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Resumen

El flujo de part́ıculas que llega a la superficie de la Tierra es de especial importancia para
estudiar el clima espacial. Conocer las condiciones del Sol, medio interplanetario y la Tierra
nos ayuda a entender el panorama actual del espacio cercano a nuestro planeta y contar con
las herramientas necesarias para la planeación y ejecución de misiones espaciales, el correcto
funcionamiento de toda tecnoloǵıa basada en satélites y ondas de radio y la seguridad de
viajes aéreos tripulados.

En esta tesis se estudia si existe afectación en el flujo de muones, durante perturbaciones
conocidas como Tormentas Geomagnéticas (TG). Estas afectaciones podŕıan representar una
variación en el flujo, lo cual nos permitiŕıa inferir lo que está sucediendo con las interacciones
de part́ıculas en la atmósfera durante TG.

Los datos usados provienen del Telescopio Centellador de Rayos Cósmicos (SciCRT) en
Sierra Negra, Puebla y de El Centro de Análisis de Datos de Geomagnetismo y Magnetismo
Espacial en Kyoto, Japón. Del primero obtenemos el flujo de muones y del segundo, el ı́ndice
de Tiempo de Perturbación de Tormenta (Dst) para cada tormenta geomagnética registrada
en el periodo establecido. Este periodo va desde 2015 hasta 2022 y durante ese tiempo se
estudiaron 5 TG que van desde moderadas a intensas, con el objetivo de encontrar y analizar
variaciones en el flujo de muones.

El análisis del conteo de muones durante las TG estudiadas mostró que una tormenta
presentó un decrecimiento Forbush y las restantes no mostraron variaciones significativas.
Este resultado nos proporciona una base sólida para investigaciones futuras, a espera de
eventos que se registren en la fase ascendente del ciclo solar 25.



Introducción

Dentro del contexto terrestre, los fenómenos producidos en el Sol se pueden medir de
diversas maneras y, en este trabajo, se estudiarán estas afectaciones mediante el análisis del
flujo de muones en función de las Tormentas Geomagnéticas, las cuales entenderemos como
perturbaciones en la magnetosfera. Estos eventos son de especial importancia porque al variar
la intensidad del campo magnético terrestre se producen variaciones en el flujo de part́ıculas
que ingresan a la atmósfera de la Tierra y, en algunos casos, se incrementa significativamente
el número de part́ıculas. Este aumento en el flujo afecta directamente a satélites de Órbita
Terrestre Baja (LEO), estropeando sistemas de telecomunicaciones, aśı como redes eléctricas
[1].

Las part́ıculas energéticas que entran a la Tierra producidas por diferentes procesos de
fenómenos astrof́ısicos se llaman Rayos Cósmicos (RC). Dependiendo de su origen se pueden
clasificar en varios tipos, pero aqúı nos centraremos en el flujo de RC galácticos, aquellos que
son producidos por eventos dentro de la Vı́a Láctea; aśı como de los secundarios, aquellos
producidos en la atmósfera terrestre. Si bien, muchos RC llegan a la atmósfera terrestre,
son sustancialmente más los que se detectan en la superficie de la Tierra. Esto pasa porque
las interacciones de los RC con los elementos de la atmósfera crean una gran cantidad de
part́ıculas a las que denominamos Rayos Cósmicos Secundarios [2].

Dentro de estos RC secundarios se encuentran los muones, part́ıculas elementales que
podemos detectar por millones en la superficie terrestre. Dada nuestra capacidad de detec-
tarlos en grandes números con relativa facilidad, uno se pregunta si los detectores de muones
seŕıan de utilidad para el servicio de clima espacial. Si se logra encontrar una relación entre
las variaciones del campo magnético terrestre durante TG y el flujo de muones, se podŕıa
usar el conteo de muones atmosféricos de diversos detectores para prestar un servicio de
monitoreo del clima espacial. Explotar más los recursos que ya tenemos, en ámbitos que no
se han trabajado lo suficiente, es uno de los cometidos de este análisis.

Otra entidad que puede tomar relevancia aqúı es el Observatorio de Rayos Cósmicos en
Sierra Negra, Puebla (ORC-SN). Este observatorio cuenta con una ubicación, altitud y rigidez
umbral de 19.0◦N, 97.3◦W, 4580 m.s.n.m., y 8.24 GV, respectivamente. La razón por la que
este recinto tomaŕıa trascendencia es por la variedad de instrumentos en su disposición. El
observatorio cuenta con el Telescopio de Neutrones Solares (TNS) y el SciCRT. Si este estudio
muestra alguna variación en el flujo de muones en presencia de TG, el canal del SciCRT para
detección de muones podŕıa estudiar el clima espacial en México.

Estos estudios son coordinados por el Servicio de Clima Espacial-México (SCiESMEX),
la Agencia Espacial Mexicana (AEM) y el Centro Nacional de Prevención de Desastres (CE-
NAPRED) y tienen como finalidad la creación de un protocolo de reacción gubernamental
ante cualquier fenómeno de importancia en el clima espacial que pudiera afectar en territorio
nacional.

El término clima espacial se refiere a las condiciones f́ısicas del espacio cercano a la Tierra.
Estas condiciones se ven influenciadas principalmente por la actividad del Sol; sin embargo,
la atmósfera y magnetosfera terrestre toman un papel importante. Monitorear en tiempo real



y estudiar el clima espacial es de cŕıtica importancia para proteger tecnoloǵıas como satélites
aśı como redes de enerǵıa en la superficie de la Tierra.

Dado que el Sol es el principal moderador del medio interplanetario, nos concierne inspec-
cionar los fenómenos que ocurran en él. Los eventos que nos atañen son las tormentas solares,
principalmente representadas por Eyecciones de Masa Coronal (EMC), aśı como cualquier
fenómeno que produzca aceleración de part́ıculas; emisión de radiación electromagnética y
de ondas de choque [3].



CAPÍTULO 1

Actividad y Emisiones Solares

Dado que el objetivo de este trabajo es el de estudiar un flujo de part́ıculas durante TG, tiene
sentido que primero entendamos qué fenómenos originan a los cuerpos que desencadenan estas
perturbaciones del campo magnético terrestre. Aśı, lo primero que veremos aqúı serán los
diversos fenómenos que suceden en el Sol y que terminan por afectar el clima espacial.

Sección 1.1.

Fulguraciones

También llamadas ráfagas solares consisten en una liberación súbita de enerǵıa capaz de
acelerar part́ıculas hasta reǵımenes relativistas, como se muestra en la Figura 1.1. Estas
explosiones son generalmente acompañadas de destellos intensos y emisión de prácticamente
todo el espectro electromagnético, desde ondas de radio kilométricas hasta rayos gamma [4].
En la Figura 1.2 se observan 3 fulguraciones que fácilmente destacan del resto de la superficie
solar.

Su causa conocida es que son el resultado de conversión de enerǵıa potencial magnética
a cinética, pues la aceleración de part́ıculas tiene como origen la reconexión de ĺıneas de
campo magnéticas solares. Estos fenómenos tienen 3 fases, cada una con sus emisiones
caracteŕısticas.

La primera fase se conoce como preráfaga y empieza con la deformación de las ĺıneas
de campo debido a movimientos subfotosféricos y rotación diferencial. Esta deformación
produce un aumento en la enerǵıa libre y con esto un incremento en emisiones térmicas,
principalmente rayos X suaves y extremo UV.

Tras un tiempo, la deformación de ĺıneas termina en una reconexión magnética dejando
al sistema en un estado de enerǵıa menor, y por ende, provocando una aceleración de las
part́ıculas próximas a la región. A esa etapa de desestabilización se le conoce como fase
impulsiva y en ella predominan emisiones de rayos gamma y X, aśı como un aumento en
la emisión del resto de longitudes de onda. Durante esta etapa se emiten part́ıculas hacia el
interior y exterior del Sol, las que entran interaccionan con las part́ıculas cercanas, emiten
radiación de frenado e incluso pueden provocar reacciones nucleares y las que salen pueden
terminar llegando a la Tierra y son conocidas como rayos cósmicos solares.



CAPÍTULO 1. ACTIVIDAD Y EMISIONES SOLARES

Figura 1.1: Diagrama de una fulguración con las radiaciones emitidas. Tomada de [8].

Por último, en la fase gradual, las part́ıculas emitidas hacia el medio interplanetario
excitan a las ah́ı presentes y las fuerzan a radiar su exceso de enerǵıa. Debido a todas las
variables de la que depende la frecuencia de radiación, para esta fase se pueden detectar
fotones en todas las longitudes de onda.

Las fulguraciones se clasifican conforme a la intensidad del flujo de enerǵıa en el pico de
emisión de rayos X, entre 0.1 a 0.8 nm. La escala de clasificación de fulguraciones se divide
en 5 clases: A, B, C, M y X. Cada letra equivale a una escala del flujo, respectivamente
equivalen a las escalas: 10−8, 10−7, 10−6, 10−5, y 10−4 Wm−2 [6]. La fulguración más intensa
registrada sucedió en noviembre del 2003 y fue clase X28, es decir, logró una intensidad de
28x10−4 Wm−2 [7]. Estas medidas se registran mediante detecciones del satélite GOES, como
se observa en la Figura 1.3.

A comparación de las part́ıculas aceleradas durante la fase impulsiva, los fotones emitidos
durante todo el fenómeno solo tardan 8 minutos en llegar a la Tierra, por lo que el efecto
de una fulguración se siente casi en tiempo real. Las repercusiones de la llegada de estos
fotones son la ionización de átomos atmosféricos, calentamiento y expansión de la atmósfera
y modificación de la composición qúımica atmosférica.
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Figura 1.2: Tres fulguraciones solares, de izquierda a derecha las primeras dos fueron tomadas
el 10 de junio y la última el 11 de junio de 2014. Tomada de [5]

Figura 1.3: Perfil del flujo de rayos X registrado por el sistema de satélites GOES. Durante
el periodo 07/06/22 a 10/06/22. Tomada de NOAA.
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CAPÍTULO 1. ACTIVIDAD Y EMISIONES SOLARES

Sección 1.2.

Eyecciones de Masa Coronal (EMC)

Las EMC son los fenómenos solares de mayor importancia para el estudio del clima espacial,
pues son el origen de emisión de grandes cantidades de plasma a la heliosfera. Cada EMC
manda en promedio 1013 kilogramos de plasma al espacio a velocidades que van de cientos a
miles de kilómetros por segundo. Se considera de suma importancia estudiar estos sucesos,
pues terminan por afectar gravemente la configuración de la magnetosfera terrestre y en
consecuencia, los sistemas de satélites y telecomunicaciones.

Si el plasma eyectado se mueve a velocidades superiores a las de Alfvén y a la del sonido
del medio, se origina una onda de choque en el frente de la burbuja que puede acelerar
part́ıculas a su paso. La interacción de estas estructuras con la magnetosfera terrestre será
estudiada más a fondo en el caṕıtulo 4.

Con el desarrollo de las técnicas de estudio solar, se ha podido comprender mejor a este
fenómeno, pues antes se pensaba que las fulguraciones ocasionaban a las eyecciones, cuando
en realidad los dos eventos son independientes. Sin embargo, fulguraciones seguidas de EMC
no son raras. Por otro lado, se pensaba que las EMC eran relativamente raras, pero ahora
se sabe que en un periodo de actividad alto pueden suceder varias eyecciones a la vez.

Figura 1.4: Fotograf́ıa del cronógrafo del Observatorio de las Relaciones Solar-Terrestres
(STEREO) de una EMC. Tomada de NOAA
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Sección 1.3.

