicos.

A energias suficientemente altas (~ 80 TeV), los rayos gamma y los rayos cosmi-

5
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cos pueden generar extensas cascadas de particulas en el aire (EAS por sus siglas en
inglés). Las EAS generan luz Cherenkov en la atmosfera (detectada por telescopios
Cherenkov atmosféricos), y si el rayo gamma inicial tiene una energia suficientemente
alta, las particulas del EAS sobreviviran hasta el nivel del suelo y podrén ser detec-
tadas por un conjunto de detectores en Tierra. Asi pues, existen tres regimenes de
energia de rayos gamma (que se traslapan) en funcion de las técnicas de deteccion.
A bajas energias, los instrumentos espaciales se utilizan para detectar los rayos gam-
ma primarios de 50 MeV a 100 GeV, los telescopios Cherenkov atmosféricos trabajan
de 50 GeV a 10 TeV y los arreglos de deteccion de particulas operan de 1 - 1000
TeV [2], |3]. En esta tesis, nos centraremos en el observatorio de rayos gamma de TeV
High Altitude Water Cherenkov (HAWC), que utiliza detectores Cherenkov de agua
(WCD) para detectar las particulas, en el rango de energias de 100 GeV a 100 TeV,
dentro de un EAS que sobreviven al nivel del suelo a gran altitud. El observatorio
HAWC se disené para ampliar las capacidades del observatorio de rayos gamma TeV
Cherenkov de agua de primera generacion, Milagro ( 4], [5], [6] ¥ sus referencias).
HAWC se ha convertido en el primer detector de rayos gamma en observar docenas
de fuentes a energias desde un TeV hasta por encima de 100 TeV (por ejemplo, 7] y
referencias al respecto) |8].

El observatorio estda ubicado en una meseta entre los volcanes Sierra Negra y
Pico de Orizaba en México, a 18°59'41”N, 97°18'30 6W y a una altitud de 4100 m.
HAWC consta de 300 detectores Cherenkov de agua (WCD por sus siglas en inglés)
(fig]3.1), cada uno de 7.3 m de diametro y 4.5 m de profundidad. Los WCD (fig3.2)
estan repartidos en una superficie de 22,000 m?2, cada uno est4 lleno de agua filtrada
y equipado con cuatro tubos foto-multiplicadores (PMT). Un PMT de 10 pulgadas
ubicado en el centro del WCD y tres PMTs de 8 pulgadas estan dispuestos a su
alrededor, formando un triangulo equilatero de 3.2 m de lado [9).

El sistema principal de adquisicion de datos (DAQ) mide los tiempos de llegada
y el tiempo por encima del umbral de los pulsos de los PMTs. Esta informacion se
utiliza para reconstruir el frente de la cascada de particulas secundarias y estimar la
direccion de llegada y la energia de las particulas primarias. La electronica se basa en
convertidores de tiempo a digital (TDC). Ademas, el DAQ principal tiene un sistema
escalador que cuenta los eventos registrados dentro de una ventana de tiempo de 30
ns para cada PMT (tasa R1 en adelante) y las coincidencias de dos, tres y cuatro
PMT en cada WCD, denominadas multiplicidad M2, M3 y M4, respectivamente. El
sistema escalador-TDC permite medir particulas con una rigidez relativamente baja,
desde la rigidez de corte en el sitio HAWC (~8 GV) hasta el limite bajo de las EAS
reconstruidas (~100 GV). La energia mediana de observacion del sistema escalador-
TDC y las multiplicidades estan en el rango de 40-46 GeV. El area grande y la baja
rigidez de corte de HAWC lo convierten en un instrumento adecuado para estudiar la
modulacién solar en general y el clima espacial en particular. Resumiendo, podemos
decir que la tasa de escalador-TDC utilizada en este trabajo proporciona informacion
sobre el flujo de Rayos Cosmicos Galacticos (GCR) primarios por encima de la rigidez
de corte (desde 8 GV en adelante) que llega a la atmosfera terrestre, que se puede
medir con alta precision [10].
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Figura 3.2: Detector Cherenkov de agua. Las particulas secundarias del interior de la cascada
producen radiacion Cherenkov que es detectada por los PMTs. [11]

3.1. Reduccion de datos escalador-TDC

Durante largos periodos de observacion, la eficiencia de los PMT puede variar
debido a factores ambientales y del instrumento, por lo que para realizar estudios
de alta precision, es necesario corregir estas desviaciones. Para realizar estas correc-
ciones, primero hemos identificado los PMTs relativamente estables durante un afno
comprobando continuamente sus desviaciones. Usando el método de "descomposicion
de valor singular", calculamos una tasa de referencia que se us6 para modelar los
cambios lentos y pequenos en la eficiencia de los PMT restantes y corregir su varia-
cion en la eficiencia. Cabe mencionar que luego de la correccion por eficiencia, las
tasas del escalador-TDC estan de acuerdo con la precision estadistica esperada de los
datos. Al igual que otros detectores de EAS, las tasas del escalador-TDC muestran
una dependencia con la presion barométrica. Corregimos esta modulacion de presion
siguiendo el método descrito por Arun Babu . Finalmente, debido a la ubicacion
de HAWC cerca del ecuador y su rigidez de corte mas baja a 8 GV, el componente
de anisotropia solar diurna (DA) es muy significativo en sus observaciones de baja
energia. E1 DA se elimin6 de los datos mediante un filtro de rechazo de banda que
elimina todas las frecuencias dentro del rango de ~1 a 2 ciclos por dia. Las tasas
del escalador-TDC con correcciéon de eficiencia de todos los PMT se combinaron para
proporcionar la tasa R1 con una precision estadistica <0.01 % por minuto. También
se aplico el mismo proceso de correccion de eficiencia a las tasas de multiplicidad de

todos los WCD, y se combinaron para obtener M2, M3 y M4 (fig. [10].
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Figura 3.3: Los cuatro paneles superiores muestran los datos observados por HAWC
escalador-TDC de datos R1 y las tasas de multiplicidad M2, M3, M4 respectivamente, de
arriba a abajo. La variacién de la tasa en porcentaje de algunos ejemplos PMTs y tanques
se muestran en diferentes colores. El panel inferior muestra la presiéon ambiente en el sitio

de HAWC.



4 Cuerdas de flujo magnético

En 1939, el fisico Scott Ellsworth Forbush encontr6é una correlacion entre el flujo
de GCRs y las perturbaciones del campo geomagnético, concluyendo: “... los cambios
globales en la intensidad de rayos cosmicos resultan de la alteracion de las trayecto-
rias de las particulas en el campo externo superpuesto con el de la Tierra durante
perturbaciones magnéticas”. Estas variaciones en la intensidad de GCRs son ahora
conocidos como decrecimientos Forbush (Forbush decreases - FD), y ahora sabemos
que las perturbaciones magnéticas son causadas por Eyecciones de Masa Coronal (Co-
ronal Mass Ejections - CMEs por sus siglas en inglés), constituidas por tubos de flujo
magnético (“magnetic flux rope”) eyectados por el Sol. Una CME es una erupcion de
plasma y energia magnética del Sol. Tipicamente contiene una masa ~ 10! — 10!3
kg y viaja desde el Sol con velocidades entre 400 y 1000 km/s cubriendo decenas de
grados de latitud heliografica. Una CME “clasica” esta compuesta de tres partes: el
borde frontal, seguido de una cavidad oscura seguida de un filamento luminoso en
el interior (ﬁ Estas erupciones ocurren ~1/dia en periodos de minimo solar y
~5/dia en periodos de maximo solar [13,/14]. A la manifestacion interplanetaria de
una CME;, se le llama ICME; en otras palabras, es la CME cuando se alejoé a mas de
~50 radios solares desde el Sol. Debido a que se dispone de mediciones in-situ de estas
estructuras, sabemos mucho mas de las ICMEs que de las CMEs (de las cuales solo se
puede acceder a observaciones remotas). Generalmente son més lentas que su CME
asociada debido a la desaceleracion causada por su interaccion con el viento solar [15],
sin embargo, la mayoria tiene velocidades supersonicas (mayores que la velocidad del
sonido en el viento solar) creando asi una onda de choque que acelera a las particulas
que lo rodea y produce ondas de radio (ﬁg.. La composicion de estas estructuras
es principalmente dominada por protones y electrones, con una pequena contribuciéon
del He™* (~ 4%) y su dindmica esta determinada por la magneto-hidrodindmica.

