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«I have always longed to be part of the outward life, to be out there at the edge of things, to
let the human taint wash away in emptiness and silence as the fox sloughs his smell into
the cold unworldliness of water; to return to town a stranger. Wandering flushes a glory

that fades with arrival.»

J.A. Baker, The Peregrine

«Those who contemplate the beauty of the earth find reserves of strength that will endure
as long as life lasts. There is something infinitely healing in the repeated refrains of nature

– the assurance that dawn comes after night, and spring after winter.»

Rachel Carson, Silent Spring
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Resumen

En este estudio se analizaron los datos del monitor de neutrones de la Ciudad de
México (MN-CDMX), el cuál es parte del Observatorio de Rayos Cósmicos de la Ciu-
dad de México (ORC-CDMX), para buscar eventos de partículas energéticas solares
(PES) desde 1990 hasta la actualidad. Se identificaron tres eventos con incrementos
significativos asociados con una fulguración intensa (clase X). Además, se calculó el
espectro integral de energía para uno de los eventos mediante un método innovador
basado en los datos de la red mundial de monitores de neutrones. Los eventos son
descritos y analizados en los capítulos 4 y 5 de este trabajo.

En los capítulos 1, 2 y 3 se desarrolla el marco teórico que constituye la base de
este estudio. Los temas tratados incluyen: las características de la radiación cósmica
y sus interacciones en el medio interplanetario (Capítulo 1); las características y
composición del Sol y los procesos que se originan en su interior y en su atmósfera
(Capítulo 2); la descripción del ORC-CDMX y el funcionamiento del MN-CDMX
(Capítulo 3). El último capítulo incluye las conclusiones obtenidas tras el análisis de
resultados de este proyecto, así como el trabajo que queda por hacer a partir de este
análisis.
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Introducción

La Tierra es constantemente bombardeada por partículas con un amplio rango
de energía que vienen desde todas las direcciones y son llamadas rayos cósmicos
(RC). Por otro lado, durante los eventos explosivos que ocurren en la atmósfera del
Sol, como fulguraciones y eyecciones de masa coronal (EMC), se libera radiación
electromagnética en todo el espectro y se aceleran partículas, principalmente por
el mecanismo de reconexión magnética y por reacciones nucleares. Las partículas
que son aceleradas son conocidas como partículas energéticas solares (PES) o rayos
cósmicos solares (RCS). Junto con los rayos cósmicos galácticos (RCG), las PES son
regularmente registradas por detectores y satélites fuera de la Tierra. Particularmente,
cuando el Sol produce partículas que son suficientemente energéticas para atravesar
el campo geomagnético y generar chubascos de partículas en la atmósfera, los eventos
pueden registrarse a nivel de tierra, principalmente por la red mundial de monitores
de neutrones, los cuales muestran un aumento en la tasa de conteo del detector. Estos
eventos son llamados “Ground Level Enhancements” o “GLE” por sus siglas en inglés.
Sin embargo, en este trabajo los llamaremos “Eventos de PES”. El registro de estos
eventos ha permitido estudiar sus características, como los mecanismos de aceleración
y el espectro de energía, lo que ha posibilitado, poco a poco, la comprensión de los
procesos físicos que conciernen a estos eventos.

Así mismo, la ocurrencia de los eventos de PES tienen implicaciones en las con-
diciones del medio interplanetario, de la magnetosfera, atmósfera y de la superficie
terrestre. Entonces, la importancia de estudiar los fenómenos de actividad solar radica
en el impacto que pueden tener en la infraestructura y en los sistemas tecnológicos en
la Tierra. En la tabla 1 se muestran los principales efectos de las PES en la tecnología
en función de su energía.

El objetivo general de este trabajo es conocer las características de los eventos
de PES registrados por el ORC-CDMX, calcular la variación en la tasa de conteo
del MN-CDMX durante dichos eventos, además de entender bajo que circunstancias
los eventos de PES son observados por el ORC-CDMX. El objetivo particular es

2
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Tabla 1. Efectos principales de las PES en la tecnología. Tabla de [1]

Rango de Energía Efecto

Protones <10 MeV
Efectos a largo plazo en materiales y en celdas solares
como consecuencia de dosis acumulada (e.g. degradación
de celdas solares)

Protones >10 MeV Interacciones nucleares (e.g., ruido de fondo de sensores,
ionización, daños por desplazamiento)

Protones >50 MeV
Iones >10 MeV/nucleón

Interacciones nucleares (e.g., efectos en los dispositivos
electrónicos de los satélites y en aviones debido a
eventos esporádicos)

calcular el espectro integral de energía de los eventos, utilizando un método innovador
y recientemente desarrollado. Dicho método utiliza una función de respuesta recién
desarrollada y verificada con el uso de registros de varios monitores de neutrones y
mediciones satelitales, y resulta ser un método sencillo y preciso para el estudio de
los eventos explosivos del Sol.



CAPÍTULO 1

Los Rayos Cósmicos

Los rayos cósmicos (RC) son, en su inmensa mayoría, partículas cargadas eléc-
tricamente que bombardean la Tierra desde todas direcciones y son originadas en el
espacio exterior. Los RC constituyen un amplio rango de energía, que va desde 103

hasta 1020 eV. Son comúnmente clasificados de acuerdo a su origen y a su energía co-
mo rayos cósmicos galácticos (RCG), rayos cósmicos solares (RCS) y rayos cósmicos
anómalos (RCA), donde todos, a excepción de los RCG, son acelerados dentro de la
heliosfera [2].

Los RC son originados y acelerados por distintos mecanismos y objetos. Por ejem-
plo, dentro del sistema solar, el Sol es una fuente capaz de acelerar partículas hasta
1011 eV. Se cree que la gran mayoría de RC, con energías de hasta 1017 eV, son ace-
lerados dentro de la galaxia en remanentes de supernova [3]. Sin embargo, se piensa
que en el caso de los RC de más altas energías (E >1017 eV), estos son acelerados por
fuentes de origen extragaláctico, como cúmulos de galaxias y núcleos activos de gala-
xias. Hoy en día la cuestión de la aceleración de los RC es un tema de investigación
y sigue siendo una pregunta abierta.

El estudio del origen de los rayos cósmicos no es una tarea fácil, pues al ser
partículas cargadas, interactúan con los campos magnéticos que permean el universo,
por lo que las trayectorias originales tienen una alta probabilidad de ser afectadas
durante sus trayectorias hacia la Tierra. Sin embargo, es factible entender el origen
de las partículas más energéticas debido a que pueden pasar desapercibidas a través
de los campos magnéticos. Esto no se cumple para todo el rango de energía que
constituye la radiación cósmica. Uno de los métodos indirectos para determinar el
origen de los RC es el estudio y observación de los rayos gamma generados durante la
interacción de la radiación cósmica con la materia interestelar, pues la radiación no
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1.1. RAYOS CÓSMICOS GALÁCTICOS 5

interactúa con los campos magnéticos y mantiene una trayectoria rectilínea desde su
origen.

La composición de los rayos cósmicos, en general, consiste en un 98% de nucleones,
principalmente protones y partículas alfa, aunque también se hallan elementos más
pesados. El 2% restante está constituido por electrones, positrones y radiación elec-
tromagnética (rayos gamma) [4]. La componente nucleónica, en el rango de 108−1010

eV donde el flujo de rayos cósmicos tiene una mayor intensidad, consta de aproxima-
damente 87% de protones, 12% de partículas alfa y 1% de elementos más pesados [4].

1.1. Rayos Cósmicos Galácticos

Los rayos cósmicos galácticos (RCG) son generados fuera de la heliosfera. Se cree
que los más energéticos (E>1017 eV) podrían tener un origen extragaláctico. La com-
posición de los RCG consiste principalmente en protones (núcleos de hidrógeno) con
un 90%. El 9% esta constituido por partículas alfa (núcleos de helio), mientras que
el 1% restante se compone de elementos más pesados, que van desde litio hasta hie-
rro [5]. Como referencia, en la figura 1.1 se puede observar la abundancia relativa de
RCG comparada con la abundancia de los elementos en el sistema solar. En la tabla
1.1 se muestran los porcentajes de abundancia en función del tipo de partícula y su
carga. Se observa una diferencia significativa en las abundancias de elementos ligeros
como consecuencia de las interacciones de los RC con la materia interestelar durante
su trayecto hacia la heliosfera.

Los RCG tienen energías que van desde 1010 hasta 1016 eV, mientras los más ener-
géticos pueden alcanzar energías de hasta 1020-1021 eV [6]. Los RCG son acelerados
principalmente en remanentes de supernova, en las magnetosferas de los pulsares,
por frentes de choque en el espacio interestelar y otros posibles objetos dentro de la
galaxia [6].

El flujo de RCG es considerado constante en escalas de tiempo menores a 1 millón
de años y también se considera isotrópico fuera de la heliosfera [5]. Sin embargo,
cuando los RCG entran a la heliosfera, el flujo es afectado por el viento solar y el
campo magnético heliosférico (CMH) generando variaciones en la intensidad y en la
energía del flujo. Este fenómeno se conoce como modulación solar.
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Figura 1.1. Abundancias relativas de los RCG comparado con la composición del sistema
solar. Se puede observar una discrepancia en las abundancias de elementos ligeros como
Li, Be y B. El aumento significativo de elementos ligeros en el flujo de RC es debido a las
interacciones de los RC con la materia galáctica durante su trayectoria hacia el sistema solar,
pues se someten a procesos de espalación. Imagen tomada de [7]

1.2. Rayos Cósmicos Solares o Partículas Energéti-
cas Solares (PES)

Los rayos cósmicos solares (RCS), formalmente conocidos como partículas ener-
géticas solares (PES), son partículas que se originan en el Sol durante los eventos
explosivos como fulguraciones, frentes de choque interplanetarios y eyecciones de ma-
sa coronal, donde se aceleran partículas hasta velocidades y energías relativistas, i.e.,
90% de la velocidad de la luz. Las PES comprenden un rango de energía que va
desde aproximadamente 10 keV (energías no relativistas) hasta decenas de GeV [9].
La producción y aceleración de PES puede durar desde horas hasta algunos días,
dependiendo la intensidad y las características del evento que las genera.

Regularmente las PES tienen energías por debajo de 1 GeV. Sin embargo, los
eventos más energéticos pueden generar partículas que superan las decenas de GeV [9].
Las PES comprenden la parte de menor energía del espectro de radiación cósmica [10].



1.2. RAYOS CÓSMICOS SOLARES O PARTÍCULAS ENERGÉTICAS SOLARES (PES)7

Tabla 1.1. Abundancias relativas de los RCG. El flujo integral es para energías E ≥ 2.5
GeV/nucleón. Los datos de la tabla fueron tomados de [8] y [6].

Partícula/ Carga Flujo integral Porcentaje de abundancia
Grupo (m−2s−1sr−1)

RCG en el Universo
Protón 1 1300 93.1 90.7
Helio 2 88 6.3 9.0
L 3–5 1.9 0.10 3.9e-7
M 6–9 5.6 0.42 0.14
H 10–19 2.5 0.13 0.054
VH 20–30 0.7 0.05 2e-3
VVH 31–92 10e-4 2e-6 1e-6
electrones 1 13
antiprotones 1 >0.1

Así mismo, la intensidad de los eventos de PES pueden ser muy alta, alcanzando
hasta 1014 [partículas/cm2 s sr]. Esta intensidad es considerablemente mayor que la
intensidad promedio de los RCG [5].

El tratar de entender el origen de los eventos de PES llevó a su clasificación
en eventos impulsivos y graduales. Esta clasificación está en función de la duración
del evento y del mecanismo de aceleración de las partículas. Como se observa en la
figura 1.2, los eventos impulsivos son generalmente causados por fulguraciones y jets,
mientras que los eventos graduales son usualmente causados por frentes de choque
generados por eyecciones de masa coronal (EMC) [9]. Los dos tipos de eventos también
presentan un perfil particular en los detectores (ver en figura 1.2).

Los eventos de PES presentan diferencias en la composición y abundancia de ele-
mentos e isótopos en función de sus características. La abundancia de elementos en el
flujo de PES es un indicador de su origen, aceleración y mecanismo de transporte. Un
descubrimiento interesante es que las abundancias promedio en eventos graduales de
PES son una medida de las abundancias en la corona solar, las cuales son diferentes de
las abundancias en la fotosfera [9]. Una de las diferencias principales de la abundancia
de PES durante eventos graduales e impulsivos radica en el cociente 3He/4He, que
en eventos impulsivos puede ser >1 [9]. En la tabla 1.2 se muestran las abundancias
promedio de PES durante eventos graduales.

Cuando las PES tienen la energía suficiente para atravesar el campo geomagnético
e iniciar una cascada de partículas en la atmósfera, tal que pueda ser registrada en
los detectores a nivel de tierra, estos eventos son llamados “Ground Level Enhan-
cements” (GLE). La energía mínima que requieren las partículas para atravesar el
campo geomagnético varía en función de la latitud y es llamada rigidez umbral.

Los GLE están caracterizados por un incremento súbito en la intensidad del flujo
de RC en los detectores, principalmente en monitores de neutrones. Según la defi-
nición de GLE de Poluianov et al. [12], el evento debe ser registrado en al menos
dos monitores de neutrones a diferentes alturas y localidades, incluyendo uno que
se encuentre al nivel del mar. En algunas ocasiones, los incrementos son mayores a
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Figura 1.2. En el panel de la izquierda se muestra un evento gradual y en la derecha un
evento impulsivo, determinando por el mecanismo de aceleración de las PES. En los paneles
de abajo se muestran los perfiles de PES típicos para ambos eventos. Imagen tomada y
modificada de [11].

un 100% comparados con la intensidad promedio. Un ejemplo particular es el del
GLE#5 ocurrido el 23 de febrero de 1956, siendo el evento más intenso registrado,
mostrando un incremento relativo de hasta 5000% en la tasa de conteo de los mo-
nitores de neutrones como se muestra en la figura 1.3. Hasta el día de hoy, 73 GLE
han sido oficialmente registrados. Toda la información disponible sobre estos eventos
se puede consultar en https://gle.oulu.fi/#/.