Regiones de Interacción Corrotante (RIC)

El medio interplanetario se encuentra parcialmente permeado de plasma que ha sido eyectado
del Sol conocido como Viento Solar (VS). Dependiendo de las caracteŕısticas del fenómeno
que expulsó ese plasma, y por ende, la velocidad a la que se desplaza, puede ser considerado
como lento o rápido. Existen momentos en los que un viento solar lento es alcanzado por otra
porción de viento solar con mayor velocidad. A la zona de amalgamiento de estos cuerpos se
le conoce como Región de Interacción Corrotante [9].

La frontera entre velocidades para que un cuerpo de plasma solar se considere VS rápido o
lento se delimita a los 500 km/s. La velocidad promedio del VS lento es entre 300-500 km/s
y su temperatura es del orden de 107 K, mientras que para el rápido se observa generalmente
cerca de 750 km/s y su temperatura alrededor de 107 K. Las densidades también son
muy diversas, mientras el VS lento tiene una densidad de alrededor de 1015 part́ıculas/m3

asemejándose a la composición de la Corona solar, el VS rápido cuenta con una densidad del
orden de 10−4 Kg/m3 [20].

Figura 1.5: Formación y configuración de una
RIC. Tomada de [10].

La diferencia pronunciada entre las dos
especies de VS se deben al origen de los mis-
mos. El VS lento se produce en regiones
ecuatoriales por regiones de flujo magnético
abierto a la heliosfera. Durante periodos
de mı́nima actividad solar la emisión del
VS lento se produce en latitudes de hasta
10 − 35 ◦, para luego expandirse hacia los
polos a medida que el ciclo solar se acerca
al máximo. En el máximo solar, los polos
también emiten VS lento. El VS rápido se
origina en los agujeros coronales, regiones en
forma de embudo de ĺıneas de campo abier-
tas. Estas ĺıneas abiertas son especialmente
frecuentes alrededor de los polos magnéticos
del Sol. Estos campos confinan el plasma
y lo transportan a los estrechos cuellos de
los embudos coronales. El plasma se libera
en el embudo cuando estas ĺıneas de campo
magnético vuelven a conectarse [14].

Conforme el VS rápido choca con el lento,
este último se compacta y aumenta su den-
sidad, esto se conoce como compresión. Por otro lado, las regiones que el VS rápido ha
transitado experimentan una baja en la densidad, debido a que el VS lento no puede cubrir-
las por completo. Esta última zona se le conoce como rarefacción. Ambas estructuras, aśı
como la dinámica de este encuentro se encuentran en la Figura 1.5.
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CAPÍTULO 1. ACTIVIDAD Y EMISIONES SOLARES

Más aún, estas zonas pueden estar asociadas con choques magnetohidrodinámicos (MHD),
los cuales presentan propensión a incrementar la componente sur del Campo Magnético In-
terplanetario (CMI). El nombre de este evento se da porque en lapsos donde el Sol maneja un
comportamiento estable, se produce una RIC cada rotación completa del Sol, aproximada-
mente cada 27 d́ıas terrestres.

Las RIC, al igual que las EMC, son causa de tormentas geomagnéticas, pero en com-
paración de sus primos más energéticos, las tormentas causadas por RIC son intermitentes
y de menor duración. Sin embargo, en épocas de baja actividad solar, donde las EMC son
escasas, las RIC son la principal fuente de TG.

Sección 1.4.

Ciclo solar

El Sol no produce emisiones de manera constante y mucho menos uniforme. En cambio,
cuenta con un ciclo de actividad con duración de 11 años. En otras palabras, entre un
mı́nimo y un máximo de actividad solar hay 5 años y medio aproximadamente. Desde el
siglo XVII se tienen registros confiables del conteo de manchas solares, por lo que se consid-
era al ciclo que se desarrolló entre los años 1755 a 1766 como el ciclo 1. Actualmente, nos
encontramos cerca del máximo de actividad del ciclo 25.

La relación que guarda la intensidad del ciclo solar con el número de RC galácticos que
detectamos en la Tierra es inversamente proporcional. En la Figura 1.6 se reporta la com-
paración entre el número de manchas solares y el conteo de RC galácticos. Es fácil ver que
en cada ciclo, delimitado por ĺıneas grises verticales, en los máximos de actividad se tiene en
menor conteo de RC galácticos y viceversa. Los monitores usados para la Figura 1.6 fueron
MCMD = McMurdo, NEWK = Newark, SOPO = South Pole, THUL = Thule. Para cada
monitor, el conteo está normalizado al mayor máximo de cada detector.

Aunado al ciclo de 11 años, existe un segundo ciclo de 22 años. En la Figura 1.6 (panel
inferior) se nota que en el periodo entre 1960 y 1970 el perfil tiene forma aguda, mientras
que el siguiente ciclo es más plano y menos intenso. Este patrón se ha repetido tanto en
ciclos anteriores como posteriores. La razón de este segundo ciclo es por la inversión del
campo magnético solar, cada 11 años la dirección de este campo se invierte y propicia un
efecto dominó de turbulencia entre el material que está siendo expulsado del Sol y el que
se encuentra en el medio interplanetario. Esta turbulencia entorpece la trayectoria de las
part́ıculas dirigidas a la Tierra, ocasionando una incidencia temporal más distribuida, lo que
nos da como resultado el perfil plano cada 22 años.
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Figura 1.6: Conteo de manchas solares (panel superior), con ĺıneas verticales para delimitar
el inicio de cada ciclo solar. Conteo de RC galácticos mediante monitores de neutrones (panel
inferior), con ĺıneas verticales para aproximar los intervalos de inversiones de polaridad del
campo magnético solar. Tomado de [26].
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CAPÍTULO 2

Rayos Cósmicos

Mensajeros celestiales, capaces de viajar desde los confines del universo hasta nuestros
detectores.

Sección 2.1.

Introducción

Los Rayos Cósmicos (RC) son principalmente part́ıculas cargadas que fueron emitidas por
algún fenómeno cósmico y han llegado a la Tierra. Su composición es de un 90% protones,
un 9% part́ıculas alfa y un 1% de núcleos más pesados [2]. En su mayoŕıa son núcleos de
átomos que han sido despojados de sus electrones, esto sucede porque en algún momento
fueron átomos v́ıctimas de un proceso de aceleración que los ioniza y deja con una enerǵıa
alt́ısima. Los RC tienen un rango de enerǵıa desde los 106 hasta los 1020 eV.

Los RC no siempre fueron un objeto bien conocido y caracterizado, a principios del siglo
XIX ya se sab́ıa que exist́ıa una ionización en la atmósfera terrestre, pero no era claro si ésta
era causada por fuentes terrestres o espaciales. Fue hasta 1912 que Victor Hess, montado
en un globo aerostático, realizó mediciones de ionización a diferentes alturas. Encontró que
a mayor altitud, mayor es la ionización, aśı concluyó que la fuente de ionización medida
proveńıa del exterior y no de la Tierra. Este trabajo le valió el Premio Nobel de F́ısica de
1936. En 1926, Robert Millikan realizó unos experimentos y publicó sus resultados donde
afirmaba que la ionización medida debajo del nivel de superficie de algunos lagos desciende
al aumentar la profundidad de medición. Es decir, llegó a la misma conclusión que Hess,
además acuñó el término“Rayos Cósmicos” en ese mismo trabajo.

Los RC se pueden clasificar de muchas maneras, la más común es dividirlos en primarios y
secundarios. Los primarios son aquellos que al detectarlos son exactamente la misma part́ıcula
que fue expulsada o acelerada por cierto fenómeno cósmico, mientras que los secundarios se
refieren a las part́ıculas producidas en el camino de un primario mediante interacciones del
medio. En las siguientes dos secciones nos centraremos en el análisis profundo de estos dos
tipos de RC.



2.2 Introducción

Sección 2.2.

Espectro de enerǵıa de los RC

La unidad de medida que se usa t́ıpicamente para caracterizar la enerǵıa de un RC es el
electrón voltio (eV), medida de enerǵıa que nos expresa la enerǵıa cinética de una part́ıcula
cargada al acelerarse a través de una diferencia de potencial de un voltio. Los RC abarcan
un gran espectro de enerǵıa, desde los 106 hasta los 1020 eV, 14 órdenes de magnitud.

Cada orden de enerǵıa tiene una correspondencia al flujo que detectamos en la Tierra, la
tendencia general es que a mayores enerǵıas menor será la cantidad de esas part́ıculas que
detectaremos en nuestros aparatos. La representación gráfica de lo anterior se encuentra en
la Figura 2.1.

Figura 2.1: Espectro de enerǵıa de los RC con datos de diversos detectores. Tomada de
Particle Data Group.
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Una primera aproximación del espectro se da con una ley de potencia que tiene la forma
de la ecuación 2.1.

J(E) = K · E−γ (2.1)

Donde J es el flujo de part́ıculas (eje x), E es la enerǵıa de la part́ıcula (eje y) y K y
γ son variables. A γ se le conoce como el ı́ndice espectral, el cual cambia con la enerǵıa
proporcionalmente a efectos de propagación y producción de part́ıculas.

Sin embargo, un mejor acercamiento es tratar a la gráfica por partes: desde el principio
hasta enerǵıas de 109 eV el flujo es prácticamente constante por la modulación solar, explicada
más a fondo en la subsección 2.5.1; entre 109 y 1015 eV la pendiente se asemeja mucho a una
Ley de potencias con γ aproximada de 2.7 a 3.1 [11]. Justo en la frontera de enerǵıa de 1015

eV, se tiene un cambio en la pendiente conocido como la rodilla, en donde a partir de ah́ı
γ ≈ 3.1. Finalmente, en inmediaciones de 1019, el espectro se vuelve a aplanar, a esta región
se le conoce como el tobillo [12].

Sección 2.3.

RC Primarios

Si ya sabemos que los RC primarios son aquellos que vienen directamente desde la fuente del
fenómeno cósmico, ahora nos podemos preguntar de qué fenómeno vienen, o mejor aun, de
qué parte del universo vienen, pues ¿Es factible que provengan del universo lejano?¿O será
que todos vienen de un vecindario cercano?

2.3.1 Rayos Cósmicos Extragalácticos

Una manera que tenemos de saber que algunos RC son provenientes de afuera de nuestra
galaxia, es porque su giroradios son t́ıpicos de campos magnéticos más grandes que el tamaño
de la propia Vı́a Láctea.

Tomando en cuenta que el diámetro de la Vı́a Láctea es de aproximadamente 30 kpc, si
suponemos que un protón viaja por el espacio con una enerǵıa de 1019eV ≈ 16J , el giroradio
de este protón será:

r =
E

cqB⊥
≈ (101J)

(3x108 m/s)(1.6x10−19 C)(10−11 T )
≈ 1021 m = 324kpc >> 30kpc (2.2)

Página 10 de 52



2.3 Clasificación

De este modo, los RC pueden provenir de cuerpos externos a nuestra galaxia y podemos
hablar más a fondo de ellos. La razón por la cual los podemos detectar en la Tierra y no se
“pierden” en el camino, es por su alt́ısima enerǵıa, de hasta aproximadamente 1020eV. Esta
enerǵıa les permite atravesar la gran mayoŕıa de obstáculos que se pudieran interponer en
su camino, como campos magnéticos o part́ıculas de los medios intergaláctico, interestelar,
aśı como en la Heliósfera. Los cuerpos que conocemos que puedan expulsar part́ıculas a
esas enerǵıas son Núcleos Activos de Galaxias (AGNs) en radio galaxias, Estallidos de Rayos
Gamma (BGR) y pulsares.