Hoy se sabe que, a diferencia de lo que propuso Forbush en 1939, son las ICMEs
las que modulan el flujo de rayos cosmicos observado en la érbita terrestre. Las nubes
magnéticas (MC por sus siglas en inglés) forman un subconjunto de las ICMEs, cuyas
caracteristicas son: (i) la energia magnética es mucho mayor que la térmica, (ii) el
campo magnético es de geometria suave y helicoidal, y (iii) baja energia térmica de
los protones [16] [17]. Las nubes magnéticas, como Tubos de Flujo Magnético (MFR)
interplanetario a gran escala (IMFR), tienen una distribucion espacial que oscila entre
0.20y 0.40 AU a 1 AU aproximadamente |18]. Las IMFR pequenas (SIMFR) a menudo
son detectadas por satélites cerca de la Tierra. En comparacion con los MC, los SIMFR
se definen empiricamente por Feng et al. [19] con las siguientes caracteristicas: (1)

9
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Figura 4.1: Esquema de una ICME y su frente de choque, indicando los flujos de campo
magnético, plasma y flujos de electrones de viento solar. \|

configuraciones de campo magnético de tubo de flujo y (2) didmetros < 0.20 AU
y duraciones < 12 h. Las MC han llamado constantemente la atencién y han sido
ampliamente estudiadas, poseyendo una comprension profunda de sus origenes solares,
estructuras magnéticas, evolucion y efecto geomagnético [20-23|. Los origenes de los
SIMFR, en comparaciéon con los de los MC, atn no se comprenden completamente
[24]. Los SIMFR fueron reportados por primera vez por Moldwin et al. [25], quienes
propusieron que se originan a partir de la reconexiéon magnética en la lamina de
corriente heliosférica (HCS). Si los SIMFR y los MC se originan en la corona solar,
entonces todos los IMFR (es decir, SIMFR y MC) deberfan tener una distribucion
de tamano continua, sin embargo, los autores argumentan principalmente que no
se ha detectado un MFR de escala intermedia (es decir, varias horas) en el espacio
interplanetario. Ademas, Feng et al. investigd sistematicamente la medicion de
datos magnéticos y de plasma por la nave Wind durante 1995-2001 e identific6 144
IMFR, y encontré que sus diametros muestran una distribuciéon continua. Por lo

tanto, propusieron que todas las IMFR muestran el mismo origen y sean contra partes
interplanetarias de las CME o pequenas CME.
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4.1. Descripcién mateméatica de los tubos de flujo
magnético

Los tubos de flujo magnético son estructuras complejas de plasmas magnetizados,
observadas a menudo en entornos astrofisicos y de laboratorio. Matematicamente,
pueden describirse como sigue: Un tubo de flujo magnético puede definirse como
una configuraciéon tridimensional de campo magnético con una estructura helicoidal
o retorcida, caracterizada por una topologia cerrada de lineas de campo magnético,
tipicamente embebida en un plasma magnetizado de fondo (fig. . Esta configu-
racion es tal que las lineas de campo magnético se envuelven alrededor de un eje,
formando un haz helicoidal o retorcido, y a menudo se asocian con la presencia de un
plasma conductor de corriente o de tubos de flujo magnético retorcidos.

Figura 4.2: Ejemplos de formacion y desestabilizacién de los tubos de flujo en simulaciones
numéricas 3D. (paneles superiores): dispersion del flujo magnético (panel izquierdo) que
conduce a la formaciéon de un tubo de flujo y luego a la eyeccion (paneles central y derecho)
29]. (paneles inferiores): formacion de el tubo de flujo en las manchas vacias tras difusion
de flujo y movimiento de cizalladura en la fotosfera (flechas amarillas panel izquierdo). Los
paneles central y derecho representan dos pasos temporales antes/después de que la cuerda
de flujo haya alcanzado el umbral de inestabilidad del toro [30].

Mateméaticamente, una cuerda de flujo magnético puede representarse por su vec-
tor de campo magnético, B(r), que es una funcién de la posicién r en el espacio
tridimensional. La presencia de una cuerda de flujo viene indicada por la existencia
de lineas de campo magnético cerradas dentro de un determinado volumen. Estas
lineas de campo cerradas forman un haz de forma retorcida o helicoidal.

Una forma de describir matematicamente tal configuracién es mediante el uso de
la helicidad magnética, que cuantifica el grado de torsiéon y enlace de las lineas de
campo magnético en el sistema. La helicidad magnética, H, puede definirse como:
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H = / A-BdV
Donde:
= A es el potencial vectorial magnético.
= B es el campo magnético.
= dV representa un elemento de volumen en el espacio tridimensional.

Los tubos de flujo magnético suelen presentar una helicidad magnética distinta de
cero, lo que indica la presencia de lineas de campo magnético retorcidas. Ademas de
la helicidad magnética, a menudo se utilizan otros pardmetros y ecuaciones para des-
cribir la estructura detallada y el comportamiento de los MFR en diferentes contextos
fisicos, como las ecuaciones magnetohidrodinamicas o modelos mas especializados en
funcion de la aplicacion especifica. En el caso particular de esta tesis se aplica un
método para calcular la helicidad magnética de un tubo de flujo magnético cilindrico
de seccion transversal arbitraria a partir de datos recabados por naves espaciales,
baséandose en la ecuacion de Grad- Shafranov [3§].



5 Rayos Cdésmicos

Los rayos cosmicos son particulas -un nticleo atémico o un electron- de alta velo-
cidad que viajan por el espacio. La mayoria de estas particulas proceden de fuentes
situadas en el interior de la Via Lactea y se conocen como rayos coésmicos galacticos
(GCR). El resto de los rayos cosmicos proceden del Sol o, en el caso de las particulas
de mayor energfa (>10' eV), del exterior de la galaxia conocidos con rayos cosmicos
extragalacticos (EGCR).

Los rayos cosmicos fueron descubiertos en 1912 por Victor Hess, cuando comprobd
que un electroscopio se descargaba mas rapidamente a medida que ascendia en un
globo. Atribuy6 este hecho a una fuente de radiaciéon que entraba en la atmosfera desde
el espacio exterior, y en 1936 recibi6 el premio Nobel por tal descubrimiento. Durante
algin tiempo se creyo que la radiacion era de naturaleza electromagnética (de ahi el
nombre de rayos cosmicos), y algunos libros de texto atn incluyen incorrectamente los
rayos cosmicos como parte del espectro electromagnético. Sin embargo, en la década
de 1930 se descubrié que los rayos cosmicos deben estar cargados eléctricamente ya
que se ven afectados por el campo magnético de la Tierra.

Desde la década de 1930 hasta la de 1950, antes de que los aceleradores de particu-
las fabricados por el hombre alcanzaran energias elevadas, los rayos cosmicos sirvieron
como fuente de particulas para investigaciones de fisica de alta energia y condujeron
al descubrimiento de particulas subatémicas entre las que se encontraban el positron
y el muén. Aunque estas aplicaciones contintan, desde los albores de la era espa-
cial el principal foco de investigacion de los rayos coésmicos se ha dirigido hacia las
investigaciones astrofisicas sobre donde se originan los rayos césmicos, como se ace-
leran a velocidades tan altas, qué papel desempenan en la dinamica de la Galaxia
y qué nos dice su composicion sobre la materia procedente de fuera del sistema so-
lar. Para medir los rayos césmicos directamente, antes de que la atmosfera los frene
y los descomponga, se utilizan instrumentos instalados en naves espaciales y globos
aerostaticos, que emplean detectores de particulas similares a los utilizados en los
experimentos nucleares y de fisica de altas energias [32].