Durante los eventos de PES también los satélites y detectores en el espacio mues-
tran una respuesta, no solo de las partículas sino también de la radiación electromag-
nética que es emitida durante los eventos.

La ocurrencia de los eventos de PES es irregular en el tiempo y dependen del ciclo
de actividad solar, pues tienen mayor probabilidad de ocurrir durante las fases de
mayor actividad, i.e., fase ascendente, máxima y descendente del ciclo solar, cuando
hay mayor ocurrencia de fulguraciones y eyecciones de masa coronal [2].

https://gle.oulu.fi/#/
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Tabla 1.2. Abundancias promedio de PES durante eventos graduales y abundancias promedio
en la fotosfera. Tabla tomada de [9].

Z Fotosfera [O=1000] PES referencia [O=1000]
H 1 (2.04± 0.05)× 106 (∼ 1.57± 0.22)× 106

He 2 (1.74± 0.04)× 105 57, 000± 3000
C 6 550± 63 420± 10
N 7 138± 16 128± 8
O 8 1000± 115 1000± 10
Ne 10 174± 40 157± 10
Na 11 3.55± 0.33 10.4± 1.1
Mg 12 81± 8 178± 4
Al 13 5.75± 0.40 15.7± 1.6
Si 14 66.1± 4.6 151± 4
P 15 0.525± 0.036 0.65± 0.17
S 16 26.9± 1.9 25± 2
Cl 17 0.65± 0.45 0.24± 0.1
Ar 18 5.1± 1.5 4.3± 0.4
K 19 0.22± 0.14 0.55± 0.15
Ca 20 4.47± 0.41 11± 1
Ti 22 0.182± 0.021 0.34± 0.1
Cr 24 0.89± 0.08 2.1± 0.3
Fe 26 64.6± 6.0 131± 6
Ni 28 3.39± 0.31 6.4± 0.6
Zn 30 0.074± 0.009 0.11± 0.04

Una forma común de clasificar o caracterizar la intensidad de los eventos de PES,
es de acuerdo al flujo integral de partículas con energías >30 MeV liberado durante
el evento [5]. El conocimiento de la rigidez umbral (energía mínima que requiere una
partícula para ser detectada) es fundamental para poder estimar el espectro energético
y de rigidez de los eventos [5].

De la mano con los eventos de PES, hay un interés particular en los neutro-
nes solares, pues son indicadores de interacciones entre iones energéticos, desde 20
MeV/nucleón, en la atmósfera solar. Cuando los neutrones no logran escapar de la at-
mósfera solar pueden ser detectados a partir de las observaciones de la línea de emisión
rayos gamma en 2.223 MeV, característica del proceso de captura de neutrones [10],
aunque otras líneas de emisión específicas también implican la interacción de neutro-
nes con la materia. Los neutrones que logran escapar pueden ser detectados a partir
de mediciones directas por satélites, por decaimiento de protones y electrones o por
la detección en tierra por monitores de neutrones [10]. Entonces, los neutrones solares
son importantes porque su detección en la superficie de la Tierra indica que los iones
fueron acelerados hasta energías de ≈ GeV. El estudio de los neutrones solares ofrece
la oportunidad de investigar los mecanismos de aceleración de las partículas durante
las fulguraciones y eventos explosivos en el Sol, pues poseen información crucial sobre
el sitio de aceleración [14]. En la tabla 1.3 se muestran las diferencias principales entre
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Figura 1.3. Incremento porcentual en la tasa de conteo de las estaciones disponibles de
monitores de neutrones debido al evento GLE ocurrido el 23 de febrero de 1956, el más
intenso jamás registrado. Las abreviaturas en los 3 paneles (e.g., STHM, CLMX, MXCO)
son los nombres de las estaciones de MN. Imagen modificada de [13].

los incrementos que se observan en los detectores en la superficie terrestre debido a
protones y a neutrones.

Tabla 1.3. Diferencia principales entre incrementos generados por neutrones solares y por
iones durante los eventos explosivos en el Sol. La tabla fue tomada de [14].

Tipo Amplitud Duración Anisotropía Espectro
de energía

Protones >270% Algunas horas 100% Cambios significativos
en el tiempo

Neutrones <25% Minutos No siempre Más estable

1.3. Rayos Cósmicos Anómalos
Los rayos cósmicos anómalos (RCA) son partículas cargadas que difieren en ener-

gía y composición de los RCG y PES. Se piensa que son generados cuando los átomos
neutros interestelares se acercan al límite de la heliosfera, donde son ionizados y pos-
teriormente acelerados en el viento solar [15]. Sin embargo, esta idea fue cuestionada
cuando el Voyager 1 observó que la intensidad de los RCA seguía aumentando aún
fuera de la heliosfera [2].

Los RCA son comúnmente observados en el rango desde 10 hasta 100 MeV [15],
pero sus energías pueden ser muy variables en función de las condiciones del medio
interplanetario y de la actividad solar.

El espectro de energía de los RCA está determinado por procesos heliosféricos y es
más suave comparado con el espectro de los RCG. Su composición consiste en átomos
completamente ionizados de hidrógeno, helio, nitrógeno, oxígeno, neón y argón y su
intensidad no es muy variable en el tiempo [2].
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El mecanismo de aceleración de los RCA aún no es del todo conocido y representa
uno de los temas más debatidos en esta área. Si bien, varios mecanismos han sido
propuestos, aún se requieren más observaciones y modelos son necesarios para enten-
der dicho mecanismo [15]. El estudio de los RCA es fundamental para la comprensión
de las interacciones del viento solar con el entorno galáctico y el medio interestelar.

1.4. Variaciones de la radiación cósmica
El flujo de rayos cósmicos no es constante dentro de la heliosfera y es afectado por

varios factores. Uno de los factores más importantes son los efectos producidos por la
modulación solar, que ocurre cuando los RCG (decenas de GeV) entran en la heliosfera
y sus trayectorias se ven afectadas por el campo magnético interplanetario (CMI) y
el viento solar. Además, la modulación solar genera variaciones globales temporales
en la intensidad y energía del flujo de RCG en función de su posición [15] y del ciclo
promedio de 11 años de actividad solar. En la figura 1.4 se observa la anticorrelación
entre la intensidad de RC y la actividad solar.

Figura 1.4. Anticorrelación entre la actividad solar y el flujo de RC desde el ciclo solar
19 hasta el 24. La imagen de arriba corresponde al número de manchas solares desde el
inicio del ciclo solar 19. La imagen de abajo corresponde a la tasa de conteo de RC medido
por diferentes estaciones de monitores de neutrones, i.e., MCMD,NEWK, SOPO Y THUL.
Imagen modificada de [16].

Cuando los RCG entran a la heliosfera se difunden debido a las irregularidades
del CMI, son acarreados a través de los gradientes del campo magnético y de la hoja
de corriente heliosferica y son transportados por el viento solar, perdiendo energía
durante todos estos procesos [17].
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Variaciones de corto periodo observables en la Tierra que surgen como consecuen-
cia de las irregularides del CMI son los decrecimientos Forbush y la variación diurna.
Los eventos Forbush son decrementos súbitos en la intensidad de la radiación cós-
mica tras un aumento en la actividad solar, comúnmente seguido de una eyección
de masa coronal (EMC). Durante estos eventos la intensidad de los rayos cósmicos
registrada en los monitores de neutrones puede verse reducida hasta en 10% y, en ca-
sos extremos, hasta en 30% [8]. Los decrecimientos Forbush están caracterizados por
una lenta y gradual recuperación de la intensidad de rayos cósmicos con duración de
días a semanas tras el decrecimiento inicial. Estos suelen estar asociados a tormentas
geomagnéticas, que son perturbaciones temporales de la magnetosfera terrestre.

Por otro lado, la variación diurna surge como consecuencia de la modulación de
los RC por su interacción con el CMI mediante los procesos de difusión y convección
[18]. El proceso de convección se refiere al proceso de transporte de plasma o gas
en presencia de un campo magnético. En la heliosfera este proceso es impulsado por
el viento solar, que arrastra consigo al CMI ocasionando que los RC que ingresan
a la heliosfera sean transportados hacia afuera con respecto al Sol. El proceso de
difusión ocurre cuando los RC que ingresan a la heliosfera experimentan desviaciones
y dispersiones de su trayectoria original al interactuar con las fluctuaciones presentes
en el CMI. Las dispersiones ocurren en todas las direcciones debido a que, en principio,
las fluctuaciones del CMI están distribuidas de forma homogénea [8]. La suma de todas
las dispersiones da lugar al proceso de difusión.

La suma de estos dos procesos provoca una dirección preferencial del flujo de RC
cercano a las 18 horas en tiempo local, de acuerdo con [8] [18] [19]. Sin embargo,
el máximo del flujo registrado en cada estación es sumamente variable y depende
de las condiciones del medio interplanetario. En la figura 1.6 se observa la variación
diurna promedio en diferentes monitores de neutrones y en la figura 1.5 se observa la
representación de la variación diurna como el balance los procesos difusión-convección.
Para el monitor de neutrones de la Ciudad de México, la variación diurna promedio
es del 0.7% [19].

Los procesos de transporte de los RC en la heliosfera pueden ser descritos de la
manera más simple por una ecuación de Fokker-Planck, descrita en [21] de la siguiente
manera:

∂W

∂t
+

∂

∂xi
(Wvi)−

∂

∂xi

(
κi,j ·

∂W

∂xj

)
(1.1)

En la ecuación 1.1, W (xi, t) representa la función de distribución de probabilidad
clásica de la partícula, κi,j representa el tensor de difusión definido tal que κi,j · ∂W∂xj es
el flujo de partículas en el marco de referencia que se mueve con las irregularidades
del CMI que producen la dispersión [21]. El término vi representa la velocidad con
la que se mueven las irregularidades del CMI, de modo que en el marco de referencia
fijo hay un flujo de partículas adicional de origen convectivo (Wvi). La ecuación 1.1
fue llamada “ecuación de difusión” por Eugene Parker [21]. Una descripción completa
de los procesos de modulación puede ser bastante compleja, pues considera muchos
factores de medio interplanetario. Una de las aproximaciones más utilizadas para
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Figura 1.5. Variación diurna representada como el balance entre la convección y la difusión.
Imagen de [8].
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Figura 1.6. Cambio porcentual en la tasa de conteo en distintas estaciones de MN debido a
la variación diurna. Imagen modificada de [20].
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describir dichos procesos es la aproximación de campos de fuerza, que describe la
modulación mediante un sólo parámetro [17], usualmente denotado como φ.

1.5. Espectro de energía de los Rayos Cósmicos

El espectro de energía de los rayos cósmicos es usualmente representado por una
ley de potencias de la siguiente manera:

Jp(E) = Ap · E−γp (1.2)

La ecuación 1.2 es válida a través de todo rango de energía que constituye la
radiación cósmica [22]. Sin embargo, el valor del índice espectral γp varía a través
del espectro y, por ende, lo caracteriza. En la figura 1.7 se muestra un esquema
general del espectro de energía de RCG. Alrededor de 3x1015 eV el índice espectral
cambia de γp = −2.7 a γp = −3.1. Esta transición es conocida como la rodilla del
espectro. Alrededor de 4x1018 eV el índice presenta otro cambio, volviendo a un valor
de γp = −2.7. Esta transición se conoce como el tobillo del espectro.

Para explicar el cambio que se observa en la rodilla del espectro se han hecho
algunas propuestas. Por ejemplo, en [23] se menciona que puede ser debido a efectos de
propagación en la galaxia. Por otro lado, en [24] se menciona que dicho cambio ocurre
como consecuencia de procesos de re-aceleración en frentes de choque galácticos. No
obstante, la cuestión de los procesos de aceleración primaria es un tema de continua
investigación. En la tabla 1.4 se muestra el origen y mecanismo de los rayos cósmicos
en función de su energía.

El cambio del índice espectral alrededor de 4x1018 eV, correspondiente al tobillo
del espectro, ha sido asociado con una componente de origen extragaláctico [25]. Para
esta componente se han propuesto diversas fuentes de aceleración extragaláctica, como
cúmulos de galaxias y radio-galaxias.

El aplanamiento que se observa en la zona de bajas energías (≤ 1010 eV) refleja
la influencia del Sol en la propagación de los rayos cósmicos por los procesos de
modulación solar [8].
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Tabla 1.4. Origen y aceleración de los rayos cósmicos en función de su energía. Todos los
datos de la tabla fueron obtenidos de [26], a excepción del origen y clasificación para E ≤
1011 eV, que se agregó para conveniencia de este trabajo.

Energía [eV] Clasificación de RC;
Origen y mecanismo de aceleración

E ≤ 1011

RCG y PES
Origen galáctico y heliosférico, en este
rango se encuentran las PES,
aceleradas en fulguraciones y EMC.
En estas energías las partículas están
sujetas a los procesos de modulación solar.

Debajo de la rodilla
E<3x1015

RCG
Origen galáctico, acelerados en frentes
de choque de remanentes de supernova

Encima de la rodilla
3x1015 <E <≈ 1018

RCG
Origen galáctico, re-aceleración en frentes
de choque galácticos

Encima del tobillo
E ≥≈ 1018

RC extragalácticos
Probablemente acelerados en frentes de
choque extragalácticos
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Figura 1.7. Espectro de energía de los rayos cósmicos y los cambios de valor del índice
espectral. El espectro de energía de RCG abarca alrededor de 11 órdenes de magnitud.
Imagen modificada de [7]

A diferencia del espectro de RCG que muestra una forma relativamente constante
y un flujo isotrópico, el espectro que generan las PES es muy variable y presenta
características únicas en cada evento.