En la Figura 2.1 los RC extragalácticos se encuentran en la zona posterior al tobillo, aśı
que su flujo es menor a 1 part́ıcula por kilómetro cuadrado al año. Esto nos dice que para
lograr detectar una part́ıcula de ultra-alta enerǵıa necesitamos detectores que cubran vastas
áreas de terreno.

2.3.2 Rayos Cósmicos Galácticos

En el intervalo de enerǵıa anterior a los extragalácticos tenemos a los RC galácticos, aquellos
que se aceleran en algún lugar de La Vı́a Láctea. En la Figura 2.1, estos se encuentran entre
la rodilla y el tobillo, es decir, en enerǵıas desde los 1011 hasta los 1018 eV. Los fenómenos a
los que se les atribuye este tipo de RC es a supernova Tipo II, BRGs, aśı como magnetosferas
de pulsares y estrellas binarias dentro de la Vı́a Láctea.

Contrario a los RC extragalácticos, los galácticos interaccionan mucho con el medio en su
traveśıa. Debido a que el medio interestelar cuenta con gas ionizado llevando consigo ĺıneas
de campo magnético, lo que obtenemos es un fluido regido por leyes de MHD, en donde se
propagan una variedad de ondas de Alfvén. Aśı, la propagación de los RC galácticos estará
regida por principios de MHD. Esto, junto con perturbaciones en sus trayectorias, debido a
interacciones con el VS de la Heliósfera, que se explicarán en el apartado 2.3.2.1, ocasiona
una dispersión en todas direcciones de los RC y supone una pérdida de información de la
posición de su origen, en otras palabras, son isotrópicos.

Las especies que conforman los RC galácticos interaccionan de diferente manera con la
materia en su viaje. Los núcleos pueden colisionar con la materia interestelar y fragmentarse
en núcleos menos pesados y produciendo una gran cantidad de part́ıculas secundarias. Los
electrones, en cambio, interaccionan tanto con la materia y los campos electromagnéticos en
el medio interestelar, presentando radiación de sincrotrón en campos magnéticos y aceleración
de rayos gamma por efecto Compton inverso dentro de campos de radiación.

La hipótesis más aceptada para explicar los niveles de enerǵıa de los RC galácticos se
basa en los mecanismos de aceleración de Fermi, de primer y segundo orden. Se cree que
estos mecanismos actúan sobre los RC en remanentes de supernovas, regiones del espacio
con campos magnéticos intensos y con tiempo de vida suficiente para alimentar el proceso de
aceleración estocástica.
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2.3.2.1 Mecanismos de aceleración de Fermi

Cuando una part́ıcula de enerǵıa E0 se encuentra con una perturbación magnética, entra en
esta región y es dispersada debido a la turbulencia magnética. Los procesos de dispersión
dentro de la nube son elásticos, por lo que la part́ıcula no pierde enerǵıa y solo cambia de
dirección con cada interacción. Para calcular la enerǵıa que gana el RC con este mecanismo,
tomamos en consideración a la part́ıcula como relativista (E0 ≈ p0c) y a la nube con masa
infinita y velocidad vcloud ≡ vc. Aśı, la enerǵıa inicial del RC antes de entrar a la nube es:

E∗
0 = γc(E0 + βcp0) (2.3)

Donde βc = vc/c y γc = (1− β2
c )

−1/2
. Asumiendo que la dirección de salida del RC

es antiparalela respecto a la de entrada, comparamos la expresión anterior con la enerǵıa de
la part́ıcula justo al salir de la nube por primera vez:

E1 = γc(E
∗
0 + βcp

∗
0) = E0γ

2
c (1 + βc)

2 (2.4)

Aśı, nos damos cuenta que la proporción de enerǵıa ∆E
E

que ganó la part́ıcula fue:

∆E

E
=

E1 − E0

E0

= γ2
c (1 + βc)

2 − 1 ≡ ξ (2.5)

Notamos que ξ es proporcional al cuadrado de vc. Además, si se toman en consideración
todas las posibles direcciones de salida, se obtiene que la ganancia promedio de enerǵıa del
RC por encuentro con la nube es de β ≈ 4/3β2

c [18]. La enerǵıa del RC tras n encuentros
con la nube será:

En = E0(1 + ξ)n (2.6)

Este mecanismo es capaz de llevar a las part́ıculas a altas enerǵıas, pero a tiempos muy
elevados, por lo que no es posible justificar el flujo de estas part́ıculas solo con este mecanismo.
Debe haber otro mecanismo más eficiente que lleve a los RC a tales niveles de enerǵıa. La
respuesta se ha encontrado en una mejora del modelo anterior, donde se toma ahora la
velocidad de la nube (vS) como mucho mayor a la velocidad del sonido del medio interestelar.
También consideramos a la velocidad del frente de choque (vP ). En el esquema de la Figura
2.2 podemos observar la interacción de estos dos cuerpos desde ambos marcos de referencia,
el de la onda de choque y el de la nube de gas.
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Figura 2.2: Diagrama de una onda de choque con una velocidad vS, moviéndose adelante de
un gas impactado con una velocidad vP . Marco de referencia de la onda de choque (a) y
marco de referencia del gas (b). Tomada de [18].

Desde el punto de vista del choque, el gas entra hacia el choque a una velocidad u2 =
vS−vP . La tasa de compresión quedaŕıa entonces R = u1/u2 = (γ+1)/(γ−1), donde γ es el
calor espećıfico del medio. La relación entre las velocidades de ambas regiones queda como:

vS
vP

=
Ru2

(R− 1)u2

≈ R

R− 1
(2.7)

En el caso de las supernovas, las regiones adyacentes se encuentran ionizadas, por lo
que todo el medio se considera monoatómico (γ = 5/3), que resulta en R = 4, y por ende
vS/vP ≈ 4/3. Para este caso, la ganancia de enerǵıa promedio a todos los ángulos de
incidencia es:

⟨∆E ⟩
E

=
4

3

R− 1

R

vS
c

=
4

3

vP
c

=
4

3
β (2.8)

Notamos que ahora la ganancia de enerǵıa por evento es lineal en β. El cambio de enerǵıa
por colisión puede ser mucho mayor que en el modelo original de Fermi. Esto se debe a
que, sin importar de qué lado de la región se esté, el plasma del otro lado siempre se estará
moviendo hacia la part́ıcula a una velocidad vP , como se muestra en la Figura 2.3.
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Figura 2.3: Diagrama de las interacciones del RC de enerǵıa inicial E1 contra un choque de
velocidad vS. Tomada de [18].

2.3.3 Rayos Cósmicos Anómalos

Se consideran RC anómalos a los RC de origen interplanetario y magnetosférico. Los primeros
son part́ıculas que se originan en ondas de choque interplanetarias causadas por EMC o RIC
y también se pueden originar en magnetosferas de otros planetas rotantes del Sistema Solar;
por ejemplo, Saturno y Júpiter emiten RC de enerǵıas del orden de hasta 107 eV [28]. Los RC
de origen interestelar tienen como fuente el gas neutro en ese medio que, al recibir la radiación
UV del viento solar, se ioniza y es acelerado por el choque terminal con la Heliosfera.

La enerǵıa de un RC anómalo se encuentra entre 107 y 108 eV y son en su mayoŕıa
part́ıculas ionizadas una única vez, al contrario de los RC galácticos y extragalácticos que
han sido despojados de todos sus electrones [15]. Como es de esperarse, los elementos con
mayor presencia en el gas neutro interestelar corresponden con aquellos encontrados en RC
anómalos de baja enerǵıa. Estos elementos son: H, He, C, N, O y Ar.

2.3.4 Rayos Cósmicos Solares (RCS)

Como vimos en la sección 2.1, desde principios del siglo XX ya se teńıa una buena idea de
la existencia de los RC y se créıa que estos eran exclusivamente de origen galáctico. Sin
embargo, durante la década de los 30, con la identificación de una alza en cuentas de RC
durante el d́ıa, se empezó a pensar que el Sol aportaba una gran contribución en ese ámbito.
Poco a poco, con más evidencia y relaciones entre la actividad solar y las mediciones de RC,
se discernió que exist́ıan RC de origen solar.

Los RCS son aquellas part́ıculas que fueron aceleradas en la atmósfera del Sol. Estos RC
tienen enerǵıas que va desde los 106 hasta los 1010 eV. El Sol expulsa estas part́ıculas durante
fulguraciones, debido al efecto de reconexión magnética, explicado en la Sección 1.1, y EMC,
debido al mecanismo de Fermi, explicado en el Apartado 2.3.2.1.
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Para cada evento energético solar existe una composición y enerǵıa de las part́ıculas que
son liberadas en ellos. Desde la década de 1980, se ha reconocido que estas composiciones y
espectros resultan de diversas categoŕıas de eventos solares. Observar las fulguraciones solares
originales en distintas bandas del espectro (como radio, rayos X y visible) pueden ayudarnos
a relacionar ciertas propiedades de las part́ıculas. La detección de iones acelerados por
erupciones solares en el espacio interplanetario confirma la caracterización de estas erupciones
a través de su emisión de rayos X, dividiéndolas en dos clases: impulsivas, con duración de
minutos, y graduales, con duración de horas y d́ıas [16].

La presencia, aśı como abundancia de elementos en los RCS no está vinculada a la tem-
peratura ni al estado de ionización del plasma del cuál se originan. Sin embargo, se ha
detectado que en los casos en las que la enerǵıa es mayor que alrededor de 5 MeV/nucleón,
la composición del plasma es muy similar al de la fotosfera y corona solares. Por otro lado,
en una medida menor a 5 MeV/n, las abundancias t́ıpicas observadas de elementos pesados
son como se muestran la Figura 2.4.

Figura 2.4: Abundancias de elementos pesados en ráfagas solares con enerǵıas menores a 5
MeV/n. Tomado de [17].
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Donde el factor Q es aquel mostrado dentro de la Figura 2.4 como un cociente de la
abundancia qúımica en las fulguraciones, entre la abundancia de ese mismo elemento en el
Sistema Solar. Como resumen de la figura, mientras mayor sea la carga del núcleo, mayor
será su enriquecimiento en fulguraciones solares [19].

Sección 2.4.

Rayos Cósmicos Secundarios

Como se mencionó anteriormente en la Sección 2.1, los RC secundarios son aquellos que se
han formado en el camino del RC primario debido a la interacción de esta part́ıcula con la
atmósfera terrestre. Esta interacción se puede dar en 3 procesos: la excitación de los átomos
atmosféricos, colisiones con la estructura electrónica del átomo y colisiones directamente.
La excitación atómica resulta en emisión de un fotón cuando el átomo regresa a su estado
inicial. En cuanto a colisiones, la más común es con la estructura electrónica, que termina en
la separación de uno o dos electrones del átomo atmosférico, ionizándolo. Por fortuna, este
tipo de interacción tiene una repercusión mı́nima en la trayectoria y enerǵıa del RC primario,
pues deriva de deflexiones despreciables.

Por último, las colisiones con un núcleos atmosféricos, principalmente ox́ıgeno o nitrógeno,
provocan su desintegración, generando una gran cantidad de part́ıculas secundarias y dando
lugar a lo que se conoce como chubasco atmosférico o radiación cósmica secundaria. Nat-
uralmente, la densidad de elementos atmosféricos a grandes alturas es insignificante, por lo
que casi no ocurren colisiones en capas superiores de la atmósfera. El proceso de chubas-
cos comienza a ser significativo cerca de 55 km sobre el nivel del mar, alcanzando su punto
máximo a aproximadamente 35 km de altura. Debajo de los 35 km, como los RC primarios
que llegaron hasta ah́ı ya han perdido demasiada enerǵıa por las interacciones con la atmósfera
estos decaen o son absorbidos, habiendo un decaimiento significativo en la formación de RC
secundarios [21].

