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Resumen

Los rayos cosmicos son particulas provenientes de diversas fuentes as-
trofisicas. Los que provienen fuera de la heliosfera, son moduladas por el
campo magnético del viento solar. Dado que la actividad solar varia en
el tiempo, la modulacién de la intensidad de rayos césmicos presenta una
dependencia temporal. La ecuacién de transporte de Parker presenta los
diferentes fendmenos que influyen en la modulacién. Existen aproxima-
ciones de dicha ecuacién como la solucion campo de fuerza, la solucion
conveccion-difusion las cuales son analiticas y la solucidon namerica en
una dimension. El nivel de modulacién se presenta en cada una de estas

soluciones por los parametros ¢, M y ¥ respectivamente.

En este trabajo se estudia la modulacion de rayos cdésmicos a 1 U A.
Esto es posible con base en misiones espaciales como BESS, POLAR |,
POLAR Il'y PAMELA entre otras. Y con base en el conteo de los monitores

de neutrones, los cuales detectan particulas generadas por los chubascos
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atmosféricos.

En este trabajo se desarrollan los siguiente puntos:

e En el capitulo 3 se trata el parametro de modulacién ¥, asociado
a la solucion en una dimension, es dependiente del viento solar.
Sin embargo, la variacion no es considerable, por lo que se puede

proponer un valor constante de 400 km/s.

e En el capitulo 4 se analiza la modulacion a 1 U A. los valores de los
parametros ¢ (asociado a la solucion campo de fuerza) y ¥ son muy
similares. De ahi la motivacion de este trabajo de proponer ¢ como
una aproximacion acertada y facil de utilizar. Es mas eficiente en
cuestion de computo. También es mas sencillo utilizar una solucién

analitica a una que debe ser resuelta con algun método numeérico.



Capitulo 1

Introduccion

1.1 Rayos cosmicos

1.1.1 Origen de los rayos cosmicos

Los rayos cOsmicos son nucleos atomicos o electrones provenientes de
diversas fuentes astrofisicas que viajan a través del espacio. Algunos
de ellos al ingresar a la atmésfera, interaccionan con alguna molécula o
atomo causando multiples colisiones nucleares que dan como resultado
chubascos atmosféricos. Las particulas que ingresen a la atmosfera se
denominan rayos césmicos primarios y a los que son generados por las

colisiones nucleares son denominados rayos cosmicos secundarios.
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El origen de los rayos cdésmicos es hasta la fecha un problema no del
todo resuelto. Victor Hess en 1912 decubrié los rayos cosmicos con glo-
bos atmosféricos (Sekido et al., 1985). Y a partir de ahi se han diversifi-
cado las explicaciones de su origen. La mas aceptada es que provienen

de explosiones de supernovas y algunas de menor energia del Sol.

1.1.2 Distribucion de energia

La clasificacion de los rayos césmicos es la siguiente

e Rayos cdsmicos solares: tienen energias del orden de MeV a al-
gunos GeV' y son generados en el Sol por eventos como eyecciones
de masa coronal y llamaradas solares. Son los que producen los
GLE (Ground Level Enhancement). Estan formados en su mayoria

por nucleos de H (Miroshnichenko, 2015).

e Rayos cdsmicos galacticos: son generados fuera del sistema solar.
Los que son detectados dentro de la heliosfera tienen energias ma-
yores a 100 MeV ya que los de menor energia, son deflectados por

el viento solar (Miroshnichenko, 2015). Estan formados por protones
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(90%), particulas alfa (9%) y nucleos mas pesados (1%) (figura 1.2).

e Rayos cdésmicos andmalos: tienen energias de 1 a 100 MeV/, son
atomos neutros provenientes del medio interestelar que han sido
ionizados por radiacion ultravioleta en la heliosfera interior muy cerca
del Sol. Posteriormente son transportados hasta el choque terminal.
Algunos de ellos son dirigidos al medio interestelar y otros reingre-

san a la heliosfera interna.

¢ Rayos cosmicos extra galacticos: tienen energias mayores a 10° MeV.
De éstos son de los que se tiene menor informacién ya que solo lle-
gan a la Tierra 1 part./(m*ano). Su composicién ha sido sélo mo-
delada y se considera que en su mayoria son protones. Los rayos

cosmicos extra galacticos provienen de galaxias cercanas.
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Energies and rates of the cosmic-ray particles
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Figura 1.1: Distribucidn de energia de los rayos cosmicos (Gaisser, 2006).

En la figura 1.1 se observa el espectro de rayos cosmicos observado
por diferentes experimentos y observatorios para diferentes particulas que
ingresan a la atmosfera terrestre: protones, electrones, positrones, an-
tiprotones.

En la figura también se observa una pequena inflexion de la curva a

108 GeV llamada "rodilla” que se cree que es la divisién entre los rayos



1.2 El Sol 5

cosmicos galacticos y extra galacticos. Esto debido a que un protdn de
energia 10° GeV, en un campo magnético de 1 uG, tiene un radio de giro
de 10'"m, comparable con el radio de la galaxia. Por lo que las particulas
con un radio de giro mayor deben originarse fuera de nuestra galaxia (Fon-
seca, 2003). Existe una inflexion a 5 x 10'° GeV llamada "tobillo” debido a
que existe un limite tedrico (limite GZK, Greisen—Zatsepin—Kuzmin), en el
cual, los protones comienzan a interaccionar con la radiacion cosmica de
fondo, liberando fotones y perdiendo energia. Las observaciones del ex-
perimento Pierre Auger y AGASA coinciden con las predicciones (Glnter,

2015).

1.2 EIl Sol

1.2.1 Viento solar

El viento solar es la expulsién de materia proveniente de la corona solar y
se extiende hasta el medio interplanetario ya que la la presion térmica es
mayor a la presion por la fuerza de gravedad. Su composicion es princi-
palmente de protones, electrones y en menor proporcion nucleos ligeros.

La existencia del viento solar fue sugerida por Richard Carrington pero
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Figura 1.2: Composicion de los rayos cosmicos galacticos (linea soélida) y

las abundancias en el sistema solar (histograma) (Simpson, 1983).
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el primer modelo fue realizado por Sydney Chapman quien lo denominé
brisa solar. Un aspecto importante que no consideré Chapman, fue que
existe una igualacién de presiones del viento solar con el medio interpla-
netario. Lo que result6 con valores del viento solar menores a los reales.
Un modelo mas acertado fue desarrollado por Eugene Parker en 1958 que
propuso que la corona solar se expande de manera supersonica hasta el
medio interplanetario. Su modelo fue corroborado con la mision Mariner 2

en 1962. La ecuacion que describe Parker es la siguiente

2 2
v v r r

i ) = _ Te 11
(Cs) log(cs) 4l0g<r6) 47’ ¢ (1.1)

donde C; es la velocidad del sonido la cual depende de la densidad y la
presion del plasma, v es la velocidad del viento solar, r es la distancia
radial con respecto al centro del Sol, . = 10 R, es la distancia critica a
la cual el viento solar adquiere el valor de C, y C = —3 es la constante de
integracion. Dicha ecuacion tiene diversas soluciones como se muestra

en la figura 1.3.
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Figura 1.3: Diferentes soluciones de la ecuacién 1.1.

Las soluciones I y 1 no tienen sentido fisico ya que tienen dos valores por
cada valor de r/r.. La solucion 1117 tiene velocidades demasiado rapidas
gue no se han detectado. La solucién IV es la denominada brisa solar la
cual no tiene los valores necesarios para en un punto igualar la presién
con el medio interestelar. La solucion V' es la que converge de mejor
manera con las observaciones adquiridas por las misiones Soviet Luna —

2, Luna — 3y Verna — 1 en 1959 (Nakariakov, 2016).



1.2 El Sol 9

Las lineas del campo magnético interplanetario, obtenido a partir del
modelo de Parker, son en forma de espiral (llamada espiral de Parker).
Esto se debe a la rotacion solar. Un esquema de dicha forma es presen-
tada en la figura 1.4. La ecuacién que describe esta espiral es la siguiente

(Mathew, 2013):

(1.2)

donde v es el angulo entre la direccién radial y la direccién del campo
magnético interplanetario. 2 es la velocidad angular solar con valor de
~ 2.8 x 107%rad/s. Rs = 6.96 x 10®m el radio solar y V, la velocidad
del viento solar. r es la distancia del centro del Sol a algun punto de la

heliosfera.
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/Orbil of Earth

Figura 1.4: Esquema de la espiral de Parker (Kivelson et al., 1995).