Los rayos cosmicos primarios no se observan directamente en la superficie de la
Tierra. Esto se debe a que llegan al borde exterior de la atmosfera terrestre y colisionan
con nucleos atmosféricos y dan lugar a particulas secundarias (ﬁg. Algunas par-
ticulas secundarias son fragmentos de los niicleos que colisionan, incluidos neutrones,
electrones, positrones y otras particulas de vida corta creadas a partir de la energia
de las colisiones. Las particulas secundarias pronto tienen sus propias colisiones y son
observados a nivel del mar.

13
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Figura 5.1: Diagrama esquemaético de una cascada de rayos coésmicos. Una particula incidente
de rayo césmico interacttia con los atomos en la parte superior de la atmosfera. Debido a su
alta energia desintegra los atomos produciendo una cascada de radiacién electromagnética,
de muones y nucleones. [35]
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El espectro energético de los rayos cosmicos revela como varia la tasa de particulas
a medida que aumenta la energia. La investigacion en este campo ha desvelado parti-
cularidades notables de este espectro, como una curvatura distintiva o “rodilla” donde
el espectro experimenta una caida abrupta en la energia, cambiando su pendiente y
tras la cual va descendiendo atin méas pronunciadamente (ﬁg.. Experimentos an-
teriores han indicado que la rodilla es el resultado de una disminuciéon en el flujo de
nucleos ligeros. Los mismos modelos esperan que los ntcleos mas pesados de los rayos
cosmicos de nuestra galaxia tengan una caida similar a mayor energia. Por encima de
esta energia, los rayos cosmicos restantes deberfan ser de origen extragalactico [33].

Entre los GCR, las abundancias relativas de los diferentes ntcleos y de los electro-
nes varian con la energia. Por encima de ~ 1 GeV por nucledn, las proporciones son
de alrededor del 85 por ciento de protones (ntcleos de dtomos de hidrogeno), con ~13
por ciento de particulas alfa (nucleos de helio)E]. El 2 por ciento restante son electrones
y nicleos de dtomos mas pesados. A energias de varios cientos de MeV por nucledn,
las cifras correspondientes son aproximadamente 90.9 y 1 por ciento respectivamente.

Las trayectorias de los rayos cosmicos primarios de menor energia estan fuertemen-
te influenciadas por el campo magnético de la Tierra. En consecuencia, para energias
inferiores a 1 GeV por nucledn, se establece una energia de corte para cada latitud
geomagnética, por debajo de la cual los rayos césmicos primarios no son detectados.
A este fendmeno se le conoce como rigidez. El flujo de estas particulas de baja energia
esta influido por la actividad solar, y la cantidad de radiacién cosmica que llega a la
Tierra esté inversamente correlacionada con el niimero de manchas solares a lo largo
del ciclo solar de 11 anos. En el momento de méaxima actividad solar, el viento solar
transporta al espacio interplanetario campos magnéticos mas intensos que bloquean
o desvian los rayos cosmicos [34].

Debido a la desviaciéon de RC por los campos magnéticos de la Via Lactea, los
GCR primarios siguen trayectorias irregulares tal que, llegan a la parte superior de la
atmosfera terrestre casi uniformemente desde todas las direcciones. En consecuencia,
las fuentes de rayos césmicos no pueden identificarse a partir de la direccion de llegada
de los mismos.

1Una energia de 1 GeV corresponde a velocidades superiores a aproximadamente el 87 por ciento
de la velocidad de la luz.
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Figura 5.2: Espectro energético de los rayos cosmicos medidos en la Tierra. En la grafica se
muestra el flujo de rayos césmicos en funcién de la energia, ambos ejes en escala logaritmica.



6 Desarrollo experimental

Como primera parte de este proyecto se realiz6 una correccion de los datos ob-
tenidos por HAWC, debido a la variacion en la eficiencia de los PMT, del afo 2019
(ﬁg. Para realizar estas correcciones se aplicd el método descrito por Arun Babu
K.P. [9] utilizando el lenguaje de programacion ROOT.

» Como primer paso de este método se tienen que eliminar manualmente los PMTs

que causan una gran dispersion hasta llegar a un subconjunto de los mejores 30
PMTs.

= Kl siguiente paso de este proceso consistié en modelar la variacion de la eficien-
cia. Este proceso toma primero la relacion de cada PMT con la tasa de referencia
y modela la variacion de la eficiencia ajustando un polinomio de cuarto orden.
En esta parte se tuvieron que determinar los rangos de cada PMT en los que
la eficiencia variara lo menos posible (i.e. que graficamente el comportamiento
de la eficiencia se aproxima a una constante). Los rangos para los 1200 PMTs
fueron ingresados manualmente en un archivo de texto para una vez obtenidos
los parametros de ajuste, a través de ellos corregir la eficiencia de cada PMT.

= Antes de proseguir, se realizé una revision de los rangos de forma grafica para
determinar si los rangos ingresados fueron correctos y detectar cualquier error
tipogréafico.

= Después de realizar la correccion de la eficiencia se realizo la correccion debida a
la presion y posteriormente eliminacion de la anisotropia diurna, ambos procesos
realizados de forma automatizada ejecutando dos codigos en ROOT.

= Como resultado de aplicar este método se obtiene la tasa R1 la cual es la com-

binacién de las tasas del escalador-TDC con correccién de eficiencia de todos
los PMT.

La siguiente etapa del proyecto consistié en comparar dicha tasa con datos de
parametros del viento solar tales como la velocidad y el campo magnético (total y sus
componentes). Los datos del viento solar fueron obtenidos de SPDF-OMNIWeb [36]
y recabados por la nave espacial WIND (fig. . La comparacion fue realizada grafi-
cando, utilizando como herramienta el lenguaje de programacion ‘Python’ (Apéndice

A).

17
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Figura 6.1: Distintas etapas del proceso de correccion de datos del observatorio HAWC.

= Primeramente, se normalizaron los datos y se transformaron a una misma escala

temporal, en este caso dias julianos.

Posteriormente se caracteriz6 mes a mes el comportamiento de los pardmetros
en relacion a la tasa R1, identificando especialmente aquellos puntos en los
cuales se observa una relacion entre los pardmetros con un aumento en la tasa
R1. Cabe mencionar que a cada conjunto de datos se les aplic6 un filtro de
media moévil para una mejor visualizacion de los mismos.

Una vez identificados dichos puntos y teniendo una caracterizaciéon de todo
el ano, se prosigui6 a aplicar el rotacional al campo magnético E|, tomando
como referencia el vector de velocidad promedio para, de igual forma poder
relacionar la rotacién del campo con los aumentos. El vector velocidad nos
brinda la direccién de movimiento del sistema y al aplicar el rotacional se puede
ir cuantificando la tendencia del campo magnético a inducir rotacién en dicha
direccion. El rotacional fue aplicado de la siguiente forma de modo que el cambio
de variable en el denominador equivale a un cambio en la posicion.

AB, AB, AB, AB. AB, AB,
AtV, AtV AV, AV ALV, At

VxB:(

Para eliminar el ruido y descartar eventos no relacionados a estructuras coheren-
tes en el viento solar, se fijaron limites a los parametros basados en la desviaciéon
estandar de cada uno.

Realizando un segundo analisis de los datos, se plante6 un ‘Indice de Coherencia
Magnética’ (MCI), en el cual se integran los limites de la velocidad, el campo
magnético y la rotacion del campo para fijar intervalos en los cuales el compor-
tamiento de las variables y la tasa R1 podrian relacionarse con tubos de flujo

magnético (figl6.3).

ICabe destacar que se toma al rotacional como un parametro de referencia aprozimado del com-

portamiento que presenta el campo magnético.
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= De cada intervalo con una respuesta coherente y conjunta del MCI y de HAWC,
se obtuvo el maximo de velocidad, del campo magnético y del rotacional, el area
bajo la curva de la velocidad y el campo magnético y el méximo de la tasa R1.

= Los datos obtenidos se representaron graficamente y se compararon con el méa-
ximo de la tasa R1 mediante los lenguajes de programacion R y Python. Los
graficas obtenidas se muestran en la seccion de Resultados. En ellas se represen-
tan el maximo de R1 en el eje Y en funciéon de los maximos de los parametros
del viento solar en el eje X.