Desde el descubrimiento de los chubascos atmosféricos en 1938 por Pierre Auger y su
equipo de trabajo [22], se han estudiado extensivamente hasta el punto de conocer adecuada-
mente sus componentes y part́ıculas que la forman. La extensión en área de un chubasco
puede ser de decenas de kilómetros cuadrados gracias a la alta enerǵıa de los RC primarios.
Al principio, la cascada de part́ıculas crece de manera exponencial hasta el punto en que estas
rondan los 1 GeV de enerǵıa promedio. Luego de eso, la producción de part́ıculas, y con ello
el tamaño del chubasco, decrece gradualmente. Con esto se tiene que a mayor enerǵıa tenga
el RC primario, más atmósfera tendrá que atravesar el chubasco para que la producción de
part́ıculas cese; o en otras palabras, a mayor enerǵıa de chubasco, mayor tamaño tendrá la
cascada de part́ıculas.

La estructura t́ıpica de un chubasco se presenta en la Figura 2.5, ah́ı podemos alcanzar a
diferenciar varios procesos que toman parte. De manera t́ıpica lo que ocurre cuando un RC
colisiona con núcleos atmosféricos es la creación de piones (positivos, negativos y neutros),
además de núcleos más ligeros. Por una parte, los piones cargados decaen en muones, neu-
trinos y antineutrinos. Por el otro lado, los neutros decaen en fotones gamma que producen
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pares electrón-positrón y que estos a su vez pueden volver a producir fotones gamma.

Con la combinación de procesos y part́ıculas, se pueden distinguir 3 componentes: hadrónica
o nucleónica, muónica o dura y electromagnética o débil. Las cuales serán explicadas a detalle
en las siguientes 3 secciones.

Figura 2.5: Diagrama de chubasco atmosférico con procesos y part́ıculas. Tomado de [23].

Pero antes de explicar detalladamente la composición y procesos presentes en cada com-
ponente del chubasco, hablaremos de la relación que guardan los RC secundarios con la
profundidad atmosférica. Pues aśı como los RC primarios interaccionan con las part́ıculas
en la atmósfera, también lo hacen los secundarios. Aśı, hay una relación entre la cantidad
de part́ıculas de cierta especie con la densidad de la atmósfera y la distancia de esta que han
recorrido. En otras palabras, a diferentes alturas, respecto al nivel del mar, detectaremos
diferentes intensidades en cada componente de un chubasco. Como estándar, se tiene que a
nivel del mar la profundidad atmosférica es de 1000g/cm2. Las unidades quedan aśı porque
es el producto de la densidad (e.g. g/cm3) con la distancia (e.g. cm).

En la Figura 2.6 se pueden visualizar más espećıficamente la intensidad de cada part́ıcula
para diferentes altitudes/profundidades atmosféricas.
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Figura 2.6: Flujo vertical de RC en la atmósfera. Puntos de colores son medidas de muones
negativos de baja enerǵıa. Tomado de [24]

Más aún, podemos fijarnos únicamente en la ĺınea sólida de los muones, que son las
part́ıculas con las que se trabajará en esta tesis y reconocer que el ORC-SN, donde esta el
SciCRT, se encuentra a 4580 m.s.n.m., o prácticamente 4.6 km.s.n.m, por lo que el flujo
esperado de muones seŕıa de casi 200 particulas

m2·s·sr . Flujo que no está lejos del máximo de muones
que se alcanza de 100 a 200 g/cm2.
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Para estudiar lo que sucede con las demás componentes, podemos reconocer que la compo-
nente suave tiene una gran presencia en capas altas de la atmósfera, pero rápidamente decae.
La hadrónica es la componente principal en profundidades atmosféricas bajas y luego decae
constantemente, hasta ser dos órdenes de magnitud menor que la componente dura al nivel
del mar. Por último, recapitulando, la componente dura, esta tiene una intervención mı́nima
a grandes alturas, pero rápidamente toma protagonismo y termina siendo la componente
dominante a alturas cercanas al nivel del mar.

2.4.1 Componente Hadrónica

Esta componente, conformada por núcleos, nucleones, kaones, antinucleones, protones y neu-
trones secundarios, es causa de un impacto directo del RC primario con un núcleo atmosférico.
El impacto produce un fenómeno llamada fragmentación, donde un núcleo ”pesado” emite
diversas part́ıculas al ser impactado por una part́ıcula energética. Los protones y neutrones
resultado de esta colisión tienen menor enerǵıa que el RC original, sin embargo, aún conser-
van la suficiente enerǵıa para seguir interaccionando con elementos atmosféricos y continuar
la cascada. Aśı, la componente hadrónica se prolonga de manera longitudinal a la trayectoria
original del RC primario. La enerǵıa umbral en la que las part́ıculas de esta componente
dejan de reproducirse mediante interacciones es de alrededor de 1 GeV, enerǵıa requerida
para producir piones.

Los piones actúan como el combustible de nuestra cascada, pues al decaer un pión neutro
se emiten dos rayos gamma y de piones cargados se obtienen muones. Aśı, de un tipo de
part́ıcula podemos generar 2 componentes adicionales del chubasco. Más aún, por cada col-
isión de esta componente, se tienen como resultado de decenas a centenas de part́ıculas por
lo que, si bien las colisiones con núcleos son más raras que la excitación atómica o colisión
con estructura electrónica, la componente hadrónica evoluciona más rápido que las demás
componentes.

2.4.2 Componente Electromagnética

Como ya vimos, del decaimiento de piones neutros en la componente hadrónica, surge la
componente electromagnética o suave, la cual está conformada por electrones, positrones y
fotones. Entonces, todo inicia con el decaimiento de un pión neutro en fotones gamma, de
ah́ı, el fotón puede decaer en un par electrón-positrón (e−-e+) si cumple con tener suficiente
enerǵıa y conservar su momento. La enerǵıa suficiente es igual a la suma de las enerǵıas del
par en reposo, que es cercana a 1022 MeV. Y la conservación del momento solo se da cuando
el fotón se encuentra cerca de un núcleo atómico, pues de manera libre la producción del
par no satisface ni la conservación de enerǵıa ni de momento. Si estas dos condiciones se
cumplen, obtenemos el par y un pequeño movimiento en la trayectoria del núcleo cercano.

Luego, tanto el positrón como el electrón, pueden emitir un rayo gamma por proceso
Bremsstrahlung. Cada fotón emitido mediante este fenómeno tendrá solo 1/4 de la enerǵıa
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del fotón inicial. Pero mientras esa enerǵıa sea mayor a 84MeV, que es el umbral donde la
ionización toma un papel más importante que el Bremsstrahlung [25] y se esté cerca de un
núcleo, el proceso se puede repetir una y otra vez.

Un dato interesante de esta componente, es que también se puede iniciar desde la entrada
de un fotón ultra energético como RC primario. Y como esta componente no tiene otro tipo
de part́ıculas que las 3 mencionadas aqúı, puede servir para la detección indirecta de un RC
gamma de alta enerǵıa. Además, por la predisposición del fotón de decaer en un par e−-e+,
se han estudiado casos donde el fotón decae a muy grandes altitudes, gracias a la presencia
del campo geomagnético [36]. A este proceso se le denomina pre-cascada, pues es el inicio de
una cascada desde alturas a las cuales no se tiene una densidad de part́ıculas suficiente para
iniciar de manera tradicional.

2.4.3 Componente Muónica

Cuando una part́ıcula de alta enerǵıa choca con otra, se produce una colisión inelástica.
Estos choques tienen como caracteŕıstica que parte de la enerǵıa inicial se va a las part́ıculas
creadas. En el caso de los RC se crean antinucleones, kaones y piones. Los kaones, aunque
llegan a decaer en muones, producen principalmente piones. Es de los piones, en concreto de
los piones cargados, que posteriormente se obtienen de sus decaimientos a los muones. Los
piones son mesones formados por un par quark-antiquark unidos por interacción fuerte. Los
piones cargados son inestables y tienen una vida media de 2.6x10−8 segundos. Estos decaen
de la siguiente manera:

π+ −→ µ+ + νµ

π− −→ µ− + ν̄µ

Los muones son part́ıculas elementales de la familia de los leptones. Se consideran como
primos del electrón pues comparten varias caracteŕısticas, con excepción de que hay muones
cargados positivamente y de que son 207 veces más masivos que los electrones. Interaccionan
levemente con la materia y cuentan con una vida media considerablemente más grande que el
promedio de part́ıculas elementales, siendo esta de 2.2x10−6 segundos. La baja interacción se
debe a que los muones atmosféricos generalmente son producidos con velocidades relativistas,
a las cuales la pérdida de enerǵıa por ionización es despreciable. Por otro lado, la vida tan
larga se debe a que la desintegración se encuentra regida únicamente por la interacción débil
y porque la diferencia de masas entre el muón y sus part́ıculas producto es pequeña.

Las velocidades relativistas permiten a los muones, mediante dilatación temporal, sentir
un paso de tiempo menor al del marco de referencia de la Tierra y “prolongar” su vida para
poder llegar a la superficie terrestre. Si un muón tiene una vida de 2.2x10−6 segundos, aún
suponiendo que se mueve al 99.Ù99% de la velocidad de la luz (c), la distancia que recorre un
muón es de:
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(2.2x10−6s)(0.Ù99c) ≈ 660m (2.9)

Es gracias a que el tiempo propio del muón (τµ) es en realidad:

τµ = γt =
t

1− (0.9999/1)2
≈ 70t = 1.5x10−4s (2.10)

Que cada muón puede recorrer (0.9999c)(1.5x10−4) ≈ 46km, distancia más que suficiente
para llegar a superficie terrestre.

Los muones más energéticos son capaces de atravesar toda la Tierra y poder manifestarse
“al revés” en nuestros detectores, yendo de abajo hacia arriba. Esta combinación de poca
interacción y vida larga propicia que detectemos muones atmosféricos con mucha facilidad
en la superficie de la Tierra. Más aún, desde los 500 g/cm2 de profundidad atmosférica (o
≈ 6.5 km de altitud), la componente muónica representa la mayoŕıa de la radiación cósmica
secundaria.

Sección 2.5.

Modulaciones

Los RC en dirección a la Tierra se topan con diversas situaciones y fenómenos en el camino.
Estos los podemos clasificar dentro de la Heliosfera, como solares y geomagnéticos. A con-
tinuación se hablará a profundidad de cada tipo de fenómeno que modula la entrada de
RC.

2.5.1 Modulación Solar

Dentro de la Heliosfera, se encuentra en constante expansión el viento solar proveniente de
la atmósfera superior del Sol, conocida como corona, el VS trae consigo el Campo Magnético
Interplanetario (CMI). Los RC en dirección a la Tierra se enfrentan a las ĺıneas de campo y
velocidad del VS. Aunque existen variaciones, tanto ćıclicas como esporádicas en la intensidad
del VS, las interacciones que se llevan a cabo entre los RC y el VS son 4:

Difusión: Las part́ıculas cargadas obtienen trayectorias helicoidales hacia el interior de la
Heliosfera debido a la influencia de las ĺıneas de CMI por medio de la Fuerza de Lorentz.
Sin embargo, si el radio de giro de los RC es de dimensiones similares a las de alguna
irregularidad de las ĺıneas, los RC pueden entrar en resonancia y ser dispersados hacia
alguna dirección aleatoria.

Convección: Una caracteŕıstica del CMI es que está amarrado al viento solar, aśı que
mientras los RC giran alrededor de las ĺıneas de campo, estos son arrastrados hacia
el exterior debido a la expansión del viento.
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Desaceleración adiabática: Como ya mencionamos un par de veces, el viento solar se
expande hacia afuera de la Heliósfera. Esto provoca que los RC desde que entran
a la Heliosfera estén avanzando en contraflujo del VS. Esta desarmońıa provoca una
constante pérdida de enerǵıa, y con ello desaceleración de los RC. A mayor densidad
del VS, mayor es el efecto de éste fenómeno.