Si se considera la ecuacion 1.2 en la ecliptica (i.e. 6 = 90°), V, =
400 km/s 'y Q = 2x /27 dias, el &ngulo del viento solar ¢ para la distancia
Sol-Tierra (r = 1.496 x 108km) es 45° y para la distancia de Jupiter (r =
7.785 x 10® km), es de 79°. Es decir, el campo magnético es azimutal en

casi toda la heliosfera.
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A partir de la ecuacién de induccién V x (V x B) = dB/dt, de la
ecuacion de conservacion de flujo magnético V - B = 0 y de la conser-
vacion de momento angular i x m, Parker obtuvo las componentes del

campo magnético interplanetario, siendo:

B.(r0,6) = By(r0.6,6) (") (13)
Bo(r,0,6) = 0 (1.4)
By(r.0.6) = =By, (*2) tany {1 _ (7”7@)2} (1.5)

El campo magnético interplanetario (CMI) es importante para el estu-
dio de la modulacién de rayos cdésmicos ya que dicha modulacion esta

dada por la turbulencia del CMI.

1.2.2 Ciclo de actividad solar

Existen fendmenos observables en la superficie solar como lo son man-
chas solares, hoyos coronales y eyecciones de masa coronal entre otros.

Se ha observado que el numero de ellos esta relacionado con el ciclo de
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actividad del Sol. El cual ocurre con una periodicidad promedio de 11 anos
(Kivelson et al., 1995). Cuando la configuracién del campo magnético so-
lar sea la de un dipolo magnético, se le denomina minima actividad solar.
En esta fase los hoyos coronales (zonas con lineas abiertas de campo
magnético) se encuentran en los polos heliograficos, las manchas so-
lares suelen ser menores de 10 al mes y las eyecciones de masa coronal
son poco recurrentes, aproximadamente una por semana. Posteriormente
comienza fase ascendente de la actividad solar. Las manchas solares y
eyecciones coronales comienzan a ser mas recurrentes y los hoyos coro-
nales migran hacia latitudes mas bajas. En la figura 1.5 se observa que
la irradiancia solar tiene valores altos en cuanto el nimero de manchas
solares comienza a aumentar y viceversa. Llega a su punto maximo de-
nominado como maxima actividad solar. En la cual, se tienen de 1 a 3
eyecciones de masa coronal al dia, un promedio de 150 manchas solares
al mes y hoyos coronales de baja duracion a bajas latitudes. En esta fase
no se tiene un dipolo bien definido. La siguiente fase es la de descenso,
donde las eyecciones de masa coronal y manchas solares dejan de ser
tan recurrentes y los hoyos coronales comienzan a migrar a los polos he-

liograficos. Una vez se alcanza el siguiente minimo, la polaridad estara
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invertida a la del minimo anterior. Por lo que cada 22 afos la posicion de

los polos magnéticos sera la misma.

400 [T A L L A A L R A T T ] 1363
wn : Irradiancia (W/m*) —— o
«© E Numero de manchas 1 c
S 300 F 4 1362 =
c F ] =
© F ] <
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Figura 1.5: Irradiancia solar y namero de manchas solares (datos

obtenidos de http : //sidc.oma.be/).

En la figura 1.6 se tiene la actividad solar en los ultimos 350 anos.
Se observa que la duracion de los cliclos solares, ha sido, en promedio,
constante. Sin embargo se tienen dos ciclos atipicos, llamados Minimo
de Maunder (~ 1650-1700) y Minimo de Dalton (1800-1830), donde la

actividad solar fue muy baja.
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Figura 1.6: Irradiancia solar y nimero de manchas solares (datos

obtenidos de http: //sidc.oma.be/).

Los valores de irradiancia mostrados en las graficas anteriores no son
mediciones directas. Las mediciones directas se tienen desde hace tres
décadas (Lean, 2000), por lo que se han realizado diferentes modelos
para la reconstruccion de la irradiancia a siglos pasados con base en el
namero de manchas de las cuales se han realizado mediciones desde
1750, asi como el tiempo que dura el ciclo solar correspondiente (Wang

et al., 2005).

Irradiancia (W/mz)
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1.2.3 Heliosfera

La heliosfera es la region alrededor del Sol ocupada por el plasma solar.
Su frontera con el medio interestelar es la heliopausa. Dentro de ella se
distinguen dos regiones: una con viento solar supersoénico que termina
en el choque terminal y otra entre este choque y la heliopausa con viento
solar subsonico llamada heliofunda. Un esquema es presentado en la
figura 1.7 (Kivelson et al., 1995).

Las misiones Voyager 1y Viajero 2 han tenido una contribucién con-
siderable en el estudio de la heliosfera y su delimitacion. En diciembre de
2004 la misién Viajero 1 detecto el choque terminal a 94 UA y el 25 de
agosto de 2012 cruzo la heliopausa a 121.5 UA (Webber et al., 2013).

En la grafica 1.8 se muestra la densidad de protones. En 121.5 U A hay
un decremento en los valores de la intensidad de protones anémalos, que
como se dijo anteriormente, son de origen heliosférico (rayos césmicos
anémalos). Posteriormente se mantiene constante lo que indica el final
de la heliosfera y su ingreso al medio interestelar (Stone et al., 2008). Se
observa unas barras de error mayores en el cambio de régimen debido a
cuestiones estadisticas, se tienen mas datos por unidad de tiempo antes

de 121.5 U A, lo que reduce las barras de error.
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~ SOLARWIND
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MAGNETIC FIELD

~TERMINATION SHOCK

Figura 1.7: Esquema de la heliosfera (Kivelson et al., 1995).

La ecuacion 1.6 describe el punto donde se iguala la presion del medio

interestelar con la presion generada por el viento solar:

nmV?
R?

= PVLIM ) (16)

donde n = 3 part./cm?® es la densidad promedio de la heliosfera, m =
938.3 MeV/c* es la masa de las particulas que conforman el viento solar
(se considera usualmente sélo protones), V' = 600 km/s es la velocidad

promedio del viento solar en el minimo solar, Py, = 1.3712 dinas/cm?
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es la presion del medio interestelar local (Very Local Interstellar Medium),
R es la distancia donde se igualan las presiones. Sustituyendo los valores
en la ecuacion R ~ 100 UA. Por lo que anterior a las observaciones del

Viajero, se consideraba la heliopausa a 100 U A.

Voyager 1 >0.5 MeV/n (promedio 6-Horas)

10

121.5 UA

0.1

Hiyjo [1/(sec-cm®-ster-MeV/n)]

0.001

0.0001 . .
Jan Mar May Jul Sep Nov Jan

Tiempo (meses de 2012)

Figura 1.8: Observaciones del flujo de protones para la mision Viajero 1

(figura obtenida de nasa.gov).

La presién es directamente proporcional al cuadrado de la velocidad
del viento solar. Por lo tanto, el equilibrio de presiones ocurrira a dife-

rentes distancias dependiendo la velocidad del viento solar. En este tra-
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bajo se utilizara el limite de la heliosfera a 120 UA en concordancia con

las observaciones de Viajero.



Capitulo 2

Modulacion solar de los rayos

cosmicos

En este capitulo se va a analizar los diferentes modelos del espectro local
interestelar para hidrogeno y helio junto con las diferentes soluciones de

la ecuacion de transporte utilizando diferentes aproximaciones.

2.1 Espectro local interestelar

Como es sabido, los resultados de todo modelo que pretende describir un
fendmeno fisico, deben ser congruentes con los datos que se pudieran

recolectar de experimentos u observaciones. Para ello se han llevado a
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cabo estimaciones del espectro interestelar. En la figura 2.1 se presen-
tan las estimaciones del espectro interestelar y su comparacion con las

observaciones obtenidas de la misiéon Viajero 1.

10° ¢ —————
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10 _—
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Figura 2.1: Espectro interestelar de protones estimado en estudios pre-

vios.

Vos y Potgieter (2015) realizan una estimacion para el espectro in-
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terestelar con base en el programa GALPROP en funcién de la energia

cinética por nucleén E,,:

Jg = 2.70

B2 <Ek/n + 0.67)3'93 2.1)

B? 1.67

Maurin et al. (2016) proponen que el espectro interestelar para pro-

tones cumple con la siguiente ecuacion:

12 log10Ey /n :
Ei:OCi X (m) s Ek/n < 800 GGV/TL

logip J =
A — B (log10Ekn /800 GeV/n) , Ey, > 800 GeV/n
(2.2)

donde los valores de las constantes para el espectro de protones son:

co = 3.4617, c; = 4.1310, ¢y = 4.6403, c3 = 1.4058, ¢4 = 4.7537, ¢ = 8.5077,
ce = 32.637, c; = 28.383, cg = 58.203, cg = 48.129, c¢19 = 33.946, c;; =
29.586, c1o = 0.61683, A = 3.7995y B = 2.7040,

y para helio se considera la misma expresion con los siguientes valores

para las constantes:
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co = 2.2784, ¢y = —4.5746, co = —4.8650, c3 = 0.39567, ¢4, = —1.1578,
cs = 4.9893, cg = 16.511, ¢y = —20.521, cg = —28.367, cg = 31.850, c19 = 15,

c11 = —17.083, c12 = 0.60486, A = —4.9261, B = 2.7140.