= Finalmente, se aplicé un ajuste mediante un modelo de regresiéon lineal robus-
ta, se determind el coeficiente de correlacién y se llevd a cabo una prueba-t
para evaluar la validez del ajuste (Capitulo [7] Tablas y [7.3). El intervalo
de confianza del modelo se ajusto al 95 % utilizando la biblioteca seaborn de
Python.

Para la etapa final de este proyecto, se recurrié al software en Matlab desarrollado
por Christian Méstl y Charles J. Farrugia [37] para reconstruir los MFRs registrados
por el MCI y determinar si, en efecto, hay rotaciéon del campo magnético en dichos
intervalos, con el fin de corroborar el funcionamiento del MCI.

= El uso de este software comienza con un programa para leer datos fusionados
de plasma y campo magnético del satélite ACE y transformarlos a un formato
adecuado que pueda ser leido por los programas de reconstruccion. Para el uso
de este programa se solicita definir un intervalo del evento y, a su vez, ya dentro
del programa, un subintervalo que sera analizado y tomado como referencia
para los demas programas. El uso del software descrito se aplico para todos los
eventos marcados por el MCI; sin embargo, en este caso se ejemplificara con el
evento del 20 al 23 de Febrero de 2019 (ACE_051_053_19) (fig. [6.4)).

= Para el segundo programa ejecutado, basta con seleccionar la carpeta generada
del evento y correr los subprogramas de manera automatica a través de una
interfaz grafica. Los subprogramas utilizados son descritos a continuacion:

e Plot data: Traza una figura de datos en pantalla, asi como una salida .eps
de esta figura en el directorio de eventos.

e dhT and MVUB analysis: Realiza el anélisis deHoffmann Teller y de
varianza minima. La direcciéon de varianza minima es la primera aproxi-
macion para buscar el eje Grad—Shafranov (GS).

e GS axis: Busca que la funcion Pt(A) sea de un solo valor. Esta orientacion
es entonces el eje del tubo de flujo subsiguiente.

e GS-Solver: Crea un mapa de campo magnético perpendicular al eje inva-
riante y una bonita version del grafico Pt(A), ambos como archivos .eps.
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Figura 6.2: Datos correspondientes al mes de Febrero de 2019 recabados de SPDF-
OMNIWeb. De arriba a abajo se muestran el campo magnético total y sus componentes,
la velocidad total y sus componentes, la temperatura de los protones y la densidad de los
mismos.
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7 Resultados

Los resultados principales de este estudio se presentan en la tabla [7.1] la cual
detalla los eventos registrados por el MCI. Para cada evento, se proporcionan la fecha
de inicio y final, la respuesta cualitativa del MCI y de HAWC, asi como los valores
maximos de campo magnético y velocidad en el intervalo respectivo. Se identificaron
un total de 33 eventos, de los cuales 24 mostraron una respuesta significativa del MCI,
es decir, la duracion del intervalo temporal marcado por el indice fue lo suficientemente
extensa (>4hrs) como para permitir un analisis (ﬁg. De estos 24 eventos, 16
exhibieron una respuesta considerable en HAWC, lo que permiti6 su clasificacion y
utilizacion para un anélisis posterior.

De este ultimo grupo de respuesta se caracterizaron dos tipos de eventos: los
que presentaban una respuesta positiva (1) y aquellos que presentaban una respuesta
negativa ({). Los primeros fueron aquellos eventos en los que se presentaba un maximo
o un incremento en la tasa de cuentas mientras que los segundos fueron aquellos en
los cuales se encontraba un minimo o un decremento en la tasa de cuentas.

Al graficar los maximos de los parametros del viento solar y los maximos de la
tasa R1 (ver ﬁg, se observa una tendencia positiva reflejada en el signo positivo
de las pendientes obtenidas. Sin embargo, al ajustar un modelo de regresion lineal y
analizar la correlacion entre ellos, se obtienen valores bajos tanto para el coeficiente
de determinacién R? (ver Tabla[7.2)) como para el coeficiente de correlacion (ver Tabla
. Estos valores cuantifican que tan estrecha es la relaciéon entre nuestras variables
y qué tan bien los valores predichos por el modelo se ajustan a los valores reales
de la variable dependiente, respectivamente. Esta baja correlacion se atribuye a la
falta de datos, lo que impide obtener resultados estadisticamente significativos tal
como se interpreta de la mayoria de los valores-p obtenidos para los coeficientes de
correlacion. De los valores de las pruebas-t se tiene que la mayoria son relativamente
altos y sugieren que hay una diferencia sustancial entre las dos variables. Sin embargo
hay dos valores mas bajos en comparaciéon con los anteriores, correspondientes al drea
bajo la curva del campo magnético y el drea bajo la curva de la velocidad, los cuales
pueden indicar que hay menos diferencia entre las dos variables o que hay menos
variabilidad en los datos.

De la ultima parte del proyecto, del software de reconstruccion de MFRs, se to-
maron tres de las graficas generadas para el analisis: el hodograma, la serie de tiempo

del evento y el grafico de contorno (fig. , fig. y fig. respectivamente). La

23
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Fecha inicial (D.J.) ‘ Fecha final (D.J.) ‘ MCI ‘ Resp. HAWC ‘ Max B [nT] ‘ Max V |[km/s| ‘
2458488.02291667 2458489.08333333 | v T 8.682 498.992
2458501.00902778 2458501.01041667 | x — 7.563 392.602
2458501.03541667 2458501.0375 X - 7.576 391.236
2458501.04027778 | 2458501.15347222 | v T 7.587 391.029
2458506.95277778 | 2458506.95625 X - 6.788 325.648
2458506.98819444 2458507.85972222 | v T 7.901 457.571
2458507.95416667 2458508.49236111 | v T 7.014 569.349
2458514.90277778 2458515.97222222 | v - 12.932 476.580
2458542.00277778 2458543.17222222 | v/ T 8.694 333.728
2458605.05833333 2458605.10763889 | x - 6.519 366.618
2458605.10972222 | 2458605.14930556 | x - 6.811 365.077
2458605.15347222 2458605.49444444 | v X 7.259 367.703
2458617.25138889 2458617.77569444 | v T 10.354 376.179
2458632.33541667 2458632.68541667 | v T 7.393 343.927
2458642.95833333 2458643.63402778 | v X 11.502 326.588
2458643.63541667 2458643.63680556 | x — 6.423 326.846
2458648.29097222 2458648.53680556 | v/ 4 6.344 443.636
2458673.28888889 | 2458673.78263889 | v/ i 9.713 374.032
2458673.8875 2458674.76875 v - 8.355 361.974
2458695.25763889 2458695.26111111 | x — 7.769 363.176
2458695.27708333 2458695.71875 Ve T 7.995 364.207
2458696.12986111 2458696.13333333 | x — 8.145 342.100
2458696.19166667 2458696.43055556 | v d 8.330 339.948
2458700.5 2458701.21944444 | « - 11.983 419.807
2458722.54375 2458722.85138889 | v i 7.270 370.093
2458726.12222222 2458727.08402778 | v T 8.832 357.093
2458727.85486111 2458728.22708333 | v T 6.394 329.438
2458739.71111111 2458739.72013889 | x - 6.790 493.273
2458750.98888889 2458751.48263889 | v T 8.968 430.018
2458754.05555556 2458754.63125 v 0 9.370 315.490
2458780.84236111 | 2458781.83958333 | v T 8.501 418.511
2458809.17222222 2458809.53125 v X 7.840 337.755
2458835.65694444 2458836.24375 v — 7.474 367.419

Tabla 7.1: Eventos registrados por el MCI con su respectiva respuesta en HAWC y méximos
de velocidad y campo magnético.
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Figura 7.1: Grafica que presenta a detalle el funcionamiento del MCI ademas de la relaciéon
entre la tasa R1, los parametros del viento solar y el rotacional.

importancia de estas graficas radica en que permiten determinar la presencia de los
eventos y ademas observar y analizar la rotaciéon del campo magnético durante el
evento ACE 051 053 19 en el intervalo temporal indicado por el MCI.