Derivas: Una vez acoplados los RC a las ĺıneas del CMI, su centro se encuentra justo en la
ĺınea de campo, pero cuando el campo tiene irregularidades como gradientes o curvat-
uras el centro gúıa es afectado.

Estos procesos fueron descritos en una ecuación por Parker en 1965; sin embargo, fue hasta
1967 cuando Gleeson y Axford corrigieron la expresión y la plantearon como una ecuación
de transporte:

∂f

∂t
= ∇ · (CVf −K · ∇f) +

1

3p2
∂

∂p
(p3V · ∇f) = Q (2.11)

Donde la elemento con información de cambios temporales es de color café, el de con-
vección de color magenta, el de derivas de verde, el de difusión de color azul, el de desacel-
eración de color rojo y el de color naranja representa fuentes o sumideros de RC.

La ecuación 2.11 no cuenta con solución anaĺıtica por si sola, se necesita hacer algunas
suposiciones para lograr obtener soluciones particulares. Las suposiciones son:

• Q = 0, no existen fuentes de RC en la Heliósfera.

• ∂f/∂t = 0, estado estacionario.

• V · (∇f) = 0, no hay pérdidas adiabáticas.

Con estas herramientas se puede llegar a las dos siguientes soluciones:

CV f − κ
∂f

∂r
= 0 Aproximación Campo Libre de Fuerza (2.12)

V f − κ
∂f

∂r
= 0 Aproximación de Convección-Difusión (2.13)

Teniendo bien identificadas las interacciones que ocurren dentro del medio interplanetario,
podemos ahora caracterizar las variaciones ćıclicas y transitorias. En ambos casos se reconoce
que a mayor presencia de viento solar, mayor será la afectación a los RC y menos serán las
part́ıculas de origen fuera del Sistema Solar que detectaremos aqúı en la Tierra. Por un lado,
de las ćıclicas podemos mencionar:
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Ciclo Solar: Como se vio en la Sección 1, el Sol tiene un ciclo en el que alcanza su máximo
(o mı́nimo) de actividad y presencia de manchas cada 11 años, aśı como un ciclo de 22
años debido a la inversión de su campo magnético.

Variación diurna: Este fenómeno tiene un periodo considerablemente menor, pues se puede
observar diario. Y resulta en una lectura máxima de los RC en un horario cercano a
las 15:00 horas del tiempo local. Esto sucede porque los RC al seguir una trayectoria
helicoidal acompañando a las ĺıneas del CMI en el viento solar, se encuentran en una
batalla constante para entrar y salir de la Heliosfera. El flujo debido a las trayectorias
helicoidales es difusivo y el ocasionado por la expansión del viento solar es convectivo,
aśı, el flujo neto en cada punto está dado por una suma vectorial de ambos flujos.

Como se observa en la Figura 2.7, el flujo neto de RC está apuntando radialmente a
dirección 03:00 horas de tiempo local. Esto ocasiona que sobre esa ĺınea estén el máximo
y mı́nimo de conteo de RC. A las 03:00 el mı́nimo y a las 15:00 horas el máximo, pues el
detector estará apuntando paralela y antiparalelamente al flujo neto respectivamente.
Gracias a la diferencia diametral entre los extremos, la variación diurna es sinusoidal.

Figura 2.7: Diagrama del estado y dinámica de los flujos difusivo y convectivo de los RC. B⃗
corresponde con el CMI. Tomado de [4].
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Ahora, para las variaciones transitorias mencionaremos los Decrecimientos Forbush o
simplemente Forbush. Estos se basan en la cáıda repentina en el conteo de RC debido a
un incremento en la densidad y flujo magnético del viento solar que llega a la Tierra, como
lo muestra la Figura 2.8. Fueron descubiertos en 1938 por Scott E. Forbush. Tienen como
origen EMC o RIC que desv́ıan el flujo de RC galácticos que ingresan a la Heliósfera y los
alejan de su camino a la Tierra, generando una cáıda en la lectura de los detectores a nivel
de tierra. Son observables a escala mundial y tiene una cáıda con duración en escala de
horas, aśı mismo los decrementos pueden ir desde el orden de unidades a varias decenas de
porcentaje en el conteo de RC. La magnitud del decremento depende tanto de la naturaleza
del fenómeno, como de la latitud del equipo de detección. El proceso de normalización de las
cuentas puede llevar desde d́ıas hasta semanas.

Figura 2.8: Forbush detectado en mayo del 2024 por el Observatorio de Rayos Cósmicos de
la CDMX. Tomado de SCiESMEX.
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2.5.2 Modulación Geomagnética

Otro de los obstáculos que enfrentan los RC para llegar a la superficie terrestre es el campo
magnético de la Tierra. Más aún, si el campo magnético terrestre por si solo carga un cierto
grado de complejidad para tomar en cuenta en las detecciones, el resultado de la interacción
entre nuestro campo y el viento solar aumenta la dificultad. A esta combinación de fenómenos
se le conoce como magnetosfera.

Aunque el campo magnético terrestre es relativamente constante, el viento solar es muy
variable, esto ocasiona que la magnetosfera sea una estructura cambiante; sin embargo, su
forma t́ıpica se muestra en la Figura 2.9.

Figura 2.9: Estructura de la magnetosfera terrestre. Tomada de [27].
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Figura 2.10: Mapa con escala de colores indicando la rigidez umbral a una altura de 400km
con latitudes entre 50◦S y 50◦N. Tomada de [30]

Figura 2.11: Diagrama de conos pro-
hibidos para RC. Para part́ıculas positivas
(a) el cono abre al este y para negativas
(b) hacia el oeste. Trayectorias ĀO pro-
hibidas y B̄O permitidas. Tomada de [4].

Como es observable en la Figura 2.9, las ĺıneas
de campo de la magnetosfera provienen y acaban
en los polos terrestres, esto ocasiona que la in-
tensidad del campo sea mayor en zonas cercanas
al ecuador y menor en la cercańıa de los polos
magnéticos.

Para que una part́ıcula logre tocar la superfi-
cie terrestre, existe una enerǵıa mı́nima que estas
tienen que traer para lograr vencer el arreglo del
campo geomagnético en cada punto del planeta.
A esta enerǵıa mı́nima se le conoce comoRigidez
umbral y depende principalmente de la latitud
a la que el RC aspire entrar (ver Figura 2.10).
Para el caso concreto de este trabajo la medida
de rigidez que nos compete es aquel donde se en-
cuentra el detector SciCRT, que es aproximada-
mente de 8.24 GV.

Aquellas part́ıculas que lleven menor enerǵıa
que la rigidez umbral del punto en donde intentan
entrar, son desviadas y terminan orbitando al-
guna ĺınea de campo, por el contrario los RC cuya
enerǵıa empata o supera la rigidez, atraviesan la
magnetosfera sin desviarse de su trayectoria ini-
cial.
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Otro efecto producido por la presencia del campo magnético es el llamado Efecto Este-
Oeste, el cual consiste en la existencia de direcciones prohibidas para los RC dependiendo
de su carga eléctrica.

Esto acontece porque los RC de enerǵıa menor a la rigidez son desviados a cierta dirección
dependiendo de su carga, pues la fuerza de Lorentz que resienten depende del signo de la
carga.

El resultado de la configuración de la magnetosfera y la fuerza de Lorentz nos da que las
zonas prohibidas tienen forma de conos (ver Figura 2.11), y que para part́ıculas positivas, el
cono se abre para el este y para negativas hacia el oeste. En otras palabras, las trayectorias
para las positivas no pueden ser yendo de este a oeste y las negativas de oeste a este.

Sección 2.6.

Efectos de la atmósfera en los RC

Un último obstáculo que enfrentan los RC hasta llegar a la superficie es la atmósfera. En ella
se encuentra una distribución heterogénea de diferentes elementos. Por tanto, su efecto no
solo es no despreciable, sino que es de suma importancia en la producción de los chubascos
explicados en la Sección 2.4.

De manera estad́ıstica, la presencia de la atmósfera nos incumbe en el conteo de part́ıculas
en la superficie mediante tres fenómenos principales. La presión, temperatura y humedad.
Si bien los 3 deben ser tomados en cuenta para cualquier registro de datos, en este trabajo
tomaremos a consideración únicamente la presión, ya que las variaciones por temperatura
y humedad son despreciables [31]. Esto y razones metodológicas apremian a utilizar y, por
ende, solo explicar los efectos de la presión sobre el conteo de RC.

2.6.1 Efecto Barométrico

Una presión atmosférica alta está atribuida, entre varios factores, a una gran densidad de
part́ıculas en el zenit del punto en donde se mida. Con eso en mente, es fácil entender que
la presión y las variaciones de intensidad de los RC guardan una anticorrelación, es decir,
a menor presión, mayor será el conteo de RC y a mayor presión, menor conteo. Es por
esto que durante fenómenos climatológicos, donde la presión es modificada drásticamente,
la intensidad de los RC vaŕıa considerablemente; por ejemplo, durante frentes, tormentas y
ciclones.

Se tienen identificados 3 principales procesos en los que la presión modifica la intensidad
de RC: la Absorción, la Disminución, y la Generación [28]. La absorción deriva de
la pérdida de enerǵıa que presentan los RC al atravesar cierta cantidad de atmósfera. Una
mayor presión nos indica una mayor densidad de part́ıculas en el camino de los RC, por
lo que la pérdida de enerǵıa es mayor y el conteo de estos a nivel de superficie disminuye.
Asimismo, el proceso de disminución tiene lugar porque al aumentar la densidad atmosférica
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(y con eso la presión), la probabilidad de que un RC primario colisione con una part́ıcula
atmosférica también aumenta. Con esto, es más probable que la formación de piones y
muones se produzca a alturas más altas que el estándar, lo que expone a las part́ıculas a más
profundidad atmosférica y se resume en una disminución de los RC secundarios detectados
a nivel de suelo. Estos dos procesos son de efecto negativos, pues al aumentar la presión
disminuye la intensidad de los RC.

Por otro lado, la generación consiste en aprovechar el mismo fenómeno de mayor prob-
abilidad de impacto, para ocasionar cascadas atmosféricas más proĺıferas y resultar en un
aumento en la detección de RC secundarios. Este fenómeno se considera positivo. Sin em-
bargo, para alturas bajas, esta ganancia es despreciable ante los dos primeros procesos, por
lo que al detectar los RC en superficie se considera al efecto barométrico como puramente
negativo.

La consecuencia global de la componente barométrica sobre el flujo de muones en la
superficie de la Tierra se describe mediante la ecuación 2.14 [?]:

N(P ) = N(P0) e
(
∫ P
P0

β(P ) dP )
(2.14)

El efecto consiste en un factor exponencial que depende de la presión in situ P, la presión
de normalización P0 y un coeficiente β, que se obtiene promediando varias medidas de presión
de la ubicación del detector. β se conoce como el coeficiente barométrico y depende del valor
de la presión in situ.

La relación que guarda β con el conteo de part́ıculas y el cambio en la presión δP está
dada por [?]: Å

δN

N

ã
P

= βδP −→ Despejando N −→ N = N0e
βδP (2.15)

Usando la expresión de ex como series de Taylor, y suponiendo cambios pequeños en la
presión, podemos quedarnos con:

N = N0

Å
1 + β(P − P0) +

β2(P − P0)
2

2
+

β3(P − P0)
3

6
+ ...