Webber y Lockwood (2001) estimaron del espectro interestelar de pro-

tones:

; 2.1E,7° 03
145 8SE S+ LISE S (2:3)

y para helio estimaron:

LOT5E, 2°
1+ 39E,% +0.90E, 2

(2.4)

JHe

Burger et al. (2000) estimaron el valor del espectro interestelar en

funcion de la rigidez P para protones como:

1.9 x 10* P27

Ty =
T 14 04866P250

y para helio estimaron:

3.8 x10'p2T
- 140.9732P-251

JHe (26)
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Della Torre et al. (2016) propusieron la siguiente expresion para el
espectro interestelar con base en el codigo GALPROP de propagacion

de los rayos cosmicos y ajustando con observaciones de Viajero 1, AMS-

02 y CREAM-I.:
Y PP, P<1GY
JH X P2'7 =
b+%+d2d-&1-P€;1—P+f2{|1—P+gP , P>1GV
2.7)

donde las constantes para protones son:

agp = 94.1, a; = —831.0, ay = 0, az = 16700, ay = —10200, a5 = 0, b = 10800,
c = 8590, di = —4.23 x 10%, dy = 3190, e; = 2.74 x 10°, ey = 174, f1 =
—39400, fo = 0.464y g = 0.

Y para helio:

ay = 1.14, a1 = 0, ay = —118, a3 = 578, ay = 0, a5 = —87, b = 3120,
c = —5530, d, = 3370, dy = 1.29, e; = 1.3 x 10%, e5 = 88.5, f; = 1.17 x 10°,

£, =861y g = 0.03.
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Garcia-Munoz et al. (1975) estimaron el valor del espectro interestelar

para protones como:

Jr = 9.9 x 10°(1000E}/,, + 780 exp(—0.25E},)) >% | (2.8)

y para helio estimaron:

Jre = 1.8 x 10%(1000E},,, + 660 exp(—0.14E/,)) "> . (2.9)

Moskalenko et al. (2002) propusieron la siguiente estimacion para
el espectro interestelar basado en el modelo de propagacion de rayos

cosmicos galacticos:

exp(4.64 — 0.08(log(Ex/n))? — 2.91\/Esn)  Ex/m <1 GeV
Jy =

exp(3.22 — 2.86 log(Ey/m) — 1.50/Eyy) 5 Epm > 1 GeV
(2.10)
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2.2 Ecuacion de transporte

La ecuacion de transporte describe la propagacion de rayos cosmicos
en la heliosfera. Se consideran los fendmenos que influyen en el trans-
porte de las particulas en el medio. Ellos son: a) difusion en las irregu-
laridades del campo magnético interplanetario, b) conveccion, ya que el
campo magnético esta congelado en el viento solar, ¢) derivas debido al
gradiente de curvatura e intensidad del campo magnético, y d) cambios
adiabaticos de energia debido a la divergencia del viento solar. Fue de-
sarrollada por Eugene Parker (1965):

of 1

ot + 47p?

18,
+]§a—p(p oNf=Q (2.11)

donde S es la densidad diferencial de corriente:

S=4mp*(CVf—K-Vf) . (2.12)

La ecuaciéon 2.11 esta en términos de la funcion omnidireccional de
distribucion f(r, P,t). P es la rigidez, t es el tiempo, r es la distancia
radial, ) es la fuente de rayos cdésmicos y V' la velocidad del viento solar.

K es el tensor de difusion que contiene sus componentes paralelas k|,
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perpendiculares £, y transversales k; que describen las derivas.

En la ecuacion 2.12 el factor C', denominado Compton — Getting, Glee-
son y Axford (1967) lo introdujeron en la ecuacion de transporte. Esto se
debe a que el flujo que es isotrdpico en el sistema de referencia en reposo,
no lo es en el sistema del viento solar.

101In f

- ) 2.1
¢ 30Inp (2.13)

La pérdida adiabatica de momento se denota como:
. P
p)=-3V-V . (2.14)

Sustituyendo 2.13 y 2.14 en 2.11 se obtiene:

of a 10 Py Vf
5TV (CVf—K-Vf)jL]?a—p{pQ(g f)f Q@ , (219
a b ~

C

y de forma equivalente:

g_{w Vi-K. w>——<v V5 (pf) Q (216

Tomando en cuenta la identidad vectorial:

V- (fA) =f(V-A)+A-(Vf) | (2.17)
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la ecuacion 2.16 se puede escribir de la siguiente forma:

of -
StV V=V (K ) -

1 of

gM”Q(V-V):@ . (2.18)

En la ecuacion 2.15 el término a corresponde a la conveccion, b a la
difusién y derivas de los rayos césmicos y ¢ son los cambios de ener-
gia. Para resolver la ecuacion anterior, se han considerado diferentes
aproximaciones. Con el fin de tener soluciones sencillas, practicas y que
consideren los fendnemos de mayor impacto dependiendo la exactitud

requerida:
1) Simetria azimutal: no hay cambios respecto al azimut heliografico.
2) Estado cuasiestatico: no hay cambios en el tiempo.

3) Simetria esférica: las variaciones so6lo se dan en la coordenada

radial, es decir, no hay cambios respecto a la latitud y longitud.

4) Se desprecian las pérdidas adiabaticas de energia (solucién campo

de fuerza).

5) Sélo se consideran los procesos y difusion y conveccion radiales

(solucion conveccion-difusion).
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2.2.1 Solucion conveccion-difusion

En la solucién conveccion-difusion se desprecian las fuentes, los cambios
temporales y el tercer término de la ec. 2.16. Esto conlleva a considerar
solamente la difusion y la conveccion. Si ademas, se considera simetria

esférica, se obtiene (Gleeson y Axford, 1968):

or _

V- kar

0 . (2.19)

La ecuacién 2.19 se puede resolver como una ecuacion diferencial de

variables separables de la siguiente manera:

af Vv
i kdr , (2.20)
integrando
Jo df UV
A —dr 2.21
5= % 2.21)

L [V

donde el subinidce b indica valores en la frontera.
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Si el término de la derecha en la ecuacién 2.22 lo denotamos como M
(parametro de modulacion) y despejando la funcion de distribucion f se

obtiene:

f=fe™ . (2.23)

En la figura 2.2 se muestra la solucién conveccion-difusién (C-D) uti-

lizando el espectro interestelar propuesto por Vos y Potgieter (2015).

La solucién conveccidn-difusion en la heliosfera interna no explica las
observaciones del IMP como se muestra en la figura 2.2. Es importante
considerar que las observaciones del IMP menores a 100 M eV estan con-

taminadas con rayos césmicos andémalos.

Como los rayos cdésmicos provienen del medio interestelar, en la he-
liosfera externa han recorrido una distancia menor y la intensidad por
efecto de la modulacién no es apreciable. Esto se muestra en la figura

2.2.
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Figura 2.2: Solucion conveccion-difusion de la ecuacion de transporte de

los rayos cosmicos.

2.2.2 Solucion Campo de Fuerza

La soluciéon campo de fuerza hace las mismas suposiciones de la solucién
conveccioén-difucion. En decir, estado estacionario, no fuentes y desprecia
las pérdidas de energia. Pero eso a partir de la ecuacion 2.15. El ultimo
término de las ecuaciones 2.15y 2.16 no es el mismo. En la 2.15 es solo

el término de pérdida de energia y en 2.16 es la perdida de energia mas
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una parte relacionada con el factor Compton-Getting (Gleeson y Axford,

1968). Entonces la ecuacién 2.15 queda como:
CVf—-—K-Vf=0 . (2.24)

Para que la ecuacién anterior sea valida, se requiere que el término
de pérdidas adiabaticas de la ecuacion 2.15 sea menor que los términos
convectivo y difusivo. Lo que significa:

Vr/k << 1 valido para rayos cosmicos de alta energia, ya que k es
proporcional a la energia.

(1/f)of/or << C/r valido para r pequeno, es decir, en la heliosfera
interna.