El hodograma muestra la trayectoria del vector de campo magnético en un plano.
Esto permite visualizar la evoluciéon y los cambios en la direccion y amplitud del
campo magnético durante el evento. En este caso especifico, el hodograma mostro
evidencia de rotaciéon del campo magnético, lo cual es un indicativo importante de la
presencia de una MFR.

La serie de tiempo del evento muestra la evolucion del campo magnético a lo lar-
go del tiempo. Permite analizar como varian las componentes del campo magnético
durante el evento y proporciona informaciéon adicional sobre la estructura y carac-
teristicas de la MFR, asi como parametros relacionados con la presion del plasma.
Analizando la figura [7.4] se puede definir la duracion del evento de manera mas es-
pecifica a través del comportamiento de las componentes del campo y de la presion
total. De igual forma, en la misma grafica se pudo observar y analizar la presencia
de rotacién del campo magnético, expresada como cambios en la direccién de las
componentes, durante el intervalo de interés.

Finalmente, el grafico de contorno (ver Figura muestra una reconstruccion
del MFR estudiado. Este grafico de contorno muestra los vectores de flujo de plasma
restantes proyectados en la direccion x-y. En él se observa de igual forma la rotacién
expresada por los contornos cerrados. Para comparacion, también se ejemplifica el
caso en el que el evento registrado no presenta rotacion notoria (fig. , asi como
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’ Parametro ‘ pendiente ‘

intercepto ‘ MSE ‘ R?

|

Max B 0.0652 -1.171 0.0306 | 0.2490726
Max V 0.0006 -0.8512 0.0353 | 0.0309
Max V x B | 2.54E-07 | -1.2957 0.0235 | 0.4186
Area B 5.25E-05 | -0.7753 0.0228 | 0.4387
Area V 1.09E-06 | -0.7698 0.0249 | 0.3542

Tabla 7.2: Parametros de ajuste de modelo de regresiéon lineal robusta, error cuadrético
medio (MSE) del modelo, coeficiente de determinacion para cada parametro en relacion con

los méaximos de la tasa R1.

’ Parametro \ Coef. correl \ valor-p \ prueba-t \ valor-p

|

Max B 0.1862 0.2992 | 33.1889 | 3.47E-41
Max V 0.1443 0.4228 | 36.3329 | 1.66E-43
Max V x B | 0.159 0.3765 | 29.5599 | 2.99E-38
Area B 0.4634 0.0066 | 6.0345 9.73E-08
Area V 0.4503 0.0097 | 6.4649 1.80E-08

Tabla 7.3: Coeficiente de correlacion y prueba-t junto con su valor-p respectivo para cada

pardmetro en relaciéon con los maximos de la tasa R1.

otros eventos destacados, tomando como referencia las graficas antes descritas (figs.
7.4 7.5) en el Apéndice [B] Estas tres gréificas proporcionaron evidencia visual

y permitieron interpretar la presencia de rotacion del campo magnético durante los
eventos estudiados. Esto respalda la hipotesis de la existencia de una MFR durante

ese intervalo de tiempo.
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Figura 7.2: Graficos de dispersién que muestran la regresion lineal robusta entre los méximos

de los distintos parametros del viento solar y los maximos de la tasa R1. En ellos las barras
de error vienen dadas por la desviacién estandar de ‘Max R1’.
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Hodogram pair for data interval ACE 18:0:0-8:0:0
T T T T T T T T

Figura 7.3: Hodograma del evento ACE_ 051 053 19.



29

ACE 2/20/2019 18:0:0-2/21/2019 8:0:0 A t= 4 min
T T

[ AT

oK)

516 51.8 52 52.2 52.4 52.6 52.8
Day of 2019

Figura 7.4: Serie de tiempo del evento ACE 051 053 19. De arriba a abajo se muestran
el campo magnético en el GSE, la velocidad de flujo del plasma en el GSE, la densidad de
particulas junto con la temperatura de las mismas, la presiéon del plasma y la 8 del plasma,

donde 8 = m. Las lineas verticales indican el intervalo analizado.
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ACE 2/20/2019

0 0.01 0.02 0.03 0.04 0.05 0.06 0.07 0.08 0.09

Figura 7.5: Grafico de contorno del potencial magnético.



8 C(Conclusiones

Utilizando este método se pudieron detectar eventos solares en los que se observa
rotacion del campo magnético ligado a los tubos de flujo magnético y ademas ana-
lizar cémo es su interaccion con los rayos cosmicos detectados por HAWC. Como se
menciona en la parte de resultados, se registraron 33 eventos en total, de los cuales el
72.7 % tuvieron una respuesta en un intervalo coherente de tiempo y el 70.9 % presen-
taron una respuesta conjunta del indice y de HAWC y ademas un cambio significativo
en HAWC. De los datos ttiles, el 20 % fue clasificado como eventos con respuesta ne-
gativa, el 15 % no present6 un cambio significativo en la respuesta de HAWC y el 65 %
restante fue clasificado como eventos con respuesta positiva. Con ello se determina
que son mas frecuentes aquellos eventos en los que la tasa de respuesta aumenta ante
la presencia del campo magnético proveniente de estructuras interplanetarias.

Con respecto al analisis de correlacion entre los parametros del viento solar y la
tasa R1, como se discutio en la seccion de resultados, se observaron valores de corre-
lacion y coeficiente de determinacion bajos. Sin embargo, se aprecia una tendencia
positiva en estos datos. Se sugiere que estos valores podrian mejorar aumentando el
tamano de la muestra, por lo tanto, se propone llevar a cabo un analisis similar al
realizado en este proyecto utilizando datos recopilados en otros anos como proyectos
a futuro.

En la seccion de resultados, se menciona que utilizando el software de reconstruc-
cion de MFRs se pudo comprobar la rotacion del campo magnético en la mayoria de
los intervalos marcados por el MCI lo cual corrobora la validez del método propuesto
para la deteccion de tubos de flujo magnético. Por otro lado, la complejidad de los
eventos fue una limitante en anélisis a través del software ya que entender la diné-
mica del campo magnético de eventos complejos, en donde interaccionan los campos
magnéticos provenientes de dos o mas estructuras diferentes, resultaba complicado
para poder determinar los intervalos de estudio e interpretar los graficos obtenidos.
De igual forma, algunos conjuntos de datos presentaban huecos los cuales impedian
realizar un mayor anélisis de algunos de los eventos o brindaban una visiéon incom-
pleta de lo que se pretendia estudiar. Sin embargo, tomando ambos resultados de los
analisis, se puede llegar a que el método propuesto puede funcionar de manera con-
junta con detecciones realizadas por observatorios terrestres como una herramienta
de comparaciéon y deteccion que aporta al estudio de tubos de flujo magnético.
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A (Cbdigo Python

HAAFHHHAAAAAHHHBHAAAAHHHBHAAAA20 L OHAHARAHHHAHARAHHHHHAHAHHHHHHHH
import numpy as np

import matplotlib as mpl

import matplotlib.pyplot as plt
import astropy

from astropy.time import Time
import math

import statistics as stats

from scipy.stats import pearsonr
from scipy.stats import spearmanr
from sklearn import preprocessing
import seaborn as sns

import pandas as pd

5 from statsmodels.robust.robust_linear_model import RLM

#Importar los datos

datal = np.genfromtxt(’R1_2019.dat’)

dataB = np.genfromtxt (’0mni_Data_YDBxByBzB.csv’)
dataV = np.genfromtxt (’0mni_Data_YDVVxVyVzTPd.csv’)

#Transponer datos

3 dataBl1l = dataB.T

dataVl = dataV.T

; #Separacion variables

#R1 (TasaRl, tiempo)
data2 = dataill[:, 4]
indat = np.where((data2 > -10) & (data2 < 0.9))

data3 = data2[indat][1:]
t1 = datall:, 0]
t2 = til[indat][1:]

#B (Campo magnetico, Bi, tiempo)
Bx, By, Bz, t_B = dataB1[2], dataB1[3], dataB1[4], dataB1[1]
B = np.sqrt(Bx**2 + By**2 + Bzx*2)