ã
(2.16)

N ≈ N0(1 + β(P − P0)) =⇒
N

N0

= (1 + β(P − P0)) (2.17)

O lo que es lo mismo:

∆N

N0

= β∆P (2.18)
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Entonces, como las variaciones de presión en las condiciones empleadas en este trabajo
son del orden de 10−1% respecto a la presión P0, podemos usar la Ecuación 2.18 para calcular
la β. El cálculo numérico de β, se realiza graficando el conteo normalizado de part́ıculas del
detector contra la presión normalizada sincrónica (ver Figura 2.12), se aplica una regresión
lineal para obtener una recta que represente el conjunto de puntos y la pendiente de la recta
será β.

La ecuación 2.14 se puede aproximar como la ecuación 2.19 [29], siempre y cuando P −
P0 << P ; es decir, cuando las variaciones en la presión sean bajas:

N = N0 e
−β(P−P0) (2.19)

Figura 2.12: Gráfica de conteo normalizado de muones contra presión normalizada con re-
gresión lineal de datos de presión para la TG del 20/12/15. La pendiente de la regresión, el
coeficiente β, tiene valor de −0.328%/mbar.
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Telescopio Centellador de Rayos Cósmicos

El instrumento que se usó para la recolección de los datos de muones fue el Telescopio
Centellador de Rayos Cósmicos (SciCRT) (ver Figura 3.1), este se encuentra ubicado en el
Observatorio de Rayos Cósmicos en Sierra Negra (ORC-SN). El ORC-SN se encuentra a una
altitud de 4580 m.s.n.m. y a una rigidez umbral de 8.24 GV. Actualmente se encuentra bajo
el manejo del equipo de RC del Instituto de Geof́ısica de la UNAM.

EL ORC-SN se encuentra en la cima del volcán extinto Sierra Negra, en el estado de
Puebla. El vecino más cercano al ORC-SN es el Gran Telescopio Milimétrico (GTM), que se
encuentra en la cima del mismo volcán, un poco más distante se encuentra el Observatorio de
Rayos Gamma HAWC. Aunque justo a lado de Sierra Negra se encuentra el imponente Pico
de Orizaba, el punto más alto de México, Sierra Negra ocupa el 5to puesto en ese ranking.
Esto último junto con su ubicación geográfica, lo hacen un lugar apto para la investigación
en astrof́ısica y clima espacial.

Figura 3.1: Foto del SciCRT dentro del ORC-SN. A la izquierda el Super Block 3. A la
derecha, los bloques superiores e inferiores en coincidencia electrónica, sirven para detectar
muones.



Sección 3.1.

Historia

El SciCRT lleva funcionando en el ORC-SN desde 2014, pero esa no fue la primera vez que se
utilizó. Originalmente fue utilizado en el experimento KEK to Kamioka (K2K), el cual unió
los esfuerzos del La Organización de Investigación de Aceleradores de Alta Enerǵıa (KEK)
y el Observatorio Kamioka, ambas instituciones japonesas, para verificar las oscilaciones ob-
servadas en la señal de neutrinos atmosféricos con un haz bien controlado y comprendido.
El SciCRT, conocido como Scintillator Bars (SciBar) en sus épocas niponas, operó hasta el
2004 en el experimento K2K.

Luego, pasó a formar parte del Booster de Fermilab hasta el 2011, para después mudarse
al Instituto Nacional de Astrof́ısica, Óptica y Electrónica (INAOE). Durante su breve es-
tancia en el INAOE, el SciCRT recibió su calibración inicial en el 2012. Posteriormente, se
subió al volcán Sierra Negra, sitio en el que sigue en operación desde el 2014.

Si bien el propósito original del SciCRT era el de detectar neutrinos, con el paso de los años
ha sido modificado hasta el d́ıa de hoy, donde sus funciones principales son las de detectar
muones y hadrones atmosféricos. Estas funciones nos permiten monitorear 2 componentes
de los RC, lo que a su vez nos concede un estudio más dinámico del clima espacial. El
SciCRT forma parte de la Red Global de Detectores de Muones, red que nos permite tener
un monitoreo más extenso del clima espacial en tiempo real.

Sección 3.2.

Estructura

El centelleo es la propiedad de algunos materiales de emitir fotones cuando pasa a través de
él radiación ionizante. El mecanismo de funcionamiento de este fenómeno reside en que los
átomos del material centellador absorben una fracción de la enerǵıa de la part́ıcula incidente
entrando en un estado de excitación. Al decaer del estado de excitación emiten un fotón que
posteriormente se puede detectar [37].

En esencia, el SciCRT es un conjunto de 14,848 barras centelladoras con Fibras de Lon-
gitud de Onda Cambiante (WLS). Tiene una base de 3m x 3m y una altura de 1.8m, y está
dividido en 8 secciones llamadas Super Blocks (SBs). Cada SB consta de 8 placas de barras
centelladoras, donde cada placa tiene 2 capas perpendiculares para representar las coorde-
nadas SciCRT. Las placas que representan las coordenadas X (placas inferiores) e Y (placas
superiores) consisten de 116 y 118 centelladoras respectivamente. Cada barra centelladora
tiene cara de 2.5cm x 1.3cm y un largo de 3m. A su vez, cada barra cuenta con un hueco
ciĺındrico de 1.8cm de diámetro en donde se encuentra la WLS. Cada fibra WLS tiene un
diámetro de 1.5cm. Detalles visuales de los componentes reportados en la Figura 3.2.

Página 31 de 52
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El SciCRT es capaz de desempeñar funciones tanto de trazador como de blanco de RC
secundarios, ya que la trayectoria de las part́ıculas incidentes puede ser rastreada midiendo
su deposición de enerǵıa dentro del telescopio. Esto mejora las capacidades de identificación
de part́ıculas y el rechazo de part́ıculas de fondo.

Figura 3.2: Diagrama del SciCRT y componentes. a) Estructura general del SciCRT, se
resaltan de morado las capas de centelladoras que se utilizan para la detección de muones. Y
de naranja el SB encargado de la detección de neutrones. b) Foto multiplicador Multi Ánodo
(MAPMT), en la sección verde se conectan las barras. c) Arriba se observa una de las fibras
utilizadas dentro de las centelladoras, y abajo se encuentra un corte transversal de una barra
centelladora. Tomada de [32].

Mas en concreto, solo dos SBs son empleados para detectar muones, estos bloques son el
primero (SB1) y el último (SB8), es decir, el más bajo y el más alto. Las placas dedicadas a
la detección de muones, la 27 y la 28, se localizan en la parte superior del SB1 y en la parte
inferior del SB8, respectivamente, como sistema de coincidencia.

Dado que los muones pueden atravesar todo el detector sin interactuar, sólo se registra
un evento si se recibe una señal de disparo de los 4 canales que conforman las placas 27 y
28. Las part́ıculas neutras, como los neutrones y los rayos γ, no ionizan el plástico y, por
tanto, no generan luz de centelleo directamente; en su lugar, los neutrones deben producir un
protón de retroceso que, a continuación, ionizará el medio, mientras que los fotones necesitan
crear un par electrón-positrón mediante el cual se consigue la ionización [32]. Aśı se sabe
que no se están teniendo falsos positivos ni por contar doble algún evento, ni por confundir
la trayectoria de una γ por el de un hadrón.
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Además, en dos laterales continuos del detector, grupos de 64 WLS se conectan a un Foto
multiplicador Multi Ánodo (MAPMT). Mientras que de los otros dos lados extremos, las fi-
bras WLS son recubiertas de pintura blanca. Todas estas medidas, junto con la consideración
de que la longitud de atenuación de las fibras WLS (350cm) es mayor a las dimensiones del
detector, nos permiten tener un sistema de detección confiable.

3.2.1 Adquisición de datos

La base de la adquisición de datos son los MAPMTs, pues cada uno de ellos está unido a
una Tarjeta de Front-End (FEB). Luego, se juntan juegos de 8 FEBs y son conectados a una
Tarjeta de Adquisición de Datos (DAQ), para que después las DAQs sean conectadas a unas
Tarjetas de Disparo (TB).

La función de las FEBs es multiplexar la altura del pulso de cada ánodo de los 64 que
se incorporan al MAPMT, y aśı aumentar la rapidez de la señal de disparo. Entre la unión
de los juegos de FEBs y la DAQ se encuentran tanto un amplificador de ĺınea, como un
convertidor ADC para transformar a digital la señal analógica multiplexada. Luego, las TBs
son las que dan la señal en caso de que un evento sea detectado. Para que un suceso sea
registrado como evento se debe cumplir que en las placas, ya sean superiores o inferiores, de
cada dirección de las capas de barras centelladoras exista una señal de disparo.

De manera más aterrizada a las capas de muones (SB1 y SB8), sus 464 barras centellado-
ras están conectadas a 8 juegos de MAPMTs y FEBs, los cuales están unidos a una DAQ
independiente de los demás SB. El criterio para dictaminar que un suceso sea considerado
evento es que haya una señal de disparo proveniente de las 4 láminas que componen ambos
SBs. El umbral de enerǵıa fijado para el canal de muones es de 0.7 MeV.

Sección 3.3.

Formato de los datos

Los datos del SciCRT se registran en archivos que abarcan 20 minutos de eventos. Cada uno
de estos archivos tiene un peso del orden de cientos de megabytes (entre 400 a 600 MB), pues
son conformados por cientos de miles de ĺıneas de información. Cada ĺınea representa un
evento detectado. Una consecuencia del gran peso de los archivos es que tras adjuntar los 20
minutos de eventos, el sistema tarda 5 minutos en compilar y subir los archivos al servidor,
y en estos 5 minutos los eventos no se están guardando. Es decir, cada 20 minutos existe un
hueco de 5 minutos en los datos.

Cada archivo está etiquetado por la hora, en UTC, a la que se empezó a contar los eventos.
Para comprender mejor la estructura del archivo se puede explicar el aspecto que tiene cada
ĺınea, o evento de los datos. La primera y última ĺınea de cada archivo están incompletas
pues es donde ocurre el corte de datos. Cada ĺınea consta de 270 columnas las cuales se
dividen en 5 categoŕıas:
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CAPÍTULO 3. SciCRT

Columna 1: Número del evento en ese lapso de tiempo, es decir, en cada archivo se empieza
con 1 y se termina en el número del último evento en esos 20 minutos.

Columnas 2-5: Banderas que nos dan ubicación de donde se detectó el evento en el detector.

Columnas 6-261: 256 canales ADC que nos dan información sobre la enerǵıa de la part́ıcula
detectada.

Columnas 262-269: Banderas que nos indican que la electrónica estuvo bien sincronizada
en la detección. Para considerarse sincronizada las 8 columnas deben tener el mismo
número.

Columna 270: Bandera “-999” que indica el final de la ĺınea.

Tomando en cuenta que una TG puede tardar en promedio de 4 a 10 d́ıas y que cada
archivo solo nos da 20 minutos de conteos, en promedio por TG se debieron utilizar entre 500
a 1500 archivos por canal. En otras palabras, alrededor de 500 gigabytes de información. Para
toda esa data se desarrollaron códigos en Python3 donde se trataron conjuntos de archivos
por TG y se obteńıa al final el número de conteo de muones por hora. La estructura de los
códigos será tratada con más énfasis en la Sección 5.

Figura 3.3: Fragmento de un archivo de datos del SciCRT.
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CAPÍTULO 4

Tormentas Geomagnéticas (TG)

Podemos entender a las Tormentas Geomagnéticas (TG) como perturbaciones prolon-
gadas, con duración desde unas horas hasta varios d́ıas, del campo magnético terrestre. Una
de sus caracteŕısticas más notorias es el descenso del orden de algunas decenas a centenas de
nanoteslas (nT) de la intensidad del campo magnético.