El espectro de PES es usualmente aproximado como una ley de potencias en fun-
ción de la energía o de la rigidez (1.3) similar al espectro de RCG. En algunas ocasiones
se aproxima como ecuación exponencial del tipo 1.4. En 1.3 y 1.4 los parámetros Ap
y R0 son constantes.

dJp(E)

dE
= Ap · E−γp (1.3)

Jp(R) = Ap · e
−R
R0 (1.4)
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La expresión 1.5 es útil para poner el espectro de energía en términos de la rigidez
magnética o de la energía, según sea el caso. Zi y Ai representan la carga y el número
de masa de partículas del tipo i respectivamente. E0 = 0.938 GeV es la energía en
reposo de un protón, que a su vez se define como E0 = m0c

2 y representa la energía
que equivale a la masa de una partícula en reposo en un marco de referencia inercial.

E(R) =

√(
Zi
Ai
R

)2

+ E2
0 − E0, (1.5)

El espectro de PES no es constante y solo puede ser observado en la Tierra cuando
hay algún evento de actividad solar que aumente la intensidad de las PES, haciendo
posible su observación en los MN. Las PES tienen energías significativamente menores
que los RCG, pues alcanzan hasta 1011 eV. La figura 1.8 muestra una comparación
general del espectro de RCG y de algunos eventos particulares de PES.

La detección de los eventos de PES es más notable en zonas polares donde la con-
figuración del campo magnético permite la entrada de partículas con menor energía.
En general, las PES serán observadas en cualquier estación de MN únicamente si su
energía es mayor a la rigidez umbral del sitio.

Por otro lado, en la figura 1.9 se muestra el espectro común de RCG en el mínimo y
en el máximo de actividad solar comparado con algunos eventos de PES (23/02/1956,
04/08/1972 y 20/01/2005), donde algunos presentan un espectro “suave” o “blando” y
otros un espectro “duro”. Un evento con un espectro “duro” sobresale del espectro de
RCG en la región de altas energías (>1 GeV). Esto quiere decir que hay una mayor
producción de partículas energéticas capaces de iniciar un chubasco atmosférico y hay
mayor probabilidad de que el evento sea detectado por la red mundial de detectores
de neutrones, i.e, el registro de un GLE. Por otro lado, los eventos que presentan un
espectro suave no presentan un aumento significativo en el rango detectable de los
MN y tampoco generan una cantidad notable de isótopos cosmogénicos. Los eventos
con espectro “suave” muestran un aumento significativo en la región de baja energía
(cientos de MeV/nucleón) y pueden ser registrados por los detectores en el espacio. En
la figura 1.9 se observa que el evento del 4 de agosto de 1972 tiene un espectro suave
comparado con los eventos del 20 de enero de 2005 y del 23 de febrero de 1956, pues
en estos últimos, hay una producción mayor de partículas en el rango de de energía
detectable para los MN. El evento del 23 de febrero de 1956 ha sido el evento de
PES más intenso observado directamente, en este evento la producción de partículas
rebasó energías >10 GeV.
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Figura 1.8. Espectro local interestelar de RCG contra espectro de PES durante el ciclo solar
19,20 y 21. En la figura se muestran los últimos dos dígitos del año. Así mismo, se observan
espectros durante la fase de moderada actividad, promediados durante un periodo largo de
tiempo. Imagen obtenida de [27].
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Figura 1.9. Flujo diferencial de eventos representativos de PES comparados con el espectro
de RCG. Se muestra el espectro de los eventos de PES ocurridos el 4 de agosto de 1972,
el 20 de enero de 2005 y el 23 de febrero de 1956, donde el primero presenta un espectro
suave y los últimos dos un espectro duro de acuerdo con la reconstrucción de [28]. También
se muestra el espectro de RCG durante el máximo y el mínimo de actividad solar. Imagen
de [5].

En algunas ocasiones, el espectro de PES presenta una estructura temporal con
dos picos, con un pulso inicial rápido, altamente anisotrópico que puede contener
partículas con una rigidez de hasta 20 GV, seguido de un aumento más gradual y
menos anisotrópico [29]. La primera componente es conocida como como componente
“rápida-inmediata” y la segunda es conocida como la componente “retardada”. Son
usualmente designadas como “prompt” y “delayed components” en la literatura.

1.6. Rayos Cósmicos en la Tierra
Tanto el campo magnético terrestre (CMT) como la atmósfera terrestre actúan

como escudos ante el bombardeo exterior de partículas y de radiación. Por un lado,
los campos magnéticos desvían las trayectorias originales de las partículas cargadas,
mientras que, por el otro, en la atmósfera interactúan con la materia generando reac-
ciones que producen partículas secundarias en función de la energía de la partícula
primaria.

Con la finalidad de saber qué partículas podrán alcanzar la atmósfera y proba-
blemente ser detectadas, se define la rigidez umbral. Dicho concepto se relaciona
íntimamente con la rigidez magnética, que representa una medida del momento de
las partículas por unidad de carga y su resistencia a ser desviadas por un campo
magnético. Matemáticamente, la rigidez magnética se define como el producto del
momento de la partícula (p) y la velocidad de la luz (c) entre la carga (q) (1.6).
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R =
pc

q
(1.6)

Una primera aproximación empírica al valor de la rigidez umbral está dada por
la expresión 1.7, donde la rigidez (GV) está en función de la latitud geomagnética θ
y del ángulo entre la velocidad de las partículas entrantes y el este geomagnético φ.
Sin embargo, cuando φ = 0, la expresión queda como Rum = 15(cosθ)4 y es llamada
rigidez umbral vertical [30]. Este valor se define de tal manera que toda partícula
con una rigidez mayor a Rum para un valor dado de θ podrá alcanzar la atmósfera.
Por el contrario, para partículas con una rigidez menor a Rum, se considera que
serán desviadas por el campo magnético [5]. Entonces, el valor de la rigidez umbral
representa la energía mínima que necesita una partícula para atravesar el campo
geomagnético y ser detectada en la Tierra.

R(φ, θ) = 60

(
1−

√
1− cosφcos3θ
cosφcosθ

)
(1.7)

La rigidez umbral es mínima en las zonas polares y máxima en el ecuador debido
a que, a grandes escalas, el CMT presenta una configuración dipolar. Por lo tanto, las
líneas de campo en las zonas polares son abiertas y permiten el paso de las partículas,
a diferencia del ecuador, donde las líneas son cerradas, como se muestra en 1.10.

Figura 1.10. Representación de la configuración dipolar del campo geomagnético. La imagen
fue obtenida de http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbase/magnetic/MagEarth.
html

http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbase/magnetic/MagEarth.html
http://hyperphysics.phy-astr.gsu.edu/hbase/magnetic/MagEarth.html


1.6. RAYOS CÓSMICOS EN LA TIERRA 21

El valor de rigidez umbral en la Tierra varía entre ≈ 0 y 15 GV. Por ejemplo, en la
Ciudad de México la rigidez umbral es de 8.2 GV, mientras que en el sector de Terre
Adélie en Antártida la rigidez es de 0 GV. En la figura 1.11 se muestra un mapa con
la variación de la rigidez umbral en función de la latitud.

Rigidez umbral en función de la latitud
18
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0.8
0.6
0.4
0.2

GV

Figura 1.11. Variación latitudinal de la rigidez umbral en la Tierra, [GV]. Imagen tomada
de [31]

Cuando las partículas tienen energías mayores a Rum para un valor de θ dado,
llegarán e interactuarán con la atmósfera terrestre, generando lo que se conoce co-
mo chubascos o cascadas atmosféricas. El tamaño de la cascada atmosférica estará
determinado por la energía de la partícula primaria que interactúa en la atmósfera.

Un esquema simplificado de un chubasco atmosférico generado por un rayo cósmico
primario se puede observar en la figura 1.12. Los chubascos atmosféricos se dividen
en tres componentes principales:

Componente electromagnética. Esta componente consiste en electrones (e−),
positrones (e+) y fotones (γ).

Componente muónica. Esta componente consiste únicamente en muones µ

Componente hadrónica. Consiste principalmente en protones (p), neutrones (n),
fragmentos nucleares, piones (π) y kaones (κ) cargados y neutros.

Un chubasco atmosférico consiste de un núcleo de hadrones (protones p, neutrones
n, piones π0, π+, π− y kaones K0, K+, K−) que continuamente aportan a la compo-
nente electromagnética a través del decaimiento de los piones neutros π0 en fotones
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gamma γ, que a su vez generan una sub-cascada a partir del proceso de producción
de pares, donde si los fotones son suficientemente energéticos, decaerán en un par
electrón-positrón (e−, e+) al estar cerca de un núcleo atómico [32]. Los electrones
y positrones generados decaerán posteriormente en fotones nuevamente a partir del
proceso de bremsstrahlung (radiación de frenado). Por otro lado, los piones y kaones
cargados (π+/−, K+/−) decaen y aportan a la componente muónica. Los piones y
kaones cargados decaen en muones µ de la misma carga que la partícula original y en
neutrinos ν. Debido a la rápida multiplicación de las cascadas electromagnéticas, los
electrones y los positrones son las partículas más abundantes en las cascadas [32].

Protón 
Incidente

Atmósfera

hadrónica
muónica
electromagnética

Componentes del chubasco:

Figura 1.12. Esquema simplificado de las componentes de un chubasco atmosférico. Imagen
modificada de [5].

La componente hadrónica de las cascadas atmósfericas es medida por los moni-
tores de neutrones en la Tierra, mientras que la componente muónica es medida por
detectores de muones [5].



CAPÍTULO 2

El Sol

En este capítulo se abordan las características del Sol y los procesos físicos que
generan la aceleración de partículas y radiación a través del medio interplanetario.

El Sol es la estrella más cercana a la Tierra y representa la fuente de energía
principal para todo el sistema solar. Además representa un componente principal para
la vida en la Tierra, ya que la energía solar es esencial en diversos procesos bioquímicos
fundamentales para el desarrollo de la vida. El Sol tiene gran influencia en el clima
en la Tierra. Las variaciones temporales en la emisión de energía afectan el balance
energético de la Tierra y tienen un efecto directo en la química estratosférica [33].
Asimismo, la actividad solar tiene repercusiones directas en las actividades humanas,
como afectaciones en los sistemas de telecomunicación y en los satélites que orbitan
la Tierra [8].

2.1. Características y composición del Sol
Por todos los procesos que suceden en él, el Sol representa el laboratorio astrofí-

sico más grande al que la humanidad tiene acceso. Debido a su cercanía, es posible
obtener información de los procesos de altas energías que suceden bajo condiciones
que difícilmente pueden ser igualadas en laboratorios en la Tierra.

En el esquema general de la clasificación estelar, el Sol es una estrella en secuencia
principal tipo G2-V, de acuerdo a la clasificación espectral [34]. En la tabla 2.1 se
muestran las características físicas principales del Sol. En el caso de la composición
química solar, consiste en 92.1% de hidrógeno, 7.8% helio y 0.1% de elementos más
pesados, principalmente C, N, O, Ne, Mg, Si, S y Fe [2]

23
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Tabla 2.1. Propiedades principales del Sol. Tabla de [35].

Parámetro Símbolo Valor

Distancia Sol-Tierra UA 1.496 · 1013 cm

Radio RS 6.960 · 1010 cm

Masa MS 1.9889 · 1033 g

Densidad promedio ρS 1.408 g/cm3

Luminosidad LS 3.844 · 1033 erg/s

Temperatura efectiva Te 5778 K

2.2. El interior solar
La única forma de obtener información experimental del interior del Sol es a

través de la observación de neutrinos solares. Entonces, para entender su interior se
deben hacer consideraciones teóricas basadas en leyes físicas, como la conservación
de la energía y de la masa, el equilibrio hidrostático, y algunas suposiciones sobre la
composición química y el efecto de las fuerzas magnéticas [36] en conjunto con las
observaciones.

Esto da paso al establecimiento de modelos que son sumamente útiles para el
estudio de los procesos físicos que tienen lugar dentro de las estrellas, en general, y
del Sol, en particular. Sin embargo, debe tomarse en cuenta que es muy complicado
incluir todas las consideraciones. Por ejemplo, la teoría del interior estelar predice de
manera exitosa el diagrama de Hertzprung-Rusell (HR) [36], el cual explica la relación
entre la luminosidad de las estrellas y la temperatura efectiva. El diagrama HR se
muestra en la figura 2.1.

La energía del Sol proviene de las reacciones químicas que suceden en su núcleo,
donde las temperaturas alcanzan hasta 15 · 106 K [2]. La reacción nuclear principal
es la conversión de hidrógeno en helio a través de lo que se conoce como cadena
protón-protón. En 2.1 se muestra dicho proceso.

p+ p→2 H + e+ + νe + 1.442MeV
2H + p→3 He+ γ + 5.494MeV

3He+3 He→4 He+ 2p+ 12.86MeV

(2.1)

En la primera reacción de la cadena protón-protón, dos protones p interactúan
para formar un núcleo de deuterio 2H, un positrón e+ y un neutrino νe. La energía
indicada en la derecha es la suma de la energía cinética promedio de las partículas
producidas durante la reacción, indicando la diferencia de masa entre las partículas
antes y después de la colisión [35]. En la segunda reacción el núcleo de deuterio 2H
interactúa con un protón, formando un núcleo de helio-3 (3He), un rayo gamma (γ)
y 5.494 MeV de energía. Finalmente en la tercera reacción, dos núcleos de helio-3
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Figura 2.1. Diagrama de Herzprung-Russell. Imagen modificada de https://sci.esa.int/
web/education/-/35774-stellar-radiation-stellar-types?fbodylongid=1703

interaccionan para formar el núcleo de helio-4 (4He), liberando dos protones p y
12.86 MeV de energía cinética. Al final de este conjunto de reacciones 26.732 MeV
de energía son liberados en forma de energía cinética y rayos gamma γ. En total, la
cantidad de energía liberada durante la fusión de hidrógeno en helio corresponde a
2.8% de la masa del protón [35].