Considerando simetria esférica la ecuacion 2.24 resulta:

CVf— kg =0 |, (2.25)
or

Se puede reescribir la ecuacion de campo de fuerza en términos de

rigidez sabiendo que P = ¢p/q:

of VPOf
S T arap =0 (2.26)
Suponiendo:
df (r, P) = a—fdr + a—fdP : (2.27)

-~ Or oP
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diviendo entre dr se tiene que:

A _of, . ofdy

dr — Or " P dr (2.28)
Considerando la ecuacién 2.26, se obtiene:
df =0 . (2.29)

La ecuacién 2.29 implica que f(r,p) es constante, igual a su valor en la
frontera, a lo largo de un contorno con ecuacion caracteristica dP/dr =
V P/3k, en el espacio (r,P).

En el segundo término de la ecuacion 2.26, la cantidad VP/k tiene
unidades de potencial por unidad de longitud, es decir, unidades de campo,
es por eso que se le denomina solucion campo de fuerza.

Considerando el coeficiente de difusion de la forma:
k(r,P) = Bki(r)ko(P) (2.30)

la solucion de la ecuacion caracteristica queda como:

PP B(Pk(P) [T V)
/P TdP —/T 3k1(r’)dr =¢o(r) (2.31)

donde ¢ es el parametro de campo de fuerza.
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Cuando k; x Py 8 = 1 la solucién se reduce a la forma mas utilizada:
¢p=DB —P (2.32)

La relacion que existe entre el parametro ¢ y el parametro de modu-

lacion de la solucidn conveccion-difusion es:

_ 3

M=
75

(2.33)

LIS

Distribution Function, f

Rigidity, P

Figura 2.3: Representacion grafica del parametro de modulacion ¢ y del

parametro de modulacion M (Caballero-Lopez y Moraal, 2014).
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En la siguiente figura se muestra la solucion campo de fuerza con el

LIS VOS15 para 1 UA, 40 UA, 80 UA y 115 UA con el algoritmo en el

Apéndice B:
102 f —
i 1UA — ]
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80UA — |
115 UA
: LIS 120 UA
10" F IMP 1987 © 7
- IMP 1997 o |
()
=
?1 100 E
({) L
N
=
~
fPp
S 107 |
T
3
0% F ]
10—3 . A | . A | . A | . i
10° 10! 102 10° 10*

E, MeV

Figura 2.4: Solucion campo de fuerza de la ecuacion de transporte de los

rayos cosmicos.

La solucion campo de fuerza ajusta mejor que la soluciéon conveccion-
difusién mostrada en la figura 2.2 para las observaciones en la heliosfera

interna.
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2.2.3 Solucion numeérica en una dimension

Si en la ecuacién 2.18 se considera simetria esférica, un estado esta-

cionario y sin fuentes:

of
dlnp

yof 10 (T%@f)_ 19 —0 | (2.34)

or  r2or or 3r2 Or

La solucion a esta ecuacion solo se puede determinar de manera

numérica y la denominaremos 1D.

En la figura 2.5 se muestra la intensidad diferencial para protones, a
partir de la solucién en 1D. Se utilizé el espectro interestelar VOS15 con

la frontera a 120 U A.
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Figura 2.5: Solucién 1D de la ecuacion de transporte de los rayos

coOsmicos.

Al comparar la solucion campo de fuerza (figura 2.4) con la solucién
numérica 1D (figura 2.5), se observa que para energias mayores a 1 GeV
son muy similares. Por lo tanto, se suele usar la solucion campo de fuerza
para el estudio de de la modulacién solar a 7 UA.

En la secciones siguiente se va a comparar como ha sido el nivel de
modulacién usando la solucién campo de fuerza 'y 1D. Para realizar esta

comparacion, se necesita un parametro analogo a ¢ para 1D, el cual cons-
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truiremos de la siguiente manera:

h= =7 (2.35)

El siguiente cddigo obtiene la solucion numérica a la ecuacién 2.34

(Caballero-Lopez y Moraal, 2004)

IMPLICIT REAL*8(A-H,0-Z)

DIMENSION DK(91),DKDR(91),V(91),DV(91),

:R(0:91) ,F(0:91),X(-91:91),Y(0:91)

DATA N,D,PMIN,P,DLNP,VO,CK1,CK2,E0,AZ/91,

:1.,.06,20.,.02,1.,3.68,1.0,.938,1./

OPEN (1,FILE=’dataweb-f1.dat’,STATUS=’UNKNQOWN’)
c OPEN (1,FILE=’prueba.dat’,STATUS=’UNKNOWN’)

CALL MOMEN(P,EO,T,AZ,BETA,FNP,SPECTRUM)

R(0)=-D+0.000001

DO 1 I=1,N

F(I)=SPECTRUM/P/P/AZ

R(I)=R(I-1)+D

V(I)=VO*(1.-DEXP(-13.862+*R(I)))

DV(I)=2.*V(I)/R(I)+(VO-V(I))*13.862

DK (I)=CK1%R(I)**CK2

1 DKDR (I)=DK(I)*CK2/R(I)

2 F(0)=F(2)
X(-1)=-1.
CALL MOMEN(P/DEXP(DLNP/2.),E0,T,AZ,BETA,FNP,SPECTRUM)
DO 3 I=1,N-1

A=FNP*(DK(I)/D/D/2.-(2.*DK(I)/R(I)+DKDR(I))/D/4.)+V(I)/D/4.
B=FNP#*DK(I)/D/D-A
C=-A-B-A*X(I-1)-DV(I)/DLNP/3.
X(I)=(B-A*X(-I))/C

3 Y(I)=(-A*F(I-1)-(DV(I)/DLNP/3.-A-B)*F (I)-B*F(I+1)-A*Y(I-1))/C
F(N-1)=Y(N-1)-X(N-1) *SPECTRUM/ ((P/DEXP (DLNP/2.))**2) /AZ
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CALL MOMEN (P/DEXP(DLNP) ,EO,T,AZ,BETA,FNP,SPECTRUM)
F(N)=SPECTRUM/ ( (P/DEXP (DLNP) ) **2) /AZ
DO 5 I=N-2,1,-1
F(I)=Y(I)-X(I)*F(I+1)
DP2=(P/DEXP (DLNP) ) **2
WRITE(1,7)P,T*1000. ,AZ*DP2+F (2) , (AZ*DP2%F (10*I+1) ,I=1,9),
SPECTRUM
FORMAT(13(E10.3))
P=P/DEXP (DLNP)
IF(P.GT.PMIN)GO TO 2
CLOSE(1)
END
SUBROUTINE MOMEN(P,EO0,T,AZ,BETA,FNP,FLIS)
IMPLICIT REAL*8(A-H,0-Z)
BETA=P/DSQRT (P*P+EQ*EQ*AZ*AZ)
FNP=BETA*P
T=P/BETA/AZ-EO
FLIS = 21.1%T*x(-2.8)/(1. + 5.85xT**x(-1.22) +
1.18*T**(-2.54))
RETURN
END



Capitulo 3

Parametro de modulacion ¢

En este capitulo se analizara el parametro de modulacién utilizando difer-
entes LIS con diferentes soluciones de la ecuacidn de transporte. También

se estudiara la red mundial de monitores de neutrones.

3.1 Calculo de ¢ con base en el espectro en el
tope de la atmodsfera (TOA)

Como se mostro en secciones anteriores, el parametro de modulacion se
calcula a partir de la solucion campo de fuerza. En el Apéndice B se tiene
el script en Fortran 90 para el calculo del parametro de modulacién ¢.

Para el caso de este estudio se considera la heliopausa a 720 UA acorde
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a las observaciones de la nave Viajero 1.
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Figura 3.1: Observaciones de PAMFELA (puntos) y Solucidon campo de

fuerza con parametro de modulacién ¢ = 450 MV (linea continua).

En figura 3.1 se muestra la solucién campo de fuerza para obtener el
parametro de modulacién ¢ que mejor ajusta al espectro observado por
PAMELA en marzo de 2007, el cual es de ¢ = 450 MV utilizando el
espectro local interestelar de VOS15. Este valor de ¢ como se observara
mas adelante esta en el rango promedio para 1 UA en minima actividad

solar.
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En la figura 3.2 se observa la solucion campo de fuerza para ¢ =

1200 MV ajustando las observaciones de ISEE3 en 1981. Lo cual es
congruente con respecto a las observaciones de PAMELA ya que en
el ano de 1981 el Sol se encontraba en su maxima actividad solar y el
parametro ¢ indica que existi6 una mayor modulacién que en el afo de

2007, es por ello que el flujo de nucleos de H de dicha grafica es menor.
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»
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1072 107" 10° 10
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Figura 3.2: Observaciones de ISEE — 3 (puntos) y Solucién Campo de

fuerza con parametro de modulacién ¢ = 1200 MV (linea continua).
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La metodologia para este trabajo, es la siguiente: se propone una es-
timacion del LIS, se utiliza la ecuacion de transporte y se obtendra la
solucién campo de fuerza calculando ¢ que mejor ajuste a las observa-
ciones.