#V (Velocidad, Vi, Temperatura, densidad de protones, tiempo)

v_0, Vx_0, Vy_0, Vz_0, T_0, Pd_0, t_0 = dataV1i[2], dataV1i[3], dataVil
[4], dataV1[5], dataV1i[6], dataV1i[7], dataVi[1]

indat = np.where(V_0 < 820)

vV, Vx, Vy, Vz, T, Pd, t_V = V_O[indat], Vx_O[indat], Vy_O[indat],

33
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Vz_O0[indat], T_O[indat], Pd_O[indat], t_O[indat]

13 #Conversiones de tiempo (Frac. DOY->Dias julianos)
11 def convert_time (t):
45 t_str = [22019:{:03d}:{:02d}:{:02d}’.format (int(t[i]), int ((t[i]
- int(t[i]1)) * 24),
16 int (((t[i] - int(
t[i])) * 24 - int((t[i]l - int(t[il)) =* 24)) * 60))
17 for i in range(len(t))]

48 return Time (t_str, format=’yday’).jd
49

50 tjd_R = convert_time (t2)

51 tjd_B = convert_time (t_B)

52 £jd_V = convert_time (t_V)

55 #Rotacional

56 curl_x = []
57 curl_y = []
52 curl_z = []
50 CurlB1 = []

60 #Tomando como referencia el vector V_avrg: (-0.999979171727133,
-0.0004624775189010250, -0.00643756370551272) normalizado

61 for i in range(len(B) - 1):

62 dt = t_B[i + 1] - t_B[il]

63 curl_x.append ((1 / dt) * ((Bz[i + 1] - Bz[i]) /
(-0.0004624775189010250) - (By[i + 1] - Byl[il) /
(-0.00643756370551272)))

64 curl_y.append ((1 / dt) * ((Bz[i + 1] - Bz[i]) /
(-0.999979171727133) - (Bx[i + 1] - Bx[il) /
(-0.00643756370551272)))

65 curl_z.append ((1 / dt) * ((By[i + 1] - Byl[il) /
(-0.999979171727133) - (Bx[i + 1] - BxI[i]) /
(-0.0004624775189010250) ))

66 CurlB1l.append(math.sqrt(curl_x[i] ** 2 + curl_y[i] ** 2 + curl_z[i
1 *%x 2))

68 CurlB = np.array(CurlB1l)
69
70
71 #Filtro (Media movil)
def rollavg_roll_edges(a,n):
’Numpy array rolling, edge handling’
assert nj%2==
a = np.pad(a,(0,n-1-n//2), ’constant’)*np.ones(n) [:,None]
6 m = a.shape[1]

R

1

ot

po e A

77 idx = np.mod((m-1)*np.arange(n) [:,None] + np.arange(m), m) #
Rolling index

78 out = al[np.arange(-n//2,n//2) [:,None], idx]

79 d = np.hstack((np.arange(1l,n) ,np.ones(m-2*n+1+n//2)*n,np.arange (
n,n//2,-1)))

80 return (out.sum(axis=0)/d)[n//2:]

81

s2 #Datos filtrados



90

93

94

96

116
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filt_R1 = rollavg_roll_edges (data3, 761)
filt_B = rollavg_roll_edges (B, 461)
filt_V = rollavg_roll_edges(V, 231)

; £filt_Bx = rollavg_roll_edges (Bx, 461)

filt_By = rollavg_roll_edges(By, 461)

, filt_Bz = rollavg_roll_edges (Bz, 461)

filt_Vx = rollavg_roll_edges (Vx, 461)
filt_Vy = rollavg_roll_edges (Vy, 461)
filt_Vz = rollavg_roll_edges(Vz, 461)

2 £i1t_T = rollavg_roll_edges (T, 461)

filt_Pd = rollavg_roll_edges (Pd, 461)
filt_CurlB = rollavg_roll_edges (CurlB ,hb461)

#Desviacion estandar

sd_B = stats.stdev(filt_B)

sd_V = stats.stdev(filt_V)

sd_CurlB = stats.stdev(filt_CurlB)

sd_MaxR1 = np.std(Max_R1)

print (’>Stdev B:’, (sd_B),’Stdev V:’, (sd_V), ’Stdev CurlB:’, (
sd_CurlB))

#Stdev B: 1.5517797302160994

#Stdev V: 76.50543539114096

#Stdev CurlB: 535952.5170273522

#Indice de Coherencia Magnetica (MCI)
MCI_1 = []
for i in range(len(filt_B)):
if ((£ilt_V[i] > 3.7*sd_V) and (filt_B[i] > 4.0xsd_B) and (
filt_CurlB[i] > 3.8*sd_CurlB ))
MCI_1.append(-0.001)
else:
MCI_1.append (0)

MCI = np.array(MCI_1)

#Intervalos de tiempo en donde hay una respuesta en el MCI

20 strt = []
end = []
x = []
y = []
for i in range(len(tjd_B)):
if ((MCI[i]-MCI[i-11) == -0.001 ):
print (tjd_B[i]) #Fecha inicial del evento (J.D.)
print (t_B[i]) # " " ! " (FDOY)

strt.append (tjd_B[i])
x.append (i)

if ((MCI[i]-MCI[i-1]) == 0.001 ):
print (tjd_B[i]) #Fecha final del evento (J.D.)
print (t_B[i]) # " " ! " (FDOY)

end .append(tjd_B[i])
y.append (i)
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#Valores
Max_R1_0
Max_B_0=
Max_V_O

Max_Curl

> area_B_0O

APENDICE A. CODIGO PYTHON

maximos de los parametros del SW y de la tasa R1

= [1
(]

= [
_0 =11

=[]

143 area_V_0 = []

145 for i in range(len(strt)):
146 Max_B_0.append(max (filt_B[int(x[i]) :int(y[i]1)1))
147 Max_V_0.append(max (filt_V[int(x[i]) :int(y[i])1))

148 Max_Curl_O0.append(round(max(£filt_CurlB[int(x[i]) :int(y[i]1)1) ,3))
149 Max_R1_0.append (round (max (filt_R1[int (x[i]) :int(y[i])]1) ,3))
150 area_B_0.append(round (sum(£filt_B[int (x[i]):int(y[i]1)]1), 3))
151 area_V_0.append (round (sum(£filt_V[int (x[i]):int(y[i]1)]1), 3))

153 Max_B_1 = np.array(Max_B_0)

154 Max_R1_1 = np.array(Max_R1_0)

155 Max_V_1 = np.array(Max_V_0)

156 Max_Curl_1 = np.array(Max_Curl_0)
157 area_B_1 = np.array(area_B_0)

155 area_V_1 = np.array(area_V_0)

160 #Eliminando outliners

161 ind = np.where(Max_R1_1 > -1)
162 Max_B_2 = Max_B_1[ind]

163 Max_R1 = Max_R1_1[ind]

164 Max_V_2 = Max_V_1[ind]

165 Max_Curl_2 = Max_Curl_1[ind]
166 area_B_2 = area_B_1[ind]

167 area_V_2 = area_V_1[ind]

160 Max_B = np.array(Max_B_2).reshape(-1, 1)

170 Max_V = np.array(Max_V_2) .reshape(-1, 1)

171 Max_Curl = np.array(Max_Curl_2).reshape(-1, 1)
172 area_B = np.array(area_B_2) .reshape(-1, 1)

173 area_V = np.array(area_V_2) .reshape(-1, 1)

74

176 #Reducir las dimensiones de los arreglos
177 X = area_V.flatten ()
178 Y = Max_R1.flatten()

181 #Analisis de significancia

152 Ba_sd = stats.stdev(filt_B[int(x[0]-50):int(x[0]1)])

1s3 Bp_sd = stats.stdev(filt_B[int(y[0]) :int(y[0]+50)1])