La forma en la que se transporta la energía generada como consecuencia de las
reacciones nucleares, desde el núcleo hasta la superficie, varía con el radio solar.
Entonces, en función de los mecanismos de transporte de energía, el interior del Sol
se divide en zona convectiva, zona radiativa y núcleo.

Una vez que se libera energía tras las reacciones termonucleares, la difusión de la
radiación representa la forma de transporte de energía principal en la parte más inter-
na del Sol, donde fotones con energías del orden de keV son dispersados, absorbidos
y reemitidos. Al llegar al 70% del radio solar (0.7RS), el gradiente de temperatura
incrementa, tal que la convección se vuelve el proceso más eficiente de trasporte [34].
En la figura 2.2 se muestran los mecanismos de transporte en función del radio, así
como el espectro de irradiancia del Sol.

https://sci.esa.int/web/education/-/35774-stellar-radiation-stellar-types?fbodylongid=1703
https://sci.esa.int/web/education/-/35774-stellar-radiation-stellar-types?fbodylongid=1703
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Figura 2.2. En el panel de la izquierda de muestra el mecanismo de transporte de energía
en el interior del Sol en función del radio. En el panel de la derecha se muestra el espectro
de irradiancia del Sol desde 250 hasta 2500 nm. Imágenes modificadas de [37] y [38].

Por otro lado, la atmósfera solar se divide en fotosfera, cromosfera y corona, y sus
características se abordan en las secciones siguientes.

2.3. Fotosfera
La fotosfera corresponde a la capa más superficial del Sol, visible a simple vista,

donde los fotones pueden escapar directamente hacia el medio interplanetario. Se
considera como la superficie del Sol y constituye la capa más baja de la atmósfera
solar. La temperatura efectiva del Sol, de 5778 K, ha sido derivada precisamente del
flujo solar total característico de la fotosfera [35].

El plasma que constituye la fotosfera esta sólo parcialmente ionizado, y contiene
alrededor de 0.001 electrones por átomo de hidrógeno a una temperatura fotosférica
de 6400 K [2]. Bajo dichas condiciones, se dice que el campo magnético se encuen-
tra “congelado” en el gas, lo que permite que el plasma y el campo magnético sean
transportados en conjunto hacia el medio interplanetario.

En la fotosfera hay estructuras que son observables y reflejan los procesos que
suceden en el interior. Una de las estructuras visibles es la granulación, que se forma
como consecuencia de los movimientos de convección del gas en las capas debajo de la
fotosfera. Los gránulos tienen un tamaño entre 150 y 2500 km, la mayoría alrededor
de los 1100 km de diámetro [39].

Las manchas solares son otras estructuras que se observan en la fotosfera. Estas
estructuras corresponden a zonas donde afloran los campos magnéticos más intensos
(hasta 2000-3000 G), y son consideradas como los principales indicadores de la activi-
dad solar [2]. En periodos de intensa actividad solar, se observa una mayor cantidad
de manchas solares, indicando una estructura más caótica del campo magnético solar.
En la figura 2.3 se observa la incidencia de manchas solares en función del tiempo y
de la latitud del Sol a lo largo del ciclo de actividad solar.
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Manchas solares en función de la altitud (% del área de la banda latitudinal)

Manchas solares observadas desde el ciclo 12 hasta el 24

Años

Figura 2.3. Diagrama de mariposa. Se muestra la famosa aparición de las manchas solares en
función de la latitud a lo largo del ciclo solar de 11 años. En el panel de abajo se muestra la
incidencia diaria de manchas solares por área en los diferentes ciclos de actividad solar desde
la década de 1880 hasta el ciclo solar 24. Imagen modificada de https://solarscience.
msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml

Una mancha solar individual está constituida por una zona central oscura, llamada
umbra, rodeada por una zona ligeramente más brillante, conocida como penumbra.
La ausencia de brillo en las manchas solares se atribuye a que el intenso campo
magnético no permite el transporte de calor eficientemente. Por eso, en estas zonas
se emite alrededor del 20% de la radiación solar promedio en la superficie y tiene una
temperatura significativamente menor que en los alrededores [2]. El tamaño de las
manchas solares oscila entre 3600 y 50,000 km, y su aparición puede durar semanas
y hasta algunos meses [2].

2.4. Cromosfera
La cromosfera es la capa de la atmósfera solar situada por encima de la fotosfera,

se encuentra entre 400 y 2100 km por encima de la superficie. La temperatura en esta
capa varía entre 3700 y 7700 ◦C [40]. La cromosfera se caracteriza por un aumento
de temperatura al aumentar la distancia al Sol, a diferencia de las capas del interior
solar, donde la temperatura es máxima en el núcleo y disminuye conforme aumenta
el radio.

Entre la cromosfera y la corona, existe una zona conocida como zona de transición.
Es una zona de ≈ 100 km de espesor donde ocurre un aumento abrupto de 7700 a
500,000 ◦C [40].

La cromosfera representa una interfase muy compleja y crucial entre la fotosfera
y el espacio interplanetario que aún no se comprende bien [41].

https://solarscience.msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml
https://solarscience.msfc.nasa.gov/SunspotCycle.shtml
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2.5. Corona
La corona solar es la capa más externa de la atmósfera solar, que se extiende

millones de kilómetros sobre la cromosfera, dando origen al viento solar.
Existe un aumento de temperatura en la corona que se debe, probablemente, a la

absorción de ondas de Alfvén, plasma generado en el interior del Sol. La capa más
superficial de la corona se evapora para convertirse en el viento solar, saliendo de la
superficie del Sol con velocidades entre 400-800 km/s [9]. En la corona se observan
tres zonas: (1) regiones activas, (2) regiones de Sol tranquilo y (3) hoyos coronales [2].
En la figura 2.4 se observa la estructura de los hoyos coronales durante el mínimo
solar y las regiones activas durante el máximo solar.

Figura 2.4. En el panel de la izquierda se muestra el Sol durante el míni-
mo solar (octubre 2019), dónde se observan los hoyos coronales. En el panel de
la derecha se observan las regiones activas de Sol durante el máximo de activi-
dad solar (abril de 2014). Imagen de https://www.nasa.gov/feature/goddard/2020/
how-scientists-around-world-track-solar-cycle-sunspots-sun

La regiones activas de la corona están caracterizadas por zona de intenso campo
magnético, visibles como grupos de manchas solares en la fotosfera. Estas regiones
activas están generalmente formadas por líneas de campo magnético cerradas. Debido
a la permanente actividad magnética (e.g., reconfiguraciones magnéticas, emergencia
de tubos de flujo magnético y reconexión mangnética), los procesos como calenta-
miento del plasma, fulguraciones y eyecciones de masa coronal están asociados a las
regiones activas [2].

Por otro lado, los hoyos coronales son regiones con líneas de campo magnético
abiertas que fungen como conductos para el plasma caliente, permitiendo su salida,
y son la fuente del viento solar rápido. Debido a esto, los hoyos coronales lucen más
oscuros que las regiones de Sol quieto, donde el plasma permanece atrapado [2]. El
término de regiones de Sol quieto se utiliza para distinguir las zonas de la corona que
no pertenecen a las regiones activas u hoyos coronales.

https://www.nasa.gov/feature/goddard/2020/how-scientists-around-world-track-solar-cycle-sunspots-sun
https://www.nasa.gov/feature/goddard/2020/how-scientists-around-world-track-solar-cycle-sunspots-sun
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Figura 2.5. Estructura del campo magnético coronal en tiempos de baja actividad solar y
durante periodos de máxima actividad solar. Imagen modificada de [43].

2.6. El campo magnético heliosférico y el viento solar
El Sol está gobernado por un intenso campo magnético, el cual dicta el ciclo de

actividad solar, y por lo tanto, es la causa de diversos fenómenos relacionados con la
actividad solar. El campo magnético solar tiene una fuerza magnética de B ≈ 105 G
en la tacoclina, región limite entre la zona radiativa y la zona convectiva [2], donde
campos magnéticos con propiedades boyantes se generan, produciendo bucles que
suben por la zona convectiva hasta emerger en la fotosfera como manchas solares [9].

Mucho de lo que se sabe sobre el campo magnético solar, se infiere de las observa-
ciones del campo magnético fotosférico, donde el campo es muy heterogéneo. A partir
de modelos de dos dimensiones del campo magnético fotosférico se hacen extrapola-
ciones para estimar la estructura tridimensional del campo magnético coronal a lo
largo del ciclo solar.

Durante tiempos de baja actividad solar, la estructura del campo magnético solar
es dipolar. Sin embargo, debido a la rotación diferencial del Sol, las líneas de campo son
arrastradas dando origen a configuraciones más complejas del campo magnético, como
se muestra en la figura 2.5. El campo magnético solar retoma su estructura dipolar
tras aproximadamente 11 años, pero con la polaridad invertida. El campo magnético
solar, por lo tanto, retoma su topología original cada 22 años aproximadamente.

Por esto, la estructura del campo magnético solar controla la dinámica y la topo-
logía de los fenómenos de actividad solar [42]. Las características del ciclo magnético
y de actividad solar se revisan en la siguiente sección.

Por otro lado, el viento solar es un gas ionizado, llamado plasma, que permea el
espacio interplanetario. Dicho plasma está compuesto principalmente por electrones
y protones, pero también hay partículas α y otras especies con abundancias mínimas.
El viento solar es muy variable en función de la actividad solar, pero en promedio, a
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la altura de la Tierra (1 UA) el viento solar tiene una densidad de 8 protones/cm3,
una velocidad de 440 km/s y una temperatura de 1.2x105 K [44].

El plasma que conforma el viento solar es un excelente conductor de calor y tam-
bién de electricidad. Debido a la alta conductividad, el campo magnético está “con-
gelado” en el viento solar. Es de esta manera como el campo magnético heliosférico
(CMH) se expande junto con el viento solar a través del medio interplanetario [44].

El viento solar junto las líneas de campo magnético salen en dirección radial de
la superficie del Sol. Sin embargo, debido a la rotación del Sol, las líneas de campo
magnético en el plano ecuatorial adquieren una simetría espiral. Esta simetría de las
líneas de campo es conocida como espiral de Parker en honor a Eugene Parker, quien
diseñó en 1958 un modelo revolucionario sobre la dinámica de la corona solar. En su
modelo, Parker sugirió que la corona no podía permanecer en equilibrio hidrostático a
grandes distancias del Sol, más bien debía estar en continua expansión hacia el medio
interplanetario, llamando justamente viento solar a dicha expansión.

Como se observa en la figura 2.6, la inclinación de las líneas de campo relativa a
la dirección radial depende de la distancia heliocéntrica y de la velocidad del viento
solar [44]. A la altura de la Tierra, la inclinación promedio es de 45◦ relativa a la
dirección radial Tierra-Sol.

Órbita de
la Tierra

Sol

1 Unidad
Astronómica

Figura 2.6. Espiral de Parker sobre el plano ecuatorial del Sol. Imagen modificada de [45].

2.7. El ciclo de actividad solar
Como se mencionó en la sección pasada, el campo magnético solar modifica su

topología como consecuencia de la rotación diferencial del Sol. La modificación topo-
lógica es periódica y vuelve a su disposición original cada 22 años. El ciclo de activi-
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dad solar está caracterizado por la aparición y consecuente desaparición de manchas
solares en la fotosfera como consecuencia de la modificación topológica del campo
magnético solar.

Durante la fase de máxima actividad solar, además de una mayor cantidad de
manchas solares, hay un aumento en las emisiones de radiación en el extremo UV y X,
produciendo efectos dramáticos en la atmósfera terrestre, al aumentar la temperatura
y la densidad atmosférica [46]. Una mayor actividad solar también implica mayor
ocurrencia de fulguraciones y eyecciones de masa coronal (EMC). Por lo tanto, durante
la fase de máxima actividad hay mayor ocurrencia de eventos de partículas solares
detectados en la Tierra, así como mayor ocurrencia de tormentas geomagnéticas. En
la figura 2.7 se observa la polaridad y estructura del campo magnético del Sol durante
el ciclo solar de 11 años.

Norte
Norte Norte

Sur
Sur

Sur

Campo magnético coronal en el
mínimo solar Campo magnético coronal en el máximo

solar

Campo magnético coronal en el
siguiente mínimo solar

Figura 2.7. Modificación de la configuración del campo magnético a través del ciclo
de actividad solar. Imagen modificada de https://engineerforspace.com/2021/11/03/
what-is-solar-cycle/.

2.8. Fulguraciones y eyecciones de masa coronal (EMC)
El 1 de septiembre de 1859, Carrington y Hodgson reportaron las primeras obser-

vaciones de una fulguración solar en luz-visible. Durante sus observaciones, Carring-
ton notó un destello con una duración de cinco minutos aproximadamente, mientras
Hodgson notó además una perturbación magnética de manera casi inmediata [46].