En la figura 3.3 se utiliza la mision IMP y PAMELA con las observa-
ciones de 1987 y 2008. Se supone que las propiedades del viento solar
en estas fechas fueron similares, por lo que se pueden usar las observa-
ciones de ambas misiones de manera simultanea para ajustar mejor las

curvas correspondientes (Caballero-Lopez y Moraal, 2012).

10° ‘
LIS VOS 15 ——
FF @=407 MV -
> IMP87  +
10° F PAM 08 %

10"

1072

1078

1074

10—5 I I
10 102 10° 10* 10°
Ex (MeV)

Figura 3.3: Solucién campo de fuerza con el espectro interestelar VOS15

ajustando las observaciones de PAMELA en 2008y IMP en 1987.
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Se hizo el mismo procedimiento con la solucién 1D, es decir, se calcula
el parametro de modulacién « a partir del ajuste a las observaciones con

un modelo en 1D y un LIS propuesto en la frontera de la heliosfera.

10° ‘
VOS15 —
1D Y=418 MV -
2 IMP 87  +
10° ¢ PAMO08 x 73

L L PR L L L PRI | L L PR L L P
10" 10? 10° 10* 10°
Ex (MeV)

Figura 3.4: Solucién 1D con el LIS VOS15 y las observaciones de

PAMELA en 2008y IMP en 1987.

3.1.1 Influencia del LIS en el calculo de ¢

Existen variaciones en el parametro de modulacion dependiendo el LIS
utilizado. En las siguientes figuras se muestran los cocientes entre los LIS

WL01y VOS15, asi como el cociente de las soluciones campo de fuerza
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y 1D a 1 UA.

LIS WLO1/VOS15 ———
1-D WLO1/VOS15 -
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Figura 3.5: Cociente entre es espectro WL01 y VOS15 utilizando la

solucion 1D y campo de fuerza.

Es posible ajustar las observaciones con base en un LIS determinado.
Es claro que no seran los mismos valores si utilizamos LIS distintos, en
la figura 3.6 se muestran valores del parametro de modulacion utilizando
diferentes LIS.

Con el mismo procedimiento para obtener la figura 3.4 se obtuvieron

los siguientes resultados para los demas LIS:
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Figura 3.6: Soluciones campo de fuerza ajustando las observaciones a

partir de diferentes LIS.

De la misma manera obtuvimos los valores de v los cuales son dife-

rentes dependiendo de el LIS utilizado:
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Figura 3.7: Soluciones 7D ajustando las observaciones a partir de dife-

rentes LIS.

Enla Tabla 1 se muestran los valores de los parametros de modulacion

para distintos LIS:

Tabla 1. Pardmetro de modulacién con solucién campo de fuerzay 1D

LIS | ¢ (MV) | v (MV)
VOS15 | 415 418
WLO1 | 407 410
GM75 | 420 423

M02 620 625
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Para verificar qué tan importante es el efecto de los valores del viento
solar, se realiz6 una comparacion entre la solucién 7D con la velocidad
constante y variable. Para ello se realiz6 un suavizado con una media

movil de 30 dias de las observaciones de ACE (ver figura 3.8).

T
Velocidlad del viento solar

550 B

V km/s

400 | ]

350 B

Il 1 1 Il
1964 1970 1976 1982 1988 1994 2000 2006 2012
Tiempo (Afio)

Figura 3.8: Velocidad del viento solar (observaciones de ACE).

En la siguiente figura que muestran las soluciones 7D con velocidad
del viento solar constante (400 km/s) y variable. Se observa que no tiene
un impacto considerable en el calculo del parametro de modulacion . Por

lo que se propone que es posible prescindir de esta variacion.
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Figura 3.9: Parametro de modulacion ) con velocidad de viento solar
constante (400 km/s) y variables para las observaciones del monitor en

Hermanus.
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3.2 Calculo de ¢ con base en la red mundial de

monitores de neutrones

3.2.1 Red mundial de monitores de neutrones

En 1940 John Simpson descubrié que el nUmero de neutrones genera-
dos por los chubascos atmosféricos esta relacionado con la altura y que
pueden ser detectados a nivel de tierra. El primer monitor de neutrones
fue construido por John Simpson en 1948. En 1951 se instalo la primera
red mundial con 5 monitores distribuidos de la ciudad de Chicago, Estados
Unidos al ecuador magnético en la ciudad de Huancayo, Perl. Para 1954
la red aumenté a 50 estaciones. Actualmente el monitor mayormente em-
pleado es NM64 construido por H. Carmichel en 1964 (Stoker et al., 2000)

(ver figura 3.10 donde se muestra dicha red de monitores).
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Figura 3.10: Mapa con los monitores de neutrones a nivel global (Imagen

tomada de la Universidad de Georgia).

Un parametro importante para los monitores es la rigidez de corte, la
cual es el valor de momento minimo por unidad de carga para que una
particula pueda penetrar el campo geomagnético y llegar a un lugar de-
terminado. El campo geomagnético se puede expresar en una expansion
multipolar, cuyos coeficientes se ajustan cada 5 anos para contemplar las
variaciones del dipolo terrestre. Se denomina, IGRF (International Geo-

magnetic Reference Field).
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En México se cuenta con un monitor tipo NM64 desde 1990 que se
encuentra en la Ciudad Universitaria, a 2274 msnm con un valor de rigidez
de corte de 8.2 GV

En la siguiente figura se muestran los valores de rigidez de corte P.
cuando el Sol se encuentra en un minimo de actividad solar, con un mo-
delo a partir de simulaciones del IGRF de 1996 (minimo solar 23) (Mertens

et al., 2012).

Varticel Cacrnognetic Cutoff ﬁ'lq'd'ly: CAF 1508

130
12,0
1.0
10.0

Figura 3.11: Mapa con los valores de rigidez de corte (Mertens et al.,

2012)
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Las particulas cargadas, independiente de su energia o rigidez son
desviadas por campos magnéticos. Las que tienen rigidez de corte menor
a la del lugar donde se ubica el detector, no pueden alcanzar ese punto
en el campo geomagnético. En la figura 3.12 se muestra un ejemplo de
ddénde deben ingresar las particulas con diferentes valores de rigidez para

que sean detectadas por los monitores.
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Figura 3.12: Direcciones asintéticas para las estaciones de monitores de
neutrones (recuadros vacios) en Calgary (Ca), Cape Schmidt (CS), Thule
(Th), Inuvik (In), Mawson(Ma) y Minry (Mi), para particulas con rigidez de

6, 5, 4, 3, 2,1 GV (Moraal y Caballero-Lopez, 2014).
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Por ejemplo, una particula que ingresa en (20°E, 0°) con una rigidez de
1 GV seria detectada en la estacion de Calgary en (115°0,53°N) debido

a lo mencionado anteriormente.

3.2.2 Metodologia

La tasa de cuentas en un monitor de neutrones, N(F., z,t), es una funcién

de la rigidez de corte P, la profundidad atmosférica z y el tiempo ¢:

o0

N(Py 2.1) = /

(—dN/dP)dP = / Si(P,x)j;(P,t)dP (3.1)
Pc i Pc

donde j es el espectro de rayos cdsmicos primarios de la especie i, S
es la funcion de produccion, la cual representa la cantidad de neutrones
generados a una altura x por una particula de especie i con una rigidez

P. La funcién de respuesta es —dN/dP (también se le denomina conteo

diferencial).

Existen factores que alteran el numero de neutrones detectados, como
lo seria el lugar donde el monitor se encuentre y la condiciones ambien-

tales.
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En este trabajo se utilizara la funcion de produccién S desarrollada por

Caballero-Lopez y Moraal (2012) para resolver la ecuacion 3.1:

B —(dN/dP)
S = Ju(P) + 1.584F (P)jy. (3-2)

donde F(P) es la razén de las funciones de produccién de He y H repor-

tadas por Clem y Dorman, 2000:

F(P) = Fy(Py + p)n=w/apy? (3.3)

los valores de las constantes son: Fy = 2.0, v, =0, %2 = 10, a = 14y
Py =0.45

Posteriormente se obtiene el espectro J a 1 UA a partir de un LIS,
empleando campo de fuerza y se obtiene un valor para ¢. Este es el valor
de J en la ecuacién 3.1 y se calcula N. Si se cambia el LIS, cambia ¢, j y

N.
Para comparar el numero de cuentas en un monitor a partir de los
resultados de la modulacion con el nimero de cuentas observado, se uti-

lizara la funcién de Dorman et al. (1987) que la denominamos D87:
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N(F)
No

= [1 — exp(—aP ") (3.4)

donde a = 10.068 y £ = 0.952. Estos valores son validos para cuando el

Sol se encuentra en minima actividad solar.