151 Bap_sd = (Ba_sd + Bp_sd)/2

155 Rla_mean = float(np.mean(filt_R1[int(x[30]-50):int(x[30])1))#
anterior interval mean

156 Rlp_mean = float(np.mean(filt_R1[int(y[31]):int(y[31]1+50)]1))#
posterior interval mean



: Rla_sd = stats.stdev(filt_R1[int (x[7]-50):int(x[7])1)

Rip_sd = stats.stdev(filt_R1[int(y[7]):int(y[7]1+50)1)

Rlap_mean = (Rla_mean + Rlp_mean)/2

Rlap_sd = (Rla_sd + Rilp_sd)/2

RiMax_Mean = (max(filt_R1[int(x[30]):int(y[30])]) - Rla_mean) #
Maximum - a_interval’s mean

print (R1Max_Mean)

print (max (f£ilt_R1[int (x[3]) :int(y[3]1)1))

print (’ap mean:’, Rlap_mean)

print(’ap sd:’, Rlap_sd)

print (Bap_sd)

#Normalizacion

norm_R11 = preprocessing.normalize ([filt_R1])
norm_R1 = np.transpose(norm_R11)
norm_CurlBl = preprocessing.normalize ([filt_CurlB])
203 norm_CurlB = np.transpose(norm_CurlB1)
norm_Bl = preprocessing.normalize([filt_B])
norm_B = np.transpose(norm_B1)
norm_Bx1l = preprocessing.normalize ([filt_Bx])
207 norm_Bx = np.transpose(norm_Bx1)
norm_Byl = preprocessing.normalize([filt_By])
norm_By = np.transpose(norm_By1l)
norm_Bzl = preprocessing.normalize([filt_Bz])
norm_Bz = np.transpose (norm_Bz1)
norm_V1 = preprocessing.normalize([filt_V])
3 norm_V = np.transpose (norm_V1)
norm_Rotl = preprocessing.normalize ([Rotal)
5 norm_Rot = np.transpose(norm_Rotl)

218 #Grafica datos

plt.scatter (tjd_R, norm_R1, s = 1, label = ’Tasa R1’, color = ’
royalblue’)

plt.plot(tjd_V, norm_V, label = ’Velocidad’, color = ’darkred?’)
plt.plot(tjd_B, norm_B, label = ’Campo Magnetico’, color = ’
lightcoral?)
plt.plot(tjd_B, norm_Bx, label = ’Bx’)
; plt.plot(tjd_B, norm_By, label = ’By’)
>4 plt.plot(tjd_B, norm_Bz, label = ’Bz’)
5 plt.plot(tjd_B[0:-1], norm_CurlB, label = ’Rotacional’, color = °’
slateblue’)
plt.plot(tjd_B, MCI, label = ’MCI’, color = ’firebrick’)

227 plt.legend ()

233 plt.yticks (size

plt.x1im ([2458484.50000, 2458849.49931])

plt.title(’2019°)

plt.xlabel (’Tiempo [D.J.]’, fontsize = 16)

plt.ylabel (’R1 B[nT] V[km/s] ’r’$\nabla$xB MCI’, fontsize = 16)
plt.xticks(size = 14)

14)

plt.show ()
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37 # Grafica de correlacion y regresion lineal robusta

N

233 plt.errorbar (area_V, Max_R1l, yerr=sd_MaxRl1, fmt=’none’, color = °’
slateblue’)

230 plt.scatter (area_V, Max_R1, s= 10, color = ’slateblue’, marker=’o0’)

210 sns.regplot (x=X, y=Y, ci = 95, robust=True)

241 plt.xlabel (’Area V’, fontsize = 16.7)

242 plt.ylabel (’Max R1’, fontsize = 16.7)

2143 plt.show ()



B Eventos MC(CI

En este apéndice, se presentan mas ejemplos de las visualizaciones obtenidas pa-
ra los eventos analizados. En estas visualizaciones se incluye la serie de tiempo del
evento con el intervalo de tiempo analizado delimitado por las barras negra y roja,
el hodograma y el grafico de contorno para cada evento. Los ejemplos seleccionados
fueron aquellos en los que se observa de forma mas clara el fenémeno estudiado o fue-
ron incluidos, como el caso del evento ACE 146 150 19, para ejemplificar aquellos
casos en los que no se lograba visualizarla rotacion en estas estructuras.

B.1. Evento ACE 211 213 19

ACE 7/30/2019 16:44:0-7/30/2019 23:36:0 A t= 4 min
T

-
|
i%i

Figura B.1: Serie de tiempo del evento ACE_ 211 213 19 (30 Jul.- 1 Ago. de 2019).
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ACE 7/30/2019
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(a) Hodograma (b) Grafico de contornos

Figura B.2: Hodograma (a) y grafico de contorno (b) del evento ACE 211 213 19.

B.2. Evento ACE 146 150 19
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Figura B.3: Serie de tiempo del evento ACE 146 150 19 (26 - 30 May. de 2019).



B.3. EVENTO ACE 242 244 19 41

(a) Hodograma. (b) Grafico de contornos.

Figura B.4: Hodograma (a) y grafico de contorno (b) del evento ACE 146 150 19.

B.3. Evento ACE 242 244 19
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Figura B.5: Serie de tiempo del evento ACE 242 244 19 (30 Ago.- 1 Sept. de 2019).
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ACE 8/30/2019

(a) Hodograma. (b) Gréafico de contornos.

Figura B.6: Hodograma (a) y grafico de contorno (b) del evento ACE 242 244 19.

B.4. Evento ACE 267 271 19
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Figura B.7: Serie de tiempo del evento ACE 267 271 19 (24 - 28 Sept. de 2019).



B.4. EVENTO ACE_267 271 19

ACE 9/27/2019

(a) Hodograma. (b) Gréafico de contornos.

Figura B.8: Hodograma (a) y grafico de contorno (b) del evento ACE 267 271 19.

43



44

APENDICE B. EVENTOS MCI



Bibliografia

1]

2]

3]

4]

[5]

6]

7]

18]

19]

[10]

Abbott B.P., et al. (2017). Multi-messenger observations of a binary neutron star
merger, Astrophys. J. Lett. 848. https://dx.doi.org/10.3847/2041-8213/aa91c9.

The LHAASO Collaboration, Z. Cao, et al.(2021). Ultrahigh-energy photons up
to 1.4 petaelectronvolts from 12 v -ray Galactic sources, Nature 594 33-36.
http://dx.doi.org/10.1038 /s41586-021-03498-~.

The LHAASO Collaboration, Z. Cao, et al. (2021). Peta—electron volt gamma-ray
emission from the Crab Nebula, Science 373 425-430.

The Milagro Collaboration, R. Atkins, et al.(2004). Tev Gamma-ray survey of
the northern hemisphere sky using the milagro observatory, Astrophys. J. 608
680-685, http://dx.doi.org/10.1086/420880.

The Milagro Collaboration, Abdo, A., et al.(2007). TeV Gamma-ray sources
from a survey of the galactic plane with milagro. Astrophys. J. 664, L91-1.94,
http://dx.doi.org/10.1086/520717.

The Milagro Collaboration, A.A. Abdo, et al.(2014). Milagro ob-
servations of potential TeV emitters, Astropart. Phys. 57, 16-25,
http://dx.doi.org/10.1016 /j.astropartphys.2014.03.001.

Albert, A., Alfaro, R., et al. (2020). 3HWC: The Third HAWC Catalog of Very-
high-energy Gamma-Ray Sources. Astrophys. J. 905(1), 76. doi:10.3847/1538-
4357 /abc2d8

Abeysekara, A. U., Albert, A., et al. (2023). The High-Altitude Water Cherenkov
(HAWC) observatory in México: The primary detector. Nuclear Instruments and
Methods in Physics Research Section A: Accelerators, Spectrometers, Detectors
and Associated Equipment, 1052, 168253. do0i:10.1016/j.nima.2023.168253

Alvarez, C., Angeles Camacho, J.R., Arteaga-Velazquez, J.C. et al. (2021).
HAWC as a Ground-Based Space-Weather Observatory. Sol Phys 296, 89.
https://doi.org/10.1007/s11207-021-01827-z

Akiyama, S., et al. (2020). Interplanetary Magnetic Flux Rope Observed
at Ground Level by HAWC. Astrophys. J. 905(1), 73. doi:10.3847/1538-
4357 /abe344

45



46

[11]

[12]

[13]

[14]

[15]

[16]

[17]

18]

[19]

20]

[21]

[22]

23]

BIBLIOGRAFIA

Nisa, U. (08 2017). Probing Cosmic-ray Propagation with TeV Gamma Rays
from the Sun Using the HAWC Observatory. 340. doi:10.22323/1.301.0340

K. P, A. B,, Lara, A., & Ryan, J. (08 2019). Atmospheric pressure dependance
of HAWC scaler system. doi:10.22323/1.358.1095

Howard, T. (2011). Coronal mass ejections: An introduction (Vol. 376). Springer
Science & Business Media.