Las fulguraciones solares, también llamadas ráfagas, son las explosiones más fuer-
tes en la atmósfera solar, impulsadas por la liberación súbita de energía magnética
almacenada en zonas activas del Sol [5]. El mecanismo por medio del cual se libe-
ra energía durante las fulguraciones aún no se comprende muy bien. Sin embargo,
el mecanismo más aceptado es la reconexión magnética. Una mirada esquemática al
proceso de reconexión magnética se puede observar en la figura 2.8. La reconexión
magnética se entiende como un proceso de ruptura y reconfiguración de líneas de
campo que están en dirección opuesta, durante el cuál se libera una gran cantidad
de energía. La energía magnética previamente acumulada es liberada y transformada
en energía cinética y térmica, provocando la aceleración de partículas. Una vez que
las partículas son aceleradas como consecuencia de la energía liberada durante el pro-
ceso de reconexión, colisionan e interactúan con núcleos atómicos. Dichas colisiones
provocan la eyección de partículas subatómicas como neutrones, piones y muones.

https://engineerforspace.com/2021/11/03/what-is-solar-cycle/
https://engineerforspace.com/2021/11/03/what-is-solar-cycle/
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Figura 2.8. Esquema simplificado de la reconexión magnética durante una fulguración. Ima-
gen modificada de [47].

Los neutrones que son generados en estas interacciones, pueden volver a interactuar
y colisionar con otros núcleos provocando una cascada de reacciones nucleares, que
generan más neutrones, rayos gamma, electrones y positrones.

Las fulguraciones son usualmente clasificadas en función de su pico de intensidad
de rayos X en la banda de 0.1 a 0.8 nm del satélite GOES. La escala de clasificación
de fulguraciones es logarítmica, esto significa que cada clase difiere por un orden de
magnitud. Las clases son A, B, C, M y X, siendo la clase X la más intensa. En la
tabla 2.2 se observa la magnitud de cada clase en unidades de [W/m2]. Cada clase
tiene 9 subdivisiones, por ejemplo, las fulguraciones tipo A van desde A1 hasta A9,
posteriormente sigue de B1 a B9 y así sucesivamente. Sin embargo, se han registrado
fulguraciones tan intensas como la fulguración clasificación X28 que ocurrió el día 4
de noviembre de 2003. Este evento se muestra en la imagen 2.9.

Por otro lado, las EMC son erupciones de plasma y campo magnético provenientes
de la atmósfera solar, que implican regiones cerradas de campo magnético solar que
son expulsadas hacia el medio interplanetario [48]. Las regiones mencionadas producen
ondas de choque en el medio interplanetario que tienen consecuencias directas sobre
el flujo local de RC. Este hecho relacionado con las partículas energéticas ayuda
a identificar las EMC en el medio interplanetario. Cuando se registra un flujo de



2.8. FULGURACIONES Y EYECCIONES DE MASA CORONAL (EMC) 33

Figura 2.9. Fulguración más fuerte en la historia reciente, ocurrida el 4 de noviembre de
2003. En el panel de la izquierda se muestra el destello generado por la fulguración clase
X28 vista en el UV. El panel de la derecha muestra la saturación de rayos X en los diferentes
canales del GOES. Las imágenes fueron tomadas de la página oficial del SOHO https:
//soho.nascom.nasa.gov/, y de la página oficial de la NOAA, disponible en https://www.
swpc.noaa.gov/products/goes-x-ray-flux

Tabla 2.2. Clasificación de las fulguraciones de acuerdo con el pico de intensidad de rayos X
registrado por GOES.

Clase Intensidad [W/m2]
A 10−8

B 10−7

C 10−6

M 10−5

X 10−4

partículas energéticas junto a una onda de choque, se le conoce como “decrecimiento
Forbush” [48].

El decrecimiento Forbush es formalmente descrito como un decremento súbito en
el flujo de RC de entre 3 y 20% por periodos de tiempo de minutos a horas, seguido
por una recuperación gradual hacia la intensidad previa, donde tal disminución se
debe principalmente al barrido de las partículas por el viento solar [49]. En la figura
2.10 se observa la típica firma de un decrecimiento Forbush. Mayor detalle sobre los
decrecimientos Forbush se puede consultar en 1.4 .

Las velocidades de las EMC van desde algunas decenas de km/s hasta aproxima-
damente 2000 km/s y la velocidad promedio es de 400 km/s. Por otro lado, la masa
eyectada durante estos eventos está típicamente entre 1015 y 1016 g [48]. Durante el
mínimo de actividad solar, la tasa de ocurrencia de las EMC es de aproximadamente
0.25 EMC/día, mientras que en el máximo solar la tasa de ocurrencia es de 2.5-3
EMC/día [48].

Tanto las fulguraciones como las EMC son eventos que convierten la energía mag-

https://soho.nascom.nasa.gov/
https://soho.nascom.nasa.gov/
https://www.swpc.noaa.gov/products/goes-x-ray-flux
https://www.swpc.noaa.gov/products/goes-x-ray-flux
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Figura 2.10. Típico perfil de un decrecimiento Forbush. En el panel superior se muestra el
decrecimiento ocurrido el 22 de junio de 2015. Se observa un decrecimiento repentino y la
consecuente recuperación gradual, con una duración de unos días. En el panel inferior se
muestra la ocurrencia de una eyección de masa coronal (EMC). Imagen modificadas de [50]
y [38].

nética almacenada en la corona solar en calor y en energía cinética del plasma. Por
esto, estos fenómenos son considerados como los principales responsables de la acele-
ración de las PES y de la ocurrencia de tormentas solares [5].
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Monitor de neutrones, el detector
estándar

Los monitores de neutrones (MN) son instrumentos fundamentales y por excelen-
cia utilizados para el monitoreo de las variaciones de la radiación cósmica y los eventos
de PES. La primera versión de un monitor de neutrones fue diseñada en la década de
1950, conocida como IGY. Después, en 1964, el diseño se mejoró y nació el conocido
NM64, actualmente considerado el detector estándar [5]. El NM64 fue diseñado por
Hugh Carmichael en los laboratorios Chalk River (Canadá). Tiene una capacidad de
conteo muy alta (hasta 750,000 cuentas/hora) y puede registrar partículas con ener-
gías que van desde 0.5 hasta 20 GeV [51]. Las componentes principales del NM64 son
el reflector, el productor, el moderador y los contadores proporcionales [51]. En la
figura 3.1 se pueden observar dichos componentes.

Los contadores proporcionales están rellenos de trifloruro de boro BF3 enriquecido
al 96% con 10B. Cada tubo está cubierto por una capa de polietileno y de plomo que
fungen como moderador y productor respectivamente. El moderador desacelera a los
neutrones antes de llegar al productor. En este último, los neutrones interaccionan con
el plomo generando reacciones nucleares que a su vez dan como resultado neutrones
de evaporación de baja energía, aumentando la probabilidad de que sean detectados
en los contadores proporcionales [52]. La capa de polietileno que está por encima de
los tubos (reflector) refleja los neutrones producidos en el MN [53].

La reacción que tiene lugar dentro de los contadores proporcionales está dada por:

B10 + n0
1 → Li3

7 +He2
4 (3.1)

35
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Figura 3.1. Diagrama general de las partes principales de un MN64. Imagen recuperada de
la tesis de [?].

Los núcleos de litio y helio producidos son recolectados en un cátodo, generando
una corriente eléctrica que puede ser medida. Estos procesos representan el 77% de los
pulsos detectados en el MN, mientras el 15% son producidos por protones, el 7% por
muones negativos suaves y el 1% restante por piones y otras partículas inestables [51].

Únicamente los detectores en el espacio tienen la capacidad de medir el espectro
de energía y las características fundamentales de los rayos cósmicos. Las partículas
que son detectadas en la Tierra son en realidad productos secundarios de la radiación
primaria, que son continuamente generados tras interacciones con la materia atmos-
férica. La formación de las cascadas atmosféricas se discutió en la sección de rayos
cósmicos en la Tierra. La tasa de conteo teórica de un monitor de neutrones está dada
por la expresión 3.2, obtenida de [5], donde l es la ubicación geográfica del monitor,
h es la altitud, y t es el tiempo. La sumatoria se hace sobre el tipo de rayos cósmicos
primarios i. El término Ri(P, l, ω) es la función de transición magnetosférica de una
partícula tipo i; Yi(P, h, ω) es la función de respuesta específica de cada monitor de
neutrones; Ji(P, t) es el espectro de energía/rigidez de los rayos cósmicos primarios
afuera de la atmósfera y magnetosfera de la Tierra.

N(h, l, t) =
∑
i

∫ ∞
0

∫
2π

Ri(P, l, ω) · Yi(P, h, ω) · Ji(P, t) · dω · dP (3.2)

Hoy en día existe una red mundial de MN, formada por más de 50 estaciones
alrededor del mundo a diferentes altitudes. La lista de estaciones que conforman la
red mundial de MN puede ser consultada en https://www.nmdb.eu/. En la figura 3.2
se observa el mapa con todas las estaciones de monitores de neutrones del mundo.

La ventajas de tener una red mundial de MN son muchas. La tasa de conteo de
estos detectores es bastante alta comparada con los detectores en el espacio, por esto
es posible observar pequeños cambios y variaciones en la intensidad de los RC, a

https://www.nmdb.eu/
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Figura 3.2. Estaciones de monitores de neutrones que hay alrededor del mundo. Imagen
modificada de https://www01.nmdb.eu/public_outreach/en/06/.

diferencia de los detectores en el espacio, que usualmente se saturan cuando sucede
algún evento de actividad solar que produzca gran cantidad de PES.

Por otro lado, debido a la configuración del campo geomagnético, las especifica-
ciones dadas por la rigidez umbral (que varía con la latitud) y los conos de aceptación
(conjunto de trayectorias permitidas para las partículas en un sitio dado de la super-
ficie de la Tierra), permiten la caracterización del flujo de partículas cargadas que
llegan a la Tierra en términos de dichos parámetros. Entonces, la existencia de esta
red de detectores es una herramienta única que permite el estudio de la radiación
cósmica como un solo gran detector con resolución direccional y de energía.

3.1. Función de respuesta del monitor de neutrones
Para realizar un estudio adecuado de las características de la radiación cósmica

primaria desde la Tierra, es importante conocer la eficiencia real del detector, así
como considerar las interacciones que sufre la radiación cósmica primaria en la at-
mósfera, donde se generan chubascos de partículas secundarias que son eventualmente
registradas. Estos dos factores son considerados dentro de la llamada función de res-
puesta, necesaria para calcular la tasa de conteo teórica de un monitor de neutrones.
La relación entre la función de respuesta y la tasa de conteo se observa en la ecuación
3.3, que representa una versión simplificada de la expresión 3.2.

En 3.3, el factor
(−dN
dP

)
se conoce como la respuesta diferencial del monitor de

neutrones, y es el producto entre el espectro de rayos cósmicos primarios y la función
de respuesta (Ji(P ) · Yi(P, h)). Al integrar la respuesta diferencial desde la rigidez
umbral Pc hasta infinito, se obtiene la tasa de conteo del monitor. En la figura 3.3 se
observa la típica forma de la respuesta diferencial y de la función de respuesta.

https://www01.nmdb.eu/public_outreach/en/06/
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Figura 3.3. En el panel de la izquierda se muestra la respuesta diferencial del monitor de
neutrones en función de la rigidez para diferente profundidad atmosférica, tomada de [54].
En el panel de la derecha se muestra la función de respuesta obtenida por [55].

N(Pc, h) =
∞∑

i=p,α

∫ ∞
Pc

(
−dN
dP

)
· dP =

∞∑
i=p,α

∫ ∞
Pc

Ji(P ) · Yi(P, h) dP, (3.3)

La función de respuesta indica entonces la relación entre las partículas primarias
que llegan a la atmósfera y las que son detectadas, y es única para cada monitor de
neutrones.

Existen varios métodos que han sido utilizados para determinar la función de res-
puesta. Por ejemplo, mediante el uso del código de Monte-Carlo, con el cual es posible
simular las interacciones atmosféricas y la respuesta del monitor bajo condiciones es-
pecíficas. Posteriormente, con las simulaciones resultantes, la función de respuesta es
calculada. Trabajos que han utilizado dicho método son [56] y [57], entre muchos otros.
La función de respuesta ha sido calculada también utilizando observaciones empíricas
de la variación del flujo de rayos cósmicos en función de la latitud (e.g. [54], [55] y [58],
entre otros). En la figura 3.4 se observan las mediciones empíricas obtenidas en [58].

Hoy en día existen funciones de respuesta actualizadas y verificadas utilizando
simulaciones de muy alto nivel y mediciones del espectro de RC directamente en el
espacio para comparar el valor esperado de la tasa de conteo con el registrado direc-
tamente por los MN (e.g. [59]). En conclusión, la función de respuesta es fundamental
para la comprensión de los procesos que ocurren como consecuencia de la interacción
de la radiación cósmica con la atmósfera y para entender la estabilidad y limitaciones
de los monitores de neutrones.
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Figura 3.4. Mediciones empíricas del flujo de rayos cósmicos en función de la latitud a nivel
del mar presentadas en [58] y en [54]. La línea de abajo representa la tasa de conteo típica
durante el máximo solar.

3.2. Monitor de Neutrones de la Ciudad de México
(MN-CDMX)

El MN-CDMX está ubicado en Ciudad Universitaria en las coordenadas 19.33◦
N, 260.82◦ E a 2274 m.s.n.m, y forma parte del Observatorio de Rayos Cósmicos de
la Ciudad de México (ORC-CDMX), llamado “Javier Alejandro Otaola Lizarzaburu”
en honor a quien garantizó el funcionamiento del MN-CMDX [51]. El ORC-CDMX
forma parte de una gran red de observatorios cuya finalidad es estudiar la radiación
cósmica y sus componentes. El ORC-CDMX consta del monitor de neutrones y de un
telescopio de muones, y es manejado por el grupo de Rayos Cósmicos del Instituto de
Geofísica de la UNAM.