En la siguiente figura se muestran los valores de N utilizando la solucién

campo de fuerza:

11 T T T T T T
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LIS G756 ——
1 Laate LIS M02 _
» MN87 o
D87
09 |
08 |
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2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
Rigidez (GV/n)

Figura 3.13: Conteo normalizado de neutrones para la funcion de Dor-
man y con diferentes LIS utilizando campo de fuerza para el calculo del

espectro a 1 UA.
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En la figura 3.14 mostramos el conteo normalizado usando el modelo

1D:
11 T T
LIS WLO1 ——
LISVOS15 ——
LISG75 ——
1 LIS M02 i
MN 87 °
D87
09
0.8
0.7 [
0.6 [
0.5
04 | | | | | | | | |

2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
Rigidez (GV/n)

Figura 3.14: Conteo normalizado de neutrones para la funcién de Dorman
y con diferentes LIS utilizando la solucién 1D para el célculo del espectro

alUA

Usaremos esta metodologia para calcular las variaciones en la modu-
lacion solar durante las ultimas décadas, utilizando diferentes monitores

de neutrones y posteriormente se comparara con estudios previos.



Capitulo 4

Variacion temporal de la

intensidad de rayos cosmicos

En este capitulo se utilizaran diferentes observaciones de monitores de
neutrones y misiones espaciales para el calculo del parametro de modu-

lacién. También se realizara la comparacion con estudios previos.

Como se ha descrito anteriormente, una manera de calcular el nivel de
modulacién es con la solucién de campo de fuerza, ajustando las observa-
ciones a 1 UA. Sin embargo, es también posible usando las observaciones

de los monitores de neutrones.
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4.1 Calculo de ¢ con base en las observaciones
de monitores de neutrones

Suponemos que el parametro de modulacion ¢ puede ser descrito de la

siguiente manera:

P(t) = ggr + Ap(t) (4.1)
donde ¢g; es el valor en marzo de 1987 y A¢(t) la variacion en el
parametro de modulacion para un tiempo ¢. En este trabajo se expresan

los resultados en términos de A¢(t):

AP(t) = o(t) — st (4.2)

En la figura 4.1 se muestra el valor de A¢ reconstruido a partir del mo-

nitor en Hermanus, Sudafrica (con R. = 4.6 GV). El ajuste fue utilizando
la expresion :

o0

N= [ Sg(P)[Ju(P)+ 1584F(P)Jy.(P)dP . (4.3)

Pc

El nivel de modulacion expresado a través de ¢, es un indicativo de

la actividad solar, por tanto debe de correlacionarse con el numero de
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manchas. Esto se muestra en la figura 4.1.
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Figura 4.1: Valor de A¢ calculado con base en el nimero de cuentas de

Hermanus (linea negra). Numero de manchas solares (linea roja).

En la figura 4.2 se observa el A¢ obtenido con base en el niumero de
cuentas en distintos monitores de neutrones localizados en Hermanus,
Kiel, Jungfraujoc, Tsumeb, Potchefstroom y Sanae. Existen variaciones
en el conteo que se deben a condiciones ambientales, por ejemplo, un
bajo nivel de humedad, indica una atmdsfera local menos densa, y por

lo tanto un valor menor en el conteo de neutrones (Aiemsa et al., 2015).
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También se observa un ligero desfase entre las curvas. Esto debido a que
las perturbaciones magnéticas deben acumularse para tener un impacto

considerable en la modulacién de los rayos césmicos.
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Figura 4.2: Valor de A¢ calculado a partir del niumero de cuentas en dife-

rentes monitores de neutrones.

Enlafigura 4.3 se muestra A¢+¢sg; reconstruido con el promedio de los
monitores de neutrones en Sanae, Hermanus, Tsumeb y Potchefstroom.
También el valor ) de la solucién —1D. Se utiliz6 la expresion 4.1 donde

el valor ¢g; es de 415 MV con base en los datos de la figura 3.6 donde se
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utilizé la LIS VOS15 ajustanto las observaciones de IMP y PAMELA con

la solucién campo de fuerza.

Uno de los objetivos fundamentales de este trabajo fue comparar ¢ con
. Se observa que la diferencia es muy pequena. La solucién campo de
fuerza es una buena aproximacion de la modulacion a 7 UA. Por lo tanto,

es mas viable utilizar dicha solucion.
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Figura 4.3: Valores de los parametros ¢ y ¢» del promedio de los monitores

de neutrones en Sanae, Hermanus, Tsumeb y Potchefstroom.
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4.2 Comparacion con estudios previos

El parametro de modulacién depende de la calidad de observaciones con
las que contemos. Es posible mejor la estimacién del espectro local inter-
estelar en el borde de la heliosfera o el espectro a 1 U A con observaciones

de misiones como PAMELA o IMP.

Ghelfi et al. (2016) calcularon el parametro de modulacién con la
solucion campo de fuerza, denotado en este trabajo como ¢gy16. Ellos
utilizaron el LIS G'16 para ajustar el espectro en el tope de la atmésfera

(TOA) con las observaciones de AMS, BESS-Polar y PAMELA.

Enlafigura 4.4 se muestra el A¢garis Y €l Aok utilizando la metodologia
de este trabajo con base en la expresion 4.1, donde el valor de ¢g; de
Ghelfi et al. es de 425 MV. A¢guris Y Adkie SON reconstruidos a partir de

las observaciones del monitor en Kiel.
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Figura 4.4: Valores de A¢ de Ghelfi et al. (2016) y utilizando la

metodologia de este trabajo para el monitor ubicado en Kiel.

Usoskin et al. (2017) realizaron una estimacion del parametro de mo-
dulacién utilizando la solucién campo de fuerza con el LIS VOS15. Ellos
aplicaron su metodologia para ocho monitores de neutrones y haciendo

el promedio de estos. En este trabajo lo llamaremos ¢7.

En la figura 4.5 se muestran los valores de A¢y17 y el de este trabajo
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A¢rr que es el promedio de los A¢ reconstruido con los monitores en
Sanae, Hermanus, Tsumeb y Potchefstroom. El valor de ¢g; de la serie
ou1r es de 447 MV. Se observa que con la solucion campo de fuerza
de este trabajo con concuerdan los valores en los periodos de minima y

maxima actividad solar con los de de ¢/7.
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Figura 4.5: Valores de A¢ de Usoskin et al. (2017) y utilizando la

metodologia de este trabajo.



4.2 Comparacion con estudios previos 65

En las figuras 4.6 y 4.7 se presentan las variaciones de ¢ respecto al

valor calculado a partir del monitor de Kiel, es decir:

B LS LT (4.4)
(bKIEL ¢KIEL

En la Tabla 2 se muestra el valor de rigidez de corte para localidades
donde se encuentran algunos monitores de neutrones. La cual es nece-
saria para calcular el conteo de neutrones segun la expresion 3.1.

Tabla 2. Valor de rigidez de corte para diferentes localidades

Localidad Etiqueta | Rc GV
Kiel, Alemania KIEL 2.4
Oulu, Finlandia OULU 0.8

Kerguelen, Océano indico | KERG | 1.14

Alma-Ata, Kazajistan AATB 6.69

McMurdo, Antartida MCMU 0.3

Newark, Groenlandia NEWK 2.36

Polo sur, Antartida SOPO 0.1

Tierra Adelia, Antartida TERA 0.1

Thule, Groenlandia THUL 0.3
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En la figura 4.7 se muestran los valores de A¢ con respecto a ¢k
Se observa que son mas homogéneos, i.e., mas cercanos a 0 (menor
variacion con respecto a ¢x;.), a diferencia de 4.6 que se alejan mas.
Esto es positivo para este trabajo, ya que el parametro de modulacion ¢
no debe depender de la rigidez de corte ni latiud o longitud a la que se
encuentre el monitor. La diferencia entre las figuras 4.5 y 4.6 son debido
ala LISy ala funcién de produccion utilizada.

El comportamiento de los valores de ¢ reconstruido a partir de las ob-
servaciones del monitor SOPO es distitno al resto. Este comportamiento
fue reportado por Ghelfi et al. (2016). Ellos proponen que esto es debido a
un cambio en la rigidez de corte en un factor de 2. Los trabajos realizados

con respecto a SOPO se hicieron para una rigidez de corte constante.