Usualmente el campo magnético de un objeto es referido como B̄; sin embargo, existe una
“componente” del campo magnético que se refiere a su intensidad, representa la contribución
de las corrientes libres a la magnetización de un medio y se mide en amperes/metro en vez
de teslas. Este campo H̄ guarda una relación con el campo B̄ como:

H =
1

µ0

B−M (4.1)

Como es notorio de la ec. 4.1 si el medio es el vaćıo, M̄ (Vector de magnetización) = 0
ergo B̄ = H̄. En el caso del campo geomagnético se tiene a la atmósfera junto con su
gran cantidad de part́ıculas ionizadas, por lo que no se puede ignorar la contribución de las
corrientes libres y es más propio guiarse de las mediciones de H̄ que de B̄.

Sección 4.1.

Fases

Las TG no son fenómenos que sean instantáneos y somos capaces de discernir entre varias
etapas que las conforman. Existen 4 fases marcadas, las cuales son:

Ascenso súbito: En esta etapa, la componente H del campo magnético terrestre sufre de
un incremento considerable en poco tiempo, pues el incremento puede ser desde decenas
hasta una centena de nanoteslas en un lapso de apenas unos minutos. El origen de este
incremento viene del aumento de movimiento, en dirección a la Tierra, de la corriente
de la magnetopausa. Este fenómeno es más notorio en regiones ecuatoriales [3].

Fase inicial: Es un periodo en el que la componente H se encuentra por encima de valores
estándar, su duración va desde decenas de minutos a varias horas.



CAPÍTULO 4. TORMENTAS GEOMAGNÉTICAS

Fase principal: Tras el lapso de la fase inicial, la corriente de anillo se opone a la corriente
de la magnetopausa y la componente H desciende rápidamente, lo que indica la fase
principal de la TG. El descenso hace que H llegue a valores negativos, que dependiendo
de la intensidad de la TG, puede ser de apenas unas unidades debajo del 0, hasta
centenas negativas de nanoteslas[3].

Fase de recuperación: Tras cierto tiempo, H deja de decaer y empieza a recuperarse hasta
llegar a valores pre-tormenta, a este tiempo de restablecimiento se le conoce como fase
de recuperación. El tiempo promedio de recuperación es desde algunas horas hasta
algunos d́ıas.

4.1.1 EMC vs RIC

Figura 4.1: Niveles de componente H durante TG
debidas a EMC (arriba) y a RIC (abajo), en ambas
situaciones se señalan las fases de las TG. Tomada
de [33].

Las anteriores 4 fases no están presentes
en todas las TG; de hecho, las tormentas
pueden tener diferentes perfiles dependi-
endo de la intensidad del fenómeno que
las originaron. Las TG únicamente se
presentan por el impacto de EMC, RIC
o una combinación de ambas. En la
Figura 4.1 podemos ver las principales
diferencias entre las TG producidas pos
ambos eventos.

La primera diferencia notoria es la
ausencia de ascenso súbito en la tor-
menta por RIC. Esto sucede porque en
el caso de la segunda no se impacta a
la magnetopausa con una presión ca-
paz de cambiar la dirección de la cor-
riente de la magnetopausa para aumen-
tar drásticamente la componente H. Sin
embargo, esta no es una caracteŕıstica
exclusiva de las TG por RIC, sino de
las TG en general.

Otra diferencia destacable es la dis-
paridad en el valor mı́nimo de H, pues
en el caso de las TG por EMC tienden a ser más intensas que las de RIC. De lo anterior
surge que la fase de recuperación de las RIC sean más planas y con menos pendiente que las
de EMC.

Los tiempos en los que son causadas estas tormentas son otra caracteŕıstica desigual, pero
que no es posible distinguir desde la imagen. Durante un máximo de actividad solar las EMC
son muy comunes y por ende, varias de estas terminan siendo geoefectivas, generando mayor
frecuencia de TG por EMC. Por otro lado, cuando el Sol se encuentra en un mı́nimo, las
EMC son escasas y terminan siendo las RIC las principales causantes de TG.

Página 36 de 52



Sección 4.2.

Dinámica en magnetosfera

Estudiar los procesos que afectan la magnetosfera terrestre durante una TG es de suma
importancia para entender las variaciones generadas por el VS, pues éste propicia efectos
MHD en la configuración del campo magnético terrestre. En la Figura 4.2 tenemos el dia-
grama de la magnetosfera en diferentes momentos señalados con números. Lo primero que
sucede es el impacto del viento solar, que viene acompañado con una onda de choque, con la
magnetofunda.

Figura 4.2: Diagrama de la magnetosfera terrestre con una TG en proceso. Tomada de [3].

Posteriormente, nos concentramos en las ĺıneas de campo del plasma como de la Tierra.
Primero, la ĺınea de campo del plasma (1’), choca con una ĺınea de campo de la Tierra (1).
Para que exista una reconexión magnética, las polarizaciones de las ĺıneas tienen que ser
opuestas, aśı que si las ĺıneas de la Tierra apuntan al norte, las ĺıneas del plasma apuntarán
hacia el sur en este ejemplo.
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CAPÍTULO 4. TORMENTAS GEOMAGNÉTICAS

Después de la interacción de las ĺıneas, éstas se parten y aparecen 2 nuevas ĺıneas, cada una
con un extremo en un polo de la Tierra y el otro extremo en el VS. Debido a la dirección del
VS, las ĺıneas se mueven en dirección contraria al Sol, como se ve en las ĺıneas 2 y 2’, 3 y 3’, y 4
y 4’. Tras ser arrastradas, se empiezan a aglomerar en una región de forma ciĺındrica llamada
la magnetocola, formada por dos lóbulos, cada uno unido a un polo terrestre y separados por
una hoja de plasma. Esta hoja es mucho más densa que el resto de la magnetocola y contiene
una corriente llamada corriente neutra, que es la encargada de separar los campos de ambos
lóbulos.

Además de la interacción magnética, también tenemos una eléctrica, la cual obliga a los
tubos de flujo de la hoja de plasma a moverse en dirección a la Tierra, este proceso se llama
convección. Cuando las ĺıneas de campo ya son parte de la magnetocola (5 y 5’) sufren el
proceso de convección hacia la hoja central de plasma (6 y 6’). Terminan por reconectarse
y formar 2 nuevas ĺıneas de campo (7 y 7’), mientras la 7 se dirige hacia la Tierra y tiene
ambos extremos en los polos terrestres, la 7’ tiene ambos extremos en el viento solar y le
acompaña en el resto de su recorrido. Finalmente, al avanzar más hacia la Tierra, la ĺınea
(8) se convierte básicamente en una ĺınea normal del campo magnético terrestre.

Sección 4.3.

Índices geomagnéticos

Como hemos visto en todo este caṕıtulo, la interacción Sol-Tierra influye mucho en la
situación de la magnetosfera. Cambios en la magnetopausa, corrientes de anillo y de Chapman-
Ferraro son algunos de los puntos a tomar en cuenta en estas interacciones. Sin embargo,
a nivel práctico, nosotros percibimos cambios más notorios en la componente H del campo
magnético terrestre. Y es por esto que para definir ı́ndices que nos faciliten el entendimiento
del clima espacial, nos basamos en esa componente.

Dos ejemplos de ı́ndices muy utilizados en la actualidad son los siguientes:

K: Se trata de un ı́ndice cuasi-logaŕıtmico local que cuantifica la variación de la componente
horizontal del campo magnético terrestre durante lapsos de 3 horas. La escala tiene
valores del 0 al 9, siendo 9 una TG extrema. El ı́ndice se estima comparando la suma del
máximo positivo y negativo de desviaciones durante el lapso de 3 horas y comparándolo
con lo que seŕıa la intensidad del campo en un d́ıa tranquilo. Se considera un ı́ndice local
pues para un mismo ı́ndice K, observatorios a diferentes latitudes observan diferentes
fluctuaciones; por ejemplo, para un ı́ndice de K=9 en latitudes de 21◦ se corresponde a
una fluctuación de 300 nT, mientras que en latitudes de 69◦ es de 1500 nT [34]. Este
ı́ndice, aunque es uno de los más usados no será el que empleemos en esta tesis.
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Disturbance Storm Time (Dst): Muestra el efecto de la corriente de anillo ecuatorial
que fluye a grandes altitudes globalmente y de manera simétrica hacia el oeste. Se
monitorea esa corriente pues es la causante de la reducción de la componente H del
campo geomagnético durante la fase principal de las TG. Para eliminar las tendencias de
cambio secular anual, se realizan cada hora análisis de las variaciones en la componente
H desde un conjunto mundial de observatorios de baja latitud. Para transformar las
variaciones residuales a sus equivalentes ecuatoriales, se utiliza un factor de coseno de
la latitud y para aislar el término Dst que será utilizado, se emplea un análisis armónico
[35]. Este será el ı́ndice que se usará en el análisis de este trabajo dado que la ubicación
del SciCRT nos permite usar el Dst sin consideración extra alguna.

KMex: Este ı́ndice mide la intensidad de las variaciones del campo magnético terrestre en
intervalos de 3 horas para México y se mide con base en el cálculo de las estaciones
geomagnéticas de Coeneo, Iturbide y Teoloyucan. Los datos y cómputos son en tiempo
cuasi real y es manejado por el Servicio de Clima Espacial México (SCiESMEX) a
partir de 2022.

∆H: Mide las variaciones temporales de la componente horizontal del campo geomagnético
para México. Estas variaciones, en general, se deben al ingreso de part́ıculas cargadas
provenientes del espacio exterior al ambiente espacial terrestre. El cálculo del ı́ndice
∆H se realiza por las estaciones geomagnéticas de Coeneo, Iturbide y Teoloyucan. Los
datos y cómputos son en tiempo cuasi real y es manejado por el Servicio de Clima
Espacial México (SCiESMEX) a partir de 2022.

Sección 4.4.

Rigidez umbral durante TG

Como vimos en la Sección 2.5.2, la rigidez umbral es de suma importancia para entender el
porqué se registran las part́ıculas en nuestros detectores, además de entender como la rigidez
umbral se modifica durante TG, lo que nos ayudará a interpretar mejor los resultados que
podamos obtener en este estudio.

La rigidez umbral ha demostrado ser influenciada con las variaciones de la intensidad
del campo geomagnético, de tal manera que se le puede relacionar igualmente a la corriente
de anillo. T́ıpicamente durante una TG, sobretodo en su fase principal, la corriente de
anillo aumenta por los mecanismos discutidos en la Sección 4.1, lo que se resumen en un
decrecimiento del ı́ndice Dst y, en algunos casos, de la rigidez umbral del sitio en cuestión.
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CAPÍTULO 5

Análisis de eventos

Las tormentas elegidas en el lapso del 2015 al 2022 fueron 5 y son las reportadas en la Tabla
5.1.Cabe mencionar que por la complejidad del manejo del SciCRT, muchas veces no se em-
pataron datos registrados por el detector y ocurrencia de tormentas geomagnéticas. En cada
caso se especifica en qué fecha se registró la mayor perturbación del campo magnético, aśı
como cual fue el menor ı́ndice Dst, en nanoteslas, durante la TG; además, su clasificación
por intensidad y el fenómeno que la originó.

#TG
Fecha de mayor
perturbación

Índice Dst
mı́nimo (nT).

Clasificación
Perturbación

origen

1 20/12/2015 -166 Intensa EMC
2 01/01/2016 -116 Intensa EMC
3 28/05/2017 -125 Intensa EMC
4 26/08/2018 -175 Intensa EMC
5 14/03/2022 -86 Moderada EMC/RIC

Tabla 5.1: Tormentas geomagnéticas analizadas en este trabajo, con datos de fecha de máxima
afectación, Dst, clasificación y qué perturbación les dio origen.