El MN de la Ciudad de México consta de 6 contadores proporcionales (6NM-64)
y está en continua operación desde 1990. La rigidez umbral en su ubicación es de 8.2
GV. Funciona las 24 horas los 365 días del año: los datos del monitor en tiempo real
pueden ser consultados en http://www.cosmicrays.unam.mx/.

http://www.cosmicrays.unam.mx/
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Figura 3.5. MN-CDMX, instalado dentro del Observatorio de Rayos Cósmicos de la Ciudad
de México (ORC-CDMX). Imagen tomada de la tesis de [51].



CAPÍTULO 4

Métodos

El proceso de búsqueda y análisis de los eventos de PES puede ser resumido en
las siguientes etapas: (1) Compilación de las fulguraciones más intensas ocurridas
desde 1990 en una lista; (2) Búsqueda de incrementos estadísticamente significativos
(>2σ) en la base de datos del monitor de neutrones de la Ciudad de México asociadas
a las fulguraciones listadas; (3) Selección de candidatos a partir de los incrementos
significativos que sean observados en el MN-CDMX; (4) Análisis sistemático de los
candidatos, corroborando los incrementos con otros monitores de neutrones en dife-
rentes latitudes y con datos de satélites; (5) Estimación del flujo de PES registrado
en el MN-CDMX y del fondo de rayos cósmicos. La estimación de dichos parámetros
son necesarios para el cálculo del espectro integral de energía de los eventos mediante
el método propuesto y descrito en la siguiente sección.

4.1. Búsqueda de los eventos
Tras la compilación de las fulguraciones más intensas que han ocurrido desde

1990 (de acuerdo con la clasificación convencional basada en el pico de intensidad de
rayos-X medido por GOES), el siguiente paso fue el análisis de datos del monitor de
neutrones de la Ciudad de México para encontrar incrementos significativos que pre-
sentaran correlación con la fulguración correspondiente. Los eventos que mostraron
respuesta en el MN-CDMX fueron seleccionados como candidatos. Los eventos selec-
cionados fueron sistemáticamente analizados, los incrementos fueron corroborados con
la respuesta de otros monitores de neutrones (i.e., OULU, MOSCU, TERA, SOPO y
ROME), así como con el flujo de protones con energías mayores a 30 y 60 MeV propor-
cionado por la interfaz OMNIWeb, disponible en https://omniweb.gsfc.nasa.gov.

41
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Para corroborar los incrementos, se tomó en cuenta también la ubicación de la fulgu-
ración en el disco solar para examinar si era factible que partículas cargadas hayan
sido aceleradas en dirección de la Tierra, y que por lo tanto, pudieran ser detectadas.

Después de realizar el análisis anterior, los candidatos seleccionados fueron los
eventos ocurridos en los días 24 de mayo de 1990, correspondiente al GLE#48, 7 de
septiembre de 2005 y 4 de noviembre de 2003, que corresponde al GLE#67.

En la tabla 4.1 se muestra la lista de fulguraciones que fue analizada en este
trabajo. Los candidatos seleccionados están marcados con rojo. La lista fue obtenida
de https://www.spaceweatherlive.com/.

Tabla 4.1. Fulguraciones más intensas desde 1990

Fecha Clasificación Fecha Clasificación

04/11/2003 X28+ 29/10/2003 X10

02/04/2001 X20.0 25/01/1991 X10.0

28/10/2003 X17.2 09/06/1991 X10.0

07/09/2005 X17 22/03/1991 X 9.4

15/04/2001 X14.4 06/11/1997 X 9.4

01/06/1991 X12.0 24/05/1990 X 9.3

04/06/1991 X12.0 06/09/2017 X 9.3

06/06/1991 X12.0 05/12/2006 X 9.0

11/06/1991 X12.0 02/11/1992 X 9.0

15/06/1991 X12.0

4.2. Análisis de los eventos
Para los tres eventos seleccionados, se calculó el fondo de rayos cósmicos (NRCG),

el flujo integral máximo de partículas detectadas por el MN-CDMX durante el evento
(FMAX) y el porcentaje del máximo incremento respecto a (NRCG).

Los sucesos más importantes de cada evento fueron acomodados en tablas para
determinar su perfil temporal, en ellas se muestra el tiempo de inicio y final de la
fulguración, de la emisión de radiación y la hora de producción y detección de las
partículas.

El fondo de RCG se aproximó como un polinomio de tercer grado tomando los
datos dos horas antes y dos horas después del evento, es decir, sin tomar en cuenta
el incremento registrado en el detector. El flujo integral máximo de PES se calculó
como el área debajo de la curva que representa el flujo de partículas detectadas por
el MN-CDMX (NPES) y por encima de la curva que representa el fondo de RCG
durante el evento (NRCG). Dado que la resolución de los datos de rayos cósmicos que

https://www.spaceweatherlive.com/
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se utilizaron fue de 5 minutos, el flujo se puede aproximar como sumas de Riemann
de acuerdo a la expresión 4.1, donde N(ti) = NPES −NRCG y ∆t =5 min .

FMAX =

∫ b

a

N(t)dt ≈
n∑
i

N(ti)∆t (4.1)

Con la finalidad de corroborar que los incrementos fueran estadísticamente signifi-
cativos, se calculó la desviación estándar (σ) del polinomio de grado 3 que representa
el fondo de rayos cósmicos (NRCG) mediante la ecuación 4.2, donde el tamaño de
la muestra (N) representa los valores del fondo de RCG (NRCG) dos horas antes y
dos horas después del evento, (µRCG) es la media de NRCG y xi es el i-ésimo ele-
mento de NRCG. Dada la desviación estándar (σ), todo incremento mayor a 2σ es
estadísticamente significativo.

σ =

√√√√ 1

N

N∑
i=1

(xi − µRCG)2 (4.2)

Se calculó el incremento máximo (Imax) en el monitor de neutrones debido a
PES respecto al fondo (NRCG) en unidades porcentuales y en unidades de desviación
estándar σ a partir de las ecuaciones 4.3 y 4.4, donde Nmax es el incremento máximo
registrado debido a PES, µRCG es la media de NRCG y σ es la desviación estándar de
NRCG.

Imax( %) =
Nmax − µRCG

µRCG
· 100 (4.3)

Imax(σ) =
Nmax − µRCG

σ
(4.4)

4.3. Espectro de energía
Para los eventos seleccionados, se buscó calcular el espectro de energía, a partir

del método inicialmente publicado en [60] y eventualmente retomado y mejorado
en [61]. Dicho método se basa en los incrementos registrados por la red mundial de
monitores de neutrones (MN) y en principio está diseñado para calcular el espectro
de energía de los eventos GLE. Este método está en función de dos parámetros: la
rigidez efectiva Reff y el factor de escala Keff . La rigidez efectiva es un parámetro
definido para cada monitor de neutrones, y representa un valor tal que el flujo integral
de partículas primarias por encima del límite definido por Reff es aproximadamente
proporcional al flujo registrado en el detector. El factor de escalaKeff es un parámetro
característico de cada monitor de neutrones y no depende de la forma del espectro,
por lo tanto es independiente de las características del evento. De acuerdo con este
método, el flujo total de PES registrados en un MN determinado está dado por 4.5.

FPESi
(> Reffi) =

(
NPESi

NRCG

)
·NRCG ·Keff (4.5)
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Donde el primer término
(
NPESi

NRCG

)
es un valor obtenido experimentalmente y re-

presenta el incremento relativo en el conteo de rayos cósmicos debido a PES durante
el evento y sus unidades son [% h]. El segundo término (NRCG) es la tasa de conteo
teórica, que en general, esta dada por la ecuación 4.6.

NRCG(h) =
∑
i=p,α

Ni(h) =
∑
i=p,α

∫ ∞
Ei(Rgm.cut)

Ji(E) · Yi(E, h) dE, (4.6)

En este caso, i indica el tipo de partículas de interés, ya sean protones (p) o
partículas alfa (α), que también representan adecuadamente elementos más pesados.
Las unidades de

(
NPESi

NRCG

)
son [partículas /cm2· s]. Posteriormente, Ji(E) [partículas/s

sr m2 GeV] indica el espectro diferencial de rayos cósmicos i cerca de la Tierra, la
expresión está dada por 4.7.

Ji(E) = JLIS,i

(
E +

Zi
Ai
φ

)
E(E + 2E0)(

E + Zi

Ai
φ
)(

E + Zi

Ai
φ+ 2E0

) (4.7)

Donde JLIS,i representa el espectro local interestelar de rayos cósmicos. En este
trabajo se utilizó la parametrización hecha por [62], basada en mediciones reales
por las misiones Voyager y AMS-02. El parámetro φ [GV] es la modulación solar
en un tiempo determinado. Los valores de φ desde 1936 pueden ser consultados en
https://cosmicrays.oulu.fi/phi/phi.html.

Yi(E, h) [cnt m2 sr] representa la función de respuesta del monitor de neutrones
para partículas de tipo i, E es la energía cinética [GeV], y h es la profundidad atmos-
férica [g/cm2]. h está determinado por la altitud a la que se encuentran los monitores
de neutrones.

En 4.6, el límite de integración inferior Ei(R) está definido en términos de la
rigidez umbral en cada estación R [GV]. El tercer término de 4.5 (Keff ), representa
un valor constante para cada monitor de neutrones. Los valores para Keff en función
de la rigidez efectiva (Reff ) y para estaciones específicas están publicados en [61].

Este método permite el cálculo del espectro de energía, aproximando la tasa de
conteo de manera teórica: de esa forma se evitan los problemas al tomar en cuenta
factores externos como el material del que está hecha cada estación o el número de
tubos con el que cuenta cada monitor. La función de respuesta utilizada durante el
cálculo fue desarrollada por Mishev et al. [59]. En dicho trabajo, se toma en cuenta
el desarrollo de la cascada atmosférica, la geometría y la eficiencia de los monitores
de neutrones, específicamente para el tipo 6NM64 estándar.

Una vez que se obtuvieron los flujos en cada una de las estaciones de monitores de
neutrones estudiadas, para la parte de baja energía del espectro (< 1 GV), los valores
del flujo integral de protones fueron calculados a partir de los datos proporcionados
por la interfaz OMNIWeb (https://omniweb.gsfc.nasa.gov/form/dx1.html). En
esta misma fuente se facilitan los datos del flujo promedio por hora para los canales
de energía de >30 y >60 MeV.

Cada valor de flujo integral representa un valor puntual de energía o rigidez. A
partir de un conjunto de valores de flujo integral para diferentes valores de energía o

https://cosmicrays.oulu.fi/phi/phi.html
https://omniweb.gsfc.nasa.gov/form/dx1.html


4.3. ESPECTRO DE ENERGÍA 45

rigidez se construyó el espectro de energía para un evento. Finalmente, se ajustó una
curva del tipo 4.8 y se estimó el índice γ que caracteriza al espectro.

F0 ·R−γ (4.8)



CAPÍTULO 5

Resultados y Discusión

5.1. Evento del 24 de mayo de 1990
La fulguración X9.3 que ocurrió el 24 de mayo de 1990 causó un evento de PES

que fue registrado por la red mundial de monitores de neutrones. Dicha fulguración
ocurrió en la región activa NOAA 6063, N36 W76 en el disco solar, y se observó
desde las 20:46 hasta las 21:45 UT [63]. El sitio de la fulguración en el limbo oeste
del disco solar implica una buena conexión de las líneas de campo magnético del Sol
con la Tierra. La velocidad del viento solar desde la zona de la fulguración hacia
la Tierra estuvo en el rango de 430-520 km/s de acuerdo con [64] y las referencias
dentro de dicho trabajo. Durante este evento se observó un primer incremento en el
flujo de partículas en el canal de 110 a 500 MeV del satélite GOES a las 21:05 UT,
mientras que en el canal de 327-485 MeV del satélite IMP-8 se registró a las 21:06 UT.
Alrededor de las 21:02 UT el incremento comenzó a ser registrado por los monitores
de neutrones. Sin embargo, en el Observatorio de Rayos Cósmicos de la Ciudad de
México el pico máximo se registro a las 20:50 UT, siendo registrado junto al menos
otros seis monitores, alrededor de 15 minutos previo al primer incremento registrado
en el resto de detectores de partículas, tanto en la superficie como en la magnetosfera.
En la figura 5.1 se observa la respuesta registrada por el MN-CDMX sobrepuesta a
las observaciones del flujo de rayos X de 1 a 8 Å registrado por GOES. El incremento
máximo en el MN-CDMX fue de 4.96σ respecto al fondo de RCG (NRCG).

En las figuras 5.2 y En 5.3 se observa el desfase en la respuesta registrada por el
MN-CDMX comparada con cuatro diferentes MN en distintas latitudes.

El análisis y las características de este evento han sido publicados en varios tra-
bajos, (e.g. [65], [64], [63]), donde se presentan observaciones de la red mundial de
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monitores de neutrones, en telescopios de neutrones (TNS) y de rayos gamma. El
incremento desfasado observado en el MN-CDMX, fue atribuido a neutrones solares.
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Figura 5.1. Evento del 24 de mayo de 1990 visto por el MN-CDMX. La curva gris som-
breada representa las observaciones de rayos X de 0.1 a 0.8 nm por GOES. La línea
azul representa el fondo de RCG (NRCG), aproximado con un polinomio de grado tres.
El incremento máximo fue de 4.96σ respecto con NRCG, siendo σ la desviación están-
dar de NRCG. El área sombreada con verde representa el flujo integral máximo de neu-
trones registrados durante este evento. Los datos del flujo de rayos X fue obtenido de
https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/ .