OULU —— AATB —  KERG — MCMU — NEWK ' SOPO TERA THUL

Ad/O %

RN e i ftm vy e ¢ AR RS
[ 1y M P B L
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Figura 4.6: Parametro de modulacion ¢ obtenidos por Ghelfi et al. (2016).
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Figura 4.7: Parametro de modulacién ¢ de este trabajo con los mismos

monitores de Ghelfi et al. (2016).

También se hizo la comparacion para las observaciones de misiones
ajustando con el TOA los valores del parametro de modulaciéon ¢. Los
datos a comparar fueron tomados de Ghelfi et al. (2016).

En la figura 4.8 se muestra el ajuste para el experimento BESS (Haino
et al., 2004) en el ano de 1994, usando el modelo campo de fuerza. Este
mismo procedimiento se hizo para varios experimentos (ver figuras 4.9 y

4.10).
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Figura 4.8: Parametro de modulacion ¢ que ajusta a las observaciones de

BESS en 1994.
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En la figura 4.10 aparecen nuestros resultados para bajo las mismas

consideraciones de la figura 4.9.
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Figura 4.9: Parametro de modulacion ¢ que ajusta a las observaciones de

diferentes misiones (Ghelfi et al., 2016).
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Figura 4.10: Parametro de modulacién ¢ de este trabajo que ajusta a las

observaciones de diferentes misiones.

La figura 4.10 a diferencia de 4.9, muestra que ¢ con TOA y con
monitores de neutrones, tienen menor variacion, es decir, son mas ho-
mogéneos. Esto es un buen indicativo, ya que de manera ideal, no existe
diferencia de como se calcule el parametro de modulacién; debe ser el
mismo para ambos métodos. A partir del afno 1990, ambos ¢ muestran
menor variacion; esto posiblemente a una mejora en los sensores de de-
teccion de rayos cosmicos y esto influye a que tengamos un espectro TOA
mas preciso.

En las figuras 4.9 y 4.10 también se aprecia la correlacion entre la

actividad solar y la molulacién de los rayos césmicos comentado anterior-
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mente, e.g. se puede ver un ciclo del afios 1965 a 1976. La duracion
de los ciclos no suele tener variaciones considerable, aln cuando son de

diferente intensidad.
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Capitulo 5

Conclusiones

En este trabajo se realiz6 el calculo del parametro de modulacion ¢ y v
tanto con datos de monitores de neutrones como con naves espaciales.
Se observoé la influencia el LIS en dichos parametros. Se compararon los
resultados con estudios previos del parametro de modulacion ¢. De donde
se obtuvieron las siguientes conclusiones:

1) El parametro de modulacion ¢ (a partir de un modelo campo de
fuerza) difiere poco del parametro de ¢ (a parir de la solucion 1D). Sin

embargo es mas sencillo el calculo de ¢.

2) En este trabajo se observo que utilizar un valor constante o variable

del viento solar, no influye de manera importante en el calculo de . En
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este trabajo se propuso una velocidad promedio de 400 km/s.

3) La estimacion empleada del LIS juega un papel importante en los
valores de ¢. En este trabajo se utilizo el LIS VOS15 por representar de

manera mas precisa las observaciones del Viajero 1 fuera de la heliosfera.

4) La comparacion con estudios previos mostré coherencia de la LIS
utilizada (VOS15) y una menor diferencia entre el calculo del parametro ¢
con el espectro en el tope de la atmédsfera y con monitores de neutrones.

El valor de ¢ para marzo de 1987 es de 415 + 20 MV.

5) Una de las ventajas de utilizar el porcentaje de nimero de cuentas
en un monitor, es que ya no es necesario realizar correcciones o utilizar
factores de escala. Sin embargo es importante tener en cuenta que lo
calculado es la diferencia del parametro de modulacion A¢. Para tener el

pardmetro de modulacion es necesario conocer ¢, para el tiempo t,.
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Apéndice A
Algoritmo para la solucion

conveccion-difusion

! 'UNIVERSIDAD NACIONAL AUTONOMA DE MEXICO
! 'ALUMNO: MIGUEL ENRIQUEZ VARGAS
! 'DESCPRICION DEL PROGRAMA:

| IMODELO CONVECCION-DIFUSION PARA LA SOLUCION DE LA ECUACION DE TRANSPORTE
DE PARTICULAS

program convectiondif

implicit none

! 'DECLARANDO VARIABLES
real(8) ,allocatable,dimension(:)::Tb(:),Jb(:),BETAb(:),Pb(:),J(:)
integer::i,n

real(8)::E0,AZ,Pi,Pf,phi,DLNP,r,k

I 'ASTGNANDO VALORES A LAS CONSTANTES

E0=0.938 | 'ENERGIA EN REPOSO DEL PROTON EN GeV
AZ=1.0 | INUMERO DE NULCEONES/NUMERO DE PROTONES
Pi=20.0

'''RIGIDEZ INICIAL
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Algoritmo para la solucion conveccion-difusion

P£=0.06 1 'RIGIDEZ FINAL

k=73.0 | \COEFICIENTE DE DIFUSION EN AU?/(4.34 DIAS x GV)
r=120.0 I IDISTANCIA A LA FRONTERA EN UA

phi=(120-1)/ (k*3) 1 '/PARAMETRO DE MODULACION

DLNP=0.02 | \CAMBIO EN RIGIDEZ

! ' ASTGNANDO ESPACIO A LOS ARREGLOS
ALLOCATE(Tb(1000))
ALLOCATE(Jb(1000))

ALLOCATE (BETAb(1000))
ALLOCATE (Pb(1000))
ALLOCATE(J(1000))

' 'ABRIENDO LAS UNIDADES DE ESCRITURA PARA GUARDAR LOS DATOS
open(unit=10, file="cd1201.dat")

! 'ESTABLECIENDO LAS CONDICIONES INICIALES

! 'PARA LAS CONDICIONES EN LA FRONTERA
Pb(1)=Pi
BETAb(1)=Pb (1) /sqrt (Pb(1)*Pb(1)+(AZ*EQ) **2)
Tb(1)=Pb(1)/BETAb(1) /AZ-EO
Jb(1)= 21.1%Tb(1)**(-2.8)/(1.0+5.85%Tb(1)**(-1.22)+1.18*Tb(1)**(-2.54))
J(1)=Jb(1) *exp (-3%phi/ (BETAb (1) *Pb(1)))

do i=2,300
Pb(i)=Pb(i-1)/exp(DLNP)
BETAb(i)=Pb(i)/sqrt(Pb(i)*Pb(i)+EO0*EO*AZ*AZ)
Tb(i)=Pb(i)/BETAb(i)/AZ-EO
Jb(i)= 21.1%Tb(i)**(-2.8)/(1.0+5.85%Tb(i)**(-1.22)+1.18*Tb(i)**(-2.54))
J(1)=Jb(i)*exp(-3*phi/ (BETAb(i)*Pb(i)))
if (Pb(i)>Pi) EXIT
end do

! 'GUARDANDO EN LA UNIDAD 10 datos.dat
do i=1,300
write(10,*)Tb(i)*1000,J(1)
end do
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end program convectiondif
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Apéndice B

Algoritmo para la solucion

campo de fuerza

| 'UNIVERSIDAD NACIONAL AUTONOMA DE MEXICO
I 'ALUMNO: MIGUEL ENRIQUEZ VARGAS

! \DESCPRICION DEL PROGRAMA:
! IMODELO CAMPO DE FUERZA PARA LA SOLUCION A LA ECUACION DE TRANSPORTE DE

PARTICULAS

program force

implicit none
real(8),allocatable,dimension(:)::P(:),Tb(:),JIb(:),BETAb(:),Pb(:),J(:),BETA(:),T(:)

integer::i,n
real(8)::E0,AZ,Pi,Pf,phi,DLNP

! 'ASTGNANDO VALORES A LAS CONSTANTES

E0=0.938 ' 'ENERGIA EN REPOSO DEL PROTON EN GeV
AZ=1.0 | INUMERQ DE NULCEONES/NUMERO DE PROTONES
Pi=20.0 '''"RIGIDEZ INICIAL

P£=0.06 I''"RIGIDEZ FINAL

phi=0.407 1 'PARAMETRO DE MODULACION
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Algoritmo para la solucion campo de fuerza

DLNP=0.02 !'1CAMBIO EN RIGIDEZ

! ' ASTGNANDO ESPACIO A LOS ARREGLOS
ALLOCATE (P (1000))
ALLOCATE(Tb(1000))

ALLOCATE (Jb(1000))
ALLOCATE (BETAb(1000))
ALLOCATE (Pb(1000))
ALLOCATE(J(1000))
ALLOCATE (BETA(1000))
ALLOCATE(T(1000))