Yashiro, S., Gopalswamy, N., Michalek, G., St. Cyr, O. C., Plunkett, S. P., Rich,
N. B., et al. (2004). Influence of cme interaction on propagation of interplanetary
shocks. Journal of Geophysical Research, 109.

Lara, A., Flandes, A., Borgazzi, A., & Subramanian, P. (2011). Velocity profile
of interplanetary coronal mass ejections beyond 1 AU. Journal of Geophysical
Research: Space Physics, 116(A12). doi:10.1029/2011JA016807

Nakwacki, M., Dasso, S., Mandrini, C., Démoulin, P. (2008). Analysis of large
scale mhd quantities in expanding magnetic clouds. Journal of Atmospheric and
Solar- Terrestrial Physics, 70, 1318-1326.

Masias Meza, J. J. (2011). Estudios de actividad solar mediante modula-
cion de rayos cosmicos galacticos. [Phdthesis, Universidad Nacional de Cuyo.
http://ricabib.cab.cnea.gov.ar/315/

Lepping, R. P., Jones ,J .A., Burlaga, L. F. (1990). Magnetic field structure of
interplanetary magnetic clouds at 1 AU. Journal of Geophysical Research: Space
Physics, 95(A8), 11957-11965. doi:10.1029/JA0951A08p11957

Feng, H. Q., Wu, D. J., Lin, C. C., Chao, J. K., Lee, L. C., and Lyu, L. H.
(2008), Interplanetary small- and intermediate-sized magnetic flux ropes during
1995-2005, J. Geophys. Res., 113, A12105, doi:10.1029/2008JA013103.

Webb, D., Cliver, E., Crooker, N.; Cry, O., & Thompson, B. (04 2000). Rela-
tionship of halo coronal mass ejections, magnetic clouds, and magnetic storms.
Jgr, 105, 7491-7508. do0i:10.1029/1999JA 000275

Burlaga, L. F. (1988). Magnetic clouds and force-free fields with constant
alpha. Journal of Geophysical Research: Space Physics, 93(A7), 7217-7224.
d0i:10.1029/JA093iA07p07217

Bothmer, V., & Schwenn, R. (1998). The structure and origin of magnetic clouds
in the solar wind. Annales Geophysicae, 16(1), 1-24. doi:10.1007/s00585-997-
0001-x

Wu, C.-C., Lepping, R., & Gopalswamy, N. (12 2006). Relationships Among
Magnetic Clouds, CMES, and Geomagnetic Storms. Solar Physics, 239, 449-460.
doi:10.1007/s11207-006-0037-1



BIBLIOGRAFIA 47

[24] Zheng, J., & Hu, Q. (2018). Observational Evidence for Self-generation of Small-
scale Magnetic Flux Ropes from Intermittent Solar Wind Turbulence. The As-
trophysical Journal Letters, 852(2), 1.23. doi:10.3847/2041-8213 /aaa3d7

[25] Moldwin, M. B., Ford, S., Lepping, R., Slavin, J., & Szabo, A. (2000). Small-
scale magnetic flux ropes in the solar wind. Geophysical Research Letters, 27(1),

57-60. doi:10.1029,/1999GL010724

[26] Feng, H. Q., Wu, D. J., & Chao, J. K. (2007). Size and energy distributions
of interplanetary magnetic flux ropes. Journal of Geophysical Research: Space
Physics, 112(A2). doi:10.1029,/2006JA011962

[27] Feng, H., Zhao, G., & Wang, J. (2020). Small interplanetary magnetic flux rope.
Science China Technological Sciences, 63(2), 183-194. doi:10.1007/s11431-018-
9481-1

[28] Wiegelmann, T., & Sakurai, T. (2021). Solar force-free magnetic fields. Living
Reviews in Solar Physics, 18(1), 1. doi:10.1007/s41116-020-00027-4

[29] Amari, T., Luciani, J. F., Aly, J. J., Mikic, Z., & Linker, J. (2003). Coronal Mass
Ejection: Initiation, Magnetic Helicity, and Flux Ropes. I. Boundary Motion-
driven Evolution. The Astrophysical Journal, 585(2), 1073. doi:10.1086/345501

[30] Aulanier, G., Térok, T., Démoulin, P., & DeLuca, E. E. (2009). FOR-
MATION OF TORUS-UNSTABLE FLUX ROPES AND ELECTRIC CU-
RRENTS IN ERUPTING SIGMOIDS. The Astrophysical Journal, 708(1), 314.
doi:10.1088/0004-637X/708/1/314

[31] Hu, Q., & Dasgupta, B. (2005). Calculation of magnetic helicity of cylindrical
flux rope. Geophysical Research Letters, 32(12). doi:10.1029/2005GL023004

[32] Mewaldt, R. A. (1996) Cosmic Rays. In: Macmillan Encyclopedia of Physics.
Vol.1. Simon & Schuster Macmillan , New York, NY. ISBN 9780028973593.

[33] Apel, W. D., Arteaga-Velazquez, J. C., Bekk, K., Bertaina, M., Bliimer, J., Boz-
dog, H., ... Zabierowski, J. (2011). Kneelike Structure in the Spectrum of the
Heavy Component of Cosmic Rays Observed with KASCADE-Grande. Phys.
Rev. Lett., 107, 171104. doi:10.1103/PhysRevLett.107.171104

[34] Schlaepfer H. (2003). Cosmic Rays. Intenational Space Science Institute.

[35] Prada, J., Rosales, M., & Guada, C. (12 2020). Montaje y calibracion de un de-
tector de Toduro de Sodio-Nal(T1 ), para medir la componente electromagnética

de baja energia en una cascada de particulas de radiacion cosmica. [La Hechicera,
estado Mérida, 1893 msnm, 800 gr/cm 2 |. doi:10.13140/RG.2.2.21952.76806

[36] Papitashvili, Natalia E. and King, Joseph H. (2020), OMNI Hourly Data
[WIND 92-sec. Plasma SWE Experiment (all orbit phases),92-sec Key Para-
meter Plasma Data from Wind/SWE|, NASA Space Physics Data Facility,
https://doi.org/10.48322/1shr-ht18, Consultado el 29 de septiembre de 2022.



48 BIBLIOGRAFIA

[37] Mostl, C., Farrugia, C., Biernat, H., Leitner, M., Kilpua, E., Galvin, A., &
Luhmann, J. (2009). Optimized Grad — Shafranov Reconstruction of a Mag-
netic Cloud Using STEREO-Wind Observations. Solar Physics, 256, 427-441.
doi:10.1007/s11207-009-9360-7

[38] Hu, Q., & Sonnerup, B. U. O. (2002). Reconstruction of magnetic clouds in the
solar wind: Orientations and configurations. Journal of Geophysical Research:
Space Physics, 107(A7), SSH 10-1-SSH 10-15. doi:10.1029/2001JA000293



	Agradecimientos
	Resumen
	Introducción
	Observatorio HAWC
	Reducción de datos escalador-TDC

	Cuerdas de flujo magnético
	Descripción matemática de los tubos de flujo magnético

	Rayos Cósmicos
	Desarrollo experimental
	Resultados
	Conclusiones
	Apéndice Código Python
	Apéndice Eventos MCI
	Evento ACE_211_213_19
	Evento ACE_146_150_19
	Evento ACE_242_244_19
	Evento ACE_267_271_19