En la tabla 5.1 se muestra la evolución temporal de las observaciones más impor-
tantes de este evento. En la parte inferior de la tabla 5.1 se muestran los parámetros
que fueron observados en la Ciudad de México y calculados en este trabajo. FMAX co-
rresponde al flujo integral máximo de neutrones registrado por el MN-CDMX; NPES

es la variación máxima en la tasa de conteo con respecto al fondo de RCG (NRCG).
Este evento presentó una estructura temporal con dos picos a energías de 100

MeV [63]. El primer pico fue inicialmente observado en el canal de 75-95 MeV de
rayos γ a las 20:47 UT. La producción de neutrones de alta energía en el Sol inició
a las 20:48 UT. Por otro lado, la emisión de protones solares de bajas energías fue
registrado en el medio interplanetario por primera vez a las 20:52 UT, mientras que
para energías >1 GeV, se observó a las 20:54 UT [65]. Tras el análisis de las emisiones
de la fulguraciones en el rango de las microondas y en el óptico, en [64] se concluyó que
los neutrones de alta energía fueron producidos por protones relativistas atrapados
en bucles magnéticos.

Frecuentemente, los eventos de PES pueden interpretarse mediante dos compo-

https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/
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nentes que son generadas por: (1) las partículas aceleradas en el sitio de la fulguración
y (2) las partículas aceleradas por el frente de choque interplanetario [63].

Tabla 5.1. Resumen del evento del 24 de mayo de 1990. Los datos en la tabla se obtuvieron
de [65], [64] y [63].

Evento del 24/05/1990, GLE#48

Evento Tiempo [UT]

Primera emisión de rayos X y microondas 20:46
Comienzo de evento de rayos γ (75-95 MeV) 20:47
Comienzo de producción de neutrones en el Sol 20:48
Ráfagas de radio tipo IV 20:48-21:59
Comienzo de emisión de protones de baja energía 20:52
Comienzo de emisión de protones (E >1 GeV) 20:54
Término de producción de neutrones en el Sol 20:54
Ráfagas de radio tipo II 21:00-21:07
Primer incremento de protones (110-550 MeV) >21:05
Primer incremento de protones (327-485 MeV) 21:06

Parámetros observados en CDMX

FMAX [1/m2] = 1.74x104

NRCG [1/5 min] = 6.12x104 ± 448.93

NPES [ %] = 3.5
NPES [σ] = 4.96

En Debrunner et al. [65] describen el evento en tres fases principales: Una primera
fase impulsiva acompañada de un flujo de rayos-γ y neutrones con energías >200 MeV;
la segunda fase más lenta en la que los protones solares fueron acelerados a través del
medio interplanetario, a su vez produciendo piones y neutrones; la última fase es el
momento en que los protones fueron inyectados y acelerados al medio interplanetario
y posteriormente detectados por IMP-8, GOES y la red mundial de monitores de
neutrones. También en [65] se concluye que el espectro de rayos γ durante la fase
inicial fue muy variable, presentando dos picos. La emisión integral de neutrones
solares fue una de las más altas medidas (3.5x1030 sr−1 para neutrones con E>100
MeV). También, calcularon la evolución temporal del espectro de energía de neutrones,
estimando índices espectrales de 2.9 ± 0.1 de 20:48 a 20:49 UT, y de 4.25 ± 0.15
después de las 20:49 UT, mientras que el índice para el espectro de rayos γ con
energías >500 MeV se estimó entre 2.5-3. En el caso de los protones, se mostró una
fuerte anisotropía con incrementos de hasta 47%, estos fueron observados por las
estaciones de MN con la rigidez más baja, específicamente aquellas que tienen conos
de aceptación orientados con la dirección del campo magnético interplanetario [66].
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Figura 5.2. Respuesta observada en estaciones de MN con diferente rigidez umbral. Se
muestran las estaciones de Terre Adelie (TERA), Oulu (OULU), Moscú (MOSC), Roma
(ROME) y México (MXCO). Durante este evento la red mundial de monitores de neu-
trones mostró una respuesta significativa ante partículas cargadas, siendo registradas por
estaciones localizadas en diferentes latitudes y alturas. La barra amarilla en las gráficas
representa la duración de la fulguración asociada al evento. La línea roja representa el
fondo de RCG (NRCG) para cada estación. Datos obtenidos del Neutron Monitor Da-
tabase https://www.nmdb.eu/nest/index.php y de https://www.ncei.noaa.gov/data/
goes-space-environment-monitor/access/avg/

https://www.nmdb.eu/nest/index.php
https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/
https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/
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Figura 5.3. Flujo integral calculado para estaciones de MN con diferente rigidez umbral. La
zona sombreada con naranja representa el flujo integral registrado en cada estación durante
el evento. Dicho flujo fue utilizado para calcular el espectro integral de energía con el método
de Koldobskiy et al [61]. La línea sólida negra corresponde al fondo de RCG (NRCG) y la
línea roja punteada son 2σ respecto a NRCG.

El espectro de energía calculado en este trabajo se muestra en 5.4. El método que
se utilizó para el cálculo fue tomado del trabajo de Koldosbkiy et al. [61] y está descrito
a detalle en la metodología. Para la estimación del espectro, se utilizó el flujo medido
por las estaciones mostradas en 5.3. Para extender el espectro a energías <500 MeV
se utilizó el flujo integral de protones medido por GOES-6 para los canales de energía
que corresponden a 10, 30, 50, 60, 100, 336, 395 y 486 MeV. Para energías >300 MeV
estimó un índice espectral γ=3.65 tras haber ajustado una función tipo F0 · R−γ.
Inicialmente, se buscaba utilizar el flujo registrado por el MN-CDMX como punto de
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Figura 5.4. Espectro integral de energía para el evento del 24 de mayo de 1990 utilizando el
método de [61]. Para energías mayores a 300 MeV se obtuvo un índice espectral de γ=3.65.
En la metodología se describe el proceso para calcular el espectro. Los triángulos azules
corresponden a valores directamente medidos por GOES-6 para energías de 10, 30, 50, 60,
100, 336, 395 y 486 MeV. Los puntos verdes son el flujo integral calculado directamente a
partir de la respuesta de los MN.

más alta energía en el espectro. Sin embargo, debido a que el método utilizado esta
basado en la rigidez umbral y que los registros observados en la Ciudad de México
fueron atribuidos a neutrones solares, no fue posible incluir el flujo integral del MN-
CDMX en el espectro.

De las estaciones con mayor rigidez umbral, en el MN de Roma es donde parece
haber un ligero incremento. Por esto, dicha estación se utilizó como punto de más
alta energía en el espectro (6.27 GV). Es importante mencionar que los incrementos
en la tasa de conteo no son del todo evidentes y determinar con precisión los incre-
mentos que corresponden a PES observando el perfil de la tasa de conteo en los MN
es complicado debido a que, como se observa en la figura 5.3, los incrementos en cada
estación muestran un perfil distinto. Los perfiles de Terre Adélie y Moscú son pareci-
dos y un primer incremento repentino y concordante es notable en ambas estaciones.
En Oulu se muestra un incremento más gradual y no se observa el primer pico que se
observa en Terre Adélie y en Moscú. Por dicha razón, para el calculo del espectro en
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este trabajo se consideró que los incrementos mayores a 2σ respecto al fondo de RCG
(NRCG) corresponden a PES. En Roma se muestran algunos incrementos mayores a
dicho umbral durante el periodo que corresponde a la fulguración, y dichos incremen-
tos fueron utilizados para estimar el espectro, pero también se realizó el calculo sin
considerar el flujo observado en Roma para ver si el índice espectral cambiaba de
manera significativa.

El índice espectral considerando a Roma para energías >300 MeV fue de 3.85. El
espectro sin considerar a Roma (rigidez umbral máxima de 2.43 GV) fue de 3.65.

En el trabajo de Torsti et al. [63] se calculó la evolución temporal del espectro
diferencial de energía de protones obteniendo valores de γ entre 4 y 4.6. En este
trabajo se obtuvo el flujo integral durante todo el evento obteniendo un valor de
γ = 3.65 para energías >300 MeV.
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5.2. Evento del 4 de noviembre de 2003

El periodo de octubre-noviembre de 2003, durante la máxima fase del ciclo solar 23,
es recordado por las más de cuarenta eyecciones de masa coronal, ocho fulguraciones
clase X y cinco eventos de PES que ocurrieron en dos grandes grupos de manchas
solares [67]. Los eventos acontecidos durante tal periodo son popularmente conocidos
como eventos de Halloween. Este periodo representa una etapa de actividad solar
inusualmente alta que generó una breve reducción de la capa de ozono de alrededor
del 40% en el hemisferio sur, probablemente como consecuencia del aumento en la
producción de compuestos nitrogenados (NOx) e hidrogenados (HOx) [68].

Esta serie de eventos fueron registrados por satélites y por detectores a nivel
de tierra, incluyendo la red mundial de monitores de neutrones. Las fulguraciones
ocurridas el 28 y 29 de octubre, así como el 2 de noviembre, corresponden a los
GLE #65, #66 y #67 sucesivamente. En la tabla 5.2 se listan las fulguraciones que
ocurrieron en este periodo. Se muestra el tiempo de inicio (UT), la magnitud, las
coordenadas en el disco solar y la intensidad máxima de protones con energías >10
MeV.

La fulguración ocurrida el 4 de noviembre de 2003 es la más intensa que ha sido
registrada por GOES desde su funcionamiento [69]. Sin embargo, dicha fulguración
no causó un incremento significativo en la red mundial de monitores de neutrones,
únicamente en la Ciudad de México. La respuesta registrada en diferentes MN, in-
cluyendo el MN-CDMX, se muestra en la figura 5.6. Fue de clase X28+, aunque se
cree que fue incluso mayor, pues los canales de detección se saturaron. Este evento
fue inicialmente observado a las 19:29 UT. Las coordenadas de la fulguración en el
disco solar fueron S19 W83, correspondiente a la región activa NOAA 10486 [70]. La
intensidad máxima para protones con energías >10 MeV fue de 303 [1/cm2 sr s MeV]
medido por GOES-11. En el satélite INTEGRAL se observaron flujos de rayos X y
de rayos γ alrededor de las 19:42 UT, sugiriendo que la producción de neutrones y la
emisión de rayos γ ocurrió al mismo tiempo [70].

En la figura 5.5 se observa la respuesta del MN-CDMX sobrepuesto a las observa-
ciones del flujo de rayos x de 0.1 a 0.8 nm por GOES. El incremento máximo fue de
2.89σ respecto al fondo de RCG (NRCG). En la figura 5.2 se muestra el perfil tempo-
ral de las observaciones más importantes obtenidos de [67], así como los parámetros
observados en la Ciudad de México. FMAX fue de 5.11x103 [1/m2] y NRCG fue de
5.97x104 ± 460.85 [1/5 min].
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Tabla 5.2. Eventos octubre-noviembre, 2003. La tabla y los datos fueron obtenidos de [67].
La columna que corresponde al pico de máxima intensidad es el flujo de protones medido
por GOES-11. En [67] utilizan valores promedio de una hora.

Evento Tiempo de
inicio [UT] Clase Ubicación

Pico de máxima intensidad
E >10 MeV

[1/cm2srsMev]

28 Oct 09:51 X17.2 S16,E08 25242
29 Oct 20:37 X10 S15, W02 2158
2 Nov 17:03 X8.3 S14, W56 1356
4 Nov 19:29 X28 S19, W83 303
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Figura 5.5. Evento del 4 de noviembre de 2003 visto por el MN-CDMX y por GOES. La
curva gris sombreada corresponde al flujo de rayos X de 0.1 a 0.8 nm registrado por GOES.
La curva morada son las cuentas registradas en el MN-CDMX. La línea roja representa el
fondo de RCGNRCG, aproximado con un polinomio de grado 3. El incremento máximo fue de
2.89σ respecto a NRCG, siendo σ la desviación estándar de NRCG. El área morada sombreada
representa el flujo integral máximo de neutrones durante este evento. El flujo de rayos X
fue obtenido de https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/
access/avg/

Es probable que este evento no haya sido registrado por los monitores de neutrones
en la Tierra debido a la intensa tormenta geomagnética y consecuente perturbación
en el campo geomagnético ocurrida tras las intensas fulguraciones de los días 28 y
29 de octubre (GLE#65 y GLE#66). Los GLE#65 y #66 ocasionaron un intenso

https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/
https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/
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Tabla 5.3. Resumen del evento del 4 de noviembre de 2003.

Evento del 04/11/2003

Evento Tiempo [UT]

Inicio de fulguración 19:29
Primera detección de rayos X suaves
Primera detección de rayos γ 19:42

Emisiones de rayos γ y rayos X duros >19:42
Máximo de las emisiones de rayos γ 19:45
Máximo de rayos X en GOES 19:53
Máximo de la fulguración -
Inicio de evento de PES de alta energía 21:00

Observado en CDMX

FMAX [1/m2] = 5.11x103

NRCG [1/5 min] = 5.97x104 ± 460.85

NPES [ %] = 2.36

y duradero decrecimiento Forbush que afectó la tasa de conteo de los monitores de
neutrones de forma significativa.

Este evento fue observado también por el telescopio de neutrones solares de Mauna
Kea, ubicado también en Hawaii. El incremento registrado en el MN-CDMX y en
Haleakala fue atribuido a neutrones solares.