' 'ABRIENDO LAS UNIDADES DE ESCRITURA PARA GUARDAR L(0OS DATOS
open(unit=10, file="datos.dat")

' 'ESTABLECIENDO LAS CONDICIONES INICIALES
Pb(1)=Pi
BETAb(1)=Pb (1) /sqrt (Pb(1)*Pb(1)+E0*E0*AZ*AZ)
| '\CONVERSION DE ENERGIA A RIGIDEZ
Tb(1)=Pb(1) /BETAb(1)/AZ-EO
IMFLIS Jb
Jb(1)= 21.1*Tb(1)**(-2.8)/(1.0+5.85*%Tb (1) **(-1.22)+1.18*Tb (1) **(-2.54))
P(1)=((Pb (1) **2+(AZ*EQ) #*2) ** (0.5) -0.407) ¥*2- (AZ*EQ) **2
J(1)=Jb(1)*(P(1)/Pb(1))**2
BETA(1)=P(1)/sqrt (P(1)*P(1)+EO*E0*AZ*AZ)
T(1)=P(1)/BETA(1)/AZ-EO

do i=2,291
Pb(i)=Pb(i-1)/exp (DLNP)
BETAb(i)=Pb(i)/sqrt (Pb(i)*Pb(i)+EO0*E0*AZ*AZ)
Tb(i)=Pb(i) /BETAb(i)/AZ-EO
Jb(i)= 21.1*Tb(i)**(-2.8)/(1.0+5.85%Tb(1)**(-1.22)+1.18%Tb(i)**(-2.54))
P(i)=sqrt (((Pb(i)**2+(AZ*EQ)**2)**(0.5)-0.407) **2- (AZ*EQ) **2)
J(1)=Jb(1)*(P(1)/Pb(i))**2
BETA(1)=P(1i)/sqrt (P(i)*P (i) +EO*E0*AZ*AZ)
T(i)=P(i)/BETA(i)/AZ-EO
end do

! '{GUARDANDO EN LA UNIDAD 10 datos.dat
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do i=1,291
write(10,*)Tb(i)*1000,Jb(i),T(i)*1000,J(i)

end program force

end do
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Algoritmo para la solucion campo de fuerza




Bibliografia

Aiemsa, N., Ruffolo, D., Saiz, A., et al. (2015). Measurement and simu-
lation of neutron monitor count eate dependence on sorroundind struc-

ture. J. Geophys. Res., 120: doi:10.1002/2015JA021249.

Boschini, M. J., Della Torre, S., Gervasi, M., et al. (2017). Solution of he-
liospheric propagation: Unveiling the local interstellar spectra of cosmic-

ray species. The Astrophysical Journal, 840(2):115.

Burger, R. A., Potgieter, M. S., and Herber, B. (2000). Rigidity de-
pendence of cosmic ray proton latitudinal gradients measured by the
ulysses spacecraft: Implication for the diffusion tensor. J. Geophys.

Res., 105(105): doi:10.1029/2000JA000153.

Caballero-Lopez, R. A. and Moraal, H. (2004). Limitations of the force



86 BIBLIOGRAFIA

field equation to describe cosmic ray modulation. J. Geophys. Res.,

109, A01101: doi:10.1029/2003JA010098.

Caballero-Lopez, R. A. and Moraal, H. (2012). Cosmic-ray yield and
response functions in the atmosphere. J. Geophys. Res., 117:

doi:10.1029/2012JA017794.

Gaisser, T. K. (2006). The cosmic-ray spectrum: from the knee to the

ankle. Journal of Physics: Conference series, 47:15-20.

Garcia Munoz, M., Mason, G. M., and Simpson, J. (1975). The anomalous
be component in the cosmic-ray spectrum at 50 mev per nucleon during

1972 — 1974. Astrophysical Journal, 202:265-275.

Ghelfi, A., Maurin, D., Cheminet, A., et al. (2016). Neutron monitors and
muon detectors for solar modulation studies: 2. ¢ time series. Advances

in Space Research, 56: doi:10.1016/j.asr.2016.06.027.

Gleeson, L. J. and Axford, W. I. (1968). Solar modulation of galactic cosmic

rays. Astrophysical Journal, 154: doi:10.1086/149822.

Gulnter, S. (2015). Astroparticle Physics: Theory and Phenomenology.

Springer, Hamburgo, ISBN 978-94-639-6239-4, 1 edition.



BIBLIOGRAFIA 87

Haino, S., Sanuki, T., Abe, K., et al. (2004). Measurements of primary and
atmospheric cosmic-ray spectra with the bess-tev spectrometer. Physi-

cal Lett. B, 594(1-2):35-486.

Kivelson, M. and Russell, C. (1995). Introduction to space physics. Cam-

bridge University press, ISBN-13: 978-0521457149, 1 edition.

Lean, J. (2000). Evolution of the sun’s spectral irradiance since
the maunder minimum. Geophysical Research Letters, 27

doi:10.1029/2000GL000043.

Mathew, J. O. (2013). The heliospheric magnetic field. Living Rev. Solar

Phys., 10:1-52.

Maurin, D., Ghelfi, A., Barao, F, et al. (2016). Non-parametric determina-
tion of h and he interstellar fluxes from cosmic-ray data. Astronomy And

Astrophysics Journal, 501:1-10.

Mertens, C., Kress, B. T., Wiltberger, M., et al. (2016). Atmospheric
ionizing radiation from galactic and solar cosmic rays. InTech, 2:

doi:10.5772/32664.



88 BIBLIOGRAFIA

Miroshnichenko, L. (2015). Solar cosmic rays: Fundamentals and applica-

tions. Springer, ISBN 978-3-319-09429-8, 2 edition.

Moraal, H. and Caballero-Lopez, R. A. (2014). The cosmic-ray ground-
level enhancement of 1989 september 29. Astrophysical Journal,

790(154): doi:10.1088/0004—-637X/790/2/154.

Moskalenko, I. V., Strong, A. W., Ormes, J. F,, et al. (2002). Secondary an-
tiprotons and propagation of cosmic rays in the galaxy and heliosphere.

Astrophysical Journal, 565:280—-296.

Nakariakov, V. (2016). Parker’s solar wind model. Centre for Fusion Space

and Astrophysics (CFSA), PX420 Solar MHD 2016-2016, 1 edition.

Parker, E. (1965). The passage of energetic charged particles through

interplanetary space. Planet Space Science, 13:9—49.

Sekido, Y. and Elliot, H. (1985). Early history of cosmic ray studies. Reidel

Publishing, ISBN 978-94-010-8899-2, 1 edition.

Simpson, J. A. (1983). Elemental and isotopic composition of the galactic
cosmic rays. Annual Review of Nuclear and Particle Science, 33:323—

382.



BIBLIOGRAFIA 89

Stone, E. C., Cummings, A. C., McDonald, F. B, et al. (2008). An asym-

metric solar wind termination shock. Nature, 454:71-74.

Usoskin, |. G., Agnieszka, G., Kovaltsoc, G. A., et al. (2017). Helio-
spheric modulation of cosmic rays during the neutron monitor era: Cal-
ibration using pamela data for 2006-2010. J. Geophys. Res., 122:

doi:10.1002/2016JA023819.

Vos, E. E. and Potgieter, M. S. (2015). New modeling of galactic pro-
ton modulation during the minimum of solar cycle 23/24. Astrophysical

Journal, 119: doi:10.1088/0004—-637X/815/2/119.

Wang, J., Lean, S., and Sheeley Jr., N. R. (2005). Modeling the sun’s field

and irradiance since 1713. Astrophysical Journal, 625:522—-538.

Webber, W. and McDonald, F. (2013). Recent voyager 1 data indicate
that on 25 august 2012 at a distanceof 121.7 au from the sun, sud-
den and unprecedented intensity changeswere observed in anoma-
lous and galactic cosmic rays. Geophysical Research Letters, 40:

doi:10.1002/grl.50383.

Webber, W. R., , and Lockwood, J. A. (2001). Voyager and pioneer space-

craft measurements of cosmic ray intensities in the outer heliosphere:



90 BIBLIOGRAFIA

Toward a new paradigm for understanding the global modulation pro-
cess: 1. minimum solar modulation (1987 and 1997). J. Geophys. Res.,

106(29).



	Portada
	Indice
	Resumen
	Capítulo 1. Introducción
	Capítulo 2. Modulación Solar de los Rayos Cósmicos
	Capítulo 3. Parámetro de Modulación ϕ
	Capítulo 4. Variación Temporal de la Intensidad de Rayos Cósmicos
	Capítulo 5. Conclusiones
	Apéndice
	Bibliografía