Las fechas de duración de las TG se muestran en la Tabla 5.2, en donde todos los tiempos
están en UTC.

#TG
Ascenso súbito

(si hubo)
Inicio fase
principal

Mayor
perturbación

Fin fase de
recuperación

1 19/12/15 19:00 20/12/15 03:00 20/12/15 23:00 22/12/15 24:00
2 No aplica 31/12/15 13:00 01/01/16 01:00 02/01/16 24:00
3 27/05/2017 16:00 27/05/2017 24:00 28/05/2017 08:00 29/05/2017 24:00
4 25/08/2018 08:00 25/08/2018 18:00 26/08/2018 07:00 28/08/2018 24:00
5 13/03/2022 10:00 13/03/2022 11:00 14/03/2022 05:00 18/03/2022 15:00

Tabla 5.2: Fechas y horas de las TG analizadas. Tiempos en UTC.

Como es notorio desde la Tabla 5.1, las TG seleccionadas fueron de una clasificación
Intensa, o bien Moderada, pero con un Dst cercano a -100 nT. Esta selección es la conjunción



entre las tormentas más intensas que se presentaron desde el 2015 hasta el 2022, junto con
la base de datos de la que se dispońıa respecto a conteo de muones y datos de presión in situ
para la corrección de las mediciones.

Los datos crudos del SciCRT fueron descomprimidos, el número de conteos en lapsos de
20 minutos fueron recolectados y administrados con códigos desarrollados para su manejo
adecuado, lo que se explica en la Sección 3.3, para posteriormente realizar el śımil entre los
dos canales de conteos y sumar los registros para trabajar con los datos por hora. El manejo
de los datos se desarrolló con base en códigos escritos en python, donde se automatizó una
búsqueda del conteo máxima entre los canales 27 y 28 sincrónicos. Para este procedimiento se
asume que los muones que fueron detectados en el SB superior, serán detectados igualmente
en el SB inferior, asegurando que fueron muones los que dejaron señal en cada bloque.

La estandarización de los datos a una hora corresponde a la frecuencia de datos reportados
del ı́ndice Dst por El Centro de Análisis de Datos de Geomagnet́ısmo y Magnetismo Espacial
en Kyoto, Japón. Después de administrar los datos de muones por hora correspondientes
al tiempo de las TG, se procede a aplicar la Corrección Barométrica (BC) mostrada en
la Sección 2.6.1, junto con datos de la presión atmosférica del ORC-SN correspondiente al
tiempo de cada TG estudiada.

Por último, se les hace un tratamiento estad́ıstico a los datos, aplicando una Media Móvil
Simple (SMA) para reducir picos y oscilaciones abruptas que pudieran tener nuestros datos.
Finalmente, se graficaron las variaciones de muones junto con los registros del ı́ndice Dst para
cada TG analizada y se muestran en la siguiente sección. Las siguientes figuras se dividen en
2 gráficas cada una. La gráfica superior representará la medida del ı́ndice Dst a cada hora en
nanoteslas, mientras la gráfica de abajo representa el conteo de muones por hora durante la
duración de la TG. De la gráfica inferior, la ĺınea gris son los datos en crudo y la verde son
los datos con todas sus correcciones y tratamientos correspondientes.

Desde la descompresión de archivos, hasta las gráficas finales fueron realizados mediante
códigos en Python. La dinámica principal de estos códigos fue:

1. Descompresión y eliminación de archivos comprimidos.

2. Lectura de archivos descomprimidos, extracción de información sobre conteos, aśı como
fecha y hora de detección e impresión a archivos ligeros (peso ≈ 50KB/TG).

3. Eliminación de archivos descomprimidos.

4. Corrección por presión y tratamiento estad́ıstico a los datos en los archivos ligeros.

5. Graficación de los datos finales

Finalmente, debido a que los registros en crudo de muones tienen pesos de aproximada-
mente 150 MB por canal y mantienen frecuencias de 10 milisegundos, el manejo de los
registros se hace con base en códigos y requiere tiempo máquina y programación. De esta
forma, conocer el esfuerzo computacional que requieren estos análisis es de vital importancia
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para entender algunos puntos en la Sección 7; de este modo, se reportan algunos datos desta-
cados de la PC usada para los análisis en la Tabla 5.3. Igualmente, los tiempos promedio de
cómputo para una TG en la Tabla 5.4 .

Componente Descripción
Procesador Intel i7-7700 CPU @ 3.60GHz × 8

Almacenamiento 1TB HDD
RAM 16GB DDR4

Memoria externa auxiliar 2TB HDD

Tabla 5.3: Componentes y descripción de la computadora empleada para el tratamiento de
los datos de las TG.

Fase Duración promedio [horas]
Adquisición de datos del servidor 1

Descompresión y eliminación de archivos comprimidos 2.5
Lectura, extracción de información, e impresión 3.5
Tratamiento estad́ıstico, corrección y graficación 0.1

Tiempo total empleado ≈ 7 horas

Tabla 5.4: Tiempos empleados para el tratamiento de los datos de una TG.
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CAPÍTULO 6

Resultados

Entre las 5 TG analizadas, por cuestiones de contaminación de datos, no fue posible encontrar
una variación contundente en el conteo de muones durante las TG de 2015 a 2018. Las
gráficas correspondientes a las TG 1, 2, 3 y 4 de la Tabla 5.1 son las Figuras 6.1, 6.2, 6.3 y
6.4 respectivamente. Todas estas gráficas incluyen los datos con SMA aplicado.

Figura 6.1: Tormenta del 20/12/2015. Se muestra el perfil del ı́ndice Dst (arriba) y el conteo
de muones abajo. Los datos en crudo se muestran en gris y los datos corregidos y tratados
con SMA en color verde.
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Figura 6.2: Tormenta del 01/01/2016. Se muestra el perfil del ı́ndice Dst (arriba) y el conteo
de muones abajo. Los datos en crudo se muestran en gris y los datos corregidos y tratados
con SMA en color verde.

Figura 6.3: Tormenta del 28/05/2017. Se muestra el perfil del ı́ndice Dst (arriba) y el conteo
de muones abajo. Los datos en crudo se muestran en gris y los datos corregidos y tratados
con SMA en color verde.
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Figura 6.4: Tormenta del 26/08/2018. Se muestra el perfil del ı́ndice Dst (arriba) y el conteo
de muones abajo. Los datos en crudo se muestran en gris y los datos corregidos y tratados
con SMA en color verde.

La Figura 6.5 muestra la TG de marzo de 2022, donde se observa que el comportamiento
fue distinto a las anteriores. Para esta TG, después de aplicar el SMA se observa una cáıda
en las cuentas de muones, que corresponde con el mı́nimo valor del ı́ndice Dst de la TG. El
hueco que se observa en la gráfica, desde la madrugada del 11/03/2022 hasta el medio d́ıa del
12/03/2022, se debió a una falla interna en el sistema de adquisición de datos del SciCRT,
la cual fue detectada y solucionada a tiempo para poder registrar las variaciones en el flujo
de muones para este evento.

Con el fin de visualizar mejor la variación del conteo, la Figura 6.6 muestra el porcentaje
de variación en el conteo de muones contra tiempo. Para esta gráfica se procesaron los datos
brutos, se les aplicó corrección por presión y finalmente una SMA.

Para la gráfica en la Figura 6.6, el valor normalizado de variación de cuentas de muones
a 0 está dado por el promedio de cuentas de dos d́ıas anteriores a la TG, donde se tuvo un
comportamiento estable en la detección de estas part́ıculas.
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Figura 6.5: Tormenta del 13/03/2022. Gráfica del ı́ndice Dst (arriba), y de conteo de muones
(abajo) con datos en bruto (azul) y con SMA (verde).
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Figura 6.6: Tormenta del 13/03/2022. Gráfica del ı́ndice Dst (arriba), y de porcentaje de
variación en el flujo de muones (abajo) con datos en bruto (azul) y con SMA (verde).

Se observa que inmediatamente regresando del hueco en los datos, se encuentra una cáıda
en las cuentas de muones, conocido como decrecimiento Forbush. Este decrecimiento tuvo un
valor “máximo” −3.1% a las 05:00 horas del 14/03/22. Y una recuperación total del conteo
al valor normalizado poco después del mediod́ıa del 18/03/22. Por tanto, para la componente
muónica, la fase de recuperación de esta TG tuvo una duración de aproximada de 4 d́ıas.
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CAPÍTULO 7

Conclusiones

En este trabajo, se llevó a cabo un análisis exhaustivo del flujo de muones registrados por el
Telescopio Centellador de Rayos Cósmicos (SciCRT) en Sierra Negra, con el objetivo principal
de detectar y caracterizar cualquier variación significativa. A través de la implementación
de rigurosos métodos de medición, programación, tratamiento de datos en función de las
Tormentas Geomagnéticas Moderadas e Intensas de 2015 a 2022 y análisis estad́ıstico, se
logró identificar y confirmar la presencia de variaciones en el conteo de manera concluyente.
Estas variaciones revelan la complejidad del comportamiento del flujo de part́ıculas bajo
diferentes condiciones y entornos.

Los resultados respaldan la hipótesis inicial de que el conteo de muones exhibe variaciones
en función a las Tormentas Geomagnéticas, lo que subraya la importancia de un monitoreo
continuo y detallado para comprender completamente la dinámica de su flujo.

El SciCRT no solo es capaz de detectar variaciones en el conteo de muones, además,
como se muestra en la Sección 3.3, nos brinda información acerca de trayectoria y enerǵıa de
la part́ıcula detectada. Esta integridad de la información trae consigo un gran volumen de
datos, los cuales, como se indicó en el Caṕıtulo 5, llevan una cantidad de tiempo considerable
para trabajar con ellos. Además, por la cantidad y calidad de la información que es capaz
de reportar el SciCRT, se recomienda el uso de datos de este telescopio para fines diferentes
a los aqúı trabajados, ya que es importante resaltar que de las cinco TG analizadas, solo una
mostró una variación, conocida como decrecimiento Forbush.

El tiempo y recursos empleados para realizar análisis con los datos de este telescopio
supera con creces los que otros equipos requieren para efectuar un estudio similar. Por
ejemplo, el Observatorio de Rayos Cósmicos de la Ciudad de México (ORC-CDMX) cuenta
con el Telescopio de Muones de la Ciudad de México (TM-CDMX), usado para estudiar el
clima espacial de la CDMX y cuyos archivos pesan varios órdenes de magnitud por debajo de
los producidos por el SciCRT. Aśı, es aconsejable emplear los datos del SciCRT para trabajos
que requieran de lecturas de posición y/o enerǵıa de las part́ıculas incidente; por ejemplo,
eventos de Part́ıculas Energéticas Solares (SEP).

Por otro lado, el SciCRT posee un potencial no explotado. Tal como fue explicado en la
Sección 3.3, los datos del telescopio poseen huecos de datos cada vez que se cargan los archivos
de lecturas al servidor. Si bien la cantidad de información omitida es reducida en comparación
con toda la que nos proporciona el equipo, es indiscutible que con actualizaciones pertinentes
al SciCRT se podŕıan reducir drásticamente los huecos.



La medida que aqúı se sugiere para el equipo es la actualización de hardware, como las
tarjetas FEB, DAQ y TB, aśı como un nuevo sistema de adquisición de datos y programas
propios para su manejo posterior. Con este reemplazamiento y actualización, la capacidad
del telescopio para tratar con sus propios datos seŕıa más apropiada y se podŕıan eliminar
los huecos, o al menos reducir tanto su frecuencia como su duración.
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