En Watanabe et al. [70], se obtuvo el espectro de energía para los neutrones solares
a partir de las observaciones del MN de Haleakala y de simulaciones para estimar la
atenuación de los neutrones al pasar por la atmósfera de la Tierra (ver figura 5.7),
tomando en cuenta factores como la eficiencia de detección. En Watanabe et al. [70],
obtuvieron un índice espectral de γ= 4.2 para energías >100 MeV. La aproximación
completa del espectro está dada por:

1.5x1028 · (En/100[MeV ])−3.9[1/MeV/sr] (5.1)

A partir de la expresión 5.1 los autores pudieron explicar consistentemente los
perfiles temporales en el MN-CDMX y en el telescopio de neutrones solares de Mauna
Kea. En el análisis presentado en [70] se estimó que los neutrones observados entre
las 19:51 y las 19:56 UT en el MN de Haleakala tuvieron energías entre 59 y 913 MeV.

Para este evento, no fue posible utilizar el método propuesto para el cálculo del
espectro de energía, debido a que no hubo una respuesta considerable por la red
mundial de monitores de neutrones.
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Figura 5.6. Registro de la fulguración ocurrida el 4 de Noviembre de 2003. Se muestra la
respuesta registrada en diferentes MN. El flujo de partículas energéticas durante este evento
no fue observado por la red mundial de monitores de neutrones. Únicamente en la Ciudad
de México y en Hawaii se observó un incremento significativo. El incremento fue atribuido
a neutrones solares.
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Figura 5.7. Espectro de energía para neutrones obtenido en [70]. El índice espectral es de
4.2 para energías >100 MeV.



58 CAPÍTULO 5. RESULTADOS Y DISCUSIÓN

5.3. Evento del 7 de septiembre de 2005
Durante septiembre de 2005, ocurrieron dos fulguraciones intensas, X17 y X6.2

el 7 y 9 de septiembre sucesivamente, mientras que los días 10 y 15 de septiembre
ocurrieron 2 eventos de PES menores [71].

Al igual que en el evento del 4 de noviembre de 2003, la red mundial de monitores
de neutrones no registró incremento alguno, a excepción de las estaciones de la Ciudad
de México y de Bolivia, que mostraron una respuesta significativa. En la figura 5.10 se
observa la ausencia de respuesta en los MN mostrados. Únicamente en MN-CDMX se
observa una respuesta significativa. La fulguración asociada a este evento fue X17.1, y
estuvo localizada en S11 E77 en el disco solar. Dicha posición no favorece la detección
de un evento de PES debido a la configuración y dirección de las líneas de campo a
la distancia de 1 UA. Es por eso que la inmensa mayoría de eventos solares que han
sido detectados en la Tierra han ocurrido del lado del limbo oeste en el disco solar o
detrás de este, pues las líneas de campo entre 40◦-60◦ oeste del meridiano central del
Sol están mejor conectadas con la Tierra [10].
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Figura 5.8. Evento del 7 de septiembre de 2005 visto por el Observatorio de Rayos Cósmicos
de la Ciudad de México y por el satélite GOES. La curva gris que se sobrepone a las cuentas
del MN-CDMX (línea azul) corresponde al flujo de rayos X de 0.1 a 0.8 nm registrado por
GOES. La línea roja punteada corresponde al fondo de RCG NRCG, aproximado con un
polinomio de grado 3. El incremento máximo fue de 8.25σ respecto con NRCG, siendo σ la
desviación estándar de NRCG. El área azul sombreada representa el flujo integral máximo
de neutrones registrado durante este evento. El flujo de rayos X fue obtenido de https:
//www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/

https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/
https://www.ncei.noaa.gov/data/goes-space-environment-monitor/access/avg/
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Figura 5.9. Coseno del ángulo del zenit solar durante la fulguración de 7 de septiembre de
2005. La zona con la tonalidad gris más oscura, representa valores cercanos a 0 del ángulo del
zenit solar, indicando que la posición geográfica favorecía la detección de partículas para los
lugares dentro de esta zona. Conforme baja la intensidad del color gris, baja la probabilidad
de observar las partículas. Imagen de [72].

Debido a la posición de la fulguración, es posible que se hayan generado una gran
cantidad de partículas cargadas de hasta 10 GeV [72]), y que hayan sido arrastradas
con las líneas del CMI en una dirección lejos de la Tierra.

Además de los MN en México y Bolivia, este evento fue también registrado por
los telescopios de neutrones ubicados en los mismos países, lo que permitió corroborar
que el incremento mostrado en los monitores fue debido a neutrones solares (e.g. [72],
[73], [74], [75]).

A la hora del incremento (17:40 UT) el Sol estaba justo por encima de la Ciudad de
México (11:40 hrs tiempo local). En la figura 5.9 se observa que la posición geográfica
de los detectores en la Ciudad de México, en Sierra Negra y en Chacaltaya pudo haber
favorecido la detección de partículas durante el evento.

Este hecho también es evidencia de que los incrementos fueron generados por
neutrones, pues la trayectoria de las partículas neutras no es afectada por las líneas de
campo magnético: ello permitiría que, si las condiciones son adecuadas, las partículas
neutras puedan ser detectadas. Asimismo, el incremento coincide extraordinariamente
bien con el incremento máximo en el flujo de rayos-X medido por GOES 5.8.

Las fuertes emisiones de rayos γ, debido al decaimiento de piones neutros π0,
fueron observadas por los satélites INTEGRAL y RHESSI durante este evento [76],
esto indica la generación de neutrones de altas energías. En la tabla 5.4 se muestra
el resumen de las observaciones más importantes del evento. Los datos de la tabla se
obtuvieron de [76].

Es probable también que el espectro de partículas cargadas de este evento haya
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Tabla 5.4. Resumen del evento del 7 de septiembre de 2005.

Evento del 07/09/2005

Evento Tiempo [UT]

Inicio de fulguración ≈ 17:15
Primera detección de rayos X
Primera emisión de rayos γ 17:36

Máximo en la emisión de rayos γ 17:37
Inicio de detección en MN
Máximo de la fulguración ≈ 17:40

Termino de emisión de rayos X 17:42
Termino de emisión en rayos γ (4.4 MeV) 17:50 o 17:40
Termino de detección en MN ≈ 18:05

Observado en CDMX

FMAX [1/m2] = 2.25x104

NRCG [1/5 min] = 6.507x104 ± 474.88

NPES [ %] = 6.03

sido muy suave, produciendo una escasa cantidad de partículas con energías suficien-
temente altas para ser detectadas en la superficie de Tierra.

En el canal de 40-80 MeV del sensor de partículas energéticas (EPS) en el GOES-
12 se observó un incremento ligero y gradual a partir de las 21 UT aproximadamente,
sugiriendo que una mínima cantidad de partículas de bajas energías pudieron alcanzar
la posición del detector. Los datos de canales de más alta energía (>100 MeV) no están
disponibles para corroborar que partículas más energéticas hayan sido detectadas
durante este evento.

En este evento, se registró la presencia de neutrones solares por los TNS ubicados
en Sierra Negra (México) y en Chacaltaya (Bolivia).

El telescopio de neutrones solares en Sierra Negra México, ubicado en 19N, 97.3W
a 4580 m.s.n.m, cuenta con cuatro canales de detección correspondientes a energías de
30, 60, 90 y 120 MeV y es posible determinar la dirección de llegada de los neutrones.
En el trabajo de [77] las señales registradas en el TNS sirvieron para realizar un
análisis y posteriormente estimar el espectro de energía de los neutrones. Debido a
los canales de respuesta diferencial de energía del detector, el espectro fue calculado
sin suposiciones sobre el perfil temporal del evento. Los resultados presentados son
consistentes con otros trabajos independientes, calculando un índice espectral de γ=3.
Independientemente, en el trabajo de [72] se recalculó el espectro con un análisis
alternativo basado en simulaciones numéricas del flujo de neutrones en el TNS usando
GEANT4, obteniendo también un índice de γ=3. En la figura 5.11 se observa el
espectro obtenido por [75], mostrando un índice espectral de 3.8 para energías >100
MeV.
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Figura 5.10. De las estaciones de MN que se muestran aquí, únicamente en la Ciudad de
México se observa un incremento significativo estadísticamente que corresponde al flujo de
partículas energéticas solares durante la fulguración.

Para este evento no fue posible utilizar el método propuesto en la metodología
para aproximar el espectro de energía, pues es un método basado en la respuesta
de MN en la Tierra. Como se observa en la figura 5.10, no hubo respuesta por la
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Figura 5.11. Espectro de energía obtenido y por [75]. El índice obtenido fue de 3.8 para
energías >100 MeV.

red mundial de monitores de neutrones, y por lo tanto, no se pudo calcular el flujo
integral en cada estación. Debido a que los canales de GOES no mostraron detección,
tampoco se obtuvieron valores de flujo integral para bajas energías (10 MeV <E <1
GeV).



Conclusiones

Los tres eventos de partículas solares energéticas registrados en la Ciudad de
México desde 1990 presentados en este trabajo están atribuidos a neutrones solares.
Los eventos de neutrones son eventos inusuales y para su análisis es importante tener
datos de al menos dos tipos diferentes de detectores, como lo son los telescopios de
neutrones solares (TNS) y los monitores de neutrones (MN).

Que partículas cargadas no sean observadas en el MN-CDMX durante estos even-
tos, proporciona información valiosa sobre los mecanismos de aceleración y de la
energía máxima que alcanzan las partículas aceleradas en el Sol.

Respecto al espectro de energía propuesto en este trabajo, debido a que el método
de Koldoskiy et al. [61] está basado en la respuesta de los MN y diseñado para estimar
el espectro integral de eventos de PES que favorezcan la detección en la Tierra (GLE),
sólo fue posible calcular el espectro del evento del 24 de mayo de 1990, pues fue el
único de los 3 eventos que presentó una respuesta notable y significativa en la red
mundial de monitores de neutrones. El espectro obtenido para el evento del 24 de
mayo de 1990 es consistente con el espectro previamente calculado por [63]. No fue
posible utilizar los datos del MN-CDMX para estimar el punto de más alta energía
en el espectro.

Por otro lado, para el análisis de los eventos que no fueron registrados por los MN,
existen trabajos describiendo los espectros de los neutrones con métodos ingeniosos
(e.g., [77], [70]) que fueron fundamentales para completar la descripción y el análisis
de los eventos en este trabajo.

El evento del 24 de mayo de 1990 tuvo una de las emisiones de neutrones más
altas registradas. En [65] se estimó la evolución temporal para los neutrones solares,
y obtuvo un índice espectral de 2.9 ± 0.1 de 20:48 a 20:49 UT y de 4.25 ± 0.15
después de las 20:49 UT. En el caso de las partículas cargadas registradas por la red
mundial de monitores de neutrones, se observó una fuerte anisotropía con incrementos
de hasta el 47% en las estaciones de MN que favorecían su detección. En [63] se estimó
el espectro diferencial de energía, con valores entre γ = 4 y γ = 4.6. El índice espectral
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que se obtuvo en este trabajo para el espectro integral de energía fue de γ = 3.65
para energías >300 MeV.

En relación con el evento del 4 de noviembre de 2003, fue confirmado como evento
de neutrones solares por las observaciones en el telescopio de neutrones (TNS) en
Mauna Kea, Hawaii y los monitores de neutrones de las Ciudad de México y Haleakala,
así como el reconocimiento de la línea de emisión de rayos gamma a 2.223 MeV
característica de la captura de neutrones, observado por INTEGRAL. El espectro de
energía de los neutrones solares durante el evento del 4 de noviembre de 2003 sugiere
que los neutrones solares producidos estaban en el rango de 59-913 MeV y se estimó
un flujo total de energía de 3.4x1026 erg/sr [70].

Por otro lado, al analizar el evento del 7 de septiembre de 2005, este fue confir-
mado como un evento de neutrones solares por las observaciones en los monitores de
neutrones de la Ciudad de México y de Chacaltaya. También se observó en los TNS en
Sierra Negra, México y en Chacaltaya, Bolivia. Fuertes emisiones de rayos gamma por
el satélite INTEGRAL fueron observadas durante el evento. En particular se observó
la línea de emisión de 12C en 4.4 MeV. La línea característica de captura de neutrones
a 2.223 MeV no fue observada, a diferencia del evento del 4 de noviembre de 2003,
debido a que la ubicación de la fulguración en el limbo solar no fue favorable [75]. En
este evento la emisión de neutrones tuvo una larga duración en comparación con los
otros eventos.

Los eventos de neutrones solares no son muy comunes, y para que puedan ser
registrados en la Ciudad de México el Sol debe estar posicionado justo por encima
en el momento de la fulguración. En México se cuenta con el MN-CDMX, así como
con el telescopio de neutrones solares (TNS) en Sierra Negra. Estamos en la fase
ascendente del ciclo solar 25 y esperamos que haya una mayor ocurrencia de eventos
que puedan ser estudiados y analizados utilizando estos importantes observatorios
en México y el método propuesto para calcular su espectro. También es importante
desarrollar un método homogéneo para estudiar los eventos de neutrones solares en
México utilizando los datos de dichos observatorios y caracterizar a los eventos de
una mejor manera.

La importancia de este trabajo radica en contar con un registro de los eventos de
PES que han sido observados en la Ciudad de México, y contar con valores numéricos
que nos indiquen cuales fueron sus características (e.g., flujo integral de partículas,
incremento porcentual respecto al fondo de RCG, duración del incremento y perfil
temporal, etc), que además, aportará a futuros estudios y proyectos relacionados con
el clima espacial dentro del servicio de Clima Espacial y del laboratorio Nacional de
Clima Espacial (SCiESMEX/LANCE). Este estudio representa un primer paso de un
análisis más completo que considere otros eventos, como tormentas geomagnéticas,
para determinar cuantitativamente en que medida los diferentes eventos afectan a la
Ciudad de México. Asimismo, en este trabajo se introdujo un novedoso método para
el calculo del espectro integral de energía (ver [61]) que representa una herramienta
importante para analizar eventos que ocurran más adelante.
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